Le soleil
Angelo Secchi
Lu avec liregratuitement.com, la bibliothèque des livres libres et gratuits.
CHAPITRE m. — ÉRUPTIONS SOLAIRES
§ I. — Considérations générales sur les formes des protubérances .'jj
§ II.. — Des éruptions solaires .■*• ')j
^ III. — Conclusions résultant des observations précédentes G-j
§ IV. — Vitesse et formation des protubérances 7 j
§ V. — Comparaison entre les figures spectrales des protubérances et celles
qu'on observe dans les éclipses -S
Conclusion 8a
CHAPITRE IV. — ANALYSE SPECTRALE DES PROTLDÉRANCES EN DEHORS DES ÉCLIPSES.
§ 1. — Raies observées dans les protubérances 83
Catalogue des raies renversées observées dans le spectre solaire ... 90
§ 11. -- Détails «ur le renversement des raies spectrales 9.3
§ III. - De quelques particularités des raies spectrales g8
S IV. — Conclusions qui résultent des pnrticularités signalées dans le jiara-
;]raphe précédent io3
§ \. — Des changements de réfrangibilité observés dans les raies 112
(^ VI. — Explication des phénomènes précédents 11^
CHAPITRE V. — DISTRIISL'TION DES PROTLIiÉRANCES
§ I. — Historique r- I2J
§ II. — Méthode d'observation 128
§ IIF. — Distribution des protubérances. Résultats obtenus. Nombres relatifs... 187
§ IV. — Distribution des protubérances par latitudes héliographiques 4-
§ V. — Relation entre les hauteurs des protubérances et leurs latitudes 1^7
§ VI. — Étendue des protubérances en latitude et en longitude i/|9
§ VII. — Étendue générale ou superficie des protubérances i5i
§ VIII.— Relation entre les protubérances et les facules i52
§ IX. — Direction des protubérances ijj
Tableaux résumant les résultats des observations iGo
CHAPITRE VI. — RELATIONS QL'I EXISTENT ENTRE LES TACHES, LES PROTUBÉRANCES ET LE DIAMÈTRE SOLAIRE.
§ I. — Exposition des faits 17'!
§ II. — Théorie des taches solaires iS3
Note relative aux travaux de M. Langley 193
§ m. — Discussion de quelques autres théories des taches 2o3
§ IV. — Des variations du diamètre solaire 209
§ V. — Conclusions générales 223
CHAPITRE II. — (IRIGINE ET CONSERVATION DE LA CUALEIR SOLAIRE
§1. — Quantité absolue de chaleur émise par le Soleil 2j4
§11. — Des pertes de chaleur qu'éprouve le Soleil 2.59
§ m. — Sources de ch «leur extérieures au Soleil 265
§ IV^ — Origine de la chaleur solaire 271
§ V. — D'une autre cause de la constance de la température solaire 27.5
CHAPITRE III. — ■ DE niELQLES PHÉNOMÈNES QUI DÉPENDENT DE LA CONSTITUTION PHYSIQLE
§ I. — Circulation de la masse Ihiide qui compose le Soleil
§ II. — Constitution de la surface visible du Soleil 286
§ III. — Variation des enveloppes solaires 289
§ IV. — Piésumé sur la constitution de l'astre 291
CHAPITRE ir. — GRANDEUR DU SYSTÈME SOLAIRE
§ I. — Détermination de la distance des corps célestes 3^0
§ 11. — Mesure de la distance du Soleil à la Terre 3.^4
§ 111. — Parallaxe solaire conclue des observations de Vénus 353
§ IV. — Confirmation de la nouvelle valeur de la parallaxe solaire 373
§ 1. — Formation du système planétaire 376
§ II. — Les planètes 386
PREMIERES RECHERCHES
L'éclipsé de 1868 sera une date mémorable dans l'histoire de l'Astronomie, car c'est alors que ]M. Janssen apprit aux savants à étudier en tous temps les protubérances, sans être obligé d'attendre les époques si rares où la nature se plait à nous les montrer en éclipsant pour ini instant la brillante lumière qui nous empêche de les voir. Depuis lors, le spectroscope est devenu ini instrument indispensable aux astronomes ; c'est grâce à lui qu'ils peuvent observer tous les joiu's ces produits de l'activité solaire qui se dérobent ordinairement à nos regards. On s'est livré à cette étude avec une
ardeur iiu omparablo, et eu quelques auuées ou a obteuu des résultats extrèuiement intéressauts ; les nouvelles découvertes ont comblé de nombreuses lacunes dans les différentes l)rauches de la Pbysique solaire, et projeté une éclatante lumière sur une multitude de questions qui, sans ces travaux, seraient l'cstées à jamais enveloppées de la plus profonde obscurité.
Le jour même où l'on apprenait en Europe la découverte de M. Janssen, un autre savant justement célèbre, jM. Lockycr , arrivait de son côté au même résultat. Une coïncidence aussi frappante nous montre que la science était préparée à cette grande découverte; mais il est incontestable ([ue l'observation de Féclipse totale a singulièrement aidé à 1 iutelligence de ces phénomènes qui, sans elle, auraient peutêtre été pendant longtemps mal compris et mal interprétés. L'histoire de la science ne nous donne que peu d'exemples (l'un succès aussi rapide et aussi complet, et ce succès est d'autant plus remarquable qu'il s'agissait d'un travail trèsdifficile et (pie les observateurs étaient en petit nombre: aussi nous ne craignons pas de dire que la postérité rendra justice au zèle et à l'habileté des savants nos contemporains.
Nous nous pi'oposons de faire connaitre ici les méthodes d'observation et les résultats obtenus; nous le ferons aussi brièvement que le permettront l'importance du sujet et l'étendue des matériaux; mais, avant de commencer, nous devons avertir le lecteur qu'il est très-difficile de dire ce qui appartient à chaque savant en particulier. Très-souvent, les mêmes observations et les mêmes découvertes ont été faites simultanément dans des pays très-éloignés les uns des autres; quelquefois, bien que faites à des jours différents, elles ont cependant été indépendantes, de sorte que plusieurs observateurs en partagent la gloire. Il faut dire de ces travaux ce qu'on dit d'une victoire remportée pai' une troupe de braves :
elle est due au niérile de tt)U.s les soldats et à celui de chacun d'eux en particulier; l'iioniieur consiste à avoir son nom inscrit sur les rùles de cette armée glorieuse. Mais personne ne songe à revendiquer la gloire de ce qu'il a fait ])ersonnellement pour contribuer au succès commun : ce seraient des rivalités puériles et sans fruit.
Janssen, Lockver, Tïerscliel, Ziillner, Tluggins ont ouvert la brèche: à leur suite sont venus Respiglii, Tacchini, I.orenzoni, Rayet, Young, etc. Tels sont les noms que nous rencontrerons souvent dans cet exposé. Nous avons cherché, par tous les niovens possibles, à nous mettre au courant de tous les travaux cpii ont été exécutés par ces savants et laborieux observateurs; mais, tout en cherchant à rendre à chacun ce qui lui est dû, nous puiserons dans notre propre expérience les résultats que nous avons pu constater. S'il nous arrive d'apprécier le mérite de chacun avec moins de justice (|U(' nous n'aurions désiré le faire, nous demandons qu'on l'attribue à l'extrême difficulté d'y réussir et non à quelque s'MitinKuit ressemblant plus ou moins à la malveillance,
D ailleurs, le premier pas était le plus difficile, et la véritable gloire revient à la première découverte. A partir de ce moment, il suffisait d'avoir de la j^atience et de l'adresse pour réussir, et les découvertes devaient nécessairement se multiplier. C'est ainsi que nous avons pu entrer un des premiers dans cette voie; nous avons répété les observations de yi. Janssen le jour même où le journal de JM. l'abbé ]Moigno nous les fit connaître, et depuis lors nous n'avons pas cessé de nous en occuper. Le lecteur comprendra donc ([ue nous parlions de préférence de ce que nous avons \u : en agissant ainsi nous ne voulons pas revendifpier pour nous les travaux des autres, mais nous décrirons les phénomènes avec |)lus d'assurance et de conviction.
§ 1 . — Observations faites avec une fente étroite .
On peut, suivant le but qu'on se propose, employer différentes méthodes pour rol)servation des protubérances solaires. Chacune de ces méthodes exige ce])endant de l'adresse, un spectroscope possédant un mécanisme qui permette de le tourner à volonté dans les différents angles de position, de sorte qu'il puisse occuper toutes les positions autour de l'axe d(^ la lunette, enfin une lunette à laquelle on ])uisse imprimer des mouvements lents et précis. Cette lunette doit être mue par ini mouvement d'horlogerie, ou, du moins, elle doit être adaptée à une monture parallactique avec le mécanisme nécessaire pour produire des mouvements lents. Il faut, en effet, maintenir pendant tpielque temps le bord de l'image solaii'e sur la fente du spectroscope, dont la largeur est au plus de quelques dixièmes de millimètre, et suivre le mouvement de l'astre pendant la durée de l'observation. Pour certaines recherches plus délicates, l'horloge motrice ne donne même pas une précision suffisante, et il faut savoir y suppléer soi-même.
IVous avons déjà parlé des spectroscopes (' ) , et nous ne reviendrons pas sur ce que nous avons déjà dit; mais nous devons ajouter ici quelques détails qui sont utiles pour le nouveau genre d'observations dont nous avons à parler.
\j\Jig. i5i représente la disposition de notre a|)j>areil; il se comj)ose d'une grande huiette êquatorialo avant 23 centimètres d'ouverture et 4"S4<^ ^^ longueur focale. En AB est représenté le porte-oculaire auquel est adapté le spectro-
(') Tome I, pajes 220-^3 '|.
scopc./) est le cercle de position au moyen duquel le spectroscope est mis en mouvement par le bouton h engrenant avec une roue dentée placée à rintéiicur. t:, ::' sont les [)la-
tines portant les prismes; CC est le chercheur de la grande lunette; MN un écran en carton blanc sur lequel se projette l'image du Soleil formée par le chercheur, afin de reconnaître plus facilement les jioints que l'on observe ; fo lunette analysatrice du spectroscope ayant un oculaire diagonal o pour
faciliter le travail. Dans le tube c se trouve le collimateur avec un prisme à vision directe.
Dans les observations que l'on fait d'ordinaire avec le spectroscope , il s'agit simplement de recevoir l'ensemble des ravons que nous envoie une source de lumière; ici, au contraire, on se propose d'examiner en particulier certains points du tlisque solaire. Pour cela, il faut d'abord projeter l'image du Soleil sur la plaque dans laquelle est pratiquée la fente du collimateur; celte plaque doit donc être aufover principal de l'objectif, afin que l'image s'y forme avec netteté et précision. On s'assure que ce résultat est obtenu en regardant 1 image avec une loupe à travers une ouverture latérale K, en protégeant l'œil avec un verre légèrement coloré. Nous conseillons beaucoup de pratiquer dans le tube cette ouverture latérale, ou d'emplover un moyen quelconque pour rendre la fente commodément visible : les débutants auront ainsi plus de facilité pour la mise au point, et l'on j)ourra voir din^cLement quelle est la position de l'image par rapport à la fente.
La mise au point étant terminée et la fente étant convenablement rétrécie, on met au point l'oculaire de la petite lunette du spectroscope, de manière à voir nettement toutes les raies de Fràunhofer et surtout la raie G de l'hydrogène, après f[uoi on jie touchera plus à cette partie de l'instrument. Connue le spectre est, en général, assez vif, on pourra proléger l'œil avec un verre légèrement coloré en rouge rubis, comme on en trouve facilement dans le commerce; ce verre suffira pour que l'œûl ne soit pas ébloui, et, comme il n'arrête pas tous les ravons rouges, on pourra distinguer nettement la raie C.
L'appareil étant ainsi disposé, on le promènera lentement sur le disque solaire, jusqu'à ce que la fente vienne à tomber
sur le bord, do manière à y être parfaitomont tangente. Alors on verra tout à coup la raie C devenir brillante : c'est que la cliromosphère se projettera sur la fente et que sa lumière remplira le champ de la lunette analysatrice. Ce résultat est représenté dans \'djig. i52. BB' est le bord du disque solaire au-dessus duquel s'élève la chromosphère; mn est la position de la fente, SS' le spectre dans lequel la raie C est renversée, tandis que la raie B est noire.
Pour voir nettement les protubérances, il faut que l'image
Fig. i52.
du Soleil se fasse avec la plus grande précision dans le plan de la fente. Pour y arriver, on dispose la fente perpendiculairement au bord du disque ; on voit alors dans le champ deux parties bien distinctes, l'une qui est vivement éclairée par les rayons directs du Soleil , l'autre éclairée par une lumière beaucoup plus faible venant de l'atmosphère environnante : c'est ce que représente la Jïg. i53. On tourne alors le bouton I) de la grande lunette, qui sert à régler la distance de la fente à l'objectif, jusqu'à ce qu'on voie nette et bien tranchée la ligne S, e, qui sépare le champ en deux parties diversement éclairées.
Si l'on tombe sur une protubérance, on verra immédiatement jaillir, en dehors du Soleil, trois raies brillantes : l'une
Fig. i53.
dans le rouge sur le prolongement tic C, la seconde tout près
de D, la troisième sur le prolongement de F; peut-être même en verrat-on une quati'ième près de G. S'il n'y a pas de protubérances, ces lignes existeront néanmoins; mais elles seront très-courtes et, par conséquent, difficiles à reconnaître. S'il y a sur le bord du Soleil quelque facule ou quelque tache, en dirigeant la fente vers l'endroit où elle se trouve et en la maintenant toujours normale au bord du disque, ce qu'on fera en lournaut convenablement le spec- Iroscope en jwsitio/i au moven du pignon b, on trouvera bientôt dans le voisinage les raies que nous venons d'indiquer et qui caractérisent les |)rolubérances.
Si, après quelques essais, on ne réussissait pas, on recommencerait l'opération en disposant la fente parallèlement au bord, suivant le procédé que nous avons indiqué plus haut. On pourrait, avec avantage, suivre une marche inverse, c'està-dire mettre la fente en dehors du (hsque solaire et l'en approcher lentement; lorsqu'on verra s'accroître d'une manière considérable l'éclat de la lumière, on regardera attentivement la raie C; au moment où la lumière du disque commencera à paraître comme
une pluie de rayons Ijrillants, à cause de l'agitation du bord, on verra tout à coup la raie C devenir lumineuse et se détacher avec une grande vivacité sur \c reste du spectre (^î^. 1 54). Si cette raie apparaît à quelque distance du bord, elle appartient à une protuljcrance ; elle provient simplement de la chromosplière, si elle n'apparaît que dans le voisinage immédiat du Soleil.
Il faut l'appeler deux choses à ceux qui débutent dans ces
observations : i*' la chromosphère est très-basse, et par suite il est difficile de saisir la raie brillante qui la fait reconnaître; mais, lorsqu'on l'aura vue une fois, on la retrouvera facilement; 2° lorsque l'air est calme, la difficulté est beaucoup moins grande; si l'atmosphère est fortement agitée, on voit apparaître la raie brillante au milieu de la pluie de ravons qui la précède ordinairement. Comme la chromosphère enveloppe le Soleil de toutes parts, on doit l'apercevoir siu' tous les points de son contour.
Lorsqu'on a réussi à voir la raie C renversée , il est facile de trouN er les protubérances en faisant tourner le spectro-
scope autour de sa roue de position à l'aide du Ijouton b et en le mettant successivement en contact avec les différents points de la circonférence, surtout dans la région des taches. Il faut cependant un peu d'adresse et d'habitude pour exécuter ces mou\ements. Dans les époques où les protubérances sont rares, comme en 1875, il faut quelquefois parcourir des arcs très-grands a^ant d'en trouver une, de sorte que le travail alors est un peu pénible.
Lorsqu'on a rencontre une protubérance, on peut relever
Fiff. i55.
sa forme de plusieurs manières; la première méthode est celle des sections successives, parallèlement ou perpendiculairement au bord.
Soit RPR {fig. i55) le bord du disque solaire; si l'on donne successivement à la fente les positions SS, S, S, , SoSo, on verra varier la longueur de la ligne brillante dans le champ de la lunette analysatrice, et l'on pourra ainsi apprécier la forme de la protubérance. Si c'est un nuage isolé, on verra les raies disparaître à une certaine distance , puis reparaître de nouveau, <:omme dans \^Jig. i56.
Il n'est pas difficile de se rendre compte de ces appa-
reiices. La fente tombant sur la protubérance mon {fig. i ^7), la ligne gh, C de l'hydrogène, sera éclairée seulement dans
Fi g. i:)6.
la région g' h' ^ la ligne ef ne sera brillante que sur la lon-
gueur e'f\ et ainsi de suite, jusqu'à la ligne ah qui ne sera nullement éclairée, parce qu'elle tombe en dehors.
§11. — Premiers résultats des obsenritiojis.
Cette méthode est pénible , parce qu'elle demande une grande attention ; elle permet cependant de résoudre un grand nombre de problèmes et d'obtenir des résultats trèsimportants relativement aux protubérances et à la chromosphère.
1"^ Supposons la fente perpendiculaire au bord et divisée en deux parties égales par h; contour du disque. Quel que soit le point que l'on observe, on aperçoit toujours un spectre
composé (lo deux zones inégalement éclairées [fig. i53 et VI. IL //ii'. i), mais possédant toutes les dvux les raies caractéristiques du s[)cctre solaire; la plus brillante appartient au Soleil, 1 autre à l'air atmosphérique éclairé par la lumière de cet astr(\ Près de la ligne de séparation des deux zones, un j)eu en dehors, l(^s raies C et V liiillent d'un vif éclat. De plus, dans le jaiuie, auprès du point 1), du côté du vert, on voit hriller une raie jaune. Enfin ou aperçoit dans le voisinage de la raie G une autre ti'ae(^ brillante que l'on a nommée h.
A rexcej)tion de celle qui correspond au jaune, toutes les raies que nous venons de signaler apjKirtiennent à l'hydrogène; d'où il suit que ce gaz forme une couche générale et continue autoui" du Soleil.
2*^ Cette couche a une épaisseur de lo à i5 secondes, mais elle est très-irrégulière; on peut le constater en disposant la fente perj)endiculairement au bord et en mesurant l'étendue des portions brillantes. Cependant on remarque bien souvent que la ligne noire, C par exenijile, disparaît d'une manière complète sans donner lieu à une ligne brillante ; c'est ce qui arrive surtout auprès des facules et des taches. Ce fait démontre qu(^ l'hydrogène existe bien au delà des régions où il produit le renversement des raies; mais il y est en cjuantité suffisante pour neutraliser seulement la ligne noire sans pouvoir la rendre brillante. En disposant la fente tangentiellement au bord, on voit les raies acquérir une longueur égale à la largeur du spectre et devenir très-vives.
3** En plusieurs points du contour solaire, on voit des lignes brillantes acquérir et même dépasser notablement la longueur qui correspond à i 5 secondes ; elles se présentent quelquefois comme des fragments isolés du bord, ainsi qu'on le voit dans \àfig. i56, en a et en /;, où la fente est perpendiculaire
au bord, ou comme en c, où elle lui est ])arîilléle. On voit })ar cet exemple que, d'après la forme et la disposition des raies, on peut tracer la forme des protubérances en déplaçant con- \enablement le spectroscope.
On peut donc, par ce moyen, étudier les protubérances avec la i)lus grande facilité, même en dehors des éclipses, signaler leur présence , déterminer leur forme et les dessiner avec autant de facilité que si elles étaient visibles dans toute leur étendue.
§ 111. — Observations faites avec une fente large.
Cette méthode était cependant très-pénible, et, si nous en avons profité, ce n'a été qu'au prix de beaucoup de fatigues; mais, lorsqu'on observe tangentiellement au bord solaire, si Ton ouvre lentement la fente jusqu'à lui donner une largeur de 3 ou 4 dixièmes de millimètre, ou même davantage suivant les cas, on verra la ligne G devenir plus large et irrégulière sur l'un de ses côtés; on pourra alors voir directement le contoiu' entier de la protubérance ou du moins la plus grande partie. Lorsqu'on ouvre ainsi la fente, les raies fines disparaissent complètement; la raie C s'élargit et cesse d'être nettement terminée sur ses bords; mais en même temps h' contour de la protubérance se dessine avec netteté, comme on le voit dans ^'cifig. i58. Si alors on ne voit pas assez nettement la forme de la protubérance, il faudra modifier la mise au point de la grande lunette, et Ton ne tardera pas à avoir une image nette et bien tranchée. La flamme se détache ainsi sur le fond sombre de la raie diffuse C, elle brille d'un merveilleux éclat aux yeux de l'obsem ateur.
Telle est la nouvelle méthode que nous employons pour
observer en plein jour les protubérances du Soleil ; cette légère modification apportée au premier procédé rend les observations plus faciles et nous permet d'obtenir en moins de temps des résultats plus nombreux. Elle a été imaginée à la fois par le capitaine Tlerscliel, par iMJM. Iluggins et Z(')llner ; nous pouvons dire qu'elle a suffi à transformer l'étude des
rig, i58.
protubérances : elle l'a rendue facile et attrayante, de pénible qu'elle était aupara\ant.
Avant qu'on eût imaginé ce procédé si simple, M. Iluggins avait essayé de voir directement les images des protubérances en adaptant à l'oculaire des milieux colorés; mais il n'avait pas réussi. jMM. Zollner et Young avaient essayé des fentes oscillantes et d'autres mécanismes , mais sans aucun succès : il a suffi d'élargir un peu la fente pour satisfaire complètement aux besoins de la science.
- lo --
Nous avons jiarlc (11111 verre rouge qu'on peut placer devant l'oculaire du spectroscope pour faciliter l'observation des protubérances. Ce verre est très-utile : il absorbe la lumièn" diffuse et ménage la vue de l'observateur. Sans doute, il fait pâlir les protubérances un peu faibles, mais il rend en sonmie d<'s services réels dans une longue série d'observations. Tout ce que nous venons de dire ne s'ap[)lique, bien entendu, qu'au cas où l'on se propose d'étudier l'image rouge des protubérances. Si 1 on veut examiner la raie F ou quelque autre ligne colorée, il faut renoncer au verre rouge ; mais alors il devient nécessaire d'affaiblir autant que possible la lumière atmosphérique et d'augmenter la dispersion en multipliant le nombre des prismes, ou en f;dsant revenir le ravon à travers les jirismes qu'il a déjà traversés une première fois. M. Young a réussi à photographier l'image violette des protubérances correspondant aux rayons voisins de H; il emplovait poiu' cela un spectroscope à treize prismes, et une petite chambre obscure appliquée à la lunette du spectroscope.
A^ ec le spectroscope ordinaire, on peut étudier assez bien les taches, surtout en grossissant avec un oculaire ou avec l'objectif d'un microscope l'image produite au fover de la grande lunette et projetée sur la fente. Cependant elles sont en général déformées par la dispersion, qui les allonge énor-
Fig. 159.
mément ^ fig- '39); mais, si l'on place un second prisme à 20 ou 2J centimètres de la fente, ou bien en avant de l'objectif de la grande lunette, comme nous l'avons expliqué précédemment t.P', p. 233), on parvient à les voir aussi bien qu'a> ec un verre coloré. Ce procédé est utile , surtout
lorsqu'il s'agit de reconnaître les positions relatives des taches, des facules et des protubérances. Dans ce cas, on peut aussi évaluer la hauteur des protubérances par la distance qui existe entre le bord du Soleil et le point où se manifestent les raies renversées de l'hydrogène ; on peut (unplo\ er les raies spectrales elles-mêmes pour mesurer cette distance. Enfin on peut, par ce moyen, constater que les raies du sodium , du calcium et du fer se dilatent et deviennent nébuleuses sur les taches. Lorsqu'il y a une violente éruption, on voit apparaître les lignes brillantes qui caractérisent l'hydrogène même dans l'intérieur des taches.
Ce qui serait à désirer maintenant pour faciliter encore davantage ces recherches , c'est la découverte d'un milieu parfaitement monochromatique pour les raies de l'hydrogène. On verrait alors l'image de ces flammes rouges comme on voit celles des taches. Ce milieu peut-il être trouvé? Nous engageons les physiciens à diriger leurs recherches de ce côté.
Les détails dans lesquels nous sommes entré paraîtront sans doute minutieux, mais ils ne seront pas inutiles pour les amateurs. Il arrive souvent que, faute d'instructions détaillées , on perd au début beaucoup de temps , quelquefois même on se décourage en voyant qu'on n'arrive à aucun résultat. C'est ce qui nous a engagé à donner tous ces détails pratiques, et nous agirons de même dans la suite.
§ IV. — Réflexions théoriques sur les instructions pratiques qui précèdent.
Si l'on veut que rien n'arrête dans l'application pratique des instructions que nous venons de donner, il est nécessaire de comprendre les principes sur lesquels reposent tous ces
procédés : c'est pour cchi que nous allons faire une petite excursion dans le domaine de la théorie optique du spectroscope.
L'instrument ainsi combiné s'appelle léléspectroscope : car il se compose d'un sj)ectroscope combine avec un télescope ou lunette astronomique. Dans cet appareil , il y a deux foyers bien distincts, et chacun doit être mis au point avec la plus grande précision : i" la petite lunette analysatrice doit être mise au point sur les raies, la fente étant étroite; 2*'la grande lunette doit être réglée de manière à produire sur le plan de la fente une image nette des bords du Soleil.
Il ne sera pas inutile d'entrer dans cjuelques détails sur la marche de la lumière dans le spectroscope. Nous su})poserons, pour plus de simplicité, qu'il est composé d'un seul prisme.
Soit a la lentille objective de la grande lunette [Jig. i6o); les ravons se croisent au fover principal F, et c'est là que doit se trouver la fente. De là, ils passent dans l'objectif c du collimateur qui les rend parallèles; puis ils traversent le prisme yj, l'objectif/ de la lunette analysatrice et vont enfin former inie seconde image réelle g; cju'on examine avec l'oculaire o. Le grossissement G de tout ce système est représenté par la longueur focale F de la grande lunette divisée par la longueur focale du collimateur /, le quotient étant multiplié
F par le grossissement g de la petite lunette : G = -g. Dans
notre instrument, F = 4"S3o, /= o'", i3, g = 5, 5; par con-
scquent, G = - — - x 'j,j — 182.
La longueur du collimateur est ordinairement égale à la distance focale de la petite lunette; le grossissement est alors égal à celui qu'on obtiendrait en appliquant à la grande lunette l'oculaire de la petite. On voit donc (jue les instruments
puissants aiuont l'avantage de donner avec plus de détails il. " 2
1 image clos j)rotubcranccs. Sans doute on les wvvd avec un(> bonne lunette, quelles que soient ses dimensions, mais, pour cela eomme pour l'observation des taelies, la supeiiorité reste ra toujours aux instruments les plus puissants.
Fig. iGo.
Il est bon de remarquer cpi il doit v avoii' luic eertaine proportion entre les deux parties de l'appared , ainsi que l'a démontré M. Lorenzoni : tous les apjjareils speetroscopiques ne peuvent pas également bien s'appliquer à toutes les lunettes.
On peut encore se demander comment le. s|)ectroscope possède cette merveilleuse propriété de faire voir les protu-
bcrancos en plein jour. On a\ait fait hcaïu-oii)) de tentatives pour arriver à ce résultat; elles axaient toujouis été \aines. On avait essayé de produire des éclipses artificielles, d'arrêter par des milieux absorl^ants la plus grande partie des rayons lumineux provenant du disque solaire, etc., etc.: tout avait été inutile. Le spectroscope seul a réussi. Quelle en est la raison?
11 est assez facile de réj)on(lre à cette question, ^ious ne pouvons voir les objets célestes qu'à traxers ratn]os])liere qui nous entoure, et cette atmosphère, dans les environs du Soleil, est très-^ ivement éclairée par les rayons f[ui la traversent. La lumière des protubérances, étant extrêmement faible, ne peut agir sur l'organe de la vue qu'à la condition d'être isolée de toute autre lumière un peu vive. La photospliere ])rille d'un si vif éclat qu'on ne peut espérer de voir les protubérances qu'en se protégeant contre les radiations lumineuses qu'elle nous envoie. Les verres absorbants qu'on emploie communément pour oljserver le Soleil ne peuvent ici nous rendre aucun service, car, s'ils arrêtent assez de rayons pour nous rendre supportable la lumière éclatante de la photosphère, ils doivent rendre les protubérances absolument invi'sibles. Il faut donc recourir à un écran qui nous protège, non-seulement contre les radiations photosphériques, mais aussi contre la lumière que réfléchit l'atmosjjhère terrestre : tel est le double service que nous rend la Lune pendant les éclipses. Dans le spectroscope, l'écran, c'est la j)aroi opaque dans laquelle est pratiquée la fente; elle arrête bien les rayons qui viennent directement de la photosphère, mais elle n'empêche pas l'effet produit par l'illumination i\c l'air atmosphérique. Il s'agit donc de diminuer l'éclat de cette lumière, et c'est ce que font les ])rismes, grâce à la natiue des ravons , sinon monochromatiques, du moins oligocliroma-
tiqiu's dos protubérances. La fente reçoit en même temps les ravons rouges des protubérances et les rayons de toute nature (jui sont réfléchis par l'air atmosphérique ; mais ces deiniers sont étalés par le prisme en une bande trèslongue et presque continue, ce qui affaiblit considérablement leur intensité, tandis que la lumière tl(»s protubérances subit une dispersion beaucoup moins grande; elle donne naissance à un petit nombre de raies qui conservent tout leur éclat , et deviennent visibles ])arce qu'elles sont plus ])rillantes que la partie du spectre qui les entoure.
Le spectroscope fait pour les protubérances ce que font les lunettes pour les étoiles. Ces astres ne peuvent être observés à l'œil nu pendant le jour, mais on peut les apercevoir avec un bon télescope, tandis que les planètes sont absolument in^isi]>les, même avec un instrument. C'est que les étoiles, n'avant pas de diamètre apparent, sont pour nous comme des points lumineux ; leur image est également un point où se trouve concentrée toute la lumière qui tombe de l'astre sur l'objectif, tandis que le grossissement de la lunette étale sur une surface plus grande la lumière des planètes et celle qui nous vient de Tair atmosphérique. Telle est l'explication d'Arago pour la visibdité des étoiles, et il est facile de voir combien elle ressemble à la théorie que nous venons de donner pour expliquer l'action du spectroscope.
Cette théoi'ie nous montre combien il est avantageux de multiplier les prismes afin d'augmenter la dispersion. On affaiblit ainsi l'intensité lumineuse du spectre atmosphérique, tandis que celle des raies protubérantielles n'est diminuée que faiblement par les réflexions et les absorptions que l'on ne saurait éviter dans les prismes. C'est pour cela qu'on a construit des appareils où la lumière traverse successivement six prismes, quelquefois douze et davantage. Il y a cependant
une limite au delà de laquelle les prismes nuiraient plus, en réfléchissant et en absorbant la lumière des protubérances, qu'ils ne serviraient en dispersant davantage celle de l'atmosphère.
La théorie explique encore un fait qui avait été remarqué dans la pratique des observations spectrales. Lorsque l'air est bien pur et le ciel parfaitement bleu, on peut ouvrir beaucoup la fente et voir ainsi une grande étendue des protubérances; mais, lorsque le ciel est brumeux et blanchâtre, la fente doit demeurer plus étroite. Lorsque l'atmosphère est remplie de ces cirrus formés d'aiguilles de glace qui donnent naissance aux halos, toute observation devient impossible, à cause de la lumière que ces petits cristaux diffusent en tous sens autour du Soleil ; les brouillards formés de gouttelettes liquides présentent beaucoup moins d'inconvénients. Lorsque le ciel est pur, nous pouvons donner à la fente une ouverture de plus de i millimètre ; lorsque le temps est voilé, nous devons la réduire à ^ de millimètre ; lorsqu'il y a des aiguilles de glace, il faut renoncer aux observations.
L'ouverture que nous employons habituellement correspond à une valeur angulaire de 24 à 3o secondes, ce qui fait sur le Soled une hauteur de 17 160 à 21 l\5o kilomètres. Si la protubérance est plus grande, il faut V observer par tranches; mais, ces tranches étant assez épaisses, on peut facilement se faire ime idée de la configuration générale , et arriver à faire un dessin suffisamment exact. On peut quelquefois élargir la fente davantage lorsque la protubérance est très -vive, le spectroscope très-dispersif et l'air bien ])ur. Si la lunette ne grossit pas beaucoup, c'est-à-dire si l'image réelle produite au foyer de l'objectif est petite, on peut , avec une fente assez étroite, voir en entier la plupart des protubérances; mais alors on ne voit pas bien les détails de leurs formes, et l'on
s'expose à de grandes illusions dans l'appréciation de leur structure intérieure. Une lunette de lo à 12 centimètres d'ouverture suffit, en général, lorsqu'on emploie lui speetroscope {•omj)osé tl'un seul prisme à vision directe assez dispersif; mais alors il est difficile de bien étudier les détails, si ce n'est dans quelques circonstances exceptionnellement avantageuses.
En règle générale, si l'on veut réussira coup sûr, il ne faut pas tellement ouvrir la fente que les raies C, B, etc., disparaissent complètement : il faut qu'elles soient diffuses, mais reconnaissables. Lorsque les protubérances sont très-vives, on peut employer une largeur plus considérable, de manière a faire disparaître complètement les raies dont nous venons de parler, mais il n'en faut venir là qu'après avoir fait plusieurs essais pour reconnaître quelle est la lai'geur qui donne l'image la plus nette. C'est surtout dans ces recherches qu'il est utile de j^ouvoir apprécier le grossissement du speetroscope.
Pour étudier les protubérances, on peut employer toutes les raies (jui leur sont propres, C, Do, F, h. La raie C est celle qui se ])rèLe le mieux à l'observation, parce qu'elle est plus vive et j)lus tranchée. Les autres sont moins brillantes; elles se projettent sur un fond plus lumineux ou dans des positions moins favorables pour l'observation. Nous verrons cejiendant que, pour certaines études, on peut se servir également bien de toutes les raies.
Quant au pouvoir grossissant qui convient le mieux, cela dépend de l'éclat lumineux de l'objet qu'on observe. S'il s'agit d'une masse faiblement illuminée, un grossissement considérable la ferait disparaître, tandis qu'un instrument moins puissant permettra de la voir distinctement et d'en apprécier la structure intérieure. Tl en est des protubérances solaires comme des taches et des zones qu'on observe dans les pla-
iiètcs , j)()iir lesquelles il est souvent préférable de ne j)as employer les plus forts grossissements. Nous nous contentons en général de i^rossir iiSo fois; il est rare ([ue nous allions jusfpi'à 3oo ou /|00, ear ee qu'on g<igne ru surfaee on le jx-rd en éclat et en netteté.
En augmentant le nombre des prismes, on diminue la lumière atmosplierique sans augmenter les dimensions de 1 image; aussi ce procédé est-il préférable à l'emploi des lunettes à long fover (|iii donnc^nt une image plus grande et diminuent à la fois I intensité lumineuse de l'atmosphère et celle des protubérances.
On peut se demander quels sont les spectroscopes les ])lus convenables pour ces o])servations : vaut-il mieux emplover les prismes à vision directe ou les prismes ordinaires? Nous crovons que les prismes angulaires sont préférables, surtout lorsque Tappai'eil est disposé, comme le notre, de manière à transporter l'oculaire tout près de la fente, car l'observateur peut alors très-facilement, et sans se déranger, amener le bord du disque solaire sur la fente. De plus, les spectroscopes à vision directe augmentent beaucoup la longueur de la lunette, ce qui (*st un grave inconvénienl lorsque le dôme de l'observatoire n'est pas très-grand. Enfin, si les prismes sont doués d'un mouvement automatique, on peut examiner le spectre tout entier avec une grande facilité, jusqu'au violet extrême : il n en est pas de même avec le spectroscope à vision directe; en supposant qu'il contienne deux prismes composés, on p<Mit à peine aller au delà de la raie F (*).
(') Lorsque la fis;. \v>\ a été dessinée, notre ai)]>areil ne possédait pas encore les pièces destinées à produire le mouvement automatique. Depuis lors, nous les avons l'ait construire et nous les avons adaptées à un système de cinq prismes à double trajet dont nous sommes enchanté, {loir t. I, p. 22S,_/rV. 86.)
Quant à l'intensité lumineuse, il n'y a pas luie grande différence; il est bien vrai que dans les prismes à vision directe les réflexions sont moins nombreuses, mais ect avantage est compensé ])ar mie absorption ])lus énergique due à la grande épaisseur du verre. Du leste, le jugement que l'on jiorte dépend beaucoup de la pratique (>t de riiabiludc : il arrive quelquefois (|u'un instrument parait d'abord peu a\antageux ; j)uis on le trouve excellent lorsqu'on s'en est servi pendant quelque temps. T.e spectroscope construit avec les réseaux de M. Rutlierfurd nous réussit à merveille et nous fait voir les détails avec la plus grande netteté; mais il est à craindre que le métal ne vienne à s'oxyder.
^ Y . — De la mesure des protubérances.
Pour déterminer les dimensions d'une protubérance, on mesure sa largeiu^ et sa baut(Mn\ Le cas le plus simple est celui on la protubérance est assez petite j)our être entièrement \ isible dans le cliamp de la lunette, sa banteur étant moindre- que la largeur de la fente et sa base ne dépassant point la longueur; il n'y a alors aucune difficulté, car il suffit d'employer le micromètre qui se trouve à l'oculaire du spectroscope. Il n'en est pas de même lorsque les dimensions sont plus considérables et que la protubérance dépasse retendue de la fente : la mesure prés(»nte alors une difficulté sérieuse.
Poui* mesurer la base, on dispose la fente de manière qu'elle soit successivement tangente à ses deux extrémités, et l'on détermine cette dimension en degrés du périmètre du bord solaire par l'angle dont il a fallu tourner le spectroscope; on peut facilement obtenir cet angle avec une assez
grande approximation. De là, il est facile de passer à la vraie grandeur : i degré sur le contour du disque solaire correspond à un angle géocentrique de i ()",■-(), ce qui suppose une longueur de i 2oo4 kilomètres, ou bien, en nombre rond, un diamètre tern^stre.
Pour la hauteur, lorsqu'on garde la lente du collimateur j)arallèle au bord, il faut la porter successivement sur les différentes sections et compter combien de fois la fente est contenue dans la hauteur de la protubérance, ce qui expose à bien des incertitudes; mais, lorsqu'on dispose la fente perpendiculairement au bord, toute incertitude disparait, car il suffit de mesurer la longueur de la plus grande des lignes brdlantes qui traversent le spectre; ce moyen ne réussit cependant que pour les protubérances dont la hauteur ne dépasse pas la largeur du spectre. D'ailleurs cette méthode est longue et laborieuse; si on l'employait constamment, il en résulterait une perte de temps très-considérable.
On pourrait encore faire ces mesures par d'autres procédés : on pourrait, par exemple, mesurer le temps qu'une protubérance met à passer sur la fente, ou encore mesurer sa hauteur par le cercle de déclinaison, en faisant, bien entendu, les corrections relatives à l'angle de position; mais ce procédé lui-même n'est pas très-expéditif, et, par conséquent, on ne peut pas l'employer dans certaines circonstances oii il importe d'opérer promptement, où les phénomènes doivent être, pour ainsi dire, pris au vol, à cause de la rapidité avec laquelle ils se modifient et se transforment.
Nous avons imaginé deux méthodes qui nous paraissent faciles et suffisamment rapides. Voici lapremièn* : au chercheur de la lunette équatoriale {^g. i5i ) est fixée luie tige /S portant un écran de carton blanc MN, perpendiculaire à l'axe optique de l'instrument; on fixe cet écran à une distance
convenable et l'on y j)rojette l'image du Soleil /. Lorsqu'on aperçoit une grande protubérance, on dispose l'instrument de manière que le bord de la fente qui est du coté du Soleil touche le sommet de cette protubérance ; alors on trace, ou bien on fait tracer par un aid(^ le contour de l'image solaire formée sur l'écran dans la région qui correspond à la protubérance. Cela fait, on déplace l'instrument et l'on amène le même bord de la fente à la base de la protubérance, et l'on marque de nouveau la place du bord solaire sur le carton. La distance des deux arcs parallèles ainsi tracés mesm^e évidemment la hauteur cpi'aurait eue sur le carton l'image de la protubérance. Pour fixer la valeur angulaire des grandeurs ainsi déterminées, il suffit de mesurer une fois j)our t()ut(\s sur l'écran une longueur quelconque, par exemple la distance d'une; tache au bord solaire. On se servira pour cela des cercles de l'équatorial ou bien de la méthode des passages; on pourra ainsi construire une échelle de j)roportion qui servira à mesurer les dimensions des dessins. Nous avons trouvé dans notre instrument qu'une longueur de I millimètre correspond à 8 secondes, ce qui nous donne une exactitude suffisante dans la mesure de ces objets si fugaces. Lorsqu'on emploie un spectroscope à vision directe, on remplace avantageusement le carton par un verre dépoli.
On peut obtenir une plus grande précision avec le micromètre à lame de verre épaisse, inventé jadis par M. Porro, et (|ue nous avons appliqué avec succès à ces sortes de mesures. Supposons un rayon lumineux qui suit la droite ae {fig- lOi). Vu point h, on interpose une lame de verre à faces parallèles, disposée obliquement par rapport à la droite «e; le rayon lumineux est réfracté de h en c, et il sortira suivant la direction cd parallèle à sa direction primitive ah. L(; déplacement.
c'est-à-dire la distance des deux droites parallèles ae et cd^ est fonction de l'inclinaison de la lame, de son indice de réfraction et de son épaisseur.
Fig. i6i.
Si l'on place une lame semblable en avant de la fente du spectroseope , l'objet qu'on examine paraîtra entièrement déplacé ; mais, si elle n'en recouvre qu'une moitié, cette moitié paraîtra seule déplacée, tandis que l'autre conservera sa
Fij». iG2.
|)osition normale. Ainsi l'image du Soleil sera partagée en deux parties : l'une restera en a [fig. 1G2 , où l'œil de l'observateur la voit directement, l'autre» sera amenée en c parla réfraction.
S'il y ;i une protubérance auprès du point c, on j)ourra, en
iiicliiuuit la laine, abaisseï- le bord h de manière à amener le sommet e de la protubérance à la même hauteur que le bord a, ce qu'on pourra faire avec la j)lus grande exactitude, grâce à la fente qui est disposée taiigentiellemcnt au point a du distjue. Il suffira de mesurer l'inclinaison de la lame qui a ])roduit ce déplacement , et l'on aura toutes les données nécessaires pour calculer la hauteur en fonction de l'inclinaison.
Du reste, on peut se dispenser des cah uls en construisant cnijMriquenient une Table dans laquelle, en face des différentes valeurs de l'inclinaison , on inscrit les valeurs correspondantes des déplacements exprimés en mesures angulaires; on emploie pour cela les cercles de l'instrument ou bien la méthode des passages qu'on applique à la mesure d'un déplacement connu.
Cette méthode est susceptible d'une grande précision; de plus, elle présente une grande sensibilité, car, le déplacement dépendant de l'épaisseur de la lame, il suffit de prendre une épaisseur convenable pour obtenir un déj)lacement aussi grand qu'on le voudra. En pratique, les lames qui nous paraissent plus commodes ont ime épaisseur Ae l\ -a d millimètres.
La Jig. i63 représente l'intérieur de l'ajjpareil qui est adapté à notre équatorial; la ^^.164 représente son aspect extérieur. La lame de verre est portée par un châssis ovale jnn dont les deux extrémités se terminent par des pivots «, a' qui constituent l'axe de rotation. Un index c?, mobile devant un demi-cercle gradué Z», sert à mesurer l'inclinaison de la lame sur l'axe optique de la lunette. On doit d'abord déterminer la position de l'index pour laquelle la lame est perpendiculaire à l'axe, puis on transporte l'index sur le demi- cercle jusqu'à ce que le sommet de la protubérance soit au niveau
(lu bord solaii'c; on note le uoiiihic de dci^i'rs |t;ir('()iiriis |)ar l'iiidox, et, on face de ce iioinluc. on li'oiiNci'a dans la talilc
Fig. iC.J.
la liautciir de la j)r()tul)crance. On peut se dispenser de déterminer la position de l'index qui correspond au zéro : il suffit
Fig. iG',.
(le l'aire tirux mesures pour deux positions s\métri(|ues de la
lame et de prendre la moitié de l'are parcouru |)ai- l'index.
En employant l'une de ces deux méthodes, on mesnrei'a
avec facilité les Iiauteurs des j)rotubérances, cpioi(iu'elles at-
teignent quelquefois plusieurs minutes. Comme leurs formes sont très-variables et qu'elles ehangent presque à vue d'œil clans certains moments, le procédé le plus expéditif est celui qu'il faut préférer en pratique; c'est pour cela que nous nous servons ordinairement des projections, quoiqu'on obtienne ainsi des résultats moins précis.
Lorsqu'on se sert de l'iiéliospectroscope qui porte un prisme en avant de la fente (' ), on peut mesm-er la bauteur des protubérances sans employer d'autre micromètre que les raies spectrales elles-mêmes : il suffit d'observer quelle est la raie ([ui correspond au ])()rd du Soleil lorsqu'une raie déterminée, ('. par exemple, commence^ à se renv(M\ser.
(') roi,- t. I, p. 233.
CHAPITllE II.
CL\SSIFIC\TIO.\ DES I'ROTUBEn\.NCES.
§ I. — Aspect de la chromosphère.
Vax cmplovant le spcctroscope commi' nous l'jivons ('X])liqiié tlans le Chapitre précédent, on arrive facilement à reconnaître et à étudier la chromosphère et les protubérances. La chromosplière , dont nous voulons parler dans ce paragraplie, est une couche continue qui enveloppe le Soleil de toutes parts. Lorsqu'on dispose la fente perpendiculairement au bord du disque, on trouve j^artout les pointes brillantes des raies renversées de l'hvdrogène, c'est-à-dire C = H«; F = II|3 ; h près de G = TTy ; la quatrième Hc? est très-difficile à voir; mais on l'a reconnue avec certitude. De plus, on trouve une raie Dj auprès des raies D du sodium ; elle est jjlacée du côté du bleu, à une distance égale à 2,oG fois la distance qui sépare les raies D, et Do de ce métal. La nature de la substance qui produit la raie D, est encore inconnue; on a proposé de l'appeler hélium.
La chromosphère n'a pas été, à proprement parler, découverte par le spectroscope ; pendant les éclipses, on avait déjà reconnu son existence, et les observateurs l'avaient tiésignée par différents noms : sierra , vagues., arc rose brillant. Le spectroscope a seulement constaté que cette couche colorée existe toujours et sur tous les points de la surface du Soleil, quoiqu'elle n'ait pas partout et toujours la même épaisseur.
Pour s(> fairr une idée exacte de la chromosphère et de sa ^inuiiire. il faut l'étudier en élargissant médiocrement la Imtc (lu collimateur et en la disposant tangentiellement au dis(ju(\ Lorsque le bord du disque se trouve un peu en dehors de la lente, de sorte que ses rayons ne puissent pas gêner la vue, les raies spectrales les plus fines disparaissent à cause de la lar<ieur de la (ente; on ne voit plus (jiie les principales a, B, C, 1), encore sont-(>lles diffuses et mal terminées.
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Au moment où la chromosphère entre dans le champ, sur ce fond obscur, on aperçoit à la place de C une ligne trèsvive et très-brillante; son aspect est tout à fait comparable à celui que ])rcsente la raie C de Fraunhofer renversée lorsqu'on examine le spectre avec une fente étroite ; la seule différence est que cette ligne a son bord extérieur garni de franges [fig. iG5). Lorsque l'atmosphère terrestre est agitée, on ne parvient à \oir cette ligne brillante que dans la région trèsvoisine du disque solaire où la scintillation du liord se fait
sentir dans le spoctrosrope. Il est inènu* très-surj)nMiaiit qu'elle demeure si tranquille, malgré la seinlillation dont nous venons de paricM". A Oiei eonnnenl nous ('X[)li(|wons ce pliénomène. ].es oscillations de I air (ont passer à travers la fente une petite quantité de lumière provenant du hord solaire; ce ne sont j<as des rayons eoiitinus, mais des espèces de vagues intermittentes, dette lumière, étant blaîiclie, forme un spectre complet qui envahit, non-seulement la raie C, mais aussi toutes les autres, La raie C demeure immobile, parce que, étant monoeliromatique, son indice de réfraction ne change pas; son intensité est à peu près invariable, parce que l'invasion i\c la lumière blanche est légère et rapide et qu'elh» est réduite [)ar le spectroscope à la même couleur de la raie C.
Lorsqu'on examine la chromosphère avec ini faible grossissement, il sendile, en général, que son contour est nettement terminé, comme serait la surface d'une couche liquide; avec un grossissement convenabhî, on aperçoit plus nettement les détails de sa structure.
i°Asabase, c'est-à-dire dans la partie intérieure qui se trouve immédiatement en contact avec la surface du Soleil, elle aune teinte plus vive que dans sa partie supérieure, et c'est ])our cela que, la fente du spectroscope étant perpendiculaire au dis([ue , on voit les raies se terminer en pointes effilées. Cette couche parait plus ou moins élevée, suivant l'instrument que l'on emploie ; son élévation paraîtra plus considérable si le |)risme possède un grand pouvoir dispersif, parce qu'alors il affaiblit davantage la lumière de l'atmosphère terrestre. Les observations spectrales nous donnent une hauteur de lo à i5 secondes; mais les phénomènes observés pendant les éclipses prouvent que cette valeur est trop faible; d'après les observations de Eastman à Syracuse, et de
II
M. Rcspiglii aux Indes ('), on aperçoit une faible coloration rose à une distance de quelques minutes. Quant aux observations qui se font en plein jour, la partie \isible dans ces conditions se termine là où son intensité lumineuse devient égale à celle de la lumière atmosphérique dispersée par le prisme; son étendue dépend donc de l'état du ciel et de la puissance de Tinslrument. Lorsque le ciel est pur, elle paraît vive et nettement tranchée; elle semble plus basse lorsque le temps est un peu brumeux; elle disparait complètement lorsqu'il V a des cirrus contenant des aiguilles de glace.
2** En général, la chromosphère est mal terminée et sa surface extérieure est garnie de franges. La PL A représente l'aspect fpi'elle offre le plus ordinairement avec un grossissement considérable. Elle est presque toujours recouverte de petits filets terminés en pointe et tt)ut à fait semblables à des poils ; on voit quelquefois des étendues considérables où ces filets sont tous inclinés dans le même sens {/ig. i]; souvent aussi ils sont inclinés dans des directions contraires, soit convergentes [PL A, fig. 2), soit divergentes [Pi. A^ Jig. 3). L'aspect représenté dans la Jig. 1 est très-fréquent dans le voisinage des pôles ; quelquefois le changement de direction se produit très-nettement au pôle même, ou l'on aperçoit alors une série de fdets droits et verticaux plus élevés que les autres. Dans d'autres circonstances , au lieu d'être terminés en pointe, ils sont renflés à l'extrémité, ramifiés et recourbés; l'ensemble représente assez bien une haie d'arbrisseaux entrelacés [PL A, fig. 4 ) .
Ces filets se développent quelquefois et forment de véritables flammes dont l'ensemble offre un aspect analogue à
(') Voir t. I, p. /|U.
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celui que présente un elianip dans lequel on brùlc des herbes après la moisson [PL A,Jig. 5). C'.cs flammes sont cpieUpiefois si petites et si fines qu'elles ressemblent an <;a/.()n (jni orne nos jardins. Ces petits filets sont é\ idcinnn ni des flammes dont les dimensions réelles sont extrêmement considérables, car ils sous-tendent des angles de { on ^ de seconde, c'està-dire que leiu' largeur est de loo ou 200 kilomètres, tandis que leur hauteur est au moins trois fois plus grande. Cette apj)arence de flammes jx'tites et fines se présente très-habituellement, surtout dans le voisinage de l'équateur; la direction des flammes change d'un moment à l'autre avec une rapidité effrayante.
Les petits filets analogues à des poils se remarquent surtout dans les régions de calme; ils recouvrent quelquefois des étendues immenses, et même plus du quart de la circonférence, toujours inclinés dans le même sens; mais on les voit changer brusquement de direction : de convergents ils deviennent divergents et réciproquement. Lorsque les filets sont très-bas, leur direction est ordinairement très-variable; elle n'est sensiblement constante que quand ils acquièrent des hauteurs considérables, par exemple i5 ou 20 secondes; alors ils restent stables dans une grande étendue.
Ces variations nous avaient fait craindre ([uelque illusion ; mais tous les doutes ont été levés par des observations faites simultanément par ^L Tacchini, à Palerme, et par nous à Rome (1872, 4 février, 18 juin, etc.). En comparant les dessins faits ainsi d'une manière indépendante , nous avons reconnu plusieurs points de rebroussement situés exactement a la même place, et nous avons pu nous convaincre que la structure du contour tout entier présentait la même apparence aux deux observateurs : il n'y a donc point d'illusion à craindre; les phénomènes que nous venons d'exposer au lec-
tour nv sont pas de simples apparences , ce sont des objets bien réellenuMit existants, fulèlcmont reprt'sentés à nos yeux par les instruments que nous employons pour les observer.
Jusqu'à présent, cependant, il nous a été impossible de formuler une loi relativement à la direction des fdets lumineux; la seule chose qui nous parait certaine, c'est qu'ils présentent des tendances très-diverses, suivant qu'on les examine à ime époque de calme ou à une époque d'activité solaire. Dans le second cas, leur direction est j)lus constante et plus régulière : l'inclinaison dominante est vers les pôles. Dans les époques de calme il y a moins de régularité, ou du moins cette régularité n'est pas aussi générale : elle ne règne habituellement que dans la région comprise entre le pôle et le 40*^ degré de latitude ; sur le reste de la surface , les fdets sont plus communément inclinés vers l'équateur : il n'est cependant pas rare de les voir disposés en sens contraire sur des espaces très-étendus. Actuellement (mai-aoùt iS^S) nous passons par une époque de calme où les taches et les protubérances font presque complètement défaut : la photosphère est très-basse , à peine 4 ''^ -' secondes; elle est quelquefois formée d'une simple ligne garnie de nœuds et de franges tellement petites qu'on a peine à les distinguer.
Il arrive souvent, surtout dans la région des taches, que la chromosphère présente l'aspect d'un réseau très-vif dont la surface, inégale et raboteuse, semble composée de nuages brillants analogues à nos cumuli ; la disposition de ces nuages ressemble à celle des grains de chapelet ; quelques-uns d'entre eux se dilatent de manière à former de petites élévations diffuses sur les bords {PL A,Jig. 6).
Ces élévations diffuses prennent tous les aspects et toutes les dimensions, jusqu'à devenir des protubérances; il n'y a donc pas de limite précise et tranchée entre ces deux sortes
(le phénomènes; lorsqu'un de ces monticules s'élève nu-dessus de 'io secondes, nous le rangeons parmi les protubérances.
Dans quelques circonstances on ol)s(^rve une diffusion considérable; les régions supérieures ressemblent à un crépuscule dont les teintes, vivement accentuées, vont en s'évanouissant progressivement ( PL A, fig. 7;; il est rare qu<' la surface soit parfaitement régulière comme celle d'un liquide [PL A.fig.^ ; on y voit assez souvent des pointes trèsbrillantes et très-courtes [Pl.A,/ig.g,'-, mais alors on peut être certain qu'une éruption violente est sur le point de se produire.
I.a chromos})hère existe sur tous les points de la surface solaire, même au-dessus des taches; il est vrai qu'elle n'a pas partout la même hauteur et que, en certains endroits, elle peut être très-basse. La clarté et la netteté plus ou moins grandes avec lesquelles on l'aperçoit sont le meilleur moyen de juger si l'état de l'atmosphère est favorable aux observations. Lorsqu'on ne la distingue pas bien nettement, lorsque son éclat ne parait pas bien vif, il est inutile d'observer, car on ne verra pas les protubérances dont l'éclat est ordinairement moins vif que le sien.
Dans notre longue carrière d'observateur, nous n'avons vu qu'une seule fois la chromosphère échancrée en un point; elle faisait défaut sur une étendue très-peu considérable, à un endroit qui ne correspondait même pas à une tache, ou plutôt elle paraissait éclipsée par un corps opaque qui laissait cependant apercevoir à la base un filet mince, mais assez \[sïh\e{Pl.A, fig. 10). On a quelquefois avancé que, au-dessus des taches, la couche rose devient extrêmement mince, lorsqu'elle ne disparait pas complètement : c'est une erreur manifeste ; non-seidement on aperçoit la chromosphère au-des-
sus (l(^s larlu's ot dans los (Miviroiis, mais nous v«MTons l)iontot que ilans cos régions vWc paraîl j)lus hrillanic c\ plus élevée.
3** La hauteur do la clu'omosphère n'est pas uniforme sur tdut le routour du dis(jue solaire; il v a surtout dcnix régions (jui sont particulièrement remarquables : ce sont les pôles et la région des taches. Dans la région des taches , on aperçoit souvent de petites flammes qui convergent vers les centres d'éruption; ces flammes ont quelquefois un aspect dentelé avec des ramifications; dans d'autres moments elles ressemblent a des cumuli garnis de pointes. Aux pôles, elles sont d'ordinaire plus élevées , mais les filets sont droits , trèsminces et très-brillants. L'état de la chromosphère dépend de l'activité générale du Soleil ; mais dans les régions polaires, même aux époques de calme presque absolu, il y a toujours une activité assez grande qui se manifeste par l'éclat et les dimensions des flammes que nous venons de décrire. Actuellement (août 1875) la chromosphère est plus élevée aux pôles qu'à l'équateur.
Lorsque nous aurons mieux étudié les relations qui existent entre les protubérances et l'état de la photosphère , nous pourrons faire remarquer que les granulations de la surface dépendent des filaments chromosphériques dont nous venons de parler; bornons-nous, pour le moment, à la description des phénomènes.
§ II. — Classification des protubérances d'après leurs formes.
Les protubérances se présentent sous des aspects si bizarres et si capricieux qu'il est absolument impossible de les décrire avec quelque exactitude. Sous ce nom de protubérance nous
désignons les phônomènos les ])lns varirs, depuis les simples exagérations dans l'épaisseur de la ( liioinosplière jnsfpi'aux éruj)tions gigantesques dont la hauteur peut atteindre le cpiarl du diamètre s<>lau'(% e'est-à-dii"e einiiuaute-cpiatre lois le iMNon de la reiT(\ Malgré cette iinineiise \aii(te de loinies, on a réussi, gràee à des observations nond^reuses, à ramener les phénomènes ordinaires à un petit nondjre de t\ pes que nousallonslaire connaître; mais, dans les crises violentes, ces flammes jirésentent des volumes si extraordinaires, des mouvements si i-a])ides, des intensités si variables, que TobservateiM- est plongé dans la plus profonde admiration et, en même temps, dans le plus étrange embarras, à cause de l'extrême dilliculté, de l'impossibilité véritable où il se trouve de reproduire exactement ce qui s'offre à ses yeux.
Nous croyons, dans l'intérêt de la science, ne pas devoir éblouir le lecteur en lui présentant pêle-mêle une suite de dessins, (^vacts sans doute, mais extraordinaires, destinés à le surprendre et à satisfaire sa curiosité plutôt qu'à l'instruire : nous chercherons à mettre un certain ordre dans celte exj)osition, afui de préparer les esprits à l'explication des jdiénomènes.
Il iinj)orte de se faire tout d'abord une idée exacte de l'ensemble des piotuljérances, comme nous les verrions si la lumière éblouissante du globe solaire qui nous cache ces appendices venait à disparaître complètement. Les figures des éclipses que nous avons re()ro(luites dans le volume précédent nous paraissent insuffisantes; nous avons représenté dans Vx fig. i(i() le contour du Soleil tel qu'il fut observé le 2^ juillet 1871; il faut remarquer que cette figure correspond à une époque de grande activité, et cependant les masses les plus élevées sont loin d'atteindre le maximum, car elles n'ont (jue 2'4o", tandis que nous en avons observé qui
atteipiaiciit y'^o' . Dans les époques de calme, elles sont bien moins nombreuses; on n'en trouve quelquefois que deux ou trois d'une élévation peu eonsidérahle. C^'est ee qui arrive aetu<'llement ^aoùt iBy.)), aussi serions-nous porté à nous demander si ce que nous avons vu tant de fois n'était pas un
Fig. i66.
Dans celte Jig. i66, on voit, à droite du pôle nord, deux n innnes opj)osées (1, 2) suivies d'un arc magnifique de cliromosphére garnie de petites flammes. Plus loin (3), on voit une masse énorme de jets qui se croisent dans toutes les directions : leurs sommets se diffusent et forment une masse nuageuse. Les flammes (4, 5) sont surmontées d'un nuage isolé et suspendu dans l'atmosphère. De 6 à 7, on voit une multitude de petites flammes et un autre nuage isolé. Tout
près du pôle sud (8 vt 9 ), nous trouvons deux autres masses de flammes : la première <'st inclinée veis le pôle, la scconile est ineliné(î dans la même direction, et, j)ar consécjuent, s'éloi<:jne du pôle. Au point 10, on \oit une masse de flamme inclinée en sens contraire (l<'s précédentes. Plus loin (11), une aiih'e masse composée de deux amas ( onxer^ents. Xons vovons (Misuite (12, 13) un ensemble très-compliqué de jets; 1 un «l'entre eux présente la forme d'un arc très-allongé enveloj)pant un graïul nombre tle IJammes du même groupe. Audessus d'une tache (14), on voit des jets très-vifs et très-brillants dirigés vers le pôle nord. Au n" 15, un petit groupe de jets divergents; puis (16) une flamme très-belle dirigée vers le pôle nord. Tout près du pôle (17), on remarque une chaîne <le jets verticaux semblables à des gerbes. A l'extrémité ouest t^n voit une figure délachée qui représente la variation subie en quelques minutes par la protubérance n" 13.
Ces protubérances ne peuvent être bien comprises que si l'on en donne un grand nombre d'exemples ; aussi allonsnous donner à cette question tous les développements qu'elle comporte.
Pour c[ue le lecteur puisse se former une idée exacte des caractères ])hysiques que présentent ces phénomènes lorsqu'on les observe au spectroscope , nous avons fait dresser, d'après nos propres observations , les PL li et suivantes, où les détails sont reproduits avec une admirable fidélité. Nous avons la certitude que ces dessins sont très-exacts pour ce qui concerne les caractères généraux. Pour nous assurer de la réalité des objets que nous avions sous les veux, nous avons entrepris j)lus tard, conjointement avec M. Tacchini et M. Lorenzoni , une série d'observations qui ne nous laissent aucun tloute à cet égard.
Ces figures sont tirées de la nombreuse série de dessins
que MOUS iv( lu'illons dopiiis sojU ans. Dans les planches li ot r, nous les avons choisies de manière à donner au lecteur des échantillons de trois structures fondamentales que nous appellerons structure filamenteuse, nuhiforme , raronnce. ÎSous nous réservons de donner plus tard les explications qui sont indispensables; les figures, que nous donnons en ce moment servii'ont de tvpes poiu' faire comprendre notre langage ; elles suppléeront à la multitude de dessins qui seraient nécessaires pour bien nous faire comprendre et qu'il est impossible d'exécuter avec la même perfection.
Mais il est une chose que la peinture ne pourra jamais reproduire : c'est la vivacité des teintes que présentent ces masses énormes , et la rapidité des mouvements dont elles sont animées au moment où la force éruptive les lance de l'intérieur au-dessus de la surface du Soleil. Les meilleurs (h^ssins seront toujours des corj)s sans vie, de véritables cadavres, si on les compare aux phénomènes que nous présente la nature : ces masses incandescentes sont animées (1 un(^ activité intérieure où semble respirer la vie ; elles brillent d'un vif éclat, et ces couleurs qui les embellissent forment un caractère spécifique , movennant lequel nous pouvons reconnaître, par l'analyse spectrale, la nature chimique des substances qui les composent : on ne peut retrouver rien de semblable dans les dessins les plus parfaits.
Les formes des protubérances sont très-multiples ; pour mettre un peu d'ordre dans cette classification, nous adopterons d'abord une division qui se présente tout naturellement à l'esprit; nous parlerons successivement, dans les deux paragraphes suivants, des formes simples et des formes composées.
\..c SoUmI.
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^ III. - Des formes simples.
Nous caractériserons les différcnlcs formes simples en les désignant par des expn^ssions lij;nrées; cette manière de procéder présente des inconvénients, nous le savons, mais il est impossible de faire autrement, sous peine d'inventer pour chaque ol)jet nouveau des exj)ressions aljsolument nouvelles, et d'inlrodiiirc dans la langue la ])arbarie avec le néologisme : les expressions que nous emplovons ont l'avantage d'être françaises, faciles à retenir, et de domier par elles-mêmes une idée de l'objet dont nous voulons parler. Les différentes formes simples que nous avons remarquées dans les protubérances seront désignées par les mots suivants : amas, flammes, gerbes, panaches, éventails, rayons, nuages.
i" Amas brillants [PL D, fig. \\. — Ces amas de matière rouge ont mie grande n^ssemblance avec les nuages auxquels nous donnons le nom de cmtiuli ; ils sont en général très-vifs et plus brillants que la chromosphère, dont ils paraissent être une simple exagération. Au premier abord, on n'y aperçoit qu'une masse confuse, homogène, sans aiuune trace d'organisation ; mais, en examinant avec une attention soutenue et prolongée , et surtout en emplovant des grossiss(Miients de plus en plus considérables, on \oit apparaître des irrégularités analogues à celles de nos cumuli; on voit qu'ils sont souvent terminés par de petites pointes [PL D,fig. i, «); les bords sont rarement estompés [ PL D, Jig. i, b\ Quoiqu'ils aient une grande ressemblance avec les nuagt^s de notre atmosphère, hnu' contour n'est jamais aussi arrondi, aussi nettement tranché.
Ces masses sont rarement permanentes; elles précèdent ordinairement les grandes éruptions, aussi faut-il les surveil-
\cv avec soin. Elles atteignent rarement nne grande hauteur; les plus élevées ne dépassent pas 3o ou ^o secondes (22 5oo ou 28000 kilomètres). Elles se soulèvent quelquefois comme des ballons, en restant reliées à la ehromosplière |)ar un cordon brillant {PI. D, fi g. 2, a).
?y Amas nébuleux ( Pi. /), /ig\ 2). — Cette (orme semble être un développement de la })récédente; mais elle s'en distingue par un(» moins grande intensité lumineuse. Les masses que nous classons dans cette catégorie ressemblent beaucoup aux nuages terrestres , mais elles sont diffuses sur leurs bords ( PL D. fig. 2, b, c). Ea forme a est rare ; nous l'avons vue, le 21 juillet 1872, se développer sous nos yeux en quelques minutes; elle ne tarda pas à s'évanouir; elle présentait une coloration très-vive
Lorsque les nuages filamenteux arrivent à une certaine hauteur, ils se dilatent et se diffusent : telle est l'origine ordinaire des amas nébuleux qui oceu])ent presque toujours le sommet des nuages brillants sous forme de fumées denses (/*/. B, fig. 2). Quelquefois ces fumées semblent reposer immédiatement au-dessus de la chromosphère; le nuage d'où elles sont sorties existe cependant ; si on ne le voit pas , c'est qu'il n'est pas exactement sur le bord du Soleil; il suffit qu'il se trouve un peu en avant on en arrière pour être invisible.
3° Amas diffus. — Nous désignons par ce mot toutes ces formes indécises, mal terminées, qui se présentent comme des brouillards légers ou des traînées de fumée légère, et donnent à la chromosphère rap])arence d'un ciel pommelé [PI. D, fig.Z). Ces amas diffus sont caractérisés par une structure réticulaire et comme cellulaire : ils sont donc loin de ressembler aux cumuli. On peut les comparer aux brouillards qui se forment dans les régions élevées de notre atmo-
s|)hère, ou bien à des stratiim cii voie cl(^ dissolution, ou encore à des fumées qui se dissipent dans 1 air. Leur earaetèi'e spécial, c'est cette forme indécise d'une vapeur cpii se dissout et s'évant)uit ; ils se forment ;iu sommet des masses filamenteuses, comme on le \()it /'/. Ii,fig.'\.
On peut rapporter à cette catégorie certaines mass<'s diffuses qui s'évaiumissent insensiblement à une certaine dislance du bord. J.<'ur aspect et leiu' coloration rappellent les teintes de l'aurore; elles imitent en petit ce que nous voyons à l'horizon lorscpie le Soleil levant éclaire un ciel légèrement brumeux.
Flammes. — f.a forme la plus habituelle est celle de flammes à structure fdamenteuse; on peut comprendre sous cette dénomination des variétés extrêmement nombreuses, que nous réduirons à quelques tvpes principaux.
4° Masses flamboyantes. — Ce sont d'ordinaire de simples exagérations de la chromosphère : quelques fdets s'allongent, se soulèvent à une grande hauteur, tout en restant inclinés dans le même sens que ceux qui les entourent; ils sont faiblement lumineux et leur éclat va en s'affaiblissant d'une manière progressive [PL B^fiq. 4).
5" Flammes. — Cette classe est la plus nombreuse et la mieux tléfinic : Xasjig. 5 et 6 ( PL D ) en représentent les formes j)rincipales. Elles sont caractérisées par leur figure conique et par la direction des filets qui les composent : cette direction est ordinairement différente de celle des filets de la chromosphère. Les flammes sont rarement droites; elles sont ordinairement recourbées, comme si ini courant violent les emportait; quelquefois même elles sont si fortement inclinées qu'elles touchent la chromosphère par leurs deux extrémités [PL D,Jîg. 7). Dans d'autres circonstances, elles présententune double courbure [ibid.)', en réalité, cette flamme est animée
(11111 nioiiv(Miiriit spiral dont nous ne voyonsque la projection. Ces formes coni([nes sont souvent accouplées deux à deux et dirigées en sens opposé ( PL D^fig. G); mais d y a là une dlusion d'optique due à un effet de perspective; car il est évident (prelles ne sont pas toujours dans un même plan, comme les apparences nous jiorteraient à le croire. On voit dans la Pi. C, fig. I , lui exemple magnifique de ces spirales s'élevant rapidement pour se dissoudre ensuite.
r.es flammes se divisent souvent à leur partie suj)érieure en plusieurs branches qui suivent des directions différentes {PL.D,fig. 8 et 9, è); quelquefois même le sommet se recourbe dans inie direction opposée à celle dans laquelle s'inclinait la partie inférieure (PL D^fig. 8, a) comme si l'impulsion violente qui a lancé la matière dans une première direction était dominée par un vent puissant régnant dans les régions supérieures; la forme a [PL D, fig. 9) ferait croire que la matière incandescente, arrivée à une certaine hauteur, retombe vers la surface du Soleil en vertu de son propre poids. Les flammes filamenteuses sont souvent dominées par des amas de nuages semblables à de légères fumées que le vent emj)orte dans les airs ( PL C, fig. i et PL D,fig. lOy.
6° Fleurs. — Nous désignerons ainsi deux formes assez différentes : la première est caractérisée par des filets convergeant vers le sommet; l'ensemble présente l'aspect d'un clioufleur {PL E, fig i, a). Dans la seconde, les filets sont divergents et disposés de manière à imiter à peu près la fleur de la giroflée ibicl., b. On rencontre souvent ces fleurs juxtaposées de manière à former de longues chaînes ; quelquefois elles sont comme suspendues au-dessus de la chromosphère, sans être reliées avec elle par une tige colorée [PL E,fig. 2). En général, elles sont légères et peu lumineuses. Leur étendue est considérable : elles occupent quel-
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qucfois ')<) ou /|<) degrés on latitude, et, comme elles mettent trois ou (juatre jours à passer sni' le contour du disque, on voit qu'elles ne sont pas moins étendues en longitude.
Cette structure semble, au premier abord, supposer une éruption se produisant j)ar des ouvertures praticpiées dans la plioLospbère. Cette liypotliése n'est nullement indispensable : bien souvent, nous avons observé dans les liantes régions de l'atmosplière terrestre tles nuages présentant îles formes semblables les jours où le vent était sur le j)oint de changer de direction : les cirri à structure filamenteuse re])liés sur euxmêmes représentaient parfaitement les fleurs suspendues tlont nous venons de j)arler. Il est donc évident (|ue pour expliquer cette forme il n'est pas nécessaire de supposer qu'il y a des trous d'éruption ; cette remarque est très-importante pour la théorie.
7° Gerbes et éventails. — Les filets divergents présentent fpielquefois l'aspect d'un éventail , ou plutôt celui d'un panache iait avec des plumes flexibles [Pi. E, fig. 3). Ces gerbes atteignent quelquefois des dimensions colossales; leur aspect est grandiose et d'une beauté ravissante : les feux dartifice les plus brillants peuvent à peine en donner une idée. Nous les diviserons en deux classes très-distinctes : les unes brillent d'une lumière calme et tranquille, et cette immobilité, loin de nuire à l'impression que produit leur aspect, leur communique, au contraire, quelque chose de majestueux et d'imposant. C'est là ce que nous nommerons de préférence y?«wrtcAe ou éventail. On en voit un exemple dans la protubérance observée le 27 juin 1872 (/*/. E^ fig. 3).
Nous donnerons spécialement le nom de gerbes à d'autres phénomènes dont la forme parait la même au premier abord, mais dont la structure est très-différente [Pi. G, fig. 5 à 8). Les filets très-lumineux, très-déliés et parfaitement tranchés
sont cruiic mobilité extraordinaire. Nous ne signalons pas d'autres caractères en ce moment, mais nous verrons bientôt qu'il A a entre ces deux classes des différences plus profondes et plus caractéristiques.
S"^ Systèmes rayonnants. — Cette forme, très-intéressante^ présente l'aspect d'un éventail formé par des rayons droits et divergents ayant la forme de cônes très-aigus ( PL E, Jig. 4, a). Les pointes sont ordinairement très-courtes et très-vives, et elles sont le signal de violentes éruptions. M. Tacchini est le premier qui ait observé ces rayons; nous les avons vus une fois atteindre une longueur énorme en demeurant parfaitement droits (Pi. C, Jig. 3). Cette forme rectiligne est cependant peu stable ; ils ne tardent pas à se recourber légèrement, et c'est ainsi qu'on les observe le plus souvent. On voit un exemple de cette transformation dans la Pi. £", Jlg. S et 6; il a suffi de quelques minutes pour que la protubérance présentât successivement les deux aspects indiqués par notre dessin. Ces rayons rectilignes s'allongent quelquefois avec une effravante rapidité. Le i^'^ juillet 1870, nous en avons vu ([ui, en quatre minutes, s'accrurent de 2 20" : la vitesse était donc de 421 kilomètres par seconde. C'est à cette date que se rapporte la fig. 3 ( PL C). Quelquefois les pointes, tout en restant Irès-brillantes, sont recourbées, arrondies et émoussées,. {PLE,Jig.li,betc).
Outre ces rayons divergents en forme de cônes, on observe quelquefois des systèmes de rayons filiformes très-déliés et Irès-élégants. L.a.Jig. '^, Pl.E, représente celle que nous avons observée à Rome le 2 1 avril 1 87^, à 9'' 40"* ; à 8''44"S M. Tacchini observait la même protubérance à Palerme , et faisait le dessin reproduit dans la ^^. 8, Sur le fond, fortement éclairé, se dessinaient des rayons très-déliés , divergeant en forme de gloire et présentant un vif éclat jusque auprès de
,<■ Soleil
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leur sommet. La rcssomljlaiicc dos doux fîpjuros montro d'iiiio manioro incontostablo (|iril n'y a pas là d'illusion d'optiquo; ces phénomènes existaient hiiMi réellement tels qu'ils se présentaient aux re<j;ai'ds de l'ohservaffMir.
Il est l'are ([iie des lorincs aussi (''lei;ant<'s se présenicnl avec une étendue aussi eonsidérahle , mais elles se reproduisent souvent sur une plus jx-tite échelle; (juant aux systèmes do rayons minces et hliibrmes, on en rencontre de nombreux exemples, mais ils présentent rarement cette disj)osition rectiligne.
^ l\ . — Figures composées.
Les différentes formes que nous venons de décrire peuvent exister sinuiltanément dans une même protubérance; il en résulte des formes composées qu'on retrouve surtout au-dessus des taches et dans les époques de grande activité. Ces combinaisons produisent des formes extrêmement diverses que nous ne saurions décrire en détail. Nous renverrons le lecteur aux grandes collections qui ont été publiées par M]\L Zollner, Huggins, Tacchini, Respighi, et par 3L Tacchini et nous-méme dans les Mémoires de la Société des Spectroscopistes italiens. M. Winlock a également fait des publications très-intéressantes dans les volumes édités par l'Observatoire de Cambridge, en Amérique. Dans les figures que nous allons publier , nous insisterons principalement sur les accidents plus ou moins compliqués que ces combinaisons introduisent dans les protubérances.
Les fig. \ et 2 [PL F) et les fig. 9 et 10 [Pi. E) représentent des flammes et des panaches surmontés par dos arcs et des amas nuageux qui les relient entre eux en se diffusant II. 4
au-dessus de la masse centrale et embrassant les parties latérales. L(^s masses filamenteuses se résolvent en nuages vers le sommet et se répandent ensuite dans toutes les directions. Des jets coniques recourbés s'entre-croisent et produisent des formes qui paraissent indéchiffrables au premier aspect, mais qu'on réussit à reconnaître en les étudiant avec soin. Lay?o-. j (^Pi. F) nous présente une structure très-simple, où les différentes branches sont faciles à suivre, car elles sont nettement définies, et Ton voit clairement comment elles s'entre-croisent. Il n'en est pas de même de la Jig. 4 (Pi- F), qui présente au regard une masse confuse; et cependant la structure est la même, quoiqu'elle ait été plus difficile à étudier et à dessiner : c'est qu'ici les branches sont diffuses et estompées en même temps qu'elles sont plus nombreuses et qu'elles se croisent en un plus grand nombre de points; de là résulte une figure plus compliquée que la précédente. On verra cependant que ces deux formes ont bien la même structure en examinant de préférence la base de la seconde figure : on y trouve des espèces de trous noirs qui ressemblent à ceux de la figure précédente, sauf que les angles y sont plus arrondis, ce qui leur donne une forme ovale. Cette particularité tient aux atmosphères diffuses qui environnent les différentes branches; ces atmosphères, en se superposant aux points d'intersection , émoussent nécessairement les angles et donnent à la masse l'apparence d'un tissu cellulaire. Cette structure se présente plus compliquée dans la Jig. 6 (PL F). Ce sont des formes analogues à celles-là qui ont suggéré à quelques observateurs la comparaison avec des arbres gigantesques dont les ramifications seraient enchevêtrées les unes dans les autres; mais une étude plus attentive a montré que cette comparaison ne donne pas une idée exacte de la réalité. Ces formes bizarres présentent des ramifications qui
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n'ont ([iruiic rcssciiihlaiuM' j^rossièrc axer ci'llc (l'iiii ;ii'ljre; encore ces ramifications ne sont-elles pas des suIxIIn isions (riinc lige commnnc : elli'S paraissent [)liilùt résulter de la séparation iiatui'elle de jets différents avant un<' souelie commune et (|ui divergent à une certaine hauteur.
Clés jets, en se croisant, donnent naissance aux figures ovales qu'on rencontre souvent entre les fleurs alignées en longues chaînes PL E./iq. •?.). T.es niasses lumineuses, (jui se superposent au\ points d'intersection, n'étant que faiblement transparentes, il en résulte des teintes plates où le relief fait presque complètement défaut. Cette structure est quelquefois très-difficile à étudier et à dessiner, à cause des nomhreiix rameaux: situés dans des plans différents et qui se projettent i'iui sur l'autre en se croisant., 11 est rare (pie la strucUire cellulaire s'étende au-dessus de la troisième rangée de cellules, mais il y en a des exemples. Chaque filet, en s'évanouissant, laisse une trace sensible qui est le prolongement de la partie la plus dense : de là ces amas nuageux cellulaires qui couronnent les protidjérances.
§ y. — Nuages suspendus.
Nous ne désignons pas par ce nom les masses diffuses dont nous parlions il y a un instant : il s'agit ici de ces masses trèsvives, assez persistantes, brillant d'un vif éclat, qui sonL comme des centres de radiation lumineuse , parfaitement isolées et suspendues à une certaine hauteur au-dessus de la chromosphère. On en voit des exemples dans les y^^.S,-?, (), lo ( PL F). Ces nuages lancent des filets lumineux dans toutes les directions, le plus souvent de bas en haut Pi F,fig. ■;), quelquefois aussi de haut en bas, et alors on dirait une pluie de feu {PLF,fig.S).
T/c)l)stM\al('iii' peut (jiu'lquofois être témoin de la manière dont se forment ecs nuages en les vovant se déveloj)pcr sous ses veux. Des filets très-vifs se soulèvent, et, arrixés à une
FijT- iR:
eertaine hauteur, ils se condensent en j)roduisant des amas nébuleux brillants [Pi. B, fig. 2). Ces nuages, une fois for-
Fig. 1G8.
jnés, restent suspendus, et au ])out de quelque temps les filets qui servaient à les alimenter finissent par disparaître. Si l'observateur n'a pas vu les ])liases que nous venons de décrire, il lui sera impossible de les deviner et de connaître l'origine des phénomènes qu'il étudie. Cette théorie s'apjjliquc certainement à un grand nombre de cas; elle ne peut
cepciulani pas ('\|)li{|ucr la lorm.ilion de lous les mia^es. M. Tacchiiii (mi a vu se fornu r jxndaiit ses ()l)sorvati()us, sans ([u'il \ eut aiiciiiic trace (les lllcts (|ii<- nous \<ii()ns de dccrirc, et qni siTxcnt, d'ajJiTs notre tlu'orie, a les piodnire et à les alimenter. Il arrive (|nel([uetois <{ue, à la place des filets ascendants, on voit les nna<;<'s ravonner de haut en bas, en produisant mie pluie de feu (pii dure fort longtemps. Il sem])le probable que ces amas ravonnanls sont alors formés par \<)ie de condensation au sein de l'atmosphère solaire.
Le imai^e le plus extraordinaire que nous avons jamais vu est celui que nous avons observé le 25 août 1872; le dessin reproduit dans la fig. 1G7 a été exécuté par le P. Ferrari. Ci'était une flanmie immense, complètement isolée, ayant un noyau presque rond, rayonnant dans sa partie supérieure connue un globe incandescent et lançant des filets de haut en bas : on aurait dit une comète embrasée; sa hauteur était d'environ 3 minutes. On l'observa sans relâche pendant trois heures sans constater aucune variation considérable; le lendemain elle existait encore, quoique son volume eût considérablement diminué.
M. Tacchini a observé un grand nombre de nuages lançant de haut en bas des filets semblables à des pluicvs de feu; le 18 septembre 1873, nous avons étudié avec lui une de ces masses brillantes qui s'était formée à la suite d'une éruption violente; sa forme était celle d'un arc de parabole : l'une des deux branches, la moins élevée, ne cessa de lancer vers la chromosphère une véritable pluie incandescente, pendant «pie la plus élevée allait en diminuant d'étendue.
Ces masses isolées s'élèvent quelquefois à des hauteurs
immenses; nous représentons ici celle du 3 avril 1872 : c'est
l'une des plus élevées que nous ayons jamais aperçues. Les
fig. 168, iGç) et 170 montrent avec quelle rapidité ces nuages
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leur de cette protubérance s'est accrue de i'3o320 kilomètres; ce qui fait une moyenne de 90*^™, 5 par seconde. Sa hauteur maximum était à peu près égale au quart du diamètre solaire.
Nous pourrions citer lui grand nomljre d'autres exemples : ceux-là suffisent. Du reste, le Chapitre suivant nous fournira l'occasion de compléter la description de ces figures capricieuses.
ERUPTIONS S O L A I II E S
§ I. — Considérations générales sur les formes des protubérances.
L'analyse dos j)hénoinènes que nous venons d'étudier nous conduit naturellement à diviser les protubérances en trois classes :
i" Les unes sont paisibles et tranquilles, formées ])ar une matière qui est en train de se dissoudre et de se diffuser dans un es})ace libre, connue la fiuuée dans notre atmospbère.
2° Une seconde classe possède une structure filamenteuse; la matière qui la compose est évidemment entraînée par une force quelconque : de là ces filets qui s'enchevêtrent les uns dans les autres, à cause des mouvements capricieux auxquels ils sont soumis. Ces masses, dont la structure est filamenteuse, sont quelquefois suspendues dans 1 atmosphère solaire sans être reliées avec la couche rose ; elles ont alors une grande ressemblance avec les nuages qui flottent dans notre atmosphère , et ces différentes circonstances montrent qu'il existe des courants rapides et énergiques; elles n'autorisent cependant pas l'hypothèse d'iui centre éruptif proprement dit.
3° Mais d y a une troisième classe de phénomènes qu'il est impossible d'expliquer sans admettre l'existence d'une force
considérable, dirigée de bas en haut, et qui soulève des niasses de matière eml)rasée; l'existence de cette forcené saurait être révoquée en doute, quelles que soient d'ailleurs sa nature et son origine, qu'elle soit due à la légèreté spécifique des matières qui composent les protubérances ou bien à une force imj)ulsi\e provenant de l'intérieur même du Soleil. Nous ^errons bientôt des protubérances gigantesques pour U^squelles l'intervention d'une force semblable est absolument nécessaire; nous nous contenterons de citer ici, comme exemple, celle que nous avons observée le 12 juillet 1872 au centre d'une tache parvenue au bord du disque. Au milieu d'une masse de flammes très-étendues , on vovait un filet très-mince s'élever à une hauteur de plus de 80 secondes , sans éprouver aucune agitation, absolument comme la fumée d'une chandelle qu'on vient d'éteindre dans un air tranquille; arrivé à cette hauteur, il se ramifiait de manière à former un panache très-délié [PL G, Jig. i). Quelque temps après, le panache commença à se condenser de manière à former un brouillard nébuleux [PL G , Jig. 2 : il finit par s'évanouir en filets très-fins. Il est impossible d'expliquer ce phénomène sans recourir à une force ascensionnelle trèsintense. Ce filet était évidemment lancé de bas en haut, soit par une force de poussée analogue à celle qu'un liquide pesant exerce sur un corps moins dense que lui , soit par une impulsion venant de l'intérieur de la masse solaire. On serait presque tenté de supj^oser qu'il existe des cratères d'éruption analogues à ceux de nos volcans, s'il était possible d'admettre quelque chose de solide dans un corps comme le Soleil.
Mais, sans aller jusque-là, nous devons nécessairement croire qu'il existe une force éruptive. Une longue expérience nous a montré que les protubérances se divisent nettement en deux catégories : les unes sont calmes et paisibles, leurs
formes persistent pendant longtemps; sans être absolument fixes, elles se transforment assez lentement pour qu'on ne puisse constater ces variations qu'après ini temps considérable; elles sont fail)lemcnt lumineuses.
Les autres, au contraire, possèdent une vive lumière; elles changent très-rapidement de forme; leur activité trèsviolente présente des intermittences très-prononcées. Le spectroscope nous a appris que ces deux classes de protubérances présentent des caractères essentiellement différents : les premières ne contienn(^nt que de Tliydrogène et la substance à laquelle appartient la raie D3 ; on trouve dans les autres une quantité de vapeurs métalliques très- diverses , particulièrement celles du sodium, du magnésium, du calcium, du fer, etc. Ce sont ces phénomènes que nous allons étudier maintenant avec un soin tout particulier et en entrant dans les détails que demande l'importance du sujet.
§ n. — Des éruplions solaires.
Les éruptions se distinguent des protubérances proprement dites par les caractères suivants :
1" Une lumière extrêmement brillante: aussi arrive-t-il quelquefois que la chromosphère, même en des points qui ne sont pas plus élevés que les autres, se distingue par son vif éclat : elle est alors garnie de pointes droites et roides. Cette vivacité , tout en laissant à la raie C le même indice de réfraction, modifie la couleur des rayons correspondants de manière à lui donner un ton particulier et caractéristique.
2° Dans les éruptions, les mouvements et les changements de forme sont extrêmement rapides; les jets de gaz présentent
la forme de filets minces et nettement tranchés , tandis que dans les autres phénomènes ils présentent un aspect diffus et estompé.
j^ La matière est lancée avec une vitesse très-considérahle ; il en résulte des paraboles et des spirales de formes très-élé- «antes qu'on ne retrouve pas dans les cas ordinaires.
4** La durée peu considérable et les intermittences qui caractérisent les éruptions contrastent avec la })ersistance des protubérances proprement dites. Ce sont ces intermittences qui rendent si difficile l'étude des phénomènes éruptifs; elles empêchent souvent de saisir les moments les plus importants et de comprendre les relations qui existent entre les différentes phases qui se succèdent.
5^ Les matières éruptives contiennent toujours, outre l'hydrogène et l'hélium, un grand nombre d'autres vapeurs métalliques : la présence ou l'absence de ces vapeurs métalliques fournit donc, à elle seule, un caractère spécifique nettement tranché, qui permet de diviser les phénomènes que nous étudions en deux catégories bien distinctes.
6° Les éruptions de vapeurs métalliques ne se manifestent que dans la région des taches : ce fait est de la plus grande importance, et nous y reviendrons pour l'étudier avec soin. M. Sporer, d'x^nclam, est arrivé aux mêmes conclusions que nous ; il distingue deux catégories de protubérances, les unes tranquilles, les autres flamboyantes ; ces dernières sont précisément celles qui donnent les spectres des vapeurs métalliques.
Comme il nous est impossible d'établir des lois générales relativement à ces phénomènes, nous suivrons une marche différente ; nous présenterons au lecteur l'histoire de quelquesunes des éruptions les plus considérables : on pourra se former ainsi une idée générale des caractères communs à tous
les faits, en faisant abstraction des (irconstanccs infiniment variées i[\w présente chacun d'eux.
L'éruption se manifeste, en général, sur les j)oinls ou l<i cliroinosplière brille d'iui j)his vif éclat, où elle est recouverte dr pointes droites et roides. ]^es Jig. !], 5, 6 \Pl.E) représentent les différentes phases d'une même éruption observée le i" juillet i8-i. On voit au p(>int c (y?or. /jj l'aspect que j)résentait (ra])ord la chromosphere ; d'un amas très-vif s'élançait inie belle na[)pe de jets courts et pleins qui ne tarda pas à s'évanouir; elle était si brillante qu'on pouvait la distinguer à travers les nuages légers cjui passaient devant le Soleil. A 3'' 38"', on vit jaillir une nappe très-belle de filets brillants {fig-^)'-, ils disparurent à leur tour, et tout nous paraissait terminé lorsque nous vîmes apparaître les ravons divergents représentés dans \djig. 5. Ces rayons étaient parfaitement droits, très-nettement tranchés; l'un d'eux s'allongeait avec une vitesse de ic)o kilomètres par seconde, et il atteignit une longueur de i'23", presque six fois le diamètre de la Terre, hesjig. i et 3 [Pi. C) représentent deux autres phases de ce phénomène curieux. Après une série d'alternatives semblables, les jets lumineux changèrent complètement d'aspect ; ils se transformèrent de manière à donner naissance à un nuage diffus sur les bords , et tout fut fini pour ce jour-là. Nous avons fait cette observation avec beaucoup de plaisir; M. Tacchini avait jadis été témoin de faits semblables, mais ils paraissaient tellement extraordinaires que nous sonnnes heureux de venir appuyer son témoignage par le nôtre.
Les éruptions violentes ne se terminent pas toujours aussi brusquement : elles présentent souvent des formes plus complexes. Une des plus communes est représentée dans la Jig. 2 {PL B). C'est une masse semblable à un grand nuage qui
scnihlo s(Mitoiiu par des roloimos de fou, ou, si Fou aime inioux cotlo comparaison, un nuage qui laisse tomber une jiKiie embrasée. Ces masses sont souvent très-vastes, et la figure ne représente que la moitié tle celle que nous avons c)l)servee; 1 aulic moitié s'était dissoute avant que nous eussions pu la dessiner. Les filets qu'on voit à droite sont les restes de cette seconde pliase de l'éruption. Une observation attentive nous permit de reconnaître claircMuent la structure et le mode tle formation de ce nuage brillant. Les filets rouges, partis de la cbromosplière sous l'influence d'une forte impulsion, demeuraient parfaitement distincts tant que leur vitesse était considérable; arrivés à une certaine hauteur, ils perdaient cette vitesse, s'enroulaient les uns autour des autiTs, et formaient ainsi des masses arrondies présentant r apparence d'un vaste cumulus. Au-dessus s'amoncelaient des nuages plus faibles et à peine visibles.
hn Jig. I (Pi. B) contient des jets incandescents qui s'épanouissent et se diffusent, de manière à former trois étages superposés : la couche supérieure ressemble à une fumée qui se dissout. L'aspect des nuages supérieurs est parfaitement rendu dans Va Jig. i [Pi. C) qui rej)résente une éruption observée le i3 avril i8yo. On v voit clairement deux centres d'action : le principal lance une colonne oblique dont la forme semble bien être la projection d'une courbe hélicoïdale ; une partie de la masse semble retomber, tandis que l'autre continue son mouvement ascensionnel; il en résulte une masse nébuleuse difficile à décrire : sa hauteur totale est de4'3o", c'est-à-dire iSqoSo kilomètres. Le second jet était moins élevé , mais tout aussi brillant. Cette éruption dura une heure et demie; pendant ce temps les formes changèrent à plusieurs reprises avec beaucoup de rapidité, et enfin tout disparut.
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Le '• juillet 1872, nous axons \u un autro oxcinpic de ces nuagjes épais autour desquels s(^ groupent les filets lumineux qui produisent l'éruption. A 2''.m)"', il n'existait rien à la place où l'éruption devait avoir lieu, si ee n'est un sinipU jet très-vif, dirigé obliquement : une heure après, tout était changé. Pendant que nous étions occupé à dessiner le hord .solaire, une masse énorme avait été lancée à une hauteur de 65 secondes; la //^. /| PL G) la représente telle que nous l'avons observée à !V'5o"'. A 4''i5"', le nuage avait atteint luie liauteur plus considérable, les filets lumineux s'étaient dilatés; ils étaient groupés comme l'indique \i\. fig. 5 {PI. G). A /!i''3o'", le spectacle était magnifique : la gerbe lumineuse ressemblait à un chapiteau corinthien composé d'un gracieux feuillage retombant avec élégance [Pi. G, fi g. 6). A 5^ 10™, le massif était plus épais et incliné dans un sens opposé au précédent [PL G, fig. 7). A 5''35'", les jets lumineux étaient faibles et rares, mais toujours élégamment recourbés [PL G, fig. 8). A G'' Jo"% il ne restait plus que des panaches en partie isolés et suspendus dans l'atmosphère PL D, fig. 9). A coté de ces masses lumineuses si mobiles, on observait un éventail composé d'iiydrogène qui était complètement immobile. Cette éruption a été observée en même temps par M. SpiJrer. Si ces masses étaient soulevées par aspiration, et non par une impulsion venant de l'intérieur, comment expliquerait-on cette chute qui se produit au sommet des jets? Mais poursuivons la description des phénomènes que nous avons observés.
La forme des jets lumineux est souvent d'une beauté et d'une élégance qui dépassent toute imagination : ce sont de véritables bouquets de feu d'artifice, des fontaines de feu qui retombent avec grâce en décrivant des courbes paraboliques ou qui s'enroulent sur elles-mêmes en sui\ant des hélices très-
ôlancées. O qui ctonno le plus, ce ne sont pas les jets |)aral)oliqu(^s, niMÏs bien ces formes hélicoïdales; il semble qu'on \o'\v rebondir la matière lumineuse qui tendait à retondxT : trlle est l'éruption du i3 juillet 187^2 (Pl.G,Jîg. 10), où l'on voyait les filets se replier nettement sur eux-mêmes. Cette espèce de spirale a été également observée en Amérique par i\î. Young. Les filets lumineux tournent généralement leur conca^ ité vers le bord du disque solaire ; mais le contraire se présente quelquefois : on en voit un exemple dans la /ig. 1 i (PL G) : c'est une éruption observée le 1 1 juillet 1872 à 4'' 45*": àC)''2o'", elle avait complètement changé de forme [PI. G, Jîfj. 12 . C'est au milieu de cet immense incendie que se souleva rapidement la colonne de gaz représentée dans la même Pi. G [fg- i , 2, 3).
Nous sommes obligé de nous borner, mais c'est à regret, car nous pourrions utilement publier les nombreux dessins que nous aVons exécutés de ces phénomènes si extraordinaires et si intéressants. Nous citerons encore quelques exemples qui sont trop remarquables pour que nous les passions sous silence : le 22 octobre 1872, nous avons observé une éruption dans laquelle les jets lumineux avaient la forme d'une spirale à axe horizontal, bien caractérisée et faisant plusieurs tours ; \e?>fig. 171. 172 et i 73 en représentent les phases successives.
Les mouvements sont imm(>nses et tellement rapides, qu'on n'a pas toujours le temps de faire les dessins. Pour se faire une idée de la vitesse que doit posséder la matière dans ces éruptions, il faut se rappeler qu'un arc de i seconde sousteiid une corde de 715 kilomètres; or on voit souvent, en quelques instants, des transformations s'opérer sur une étendue de deux ou trois minutes, c'est-à-dire de r 00 000 kilomètres environ. Nous voyons un exemple de ces mouvements
rapides clans réruptioii du H) octobre iS-ji, (jiii a parroiirii
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toutes les phases en un temps très-court. Nous l'avons ob-
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servée et dessinée en présence de M. O. Struve, le célèbre
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directeur de l'Observatoire de Pulkova [PL If, Jig. i, 3, 5, 7' 9' i')-
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].v i(') (ictobrc 1871, à ()'' 10'", la partie occidentale du St)UMl no présentait rien de reniar(pial)le ; à ()''3()"', il se nianitesla une flamme conique très-vive située à l'ouest, à 85 degrés du pôle; près de là, à une distance de 5 degrés environ, il \ aNait un euinulus large et diffus; à (y'3G'", la flamme axait double en liauteur et en largeur : elle semblait avoir absorbé le eunudus dont nous venons de parler.
A ()''39"', la base continue à se dilater; la liauteur reste la même, l\o secondes environ ( PL Ii,/ig. i).
A 9'' 43'", tout est cliangé : la flamme a ])ris la forme d'un éventail forme de fîlels très-vifs, terminés à leur soinmel par des langues de feu; hauteur : 64 secondes [PL H, fig. 3).
A 9''49'"5 il s'est produit une dilatation très-considérable en largeur et en hauteur [PL H,fig. 5) : c'est une véritable gerbe de feu d'artifice. On voit à gauche une masse énorme de rayons paraboliques retombant sur le Soleil. Quelques masses brillantes sont suspendues et complètement isolées dans l'atmosphère; elles ressemblent à des fusées qui viennent d'éclater : hauteur totale, 240 secondes; largeur, 236; vitesse d'ascension, 35o kilomètres par seconde. La base, examinée au spectroscope, présente un très-grand nombre de raies renversées : fer, sodium, magnésium, etc.
A 9'' 50'", les masses contiiuieiit à s'élever, mais la lumière devient plus rare [PLU. fig. 7). On distingue trois jets principaux. Plusieurs langues de feu, formées par des fdets interrompus, restent isolées dans les régions supérieures. La plus grande hauteur du jet vertical est de 17G secondes, dix fois environ le diamètre de la Terre.
A lo'' 5'", l'éclat a beaucoup diminué; on voit dans l'atmosphère un grand nombre de masses lumineuses isolées et séparées par des espaces obscurs [PL IJ,Jig. 9).
A I o'' 1 2'" , tout est fini ; il ne reste que deux petites
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flammes, cl il ne se j)i(»(liii'<il I icii de iioiin eau nciul.'ilit le reste de la journée.
Les éruptions ne se Icirniiicnt pas toujoui's aussi proniptement : li' plus souvent elles se renou\cllenl à plusieurs reprises, elwupie e\|)l()sion durant plusieins heures et étant séparée de la préeedeiile |)ar un inlersalle plus ou moins lon^'. Ci'est 11 ce (pi'on i'eniar(pie, sinloul aii\ epo(|ues de grande acti\ ilé, lorscpiune i^rande taelie se présente sur le eoiiloiu' du discpie solaire
Le i() déeembre i8^i, il se produisit une autre éru[)tion qui présenta un intérêt tout parlieulier, c'est qu'on put ohserxcr sa loiine non-seul(Mnent à l'aide de la raie l'oui^ed, mais aussi au nioxen de la raie 1)3 (/V. //, fig. 2, /|, G, 8, 10). Les deux méthodes d'obserNaliou donnaient des résultats assez différents, connue on peut s'en convaincre en examinant les yTo-. [^ et () [IH.H], dessinées presque au même instant (i i''45'°)? lîi |>remière domie l'image observée dans la raie Cl, la seconde celle que présentait la raie 1)3. Nous devons en conclure que la raieDg appartient réellement à une substance différente de l'Iudrogène. Les figures suivantes (8, 10, 12) montrent les phases successives de l'éruption à ia''25'", i''22™ et 2''3G'". C-ette grande éruption se produisit au-dessus d'une tache qui se trouvait alors sur le contour du disque, et qu'on put observer tout entière le lendemain.
Une observation attentive et prolongée nous a appris (pie les grandes éruptions chargées de vapeurs métalliques se j)roduisent de [)référence au-dessus des grandes taches, aux époques de leur plus grande activité, c'est-à-dire lors(ju'elles subissent de grands changemenls dans leurs formes. Nous pourrions doimcr des centaines d'exemples à I appui de eetti; assertion; contentons-nous de citer la belle tichedu 1 i juillet i8'y.>; pendant tout le temps ([u'elle mit à parcourir la 11. 5
parti»^ visible ilii i;I<)lu> solaiiv. on y r(Mnan|ua une activité cliuinaut»' : It's iiovaiix cliangraiont rapiddiicut de tormos, ainsi ([lU' K's courants et les raculos. }.v sj)(>ctros(<)|)c ^ monliait los raies de l'iivdrogène rcii versées; dans le no\au elles aeqiu'raient un eelat reinanjuable. Les raies des autres métaux étaient lrès-élari;ies, surtout celles du sodium, du magnésium, du chrome, etc. T.a tache était entourée d'une facule llvs-^ i\(* produisant sui- son contour une proéminence brillante.
Lorsque cette tache s'approcha du hord. nous nous occupâmes d(^ reludi(>r avec soin. V ])eine la facule touchait-elle le contour, qu'il se produisit des protu])érances et des éruptions très-vives; elles occupaient toute la région de la tache et de la facule, et il est très-difficile de dire en quels points se trou\ aient les centres d'action. Ce qu'il y eut de plus extraordinaire, c'est que ces éruptions se renouvelaient après des intervalles de cinq ou six heures, et qu'elles paraissaient s'allumer d'un coté, lorsqu'elles s'éteignaient de l'autre. Le 1 1 juillet, nous fûmes frapj)é d'une particidarité assez singulière que présentait la forme des jets lumineux [Pi. G, Jig. i i et I2\ Ils touruai(M»t vers le globe solaire non leur concavité, mais leur < oiivexité, conune si un souffle puissant, agissant de haut en bas, éparpillait un courant gazeux au moment où il sort d'un cratère qui le lance avec force : au lieu d'une aspiration de bas en haut, il faudrait donc admettre l'existence d'une pression agissant de haut en bas!
Dans l'impossibilité où nous sommes de rapporter ici un plus grand ii«)ni])re de dessins, nous renvovons le lecteur aux publications de 3DL Tacchini, Respighi, Z(")llner, Young, ainsi qu'à nos propres Mémoires et à ceux des autres spectroscopistes; ils v trouveront des détails nombreux, intéressants et instructifs sur ces admirables phénomènes. Si nous
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axons donne la préféreiiro à nos propics observations, ( 'est (|Ue, nial«;ré les nonilucnsi's jniljlic.itions (|ui ont ctc laites jusqu'à présent, nous n avons li-on\c mille j)ait des séries eoinplètes et comparables dans lescpu'iles ces figures tussent disposées d'une manière svstémati(pi<' ])our i'inslruction du lecteur et tracées d'a})rès une même métliode de représentation ^rapbique.
^ m. — Conclusions rcsiiUanl des obsenatiotis précédentes.
Les détails que nous avons exposés dans le paragraphe précédent ne sont pas seulement de nature à satisfaire la curiosité de l'esprit : ils doivent encore nous conduire à des conclusions que nous allons exposer maintenant.
i** Les matières qui produisent le phénomène des protubérances sont généralement des gaz incandescents soulevés vers les régions supérieures par des forces dont l'origine ne nous est pas clairement connue. Ces mouvements sont-ils le résultat de la légèreté spécifique de la matière lumineuse, ou bien faut-il les attribuer à une force impulsive provenant de l'intérieur du globe solaire? Nous ne saurions le dire, mais nous n'en avons pas moins le droit d'emplover le mot éruption pour désigner les phénomènes qui nous occupent. Si .M. Fave déclare qu il n'v a rien dans les faits observés qui justifie cette expression, c'est (|u il n'a jamais observé de ses propres veux ce que nousaxons vu tant de fois, et, s'il va jusqu'à (hre que toutes les circonstances de ces phénomènes sont en contradiction avec le sens naturel du mot que nous emplovons, c'est qu'd se laisse influencer j)ar des j>réoccupations théoriques inconciliables avec les faits que nous avons habituellement sous les veu\. Nous avons la certitude que, s'il faisait
quelques obsLTvatioiis personnel los, il ehani^erait eompléte- UKMil d'opinion : c'est ce cpii est iléjà arrivé j)onr les protuberuu es. cpiOn rei^aidait tl'abord connue une illusion d'opticpie produite par un mirage (')! Sans doute, la simple inspection d un plu-nomene ne doit pas nous amener innnédiatement a des conclusions (pii seraient prématurées; on ne doit pas confondre la description d un fait avec la théorie qui en donne 1 explication ; mais ici les phénomènes nous paraissent tellement clairs, leur explication est si évidente, que nous ne pourrions |)as même énoncer les faits tels qu'ils se présentent à nos ^eux sans em[)loyer le mot que nous avons adopté, suivant en cela l'exemple d'un grand nombre de savants qui s'occupent de la même question.
2° l^a matière n'est pas simplement lancée en ligne droite, elle est aussi animée de mouvements tourbillonnaires, ce qui donne aux jets lumineux l'apparence de spirales dont les axes prennent toutes les positions, depuis la verticale jusqu'à l'horizontale. Ces mouvements tourbillonnaires, surtout ceux dont l'axe est horizontal, doivent nécessairement résulter d'une force éruptive combinée avec des courants violents dirigés normalement à la force ascendante. INous avons déjà fait remarquer (pi'une simple aspiration ne peut expliquer les phénomènes ([ue nous venons de décrire.
3** Arrivées à une certaine hauteur, les masses lumineuses changent d'aspect : elles se mélangent et se confondent, perdant ainsi l'aspect filiforme pour prendre une apparence nébuleuse, comme une fumée qui s'évanouit dans l'air; elles continuent à monter, mais elles se diffusent progressivement et finissent par s'évanouir. Nous devons en conclure que ces
(') Voir les Comptes rendus des séances de l'Académie des Sciences, 3i octobre iSSg, t. XLIX, p. 596.
niouvcmoiits s'accomplissent dans iiii milieu résistant; il est prohaMe f|ne, dans ee cas, la Ion c motriee est iniifjnemcnt due à la légèreté sp(''eiri(|ue des fluides, tandis cpie les pliénomèncsepii présentent d'autr(>saj)pareneos supposent en outre une (orée d impulsion (i'oriij;ine dillerente.
I.e milieu résistant dont nous xcnoiis d<' j)arler, c'est l'almospliére solaire. INous avions déjà affirmé l'existence de cette atmosphère; nous avions dit fpi'elle doit avoir une élévation suiiisante pour explirpier l'existence des masses lumineuses qui sont suspendu(*s et isolées dans l'espace: nous avions assigné comme limite inférieure cinq ou six minutes, c'est-à-dire 2[^i:')oo ou sS'yooo kilomètres : pour satisfaire aux observations que nous avons citées à la fin du paragraphe précédent, nous devons aller jusqu'à 7'3o", ce qui fait, en nombre rond, la moitié du rayon solaire. L'observation des éclipses a vérifié l'exactitude de cette conclusion : l'auréole d'hydrogène observée dans ces circonstances résulte manifestement de la dissolution du gaz provenant des protubérances : sa hauteur atteint au moins un quart du diamètre solaire.
/|° Les protubérances sont généralement composées de jets filiformes : il faut donc supposer que ces filets lumineux sont soumis à une force d'expansion; mais il n'est pas nécessaire d'admettre, comme on l'a fait, qu'ils sont lancés par des orifices percés dans des parois résistantes, solides ou liquides. On voit souvent, dans notre atmosphère, des nuages ayant la même structure, sans qu'on puisse exj>liquer ainsi leur formation; dans l'atmosphère solaire, on aperçoit ties nuages isolés, comj)létement détachés de la chromosphère, ayant égalemenl la structure fllaïuenteuse : ceux-là, du moins, n'ont pas dû être lancés à travers lui orifice, et, par conséquent, celte hypothèse pur<'ment gratuite doit être rejetée conune inutile.
Du rc^tc. >i IOm l'cncrliil aux dimensions de ces l'ilcts inniiiiciix, on Ncrra l)i(Mi (|n il csl inutile de su|)pos(»r un orifice résistant pour les circonscrire. Lue masse d'liuil(^ volatile produit en bridant une colonne de fumée limitée à sa base j)ar l'étendue de la masse en ignition; les fdets peuvent de même être limités par l'étendue de la masse incandescente qui les jjioduit. Les plus minces ont une épaisseur de 200 ou 3oo kilomètres; quelques-uns ont luie épaisseur égale à 4? 5 et même 10 fois le diamètre de la Terre, c'est-à-dire 120000 kilomètres environ.
5" Quant à la matière qui compose principalement les masses protubérantielles, c'est l'hydrogène qu'on trouve aude.ssus de la cliromosphère en très-grande quantité, mélangé avec la substance de la raie D3. Ici se présente naturellement une question de la plus haute importance : l'hydrogène qui se dégage ainsi dans les éruptions provient-il de la masse intérieure du Soleil? Dans le cas où l'on répondrait affirmativement, voici deux conséquences que l'on ne saurait éviter : la ma.sse intérieure doit s'épuiser, et, de plus, l'atmosphère doit s'accroître indéfiniment par l'accumulation du gaz, qui ne cesse d'y arriver de toutes parts. En effet, la longue suite de nos observations nous a appris que, aux époques de grande activité, on voit, enmovenne, douze ou treize centres d'action chaque jour; en tenant compte de la rotation solaire, il y a, en vingt-quatre heures, un quatorzième de la surface du globe solaire qui se présente sur le contour du disque; nous pouvons donc dire qu'il y a constamment un grand nombre de centres d'éruption, deux cents au moins, en pleine activité sur la surface du Soleil. C'est donc une masse énorme d'hydrogène qui s'échapperait ainsi sans relâche; il est évident que la masse intérieure finirait par s'épuiser à la longue, et les conditions physiques de l'astre se trouveraient modifiées
d'une manière sensiljlc dans un t<'in])s rclaliNciiK iit assez court.
On a ré|)()iulii à vcllv ol)je(ti(ni cii iiictlaiit en avant la masse énorme de la matière solaire; rindro^ène s'y trouve soumis à une |)ressi<)n extrêmement grande, il v occupe un rsj)ace considérable; il pourra tlonc suffire pendant des milliers et des millions de siècles aux éruptions dont nous sommes témoins; il s'épuisera sans tloute, mais cet épuisement ne se produira qu'à ime époque très-reculée, ce qui n'a rien d'invraisemblable.
dette réponse n'est cependant j)as satisfaisante, car elle ne résout qu'une j)artie de la difficulté. iNIénie en admettant qu'il y ait dans l'intérieur du globe solaire une source presque inépuisable d hydrogène, nous devons nous préoccuper de l'influence que pourrait avoir le gaz (jui s'écbappe constamment lie l'intérieur à l'extérieur; il doit évidemment s'accumuler dans ratmosphère solaire en quantité assez grande pour s'accroître d'une manière appréciable dans un temps assez court. Et cependant, à en juger par l'auréole qu'on observe pendant les éclipses et par l'ensemble des apparences que présente le Soleil, il parait certain que la constitution de cet astre ne s'est pas modifiée depuis un ou deux siècles. Nous allons même plus loin, et nous ne craignons pas d'affirmer que, d'après l'influence générale qu'il exerce sur la Terre , il est demeuré dans les mêmes conditions pendant toute la période historique.
il y a deux manières d'échapper à ces contradictions et à ces difficultés . i*^ il faudrait admettre que les éruptions ne sont que de simples soulèvements de la masse cliromospliérique, des changements de niveau des couclies superficielles, ces mêmes matières retombant de nouveau sur le Soleil, après avoir acquis, par le refroidissement, une densité plus consi-
(loral)lr: 2" mi jiomrail cncniv ('\j)li(|U('rl(' mrmc phénomène j);ir la dissocialioii diin composé rhiniiquc résultant de la r()nd)inaison do rhvdroi;éne avec quelque substance inconnue, peut-être celle qui donne la raieDa. C(\s substances, un instant séparées, j)ourraient se combiner de nouveau, après s'être refroidies dans les liantes réu,ions, et retomber ensuite vers le Soleil.
Il nous est impossible de dire laquelle de ces deux bypotlièses doit être préférée, car nous ne connnissons aucun fait décisif : aussi reste-t-il des savants qui continuent à admettre l'opinion de l'émission indéfinie. Ils répondent aux objections que nous venons de signaler en disant que l'hydrogène, au lieu de s'accumuler dans l'atmosphère du Soleil, se diffuse incessamment dans les espaces planétaires; ils ajoutent que c'est peut-être là qu'il faut chercher la cause des aurores boréales et de la lumière zodiacale. jMais il v a à tout cela des difficultés très-grandes, de véritables impossibilités : 1° Le spectre de l'aurore boréale et celui de la lumière zodiacale ne sont pas les mêmes et ils diffèrent de celui de l'hydrogène; on ne doit donc pas jîrétendre qu'on a trouvé la véritable explication de ces phénomènes et se servir, comme on l'a fait, de cette prétendue explication pour démontrer l'hvpothèse sur laquelle elle repose. Tout au plus ])()urrait-on dire que l'hvdrogène ainsi répandu dans les espaces planétaires, trop refroidi pour être lumineux par lui-même, est faiblement illuminé par la réflexion des ravons solaires ; mais alors ce phénomène devrait se produire dans toutes les directions, et l'on sait qu'il n'en est pas ainsi pour la lumière zodiacale. 2" D'ailleurs cette émission indéfinie diminuerait constamment la masse du Soleil, et cette diniinution devrait, avec le temps, exercer une influence sensible sur le mouvement des corps célestes : les astronomes n'ont rien remarqué de sem-
hlablc. On a jiicIcikIu, il csl vrai, (|ii(; la tliulc drs nictrorites vient constainiiiciil am-ollrc la masse du Soleil; mais cette compensai ion ;i I.Kincllc on a l'eeonrs esl an moins tres-inceiiaine.
On nons jUManettra sans donlc de faire eonnaih'c noti<- opinion el de donner les raisons de notre préférence. Dans tontes les actions de la natnre, il v a une source de compensation qui tend à maintenir ré(jnilil)re au milieu du mouvement; il doit en être ainsi dans les pliénoméiies (|ni se passent sur 1(* Soleil, et en particulier dans les ('Miij)lions (|ui nous occupent en ce moment : aussi cro\ons-nous probable la première des deux livpotbèses que nous Ncnons d'indicpier, bvpotbèse d'après laquelle il v aurait une simple circulation d'bvdrogène que des variations successives de température amèneraient dans les régions supéiieiu"(s poni' le laisser l'ctoinber ensuite. Bien souvent nons novous les matièi'cs cruptives. encoi'e incandescentes, retomber vers le Soleil; à plus forte raison ce mouvement devra-t-il se produire lorsque la tem|)érature sera considérablement abaissée. Or, d'après nos observations, riivdrogène s'élève à une bauteur de G ou -y minutes, quelquefois davantage; alors on voit sa lumière diminuer et s'éteindre, quelquefois très-vite : c'est donc qu'il se refroidit, il devient plus dense, et il est bien plus naturel de penser qu'il redescend v(m\s les régions d'où il est sorti.
Les protubérances ont sans doute une bauteur variable; mais il résulte de nos observations que les parties les plus brillantes ne dépasscMit jamais ■j.on ou a'io secondes. Audessus, on ne Noil pins (|ne des matiéi'es nuageuses et diffuses qui doi\cnt être extrêmement rar< fiées: on ne retrouve plus la structure blaire avec ses ma.sses comj)acles et ses formes nettement trancbées. On peut donc assurer que les flanunes proprement dites ne s'élèvent jamais au-dessus de la
1imit<- (jiic lions Ncnons (riii(li(|ii('i'; aii-dcssiis des flammes se lidiiviiit les miai^cs occupant une éteiuhic à jx'u près égale, tic sorte (juc la niaticn» roui^c ne s'étend pas au delà de /|Oo ou 5oo secondes. Les protubérances composées sont celles qui atteignent la plus grande élévation; leur hauteur est, en niov(MUie. égale à la moitié de leur liase. Un jet isolé dépasse rarement ()o secondes. Vjoutons à cela une rcMiiarque fondée sur des observations que nous allons bientôt citer. Les protubérances et les éruptions varient périodiquement, et leur période couieide à très-peu de chose près avec celle des taches. Si donc, dans la j)ériode d'activité, l'atmosphère solaire se dilate, il est possible que, dans la période de calme, elle reprenne ses dimensions primitives. En ce moment (août \S'j5), la chromosphère est très-basse, les éruptions métalliques très-rares, les protubérances proprement dites peu nondjreuses. Nous voilà donc à une époque où les matières, qui étaient naguère lancées à une grande distance du Soleil, se trouvent concentrées dans un espace plus restreint. Pendant récli|)se du mois dinril iS'jS, d'après les relations qui nous sont parvenues, la couronne et les j)rotubérances avaient une étenilue peu considérable.
§ lY. — Vitesse de formation des proluhcrances.
La rapidité avec laquelle se produisent les mouvements et les transformations que nous venons de décrire est extrêmement variable; afin de la faire mieux comprendre, nous allons apporter quelques exemples et décrire quelques-unes de nos observations.
Le 26 mai 1871, nous avions sous les yeux une masse nébuleuse ayant une hauteur de i'3o"; une heure et demie plus
tard sa liautcur était (IcNcmn' doul)!»-, ce ([u\ suj^posc une vitossc tl'eiiNiron [2 kiloiuclrcs nar second»', (/est Lion peu de eliose, et le nu>ii\<'iHeiil n'était sans doute piodnil (jue j»ar la légèreté spécifique de la matière inrand<'sccnte. >()us avons hien somcnt ol)sei\é des xitessesde Go. So et même i oo kilomètres par seconde. Lne seuU' lois nous avons vu un mouvement de 2Î)o kilomètres; l'éruption i\u \G oelohre nS'jr fut plus rapide encore, puisqu'elle nous donna une vitesse moyenne de 'ira kilomètres. M. Young a été témoin de phénomènes semblables, il a étudie des mou\enients de 200 et même 3oo kilomètres par seconde. J.e nuage que nous avons observé le 3 avril iS-jS est le plus élevé que nous ayons jamais vu; il montait avec une vitesse de 90 kilomètres.
L'éruption observée par M. Young se serait élevée de 4i3 kilomètres par seconde si elle n'avait pas éprouvé de résistance de la part du milieu qui l'environnait (' ); mais il faut bien distinguer la vitesse initiale avec laquelle la matière incandescente est lancée du globe solaire et la rapidité avec laquelle elle s'élève ensuite. Nous parlerons plus tard de la vitesse initiale : ce que nous observons directement, c'est le temps qu'une éruption met à se développer et l'étenduequ'elle occupe alors; nous en concluons la vitesse moyenne de sa propagation : c'est de cette vitesse moyenne que nous voulons parler en ce moment, et nous allons essayer d'(Mi donner une idée par quelques exemples.
Le 17 avril 1871, à i i''5o'°, nous observions, sur le bord sud-ouest du Soleil, un groupe de facules très-vives, et, au milieu de ce groupe, une tache sur le point de passer dans l'autre hémisphère. Au-dessus des facules, brillait un amas
(') Mont/ilj Notices R. A. Soc, décembre 1871, t. XXX, p. 5o.
(le jets liiniiiuMix a\;nil une li;iul('iir de i iniiuih' (Mixiron; il riait (liriui^ ohliciiuMiuMil (i coui'oinié pai- un amas do images assez iMMi (M(Mi<lii. \ii l)(>iit (le (Hi<'I(|ii('s iiiiniiles. ce jel devinl |>liis hrillaiit : a midi précis, son sommet s'inclina vers la i^auclie. tandis que la base conservait la direction indit|uée dans la fig. i {PL C). Au-dessus, nous vîmes une masse nébuleuse se développer avec une rapidité effravante. A midi i 5 minutes, il se forma sur la gauche un second jet dont il n'existait aucune trace auparavant; il donnait naissance à des images qui semblaient le réunirai! précédent, mais il était facile de reconnaître qu'ils étaient indépendants l'un de l'autre. Le jet principal se développait toujours; il était couronné jiar une espèce de chevelure ([ui se développait sans cesse, formant un immense arc parabolique, ou plutôt spiral, qui recouvrait en entier le jet secondaire; sa partie supérieure était dominée par luie masse énorme de nuages qu'il est impossible de décrire et dont la forme se modifiait d'une manière continue; leur hauteur était d'environ 4 minutes, mais leur contour supérieur n'était pas nettement tranché; leur vitesse était d'environ i /j3 kilomètres par seconde. ^\)us fîmes rapidement un croquis, mais il était impossible de terminer aucun dessin, car c'était un véritable changement à vue. A midi 3o minutes, tout était fmi ; on ne vovait plus que quelques flammes aux endroits d'où avaient jailli ces jets enflammés. Nous continuâmes nos observations d'une manière attentive jusqu'à 4 heures, mais sans rien voir qui ressemblât à ce magnifique feu d'artifice.
On voit, par cet exemple, qu'il ne faut point regarder comme des exagérations les descriptions pompeuses des observateurs, quoiqu'elles puissent nous surprendre par les dimensions étonnantes des phénomènes et par la rapidité avec laquelle se produisent les changements de forme. Dès les dé-
buts, M- r>ock\ cr ohscPMi des viU'Sscs de 3oo à /|00 kilomètr(\s; M. Hespij^lii assure avoir oljscrvé des vitesses initiales de ()()() à "jtu) et même 800 kilomètres C ). AI. Tacchini les évalue à mk) kdouiétres. Il faut bien recounaître que les éruptions lie |)i'ésentcnt pas soii\eiil une aussi i^raude étendue ; ou peut bien sii|)posi'r aussi (pie les mesures ne sont lias irr<-pi"otliables au pouiL de \ue de la précision. Nous u'iiésitous cependant pas à admettre ipie < <'s nombres ne s'érartent pas beaucoup de la vérité : ce cpie nous avons vu suffit pour nous faire comprendre qu'il n'\ a là rien d'inipcssible ou d'invraisemblable.
]MM. T^ockyer etRespigbi, parlant des pbénomènes (juils ont observés, les comparent à des explosions qui se succéderaient à de courts intervalles. Quelquefois même ils parlent de bombes (") et de détonations. Ces expressions ont sans doute écliappé à la surprise du premier instant, et elles ont été inspirées par la comparaison, qui se présente naturellement à l'esprit, entre les éruptions solaires et les phénomènes que présentent nos volcans; mais, quelque extraordinaires que puissent paraître les expressions emplovées par les observateurs, elles nous montrent avec certitude que les actions mécaniques dont ils ont vu les manifestations sont d'une violence incomparable.
Il ne faut cependant pas se hâter d'admettre sans < ()ntrê)le certaines vitesses exorbitantes. Un corps, lancé de bas en haut avec ime vitesse initiale de (")i2 kilomètres, s'éloii^nerait indéfiniment du Soleil ; il .sortirait de sa .sphère d'attraction
(') Mcin. stille protub. solari [Atli dclV Ac. R. (Ici Lincci, 1871, |i. 71, § III). Ces nombri-s ont ccpeiidaiit hcsoin dV-tre confirmi's.
(*) Sous ce nom de bombes, ils désignent sans doute des masses de jets incandescents qui restent pendant quelque temps comme suspendus dans Vatmosphère avant de se dissoudre. *
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a\;uil iiiio sa N itcsse soit nulle et no rotoniherait jamais vers lui. Dos explosions raj^abh^s d imprimer aux corps tics vitesses de ()Oo à 800 Ivilonu'ti'cs j)r<)(lniiMi»Mil donc une tliffusion de la matière solaire dans les espaces planétaires. Il est vrai cpie ces explosions n'ont pas lieu dans le vide : la résistance de l'atmosphère du Soled diminue constamment la vitesse et peut, dans certaines circonstances, empêcher la diffusion dont nous parlons. Mais la densité de cette atmosphère n'est pas très-considérable; si la vitesse initiale était réellement de 800 kilomètres, la résistance ne suffirait pas pour empêcher la matière de sortir en dehors de la sphère d'attraction et de se répandre dans l'espace [*). Nous attendrons donc de nouvelles observations pour regarder comme certaines ces vitesses extraordinaires.
^ Y. — Comparaison entre les Ji gares spectrales des protuhérances et celles qu'on observe directement pendant les éclipses.
On peut se demander si les dessins que nous faisons, pour représenter les protubérances telles que nous les montre le spectroscope, représentent également les formes que nous offriraient les mêmes protubérances, si nous pouvions les observer directement, comme nous le faisons pendant les éclipses. Cette question fut mise à l'ordre du jour à l'occasion de l'éclipsé de 18^0; le mauvais état du ciel nous empêcha de faire une observation concluante, mfiis la ressemblance nous parut suffisamment justifiée.
(') Voir les travaux de M. Proclor, Monthlj Notices R. A. Soc.
M.T;icchini,àT('rranova,piitfair(' une comparaison exacte : pendant la totalité, il ol)serva une protulu'ranee dans sa lunette; puis, après réclij)se, il l'observa de nouNcau auspeetroscope, et il trouva que l'observation spectrale ne lait voir (pie la partie centrale la plus biillaiih'. La fig. \'-\ représente la j)rotu-
bérance telle qu'on la voyait pendant l'éclipsc; \^ fig. i']^
Fify. 17').
montre la même protubérance observée ensuite au spectroscope (') : la première différerait très-peu de la seconde si on l'examinait à travers un milieu nébuleux, et cependant M. Tacchmi employait un spectix)S(ope peu puissant. Dans
(') Voir li.ijijiorii dflC eclisse Jel 1^^7(1, tav. V.
son ('\|>i'»lilH>M ;m\ Indes. M. l.ockuT m (i'oiinc une rcssonil)l;uu(' ;il>M»lne. il dit nicino parlailc, cnlre les deux aj)par<MU('S. Tous les ()!)s('r\alc'nrs s aecoidenl eepoiulanl adiré (|n('. pi'iidant les éclipses, les eouleiirs sont plus brillantes et plus belles : c'est cpTalors I'omI reçoit la lumière telle que l'cnNoie Tobjet obser\(\ tandis (pie le sj)ectrosco[)e sépare les différentes couleurs el piodiiil aillant d'images différentes, dont ehaeuiie est nécessaii'ement moins lumineuse et moins bien bannonisee. !)(" plus, le vif éclat dont brillent les protu- Ijérances pendant les éclipses peut bien empècbcr d'apercevoir les parties moins lumineuses.
l ne autre (juestion se présente encore : les différents obseixateurs voient-ils dans leurs spectroscopesdes formes identiques, ou bien v a-t-il dans ces formes observées quelque chose de pei'soniKd et de subjectif? Pour résoudre cette question, nous nous sommes entendu avec M. Taccbini, de Palerme, et jM. Lorenzoni, de Padoue, afin de faire des observations simidtanées. I^e résultat de ces observations a été publié dans les PL III et IV des Mémoires de la Société des Spectroscopistes italiens, i'*^ année, 18-^2 : nous avons prouvé que les figures faites au même instant sont identiques quant à la partie essentielle ; il n'y a de différence que dans les détails, et encore ces différences sont comparables à celles que Ion trouverait dans les dessins exécutés par plusieurs observateurs d lin niiai^M- ou d'un autre objet a\anL des formes indécises et des contours mal terminés. La plus grande différence provient de l'habileté plus ou moins grande dans l'art du dessin et de la manière particulière de chacun. On peut donc avoir la certitude que les protubérances sont les mêmes pour tous les observateurs , quant à leur forme générale et à leurs parties essentielles.
La puissance de l'instrument n'est pas étrangère aux diffé-
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ronces (|iii existcnl dans les dclails. l ne |)i(»liil)i'i aiuc ([iic l'on voit lU'tte et disliiutc avec un lailjlo grossissement perd son relief «t sa netteté lorsqn on grossit davantnge : c'est là snrtont ([lie se trouve la cause des différences (jui existent enti'e les figures de M. laccliini cl les nôtres, l ne Innelte j)lus faible ne fera voir (jue le jet principal, (pii sera hrdiant et présentera une tonne netlenien; accusée; une lunette grossissant davantage lera voir les niasses |)eu lunnneuses cpii environnent l'objet principal, et l'ensenible possédera uw aspect nébuleux assez différent du précédent. C'est ainsi f[ue les taches peuvent être observées avec toutes les lunettes; mais il n'v a (jue les grandis (pii fassent voir les plus petits détails. Il n'en est pas moins \rai (jue la forme générale d'une protubérance est coiniuc avec certitude et est dessinée d'une manière exacte, quel que soit le spectroscope qu'on emploie à cet u.sage.
Nous terminerons ce Chapitre par luie réflexion importante. Nous avons vu que la durée des éruptions ost comparativement très-courte, que les protubérances elles-mêmes sont trèsvariables. Tout cela nous montre que, malgré l'assiduité et la persévérance des ob.scrvateurs, nous ne parvenons à connaître qu'une très-petite partie des phénomènes qui se passent à la surface tlu Soleil. Si les plus habiles parviennent à enregistrer un certain nondjre de faits, la nudtitude de phénomènes qui échappent à leur attention est infiniment plus considérable. C'est j)our cela que nous avons engagé plusieurs savants italiens à s'entendre pour faire ces observations d'une manière svstématicjue : c'est le seul moven de découvrir les lois que nous cherchons à connaître. La Société des spectroscopistes italiens tpii s'est formée nous déchargera, espérons-le, de la lourde tâche (pie nous nous étions impo.sée, de surveiller journellement le contour du dis{jue solaire : cette étude est II. 6
hiiMi plus |)énlblc que colle des taches, et ee|)(Mi(lnnt nous lie lavons pas interrompue depuis le 23 avrd 1871 juscpià rcpo(]n(^ actut^Ue (janvier 1876). Nous sommes heureux de pouNoir ajouter cju<' le nomhi'c des ol)S(M'vateurs s'aecroit constauinienl. Le P. l.aloiil Nient d'eriijcr à Caleutta un observatoire destiné à robstM'vation du Soled, et plus sj)écialemrnt à l'étude des protubérances. A Potsdam, à Oxford et en Ameri(|ue, il v a déjà des observatoires semblables, et bientôt nous n'aurons plus rien à désirer sous ce rapport.
Conclusion .
Les phénomènes que nous venons de décrire sont incontestablement des éruptions, dans le sens naturel de ce mot : nous ne saurions en douter à la manièi'e dont les masses incandescentes sont lancées dans ralmosjîhèie solaire. Mais ces mouvements sont-ils (lus à une j)oussée, ou faut-il les attribuera une aspiration;' Ce n'est pas à nos v(uix qu'il faut demander la réponse à cette question imj)ortante; nous ne pouvons la résoudre qu'en réfléchissant et en raisonnant sur l'ensemble des faits, en comparant ces phénomènes d'éruption avec ce (pie nous avons appris dans l'étude attentive des taches solaires. Nous renverrons donc la solution défhiilive à lui autre Chapitre; mais il nous parait évident, dès maintenant, que la plupart des circonstances qui entourent ces phénomènes nous conduisent à l'hypothèse d'une poussée venant de l'intérieur |ilut<')t qu'à luie force d'aspiration que nous ne saurions expliquer d'une manière satisfaisante.
CILVIMTIU- IV.
ANXLYSK SPKCTRAI.E PF-S l'Ron «Kll \M KS i:> f)tm»H> DES KCLII*SES.
§ I - — fîatcs observées deins les protubérances.
Nous avons appris cleja, j)ar les observations laites durant les éclipses, quelesprotul)éraiîCPS sont en grande partie composées d'hydrogène. Dans ses observations de 1868, jM. Ravet a constaté que plusieurs autres sujjstances entrent dans leur comj)osition. Après la découverte capitale faite par ]M. Janssen, on se mit bien vite à rechercher et à étudier ces autres raies en plein soleil. Nous allons faire connaître, dans ce Chapitre, les conclusions les plus importantes auxquelles on ne tarda pas à arriver.
Les différentes raies de l'hydrogène ne sont pas également faciles à voir; il en est deux qui sont toujours visibles: Ha = G, HfS := F. Il est difficile de voir la troisième, H y = 2-f)3,5K, près de G, dans le bleu foncé, et surtout la quatrième, Hd^ = 3363, 5 K. D'après une remarque de M. Lockyer, ces deux dernières raies n'existent que ([uand le giiz est porté à une température très-élevée; donc, lorsqu'on ne les aperçoit pas, cela peut tenir à une température relativement basse. Il faut cependant se tenir en garde contre des conclusions trop précipitées, car ou s'exposerait à mal interpréter un fait purement négatif. M. T.orenzoni a montré que, si l'on veut observer avec exaclitude les raies les plus réfrangibles, il faut éviter u\\ pouvoir dispersif troi) considérable et
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niettir la lunette au point d'une manière toute spéciale pour ce cas particulier. Ou sait eu effet que, clans les meilleiuvs lunettes achroniaticjues, le foyer optique n'est pas le même pour tous les ravons; raclu'omatisme n'existe que poiu' les couleurs qui contribuent le [)lus à la vision, et les rayons les plus reirangibles ne sont pas rigoureusement compensés : il faut donc mettre exactement 1 image solaire au foyer propre à cliac|ue raie, si l'on veut la voir avec netteté. En opérant ainsi, M. Lorenzoni a réussi à v(iir, sur tout le contour du disque solaire, la (piatrième raie II7; il eu a même vu une ciu(piième ([u'd a ap[)elée /, et qui correspoufl à la longueur d'onde 4584 (Angstroini). il a remarcpié que cette raie, peu visible dans le voisinage des pôles, était plus facile à observer tlaus les régions équatoriales et auprès des taches [*).
Outre les raies de l'hydrogène, on voit toujours la raie jaune J),, cpTou avait d'abord confondue avec celle du sodium, mais qui est notablement plus réfrangiljle. En ol)servant avec un puiss;;nt spectroscope de Merz, nous avons h()U\é ([ue, si nous prenons pour unité la distance entre 1), et Do, celle de D^ à D3 sera égale à 2,oG. Cette raie n'appartient pas à l'hydrogèui^ : on l'a inutilement cherchée dans le spectre de ce gaz, en opérant à toutes les températures et à toutes les [)ressions que l'on peut obtenir; on est donc en tlroit de penser (pi'elle est due à une autre substance. Nous devons cependant signaler deux circonstances importantes : 1° on observe cette raie toutes les fois cju'on trouve dans les protubérances le spectre de l'hydrogène; il semble donc bien difficile d'admettre que la substance cpii la produit n'ait aucun rapport avec ce gaz ; 2" le spectre normal ne
i ') P'oir les Mémoires des spcctroscopistes iudiens, 1872, p. y et suiv.
contient aucune raie noire correspondant à cette position Dy. (-e lait est très-grave, et on le regarde comme inex])licable dans la théorie de Kirclihoff. M. Tluggins a cru apercevoir une faible ligne noire occupant la même position dans le spectre direct; mais il avoue lui-même que ce phénomène n'est pas constant et que, à la place de la raie noire, il a quelquefois observé une ligne brillante. Nous avons aussi constaté pins d'une fois l'existence de celte liijne brillante, mais elle nous a toujours paru très-faible. Dans tous les cas, lalignenoire, telle (ju'on l'a observée dans le spectre direct, n'a jamais présenté u n (M n tensité comparable à celle de la raie bri 1 lan te qu'on trouve dans le spectre des protubérances, et cette circonstance suffit pour nous faire établir une différence entre les deux phénomènes. En disposant la fente du spectroscope tangentiellement au disque solaire, nous avons remarcpié, à la base de la raie D^, ime raie noire semblable à celle qu'on observe en C. Celte raie non-e semble due à l'absorption que la chromosphère exerce sur sa propre lumière; de plus elle coïncide avec une autre raie qui est produite par l'atmosphère terrestre lorsque le Soleil est près de l'horizon.
D'après M. d'Arrest, les longueurs d'onde correspondant à D3. C et F donneraient la relation suivante : D3 -- 3 (2C 4- F). Nous crovons pouvoir douter de l'exactitude de cette équatio;i , car la longueur d'onde employée par INI. d'Arrest pourDg ne s'accorde pas avec nos mesures; mais, si nous sommes dans l'erreur, si la relation que nous venons de citer est exacte, on pourrait penser que cette raie est due à un phénomène d'onde résultant de deux autres. Ainsi se trouverait résolue l'objection contre la théorie de Kirclihoff, objection tirée de ce fait, que la raie D3 ne se renverse pas dans le spectre direct. D'ailleurs, ce fait j)ourrait s'expliquer d'une autre manière : il suffit d'admettre que la substance qui jiroduit cette raie est
assez légèiv pour s\M('\(M' au-dcssiis; des auti'es, et en mèiiK' tcmns (|H Clic est en ti"C)|) pclilc (jiianlite pour lormci' une coiH he absorbante capable de prcMiuire ie l'en versement.
.Mais d<'s observations posténeures nous ont con>aincu que rett<> raie appai'tient bien à une substance spéciale. La liauleur de la raie D;, n'est pas toujours exactement proporlioiuu'lle à celle de C et de F, et même Doiiati, dans reclijise de iS-o, a lron\é qu'elle était ])lus élevée que les deux autres. En t86o, les protubérances nous ont paru couronnées de jaune, et ^I. de la Rue a fait la même remarque. Il est facile de constater, tlans les observations spectrales, que cette raie n'a pas toujours la même intensité relative; les gerbes des éruptions présentent en C et en F des lignes diffuses et estompées, tandis (|iie la ligne jaune est toujours nettement trancliée en même tem|)s qu'elle offre un développement plus considérable; il ne semble donc pas qu'on puisse l'attribuer à Ibvdrogène, puisque son développement ne suit pas les mêmes phases que d'autres raies qui appartiennent certainement à ce gaz.
La Chimie ne nous a, jusqu'à présent, rien dit de satisfaisant sur cette question; nous attendrons qu'elle ait parlé, et, en attendant, nous supposerons que la raie D^ est due à une substance paitieulière, très-analogue à l'hvdrogène, pour laquelle nous adopterons le nom déjà proposé de hélium. Il y aurait lieu d'examiner rhvdrogène contenu dans les pores du fer météorique, pour voir s'il ne donnerait pas cette raie; mais les chimistes qui s'en sont occupés jusrpi'à présent n'y ont rien trouvé de pareil, bien qu'ils y aient reconnu le gaz des comètes.
Outre les raies que nous venons de signaler, D3 et celles de l'hydrogène, l'étude des éclipses avait fait reconnaître celles de plusieurs autres substances, et il était intéressant de cher-
cher à les retrouver dans les t>l)servalioiis laites en plein jour. M. Lockyer a réussi le j)reinier à voir eellesdu in.i}4iiesuuu, eL nous-mème, le 20 mai iH(><), nous avons eu h' bonijeur de rencontrer, pour la prcnnèrc fois, iiwr pi-otubérance exlrènicnicnl riche. ()nli-c I), <l les raies (!<■ riis<lr(i<.iène a, [j et y, on en remarcjuail surfont deux autres : Tune i)rillait entre les deux raies voisines du niai;nésinin, h,. />, ; l'autre était la raie /^, du magnésium renversée : elles sont représentées en h (Jig. 17G). Nous en avons remarqué quatre autres, y
Fi;;. 17G.
et z situées entre h et F, x entre D^ et b, et enfin une dernière très-faible en t, tout près de D^. Il nous a été impossible de déterminer avec certitude les sidjstances chimiques qui correspondent à ces raies secondaires ; nous crovons que X appartient au fer.
Une circonstance nous a j).un très-singulière, c'est que, de toutes les raies qui caractérisent le magnésium, une seule était renversée; les autres restaient complètement noires, et une seule se montrait brillante dans l'intervalle qui les sépare. Ce fait était de nature à nous préoccu])er, et il soulevait bien des doutes dans notre esprit, et des objections de la part d'autres savants qui regardaient l'observation comme erronée; mais le temps et l'expérience nous ont éclairé sur ce sujet. Nous avons constaté que ces raies intermédiaires appartenaient au fer, et que celles du magnésium ne .se renversaient pas toujours toutes ensemble. Nous avons été confirme dans cette pensée, le 6 mars 1871, en voyant réellement et avec
corlitiulo les raies du magnésium très-fortes, très-larges et si éclatantes qu'elles se diffusaient de manière à former des ovales brillants qui remplissaient l'intervalle compris entre
l'ir
M. Lockyera réussi à voir renversées un très-grand nombre de raies, et surtout celle du sodium, observation devenue ensuite très-comnume. Un jour, il a pu observer ainsi le spectre renversé presque tout entier. Le G mars 1869, au moment d'une violente éruption, nous avons eu le bonlieur de voir, à notre tour, cet intéressant phénomène. Le spectroscope était dirigé vers la région du \ ert, où se montraient plusieurs raies renversées ; tout à coup une bande brillante se développa longitudinalement au milieu du spectre; elle effaça complètement toutes les raies noires, qui devinrent aussitôt brillantes. On eût dit qu'un fragment de la photosphère venait d'être lancé sur la fente du sj)ectroscope. Ce spectacle dura à peine quelques minutes, et le spectre reprit son aspect ordinaire.
En étudiant avec beaucoup d assiduité et de patience les grandes éruptions, on a réussi à observer un grand nombre de raies renversées; on a donc pu, en plein jour et en dehors des éclipses, constater l'existence de plusieurs vapeurs métalliques dans l'atmosphère du Soleil par leurs raies directes : telles sont les vapeurs du magnésium, du sodium, du baryum, du fer, du titane, du chrome, du calcium, etc. Ces
mélaux sont précisément ceux doiil les raies tlevicmienl j)lus largc's dans le spectre des taelic^s.
Nous repi'oduisoiis ici uni' liste dressée par M. Youn<i, dans laquelle se trouvent indicpiées tontes les raies dont on a constaté le renversement dans ratmosj)lière du Soleil. La j)remiére colonne contient un numéro d'ordre. La deuxième indicjue la |)osition de chaque raie d'après l'échelle de Kirchhotl. La troisième fait connaitre la longueur d'onde correspondante d'après Angstrom. La quatrième exprime la fréquence relative du renversement; le nombre loo correspondant à une raie qui serait habituellement et constamment renversée, le nombre Go par exemple, qui se trouve sur la première ligne, signifie que la première raie est visible dans Go observations sur loo. La sixième contient les noms des sul^stances chimiques correspondant aux différentes raies. I^a dernière indique le nom des savants qui les ont observées les premiers : Lockyer (L.), Janssen (J. ), Rayet (R.)? Lorenzoni (Lor. ), Herschel (H.), etc
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Catalogue des raies renoemecs dans le spectre solaire ^ dressé pur M. Yoi xo. Sinte.)
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Ti
Mn?
I\ln?
Mfî
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Ti
Ti
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Fe
Ti
Ca?
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Cr?
Fe, Cr
Fe,Ti,Ca
Ti
Ti, Ca
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Cr
Fe
Fe
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Fe, Ca
Pour que cctLe liste fût complète, il faudrait maintenant V ajouter le ruthénium, qui a été observé par M. Young. Le titane, à lui seul, présente plus de \ingt raies renversées. ]M. Lockyer nous assure qu'il a également trouvé le potassium, le cérium et les autres métaux analogues au fer, le plomb, l'uranium, le cadmium, le strontium et peut-être 1 aluminium et le zinc. Il est évident, comme nous l'avons
déjà tait i('inar(|ii('r, ((u'oii [x'iil sallciidri' à xoii" le spccirc toiil (Miti('rs<' renverser coiu|)l«Honient, ou du moins on grande partie : il n'y a là aueune impossibilité. M. Loek) er vient de déeouM'ir f[ue, dans les s[)eetres des métaux, il v a des lignes courtes vi des W^^^nc:^ longues; les longues sont celles qui sont l'cincrsées dans le spectre solaire. On peut soupçonner <pi(; les courtes sont pour la plus grande partie des impuretés tles échantillons. On n a pas trouvé les métaux qui forment des oxvdes instables, or, platine, argent, mercure, etc., mais de préférence ceux dont les oxydes sont très-stables. Dans la couche renversante du Soleil, il n'y a probablement pas de corps composés.
§ II. — Délails sur le renverscnienl des raies spectrales.
On peut s'y prendre de deux manières pour observer le renversement des raies dans le spectre des protubérances : i*^ on peut disposer la fente du spectroscope perpendiculairement au bord du disque ; alors il est difficile de découvrir les raies secondaires, car elles n'ont ([u'une faible hauteur: nous V avons cependant réussi en amplifiant l'image des protubérances de la même manière que pour les taches; 2" on peut disposer la fente tangentiellement au bord du disque: cette méthode est plus commode et plus siu'e; aussi croyons-nous devoir la préférer, et expliquer ici avec quelques détails de quelle manière se présente alors le renversement. La fente étant dirigée tout près du bord, sur une région où il existe une protvdjérance, on voitd'abortl les raies noires dues à l'atmosphère terrestre vivement éclairées par le Soleil, plus larges qu'à l'ordinaire et comme gonflées; au milieu de cette dilatation, on verra se former une ligne brillante ordinairemenl très-
iiutuc : c Cst la le plienonieiie du roiivei^semeut. Cette ligne brillante est en général très-courte, car le renversement ne se produit pas sur toute rétendue de la protubérance; il u a lien qu aux points qui correspondent aux filets lumineux les plus vifs et les plus actifs. Les raies du sodium se renversent souvent, et alors elles sont dilatées et estompées [fig. 178)- Le magnésium est la substance pom* laquelle le renversement est le plus fréquent, et Ton j)eut reniarqu(»r, lorsqu'il se produit, un phénomène inverse de celui qui a été décrit par ^L Cornu. Ce suivant phvsicien. en brûlant du magnésium
Fig. 178.
dans l'arc voltaique, a vu les raies brillantes se dédoubler, une ligue noire se produisant à l'intérieur de chacune d'elles . dans le spectre des protubérances, chaque raie brillante paraît flanquée de deux lignes noires. Il est rare que ces lignes noires disparaissent; nous l'avons cependant observé quelquefois, et alors les raies renversées étaient renflées et estompées comme deux masses brillantes ; elles s'élargissaient au j)oint d'arriver presque à se toucher par leurs bords voisins {\o'\y fig. 177). On sait que le spectre produit par un métal incandescent peut être renversé par la vapeur de ce même métal : c'est ce qui arrive lorsqu'on brûle du sodium, du thallium et quelques autres métaux dans l'arc voltaique. Nous avons déjà décrit ces phénomènes, et nous nous contentons de les rappeler ici.
Sous !<• l)(';m cirl (h- l'nIciiiK'. "M. Taccliini voit pivsqiic toujours le spottrc du ni;i«,'nesiuni n'inersé sur une ftciuluc cousiilt rable tlu bord solaire; à Koiuc, nous n v jxirvenoiis que dans les plus beaux jours. La cbroniospliere, analyse»' dans les différentes l'étions du spectre, présente al(»rs l asix-ct iiidiipir dans \a /fg. i-(), dessinée et pul)li<'e j)ar M. l'aeebini (';.
Sur le ^lonl Sbernian, à une bauteur de 2H00 mètres, M. Voun» a pu Nérifier les observations de AI. Taccliiui: il a
même réussi à voir un plus <irand nombre de raies. Il est donc évident que, si nous ne voyons ])as baintuellement le spectre renversé sur tout le contour du disque, cela tient uniquement à la \ ive lumière qui illunnne l'atmosphère terrestre dans le voisinage du Soleil. C'est pour cela que, en 18-0, nous avons conseillé de faire une exj)cdition sur l'Etna, où le ciel est si pur et l air si transj)arent ; cette station serait peut-être plus favorable encore que celle du Mont Sherman ; peut-être le renversement v serait-il complet comme dans les éclipses (^).
(') 31ém. des speccroscopistes icaUe:is, juillet 1873, fl. .WIX.
(') Pour que le lecteur puisse apprécier le degré de transparence de l'atmosphère
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Il \ a oiicoitMraulres raies ([iroH aperçoit [)Uis rarement et dont r()l)servati()n est très-intéressante, par exemple eelle que nous appelons B-C; elle est située à une distance de C égale à o./jj de 1)0. Elle a été découverte par M. Respighiet, d'après Al. Youiig, elle coïncide avec 654,5 K. Elle est si vive qu'elle peut quelquefois servir à étudier la forme des protubérances, et sa présence e.st le meilleur moyen d'apprécier les éruptions métalliques. Elle est souvent accompagnée d'une autre raie heaueouj) moins visible, située à peu près à égale distance entre B et a.
On aperçoit bien souvent la raie i474 K.-? tlont nous avons déjà parlé à propos des éclipses ; elle est toujours accompagnée d'un grand nombre de celles qui caractérisent le fer; mais, d'après nos reclierches, on ne doit pas rattribuer à ce métal. ^1. Janssen assure que cette raie; est plus forte dehors que sur les protubérances : telle au moins elle s'est présentée h lui dans l'éclipsé du 5 avril iS-ya. M. Lorenzoni voit habituellement /= 4544 d'Angstrom, Les autres .sont indiquées dans le tableau ci-dessus.
Pour voir ainsi les raies renversées sur le bord général du disque solaire, il faut choisir un momenl où l'atmosphère est parfaitement pure et transparente; il est absolument impossible de réussir lorsque le ciel est brumeux et blanchâtre, car la lumière atmosphérique masque alors complètement le phénomène qu'on veut obser\er. Il est bon de mettre la lunette en mouvement plusieurs fois de suite: il arrive rarement qu'on aperçoive les raies renversées du premier coup;
de Palermo, nous dirons quo, ayant appliqué le prismo à vision directe à lu lunette de Palcrme pour former le spectre sur la fontt! du spcctroscopo, les mastics se sont bientôt fondus, ce qui ne nous est jamais arrivé à Rome avec une lunette de puissance égale.
mais, en revenant à la eliarfjo, on finit par les voir. Telle est la prati(|ue (le M. raeeliini. Il faut de pins employer une excellente Inncltc, car, si elle n'est pas capable de donner une image nette des objets qui ne sous-tcnd'Mit rpTun an<^le moindre que une seconde, elle ne pourra évidemment ])ns servir à observer cette couche si mince, dont la composition est si complexe ; il s(M'a impossible de voir des raies dont 1 épaisseur ne con'esj)ond (jn'ii une fraction de seconde: aussi M. Proctor a-t-il raison de dire qu(\ pour distinguer tous ces détails, il faut employer une limette capable de résoudre des étoiles doubles très-voisines, comme '/ d'Andromède. Il faut cependant évite r un grossissement et une disjiersion trop considéi'ables, qui feraient perdre trop de lumière.
Les raies renversées n'ont j)as toutes la même hauteur. Si 1 on en excepte celles de l'hydrogène, elles sont généralement très-basses. Cependant, lorsqu'il se présente des nuages très-brillants au-dessus des éruptions, nous avons quelquefois observé des raies métalliques à des hauteurs de 60 et même 90 secondes; mais ces cas sont très-rares. Les métaux ne se nK)ntrent généralement qu'à la base des j)rotubérances ; aussi pouvons-nous regarder la présence des vapeurs métalliques à des hauteurs considérables comme le caractère qui distingue essentiellement des protubérances ordinaires les éruptions proprement dites. Dans les régions situées au-dessus de 90 secondes, nous n'avons jusqu'à présent observé que l'hydrogène. M. Tacchini fixe à 10 pour 100 le nombre des protubérances à spectre mixte; les 90 autres ne contiennent que riivdrogène mélangé à la substance qui produit la raie D3. ^lais il faut distinguer les époques d'activité solain^ : en temps de calme, les raies métalliques sont très-rares; cCst ce qui s'est vu par exemple en 1874 et iS'yS.
Il n'est pas nécessaire d'observer des protubérances élevées II. 7
pour voir los raies métal li(|iie.s: partout où la cbromosphcre est vive et composée de flammes brillantes, quelcpie faible que soit sa bauteur, elle donnera naissance à un spectre multiple (' -. \e magnésium et le fer seront toujours en plus gi'ande quantité (jue les autres métaux. Ce n'est donc pas seulement dans les éruj)tions qu'on voit certaines raies du spectre renversées; mais on peut obser\er ]o même pbénomène dans des portions très-considérables du contour solaire sans (pi'il v ait de protubérance proprement dite. Cette rein uxpie <>st extrêmement importante, car elle niontre que les j)rotubérances ne sont que des variations de niveau d'une eoucbe qui enveloppe comj)létement le Soleil. Nous avions annoncé ce fait depuis longtemps, et l'observation des éclipses nous jiermettait déjà de le regarder comme certain. I>a eoucbe rose qui se voyait au bord du Soleil éclipsé, s'étendant sur des arcs très-grands, n'était que la ciu'omospbère.
AI. Cornu a montré, par des expériences concluantes, que les raies ne se renversent pas toutes à la même température; il ne faut donc pas èti'e surpris que la ebromospbère nous présente un si petit nombre de raies brillantes, tandis cpie le spectre solaire contient une telle multitude de lignes noires : c'est une question de température, compliquée de la nature des sidjstances, qui ne nous sont pas encon^ toutes connues.
§ m. — De quelques particularités des raies spectrales.
T^orsqu'on observe au spectroscope les protubérances les ])lus brillantes, on remarque plusieurs particularités qui semblent au premier abord peu importantes, mais qui sont
(') TACcniM, Conferenza siille forme délie protuberanze, etc. Palermo; 1872
cependant très-intéressantes, à cause des conclusions qu'on en peut tirer, l^c langage de la nature est toujours rempli des nuances les j)lus délicates, surtout lorscju'il s'adresse à nous par le moyen du spectroscope ; il fauL l'étudier avec soin, afin de le l)i('ii comprendre; il ne faut pas négliger un seul tiétail, (piehjuc minime qu'il paraisse, car les plus petites particularités peuvent être la source de conséquences importantes, comme nous le \ errons bientôt de la manière la plus évidente. Les faits dont il s'agit n'ont pas encore été
FifT. 180.
étudiés assez complètement pour que nous puissions apercevoir les liens qui les unissent ; nous les exposerons donc simplement avec toute la clarté et la précision possibles.
Dans ces recherclies, la fente doit avoir peu de largeur, et l'on doit être en mesure de la régler convenablement suivant les besoins de l'observation. On ne doit ])as la rendre trop étroite, car, en diminuant outre mesure l'intensité de la lumière, on nuirait souvent au résultat.
La fente étant disposée perpendiculairement au bord, on voit la raie C présenter la forme indiquée dans lay?»-. 180. Elle est divisée en deux parties distinctes par le bord luimême; à l'intérieur du disc[ue elle est noire, tandis qu'elle
(>>t hrillaiitt' à Tcxlôridir. Tel osl \c ras onliiiairo et pour ainsi diir normal ; mais il se présente souvent une particularité sur laquelle nous voulons appeler l'attention du lecteur : lorstju'on observe une protubérance un jh'u ^ive, ou voit souNcnl la partie brillanle empiéter sur la surface du disque, (M ([uelquefois dune cjuanlité considérable (^7^'. 181); alors
Fig. iSi.
l'ilr jjarait terminée en pointe eiTdée à ses deux extrémités, même à la partie inférieure. Ce phénomène s'observe surtout auprès d(\s taches; la raie brillante se prolonge alors jusqu'au noyau, bi(Mi ([u il soit encore éloigné de quelques secondes du ])()rd solaire (fig. 182). I/éru])tion dont la raie brillante
nous révèle l'existence s'étend donc sur toute la région comprise entre le bord de la tache et celui du disque. Nous avons observé ce phénomène tant de fois qu'il devient inutile d indiquer les dates des observations.
Quelquefois la raie brillante est élargie à sa base {/îg. i83\ et elle se termine à sa partie supérieure en pointe tellement fine que, là où elle cesse d'être visible, il est impossible d'apercevoir la raie noire de l'atmosphère terrestre; on ne voit
— ini —
qu'imc teinte miilornio sans aucmic apparonce de ligne lumineuse ou obscure : le j;a/ incandeseent existe donc au-dessus de la partie visible de la raie brillante, seidenient son éclat v est moins vil, et la luniière (|M"ii ciiNdic se (rouNc Mi;is(pi(''(' j)ai" cell<' de notre atmosphère. On a autrefois cnnt<'sfe la légitimité de (M'tte conclusion, mais il csl impossible d'en douter
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maintenant, car elle est confirnKN^ par les o])servations faites pendant les éclipses.
La raie brillante présente quelquefois une forme tout à fait différente : elle est composée de deux parties de largeur inégale, situées sur le prolongement l'une de l'autre [fig- i84);
Fis. .84.
la partie la plus voisine du Soleil est i)lus large; puis le diamètre varie brusquement sans aucune transition, et la partie supérieure est composée d'un simple filet très-mince et trèsfaible. Il v a donc deux régions séparées par une limit(» nettement <léfinie, dans lesquelles régnent des tempéralun^s bien différentes l'une de l'autre. Ce sont probablement deux jets indépendants superposés qui produisent cette apparence. La raie D, présente la forme indiquée dans ^^ Jig. i(S5.
Nous avons tléjà dit que sa hauteur et son éclat ne sont pas toujours en rapport avec l'eelat et la hauteur des autres raies (*). Comme elle se projette sur un fond clair, on ne peut pas observer toutes ses dilatatit)ns avec autant de précision que celles de la raie C. On peut cependant la mettre à profit pour analyser les grandes protubérances avec une fente plus large, car alors ou voit briller dans cette couleiu' les principales veines fluides; elles sont très-vives et compléte-
Fig. i85.
ment débarrassées de la nébulosité qui les enveloppe toujours dans la ï\'iie C.
La raie F est ordinairement moins élevée que 1), et elle est plus dilatée à sa base Jig- i8G). Si on la regarde attentivement avec un spectroscope puissant, même flans le spectre solaire direct, on trouve que, au lieu d'étn- nettement tranchée, elle est diffuse et conmie estompée sur les bords. Cette raie présente la même apparence dans le spectre de Sirius et dans celui des autres étoiles apj)artenanl au même tvpe. Sa
(') Ces faits ont été révoqués en doute, m is ils sont confirmés par les observations de M. Lockyer. {Proceedings of ehe Rora/ Society, vol. XVllI, p. 3.55.)
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clilalatioii est trùs-seiisihlc; sa partie suj)éri<'urt' se termine souvent en pointe, tandis que la base pénètre dans l'intérieur
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tlu disque solaire. I.a partie brillante ressemble alors à un ter de lanee dont la raie noire représente la tige [fig. 187).,
Fi{î. 187.
§ n — Conclusions qui résulte ni des pari iralari tés signalées dans le paragraphe précédent.
Les phénomènes dont nous venons de parler sont extrêmement intéressants, à cause des conséquences que nous pou-
— loi — vons vu dcdulvc ivlativoincnt à lu température du Soleil et à la pression qui s'exeree sur la surface de cet astre. Pour conuuencer par la pression à laquelle est soumise la chromosphère, les dilatations qu'éprouvent les raies nous montrent qu'elle n'est pas aussi faible (ju'on l'axail su[)[)()sé; car, d'après les recherches de rliicker, de Wûlliier et (\c Cailletet, les raies de riiw'rogène ne commencent à s'élargir et à devenir diffuses qu'à la j)ression de 4oo millimètres, c'est-àdire 4 atmosphère en\ iron ; la pression à la siu'làce du Soleil doit donc être au moins égale et même supérieure à cette limite; mais, en considérant l'intensité de la pesanteur à la
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surface solaire, la masse capable d'exercer cette pression serait bien peu de chose.
Lorsque la fente est disposée tangentiellement au bord du disque, on voit encore les raies se dilater et se gonfler aux points où elles traversent les protubérances //g. i88). Il est vrai que la chaleur peut produire un effet analogue : lorsque la température s'élève, les raies deviennent plus larges sans que la pression devienne j)lus considérable; mais, dans ce cas, le bord de chaque raie demeure nettement tranché, tandis qu'il est diffus ou estompé lorsque le gaz devient à la fois jdus chaud et plus dense.
Dans le spectre du Soleil, aussi bien que dans celui des étoiles, les raies les plus réfrangibles sont aussi les plus diffuses. Le spectre de Sirius présente des raies très-dilatées,
— IOj —
comme l'indique ^njig'. i8(); ce phénomène n'est pas aussi prononcé dans le spectre solaire, mais il y est déjà bien sensible.
T.a diffusion correspond généralement au\ parties les plus brillantes des protubérances, et, lorstprellessonL nond)reuses, les renflements se succèdent connue les grains d'un chapelet
rij. 1S9.
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i/ig. 190 et 191 . La partie la plus large n'est pas toujours la plus basse, mais elk^ correspond à la région la plus vive. Ainsi l'on trouve une dilatation plus considérable dans les nuages qui suiinoiitent les jets filaires que dans la partie filiforme qui se développe à la base. On a voulu expliquer ces
Fig. 190.
Fig. 191.
phénomènes en les consitlérant comme de simples apparences dues à l'irradiation; à cela nous devons répondre que nous avons observé la diffusion des raies avec un grand nombre d'instruments sortis des ateliers des meilleurs opticiens; il est impossible d'admettre que tous ces instruments présentent d'aussi grands défauts; d'ailleurs cette exj)lication ne saurait s'accortlcr avec les apparences que nous offre l'observation directe du spectre des gaz. En examinant des tubes de Geissler à des températures très-différentes, nous obtenons ordinaire-
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ment pour l'hvdrogène deux spectres absolument différents. Le j)remier est composé de quatre raies fondamentales fines et nettement tranchées, accompagnées d'un grand nombre d'autres raies plusfines : c'est celui qui a été décrit })arM. Morren. Nous avons obleiui un résultat différent en faisant agir sur la bobine le coiu'ant de douze grands éléments et en augmentant la tension de la décharge par un condensateur; examiné à l'œil nu, le tube était d'un rouge plus foncé que dans le cas précédent; en l'observant au sj)ectrosco})e, nous avons constaté que h's raies secondaires avaient disparu; il ne restait plus c[ue les quatre principales, très-belles, brillant d'un vif éclat, mais beaucoup plus larges qu'à l'ordinaire. L'expérience avant été prolongée pendant quelque temps, nous vîmes apparaître une raie jaune; nous avons pour un instant cru voir la raie D3 ; mais cette raie jaune appartenait au sodium dû à la décomposition du verre. On voit donc que, par la seule élévation de la temj)érature, on obtient un spectre composé de quatre raies principales, comme celui des protubérances du Soleil; mais cette température doit être extrêmement élevée. Nous avons essayé de calculer la température du filet d'hydrogène ainsi illuminé, et nous avons trouvé un chiffre que nous hésitons à énoncer : ce serait 5ooooo degrés au moins!
Il resterait à examiner, pendant les éclipses, si le sommet des protubérances ne donnerait pas le spectre de premier ordre de l'hydrogène. On serait porté à le croire, caries raies sont très-fines dans ces régions ; mais cette observation ne peut être ïiùU' en dehors des éclipses, car l'illumination de notre atmosphère empêcherait de reconnaître les bandes secondaires, qui sont peu lumineuses (^ ).
(') Celte expérience, faite lors d'une cclipsc, trancherait la question de savoir si
Si nous connaissions la pression à laquelle sont soumis les gaz qui composent la chroniosphère, nous pourrions évidemment, à l'aide du spcctroscope, déterminer leur température. Réciproquement, étant donnée leur température, nous arriverions à connaître leur pression; mais, dans l'état actuel de nos connaissances, il nous est impossible de séparer ces deux inconnues, et le problème reste indéterminé. Tout nous porte cependant à penser que cette température est extrêmement élevée, et surtout il nous semble impossible d'expliquer autrement la rapidité surprenante avec hujuelle se soulèvent les masses énormes qui constituent les éruptions dont nous avons déjà parlé. Elles continuent à s'élever avec une vites.se très-considerable, même lorsque leur partie inférieure est séparée du boi'd solaire; on doit cependant supposer qu'elles sont alors soustraites à l'action de la force d'impulsion qui a produit le mouvement. Cette force a donc dû être j)rodigieuse, ce qui indique une grande quantité de clialeur dépensée et transformée en force vive.
Lorsqu'un gaz s'écoule dans le vide, la vitesse qu'il possède dépend de la température, et ces lois paraissent s'appliquer au mouvement des gaz incandescents qui composent les jjrotubérances solaires. M. Rayet, partant de cette idée, a calculé les vitesses que posséderait un gaz s'écoulant librement dans le vide à la surface du Soleil. Voici les résultats auxquels i\ est parvenu :
Températures. Vitesses.
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les spectres des (jnz sont doubles ou simples, et si les bandes du spectre de l'Iiydiojjène donné par M. Morren sont dues à l'acétylène ou aux impuretés des gaz.
AI. Ravot s'arrête à 3ooo degrés, mais c'est une limite beaiKoiiji trop faible; car on peut assurer avec cerlitudc que la t(Miipérature de la surface solaire est beaucoup plus élevée. Supposons seulement looooo degrés, nous arriverons à i53 kilomètres par seconde, vitesse que l'on a réellement observée.
En considérant ces vitesses énormes, ces courbes en forme d'arcade qui rappellent celles de nos aurores boréales, on s'est demandé si tous ces changements de forme des protubérances étaient dus à des mouvements mécaniques. Ne seraient-ce pas de simples apparences dues à des changements d'état physique? Ces changements d'état ne seraient-ils pas produits par des actions électriques ou par quelque autre force de même nature? Les masses nébuleuses s'illuminent avec tant de rapidité, elles se dissolvent ensuite en si peu de temps, que l'on est porté à voir là une transformation momentanée plutôt qu'un transport réel de matière pondérable.
Xous sommes loin de nier l'existence et l'action des forces électriques dans le Soleil. En supposant que les changements de forme des protubérances soient simplement j)roduits par des exj)ansions de matières gazeuses, il est évident qu'il en résultera un développement considérable d'électricité. Il y a cependant des difficidtés sérieuses qu'il convient d'examiner attentivement.
Quelle est la nature intime de cette force que nous appelons y électricité? On la regardait autrefois comme un fluide d'une nature particulière, seul capable de produire les phénomènes que nous appelons électriques ; on pouvait alors supposer ce fluide animé d'un mouvement très-rapide, et admettre qu'il agit dans la masse incandescente du Soleil d'après les mêmes lois que sm- la Terre. Mais les physiciens ont adojjté aujourd'hui une manière de voir tout à fait différente;
|)()Ui' «'ii\, lc*s phénomènes clectricjiic's sont de simples manifestations extérieures (les modifications intimes que les corps éprouNcnt dans leur état thermodynamique (') S'il en est ainsi, ces mêmes phénomènes doivent se manifester dans le Soleil, mais sur une tout autre échelle, et sans doute avec des apparences bien différentes. J.a température habituelle est déjà si élevée qu'elle met les molécules des gaz dans un état comparable à celui que nous j)i'()(luisons artificiellement cl d une manière passagère à laide tles forces électriques les plus puissantes qui soient à notre disposition. Si donc ces mêmes forces agissent sur la matière déjà incandescente qui compose le Soleil, elles doivent produire des phénomènes qin nous sont tout à fait inconnus. Tout ce que nous pourrions dire serait donc un jeu de notre imagination, et ce serait nous tromper nous-même que d'apj)liquer à la Physique solaire les lois des phénomènes électriques que nous étudions dans des circonstances absolument différentes. Ajoutons cjue déjà, lorsqu'il s'agit des phénomènes relatifs au globe terrestre entier, les choses ne sont plus si claires. Quelques physiciens admettent que tout le globe est électrisé, c|uelques autres ne l'admettent pas ; et ainsi de plusieurs autres questions.
On a fait remarquer avec beaucoup d'insistance que les grandes éruptions solaires coïncident ordinairement avec les aurores boréales terrestres. Comme ces derniers phénomènes sont, certainement électriques, on en conclut cjue l'électricité doit aussi agir sur le Soleil et réagir sur la Terre. Nous lie nierons pas cette coïncidence, car elle se vérifie bien souvent. Nous ferons même r<'marquer que, longtemps avant les der-
(') Cette proposition nous paraît lésiinier la nature des phénomènes électriques indépendamment de toute hypothèse sur la nature de l'agent, que ce soit Iclher ou un autre fluide spécial.
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nières découvertes, en 18G1 surtout, nous avions signalé la coïncidence des aurores boréales avec les apparitions des taches, ce qui veut dire, comme nous le savons maintenant, la coïncidence avec les éruplions et par conséquent avec les protubérances. Le P. INIancini avait même, à notre demande, fait une discussion très-étendue, el prouvé que les coïncidences sont très-nombreuses. Le P. Ferrari l'a continuée sous notre direction, avec un succès toujours plus assuré. Nous sommes jHM'suadé qu'il existe une relation entre ces deux ordres de phénomènes. INIais quelle est cette relation ? Comment Télectricité solaire peut-elle avoir une influence cjuelconque siu' le £[lobe terrestre? Si l'espace qui sépare les deux astres est vide de matière pondérable, l'induction électrostatique est impossible, aussi bien que la communication directe de l'électricité. L'induction dynamique pourrait bien s'exercer, de même qu'elle s'exerce entre les aimants à travers des espaces vides, mais nous ne savons rien sur son mode d'action. Cette action se propagerait-elle par la composante des mouvements longitudinaux de l'éthcr ou par les vibrations transversales qui produisent la lumière ou par les petits tourbillons qui propagent le magnétisme? Le magnétisme solaire parviendrait-il jusqu'à nous sous forme de rayonnement lumineux, de sorte que la lumière puisse être appelée un mouvement magnétique (')?
Il faut avouer que la Science n'est pas en état de résoudre ces questions, et le temps qu'on emploierait à les traiter serait ici perdu pour notre sujet. Ce qui nous paraît actuellement
{'; M. Maxwell a déjà développé une a Théorie magnétique de la lumière, » qui n'est autre chose au fond que la propagation de la lumière et du magnétisme par le même éther; mais il reste à décider si c'est un mouvement identique ou diflerent qui constitue les deux phénomènes, lumière et niaguélisnie.
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le |)liis |)r()l);il)lc, c'est ([lie : i" le Soleil a^Mt (rime manière l)i(M) assiii'ée, mais j)etit-("li'e indii'ecle, sur les causes (|iii constiluenl le niaiiiiétisme leiresti'c. Son acti\ilé se tlé\('lo|)j)0 et s'e\alt<' à certaines e|)()(|iies, cL les planètes tloivenl nécessairement j)articiper à ces variations; les ra\()nscalorifH|ues arrivant en plus grande abondance sur notre globe, il df)it se j)roduire une p(Mturl)ati()ii dans la météorologie terresli'e : les phénomènes physiques dont notre atmosplière est le siège se trouvent modifiés, et il n'est |)as surpi'enant (|ue le nond)re des aurores boréales augmente dans des circonstances aussi exceptionnelles. Cette manière de voir semble corroborée par une coincidence remarquable : dans les régions équatoriales, les bouirasques, les cyclones et les pluies présentent des vai'iations périodiques bien marquées, ainsi que l'ont fait voir MM. Meldrum et Poëv; or cette période coïncide précisément avec la j)ériode décennale des taches solaires. M. Tacchini vient de trouver que les périodes des neiges hivernales, à Palerme, coïncident avec les minima des taches! 2° Une action directe d'ordre magnétique parait indiquée par la période undécennale des taches solaires et des phénomènes magnétiques terrestres , sans qu'on puisse assigner jusqu'à présent une variation proportionnelle dans la température terrestre ni solaire. Cette action magnétique poiuTait bien s'exercer à travers l'éther seul d'ime manière qui nous est encore inconnue.
Si l'on admet que les espaces interplanétaires sont remplis d'une matière pondérable très-légère, analogue à celle qui est le siège de la lumière zodiacale, la question parait plus facile à résoudre , mais alors il se présentera une difficulté bien grande au point de vue de la ^Mécanique céleste. Comment cette matière ne modihe-t-elle pas, par sa résistance, le mouvement des astres?
Nous devons cependant rap[)eler qnelques faits qui semblent favorables à cette doctrine, car ils paraissent amioncer des forces capables de trapsj)orter l'hydrogène électrisé du Soleil jusque sur la Terre : nous voulons parler de la force réjiulsive dont on admet généralement rexistence dans la matière qui compose les comètes, et de l'action diamagnétique des corps ainiantés sur Tlndrogène; mais ces forces sont si peu connues, leurs lois si obscures, leur nature si incertaine, qu'on ne saurait en faire la jjase d'une théorie sérieuse. Personne n'est plus disposé à ces spéculations (jue nous, mais nous crovons que pour le moment il faut attendre.
Quant à la question qui nous occupe (mi ce moment, savoir si les mouvements de la matière incandescente qui constitue les protubérances sont réels ou apparents, elle sera singulièrement éclaircie, nous croyons même pouvoir dire qu'elle sera résolue par les faits que nous allons exposer dans les paragraj)hes suivants. Après les avoir étudiés sérieusement, on n'hésitera pas à conclure avec nous que les éruptions solaires ne peuvent s'expliquer par de simples illuminations dues à des décharges électriques ; ce sont de véritables mouvements mécaniques, des transports de matière pondérable lancée avec une vitesse dont nous n'avons ailleurs aucun exemple.
§ Y . — Des changements de réfrangibilité ohseivés dans les raies.
INI. Lockyer remarqua, en observant les éruptions solaires, que les raies spectrales j^araissent quelquefois se recourber et présentent alors des sinuosités irrégulières, comme si la fente recfiligne du collimateur était remplacée par une ouverture de forme bizarre. La^?^. 189 montre l'apparence que présente la
raie F fortement infléchie dans le voisinage d'une tache où elle était encore partiellemenl l'enversée (*). Ce phénomène a été également observé par ]M. Young, deDartmouth (États-Unis) ;
Fig. iç)7.
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lesyZ^'. icy> et ir)4 représentent la forme des raies F et C ohscrvécs dans une tache par ce savant astronome : ces obscr
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valions ont été faites le 22 septembre 1870, aux heures indiquées au lias de chaque figure (-).
Ces phénomènes sont encore plus remarquables dans les protubérances qui se projettent en dehors du disque solaire, et nous avons vu bien souvent, en observant des masses for-
('} Il va sans dire que, dans cette figure de M. Lockyer, les raies Iiorizoïilalcs ne sont que los lignes longitudinales produites par les grains de poussière sur la fente. (-) Yocsc, Spcctr. Notes : Journal of Franklin Insiltute, p. 8 ; 1870.
II. S
tcinont incandescentes, la raie C prendre une forme sinueuse ou brisée comme on le voil en a, b [fig. i<)5 .
]Nr. Lockver a constaté des mouvements et des indexions jtien exti'aordiiiaires, en o])ser\ant les protuiierant^'s. Ainsi
Fig. 195.
d a \ Il Jig. \(){] I la raie F s<^ prolonger en deliMis du disque en une masse hrillante avant la forme d'une (lamme ondidée.
hcs/ig. 197 a 201 représentent les aspects successifs d'une même protubérance observée dans la raie Y ; comme la précédente, elle se prolongeait en dehors du disque solaire en présentant des formes bizarres et capricieuses. Lorsqu'on observe avec une fente large, ces mouvements rapides donnent aux protubérances brillantes Taspect d'une masse confuse trèsuistable et difilcile à comprendre ^Jtg. 196). En général, ces formes sont très-fugitives : lorsqu'on observe attentivement
- ii:i -
un jii l;iiu'('" avec \ ii,'iii'iir. on lioiixc dans sa (oiistitiiiioii (|ii(l<jii(' cliosc (Icconliis ; les lllcis (|ni le coinpîJS»'!!! semblent (lilliis et auitcs siii' leurs lior'ds ; ils pi-csciilriil le mriuc asncci (juc si les nivons liuiiiucnx ti-avcrsaicul un < ouiant d aii" cil uid. On serait tente, au prcnner ahoid. d allriliucr ces ap- |)arenc<\s à une ai;itati()n de l'aii- arinosplieiicjue ; mais ou ne tard»' pas à ri-conuaitre (|U il est injpo^siMe dadnietlre ci'tte explication, car cette agitation nCxisti' point dan-, les autres parties d<' l'iinai^e solaire, et Ton distinL,Mie lres-nettein;'nt les
Fifj. ir)8.
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plus j)etits détails: eu rétrécissant la fente, on voit que les raies de riivdrosrène sont dilatées et mal terminées sur un de leurs bords.
Ces apparences ofbvnt à lobservateur un intérêt tout j)articulier. et elles peuvent conduire à des conséquences de la. dernière importance : dans les observations spectrales, il ne faut négliger aucun détail. Lorsque ces phénomènes furent aiuioncés pour la première fois, ils soulevèrent chez nous, connue chez beaucoup d astronomes, une très-grande défiance ; même après les avoir vérifiés, nous étions peu disj)osé à les regarder comme ré(ds, et nous nous sonnnes demande pendant longtemps si nous n'étions j^as \ietime d une dlusion due à des
— IKÎ —
(léf;uils (le rinslrunuMil, à rni;il;ition de l'air on à (jiK^lquo Mitre cause.
Il ost inroiitostablt' mic certaines a[)j)ar(Micos analoguos à relies (iiie nous venons de deei'ire peuvent être dues à des illusions. Su[i|)<)sons, par exemple, (ju'il s'agisse de siuiples indexions des raies spectrales, elles peuvent provenir des différenc-es d'éclat que présentent les diffén^nts points d'une même protubérance; en effet, la fente ayant nécessairement une certaine largeur, se projette pour l'observateur sin- ime série de points inégalement brillants (pii ne sont pas rigoureusement alii;nés {/ig. 202); on verra donc, de part et d'autre de la li£;ne centr;de, des points plus ou moins éclairés : on sera
Firr. 202.
porté par là à attribuer à la raie spectrale une sinuosité qu'elle ne possède j)as. De même, il suffit que les prismes ou l'oculaire ne soient pas rigoin^eusement mis ;ui point pour que les raies j)araissent doubles ou diffuses. L'air cliaud qui est en contact avec la fente peut aussi, par les réfractions qu'il occasionne, produire une agitation apparente de l'image.
Toutes les circonstances que nous venons d'exposer peuvent se présenter : elles peuvent donner naissance à certaines déformations des raies ; mais il ne faut pas en conclure que toutes les déformations observées soient nécessairement dues à ces causes ou à d'autres semblables. Ainsi, lorsqu'on voit inie raie spectrale d'une manière très-distincte, les différentes parties de l'appareil étant mises au point d'une manière trèssatisfaisante, si l'on a|)erçoit tout à coup l'image devenir extrêmement trouble, se doubler ou se diffuser sur l'un de ses bords, se déplacer même dans une portion de la longueur à
droite ou à g;aucli(', il est impossible d allrihiiorccs apparences à un (lelaut dans la mise au point, surtout lorscpie ce phénomène, a|)rès avoir duré (piel([ues instants, eesse aussi ])rus(piemciit (|n d a\ait eniiinicneé. Quant à Tagilalion de l air, <'ll(' peut exister et prddiiirc eerlaincs illusions; mais son action doit aloi's s'exercci" sur tous les ol)|('ls Nisibles dans le ( liamp de linstrumenl ; par consécpieut, lorscpTon est témoin de ces <lilalations et de ces déloi'mations, on doic d'ab(jrd se demander si les appar(Mices (pie Ton <)l)ser\<' peu\'ent être attiil)uées à (pielcpiune des causes accidentelles (pie nous ^enous (reiimnérer.Si Ton ac(piierl la con\ iction ([ue t(jutcs ces explications sont insuffisantes, il laudra chei'cher ailleurs la cause de ces singuliers phénomènes. Or des (observations uoml)reuses nous ont convaincu que, dans b(\iucoup de cas, ces déformations existent sans qu'il soit possible de les attrilnier aux imperfections des instruments : il s'agit donc de phénomènes ayant une réalité objective et non de simples a])parences produites par des jeux de lumière ; ces phénomènes ont une cause réelle qui doit avoir son siège dans le Soleil, et c'est cette cause qu'il s'agit de rechercher et d'étudier maintenant.
§ AI. — Explication des pliénomènes décrits dans le paragrapJie précèdent.
Ces pliénomi''nes peuvent se résumer en un seul mol : variation dans la réfrangibilité des rayons lumineux. Quant à l'explication théorique, il nous sendjle que l'on ne peut adopter que Tune des deux suivantes : i" une même raie peut être due à des rayons dont la réfrangibilité varie a\ec la température du corps qui émet ces rayons ; 2*^ le mouvement du
IIS
< oi-r.s hmuiiciiv poul iiilliUM" siu' les propi'ictt'S et sur le clci^rc (le )•( lV;uii;il)ililc' (les r;i\ (!iis (|u il cincl. Mais. (\)inni(> jusqu'à prcsi'iit auiini f.nl. aucuuc ()!)sci'\ali()u, ne nous aulorisent à adiucltr*' la j)<)ssil)ilitr (1(> xarialions ducs à la Icmpcrature, il faut chrrrlKM' à «'X|)li(|U('r les plicnomônos par la seconde des causes cuoiicces. Pour (jue le lecteur comprenne l)i(Mi ce qu'il \ a de fonde dans cette explii'ation. nous dcNons faire connaît re <ii ipieh pies mois les lra\au\ des pli \si(iens sur ce sujet.
Dojipler, en i84:.i, a lait observer, et M. Fizeau. en 1848, a confirmé jiar ses e\péri(Mices qu'un mouvement raj)ide de translation imj>rime a un corps sonort; altèi'e la tonalité du son (ju il prodtnt: sui\.uit (pie le corj)s sonore se raj)proclie ou s'eloiiiue (le lOliserNateur. le son devient plus aii^u ou j)liis i^raxc. Des experienci's ingénieuses ont constaté ces variations, et du reste tout le monde peut les vérifier par une observation bien simj)le : lorsque tleux trains de chemin de fer se croisent, le sifflet de rune des locomotives se rapproche dun observateur placé sur laulre train jus([u'au moment de la rencontre, il s'éloigne ensuite; le son doit donc paraître |)ius aigu d'abord. |iliis grave dans la seconde partie de l'observation : c'est ce (jui a lieu en effet. D'ailleurs, voici uïw expérience bien simple et bien facile à reproduire. On prépare deux diapasons parfaitement d'accord, de sorte que, si bon fiit directement résonner lun des deux, l'autre vibrera j)ar svmpatbie. Si maintenant l'on met l'un des deux en mouvement, l'autre diapason fixe reste silencieux, et si l'on veut qu'il puisse vibrer j)ar svmpathie, il faut le modifier de manière à lui faire rendre un nombre de vibrations qui dépend de la vitesse du mouvement de translation donné à l'autre instrument.
Ces phénomènes sont faciles a comprendre si l'on se rappelle la nature du son et les circonstances qui déterminent sa toua-
litc. T.(* son ost ti'.nisiiiis a ridcillc par los Nihrations de l'air, v\ il est tlautant plus ai^ii (juc notre oi'^'aiu* reçoit pins de \ if)rations j)en(lant le ni«*'me temps, on hien, ce (pii rexicnl an même, il est d'anlanl |)lns ai^n (pic I onde soiiok- c^i j>liis <<)nrte. Snj)pos()ns donc (pic le corps sonoiv se ra|)|>roclic (\[i lieu de 1 ol>scr\ alion . les \d>rali()ns se ijrodnisaiit en des points de pins en pins raj)j)r()clies de rol)ser\alenr ai-ri\erunt à son oi-cdIea\ec pins de fn^pience qne si le (H)rj)s était resté immobile; il en rcce\ ra donc nn pins i^rand nond)re dans le même temps, cl par consc(pient le son Ini paraîtra pins ai^n. Le conti'airc ani'ail lien si le corps sonoi'c s'éloignait, chaque vibration s'achèverait a\ec un petit retard; on en recevrait un moins <:;rand noml)re dans le même temj)s, et le son paraîtrait plus i^rave (' j. Il est prohahle que le timbre se trouve aussi modifie; mais rontentons-nous des variations de tonalité que nous venons d'exposer, et vovons maintenant eonnnent on peut appliquer à la lumière ce cpie nous avons dit du son.
La longueur de l'onde lumineuse détermine la couleur du ravon et son degré de réfrangibilité. Si les ondes se raccourcissent, le ravon devient plus réfringent et la couleur se rapproche du violet ; si elles s'allongent, le ravon devient moins réfringent et la couleur se rapproche du rouge. Prenons comme exemple la raie F qui se trouve dans le bleu, et dont la longueur d'onde est it,u"'o,fu c^<' niillimètre ; si le mouv(Miient
(') On ]ifiit cncoïc exprimer ci'lti- tliÙDric d'iiiie autre manière. L'onde n'est que l'espace parcouru par le mouvement vibratoire dans le milieu élastique, pendant le temps d'une vibration du corps sonore : ainsi l'onde sera raccourcie ou allon(;ée de toute la quantité dont le corps se déplace j.endant ladite vibration, selon <|u'il marche dans un sens ou dans Vautre. Il faut cependant faire connaître que M. Van der Willi- (;en a émis des doutes sur cette théorie apj>liquée à la lumière, où les vibrations sont transversales; mais les physiciens ne paraissent pas avoir été convaincus par ses objections.
(lu corps lumineux était capable d'augmenter la longueur d'ontle de— ^^f^l^ de millimètre, la raie F viendrait prendre dans le verL la place de la raie E. Mais, pour arriver à ce résultat, il faudrait une vitesse de 02 000 kilomètres par seconde, vitesse mille fois plus considérable que celle de la Terre à son périhélie, puisqu'alors elle ne parcourt que 3o kilomètres environ. ÎNIais il n'est pas nécessaire que les déviations des rayons lumineux soient aussi considérables pour qu'on puisse les constater, et nos spectroscopes peuvent éva-
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hier des quantités mille fois plus petites. Ainsi la distance (^ntre D' et D" du sodium correspond à une différence de longueur d'onde de lu^oinjô <^^e millimètre; or, avec un bon spectroscope, on peut facilement mesurer une distance dix fois moindre ; à plus forte raison cette grandeur sera-t-elle appréciable si l'on se contente d'estimer approximativ ement les inflexions d'une ligne droite. Pour produire cette translation de D' en D", il faudrait une vitesse de 3o4 kilomètres ; on voit donc que le spectroscope peut faire apprécier les déplacements produits par une vitesse de 3o kilomètres environ. En examinant la y%-. 2o3 ( que nous empruntons à
M. Sriiollen), ou peut voir approxiniativfinciit les positions que prendrait la raio F pour des vitesses de (jo, i 20, 1 80 kilomètres; elle \i<udrail succcssiv <'iii('ul se mettre sur le piolougemeut des lignes poiutiliées marquées des nombres 1,2, ^.
(les ])riuci[)es étant l)ien conqiris, il est laeilc d'expliquer les variations de réfrangibilité (ju'éprouvcut les raies speetrales des protubérances. Les gaz mis en mouvement parles éruptions solaires peuvent être laneés dans toutes les directions ; s'il arrive (ju'un jet de matiéi'e hmiincuse soit lancé dans la direction dr {observateur, les ravonsqui parviennent jus([uà nous aiu'ont des ondes lumineuses plus courtes, leur réfrangibilité sera augmentée, et dans le spectroscope on 1<'S verra se dévier vers le violet; la déviation anra lieu vers le rouge si la matière lumineuse est lancée dans im sens contraire : dans les deux cas, le déplac(Mnent apparent observé dans le spectroscope pourra servir à apprécier la vitesse du mouvement de translation. Ainsi un déplacement égal à la distance (jui sépare les raies D' et D" correspond à une vitesse de 3o4 kilomètres. Il est assez rare cpie la déviation produite dans le sp(»ctroscope soit aussi considérable, et, même alors, il est diflieile de la mesurer, car ces phénomènes sont très-fugaces ; comme ils se produisent instantanément, sans que rien puisse les faire prévoir, on n'est jamais bien prêt à les observer et l'on profite mal des quelques instants pendant l(^squels ils sont visibles; aussi ne réussit-on qu'à la condition d'être très-exercé à ce genre d'observations et d'avoir à sa disposition un instrument très-puissant.
Lorsqu'une masse considérable est mise en mouvement, les différentes parties qui la composent possèdent nécessairement des vitesses très-différentes : il en résulte, dans le spectroscope, des déplacements irréguliers qui ont pour effet d'élargir les raies et de les rendre diffuses ; en déterminant
le maximum de cette dilatition, on pourra calculer la vitesse de translation correspondante. Nous ne croyons pas avoir jamais observé des déplacements égaux à la distance qui sépare D' etD", mais on ne peut affirmer que cela soit impossible. Les plus grands déplacements que nous avons vus et mesurés correspondent à une vitesse d'environ 3o à oo kilomètres : cela suffit pour nous donner la certitude que les mouvements observés dans les protubérances sont de véritables mouvements mécaniques et non de simples apparences, ainsi que nous le disions à la fin du § IV.
La ^ ariation de la réfrangibilité, qui est un phénomène trèsimportant, peut devenir un moyen de recherche très-délicat. Ainsi nous avons pu déterminer la vitesse de rotation du Soleil en observant au spectroscope les deux extrémités du diamètre équatorial et en mesurant ainsi le petit déplacement qu'éprouve la raie C par rapport aux raies atmosphériques qui l'entourent. ^,1. Zr)llner et ^L Vogel ont vérifié nos conclusions en employant dans leurs recherches un appareil spécial, le spectroscope a réversion. I\L ZiJllner appelle ainsi un spectroscope composé de deux prismes à vision directe disposés en sens contraire l'un de l'autre, ce qui permet de constater et d'apprécier la plus légère différence dans la position des raies qui composent chacun des deux spectres. C'est ainsi qu'il a pu s'assurer que certaine raie très-fine occupait des positions sensiblement différentes, suivant qu'il observait le bord oriental ou le bord occidental du disque solaire. Il y a longtemps que nous avions employé, pour observer les étoiles, un svstème de deux prismes opposés entre eux : nous aurons occasion d'en parler plus tard. Au lieu du second prisme à vision directe accouplé au premier, M. ZiiUner emploie maintenant un simple prisme à angle droit placé en avant de l'oculaire, à peu près comme une chamlîi'e claire : une portion du
spectre so trome ainsi rciixcrscc par l'cflexioii totale sur rii\potemisc (lu piisnic, cl I On ptiil la comparer aM'c la partie» (pii est transmise (lii'cctcmciil.
Hexenons (Micore un inslanl sur la \itesse avec laipidle sont lances les ^a/. (pii consliluenl les proliiIx-raïKcs. S il est \ rai, connni' tout nous porte a le ei'ou'e, que ces phénomènes sont «le véritables mouvements méianiipies, il est évident fjue les masses animées de semblables ^itesses doivent obéii' à des lorces tres-considerables, et ces forces ne peu\ent ("-Ire auti'c chose «|ue des pressions. Il est cepend.Mil nnpossibli- dadmetlre i existence (le ces pressions énormes dans la région extérieure du i^lobe solaire (pii est accessible à nos instruments, lue pression de i "> atmosphères suffit pour que le spectre de rhvdroi;ene de\ienne contiini ; il conmience à être diffus sous une picssioii bien plus faible. '|oo millimètres de m(M'cure, ou en\iron tt atmosphère. Il faut ((.'pendanl îles forces beaucoup plus considérables j)()ur lancer des niasses énormes à une aussi grande hauteur . malgré la gravitation solaire ; ces forces ne peuvent donc provenir cjue de la masse intérieure du Soleil et des réactions chimiques qui s'accomj)lissent tumultueusement dans son sein. Il nous seml)le naturel et légitime île conclure f[ue les éruptions ne peuvent être considérées, ainsi ([ue le dit M. Faye, comme de petites agitations de la chromosphère; nous devons, au contraire, les regarder comme des preuves certaines des crises violentes (jui bouleversent la masse intérieure du globe solaire.
On a supposé que les masses gazeuses des protubérances s(nit lancées par des orifices j)ercés dans la couche, solide selon quelques-uns, liquide selon d'autres, (jui termine le Soleil. \ous avons déjà fait conMaitreun grand nombre derai.sons <pii nous empêchent d'admettre l'existence de cette couche solide ou liquide au moins tout près de la surface. Contentons-
nous, pour le momeut, de consLater que cette hypothèse est , complètement inutile pour l'explication des phénomènes qui nous occupent. Il peut bien se produire des explosions au sein d'une masse gazeuse, et ces explosions peuvent occasionner une expansion soudaine et violente; il suffit pour cela que deux gaz se rencontrent et se combinent, et c'est ce qui arriverait sur la Terre si des masses considérables de chlore et d'hydrogène venaient à se mélanger en présence de la lumière solaire. On ne peut pas nous o])jecter quela forme fdamenteuse des protubérances suppose une éruption à travers un orifice capable de donner cet aspect aux masses incandescentes : bien souvent, en effet, nous avons observé la même structure dans des masses isolées et suspendues dans l'atmosphère solaire ; souvent aussi nous avons vu des nuages se transformer en filets lumineux et en veines fluides analogues aux filets et aux veines qui composent les protubérances; et cependant il n'y avait dans ces nuages aucun orifice qui pût servir à mouler la matière lumineuse.
Il est facile de comprendre ces explosions si l'on se rappelle la constitution des gaz. Lorsque les fluides élastiques sont soumis à une forte pression, comme celle qui existe à de grandes profondeurs au-dessous de la surface du Soleil, ils peuvent passer à cet état intermédiaire enire l'état gazeux et l'état liquide dont parlent Cagniard-I.atour et Andrews. Or cet état est très- instable; il suffit alors de faibles variations dans la pression ])Our produire des explosions dont nous n'avons aucune idée. Rien de plus vraisemblable que ces actions violentes dans un corps comme le Soleil, composé de masses énormes de matières hétérogènes portées à une température très-élevée. Il est donc inutile de recourir à des orifices percés dans des couches résistantes, solides ou liquides.
CHAPITRE Y
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§ 1. — Ilistotique.
L'observation des éclipses totales avait fait eounaitre les protubérances; mais, s'il avait fallu attendre, pour les étudier, le retour de ces phénomènes exceptionnels, il aurait été à peu près impossible de reconnaître leur distribution à la surface de l'astre et leur relation avec les autres faits de la Physique solaire. Déjà en i85r, M. Schweizer avait soupçoimé (pi'il (\\iste quckpie relation entre elles et les facules (' ) ; mais comment aurait-on i)u parvenir à démontrer cette relation? Au moyen du spectroscopc, on jjeut observer assidûment les j)r()tubéranccs toutes les fois que l'état du ciel permet de voir le Soleil pendant quelques instants; d est donc devenu facde d'étudier leur distribution et les relations qu'elles peuvent avoir avec l(^s facules et avec les taches.
Peu de temps après la découverte de M. Janssen, nous faisions remarquer que les protubérances sont plus nombreuses, plus élevées et plus brillantes dans la région des taches, autour desquelles elles forment souvent une proéminence, une sorte
C) \o\rAstr. Xnch., n<»s 489, i:75, 13iS.
de bourrelet, dans cette région où nous savons qu'il existe toujours des facules [fig. 2o4 ) (').
On révoqua en doute la réalité de cette couicidence, mais nous l'avons constatée bien des fois depuis cette époque et avant qu'on introduisît l'usage de la fente élargie; mais le procédé d'observation était très-pénible. Peu de temps après, M. Z()llner fit remarquer la facilité avec laquelle on pouvait observer les éruptions en tenant la fente élargie. Les premiers essais que nous finies de cette méthode furent peu satisfaisants : la grandeur considérable de l'image, dans notre
réfracteur, rendait les protubérances méconnaissables pour notre œil, alors |)eu exercé. En octobre 1869, ]M. Zollner montra sa manière d'observer à Vienne, et nous reçûmes des renseignements précieux des astronomes allemands qui vinrent ensuite à Florence se réunir pour la mesure du méridien central européen. Ayant ainsi reconnu la cause de notre insuccès, qui était la grandeur de l'image, nous engageâmes M. llespighi , qui avait à sa disposition une lunette plus petite, à s'en occuper à son tour. Ce savant réussit à faire une série d'observations de bords solaires d'un grand intérêt. De notre coté, nous eûmes bientôt vaincu les difficultés qui nous avaient d'abord arrêté, et nous pûmes, dès le mois de dé-
(') Voir Diillettino meteorologico del Osservatorio del Collegio Romatw, iiov. iS68, p. go; Memoria III suilo spetcru solare ; Soc. Italiana, t. I, 3* série.
(M'uihic .siii\.iiil , i-xamincr Ic^ |)i<)liil)ci;iii(<'s axcc Iciitc élar- <j;i('; nous iccoiiiiimics iiK'mc les iKtiiiln'ciix a\aiil.iLics (ju a\aiL Mlle iiiiauc (le (limciisioiis cniisKlcraljlcs sur iiiic ix-tilc.
M. lU'sj)ii;lii, par ses résultais, coi;linua uns coih lusioiis, et il fut anu'Ufj par une ctiidc assidue et ia|)i(le, mais cpil, laute tie temps, était uecessairement suj)ei'fieielle. a lormuler queUpies j)r()positioiis très-intérossantes, mais (|ui <lemau- (laienl a être discutées a\('c j)liis de |)reeisi()M.
Il est certaines \ei'ites (jii on eiitrcNoit assez faiilemeiit lt)rs(pr()U ai)(>rdeles pliénoménes nouveaux de la nature; la (lifTH ulte <st de l<^s prés(Miter sous un aspect assez saisissant pour (ouNaincrc les antres. Dans la quesliou qui nous occupe; en ce moment, il lailait metti'e en évidence les relations qui existent entr»^ les prolnljcrances. les différents éléments de la rotation solaire, la j)osition des taches et celle desf'acnles; il fallait donc observer avec soin et simultanément les taches et les facules, qu'on n'avait étudiées jusqu'alors qu'en passant, d'une manière très-vague et indépendamment les unes des autres. Tel est le but que nous nous sommes proposé en entreprenant peu après une série d'observations aussi suivies (|ue possible, et en les diri^icant de manière à pouvoir coordonner et discuter facilement les l'ésultats. Notre travail ne fut j)as infructu<'iix ; au bout de cpiehjnes mois, nous étions en ])Ossession de matériaux nombreux, dont la discussion nous conduisit à des conclusions nouvelles si évidentes, si intéressantes, cju'elles nous encouragèrent à continuer ce pénd)le tr;:\ad. Nous l'aNoiis poursni\i a^ ec persévérance d<'puis le 2 3 avril 1 87 i jusqu'à ce jour ( 3o janvier 1 87G), toutes les fois (jue le ciel a été assez pur pour permettre des observations h'uc tueuses.
.'\{)rès cette première publication de nos résultats, M. ]{espighi leprit ses observations antérieures et les discuta d'après
la méthode que nous avions adoptée, et l'on put ainsi reculer de plusieurs mois l'historique des phénomènes solaires. Nous verrons bientôt l'importance de cette addition. Depuis cette époque, cette étude prit un essor considérable; la Société spectroscopique italienne fut fondée, et son but ét;iit de ne laisser passer un jour sans explorer les bords du Soleil autant qu'il était possible. MM. Tacchini, Sporer, Bredichin, etc., s'engagèrent dans ces recherches : on fonda des observatoires destinés aux recherches solaires , comme à Potsdam , en Prusse; à Oxford, en Angleterre; à Calcutta, aux Indes; et les instruments colossaux des Young, des Winlock, des Langley y furent employés en Amérique.
Si cet élan ne s'arrête pas, on aura bientôt, pour la discussion des lois des protubérances, des matériaux aussi nombreux que ceux qu'on possède pour les taches.
Nous allons exposer, dans ce Chapitre, les méthodes d'observation et les résultats qui ont été obtenus.
§ II. — MélJiode d'ohsenalioii.
On élargit la fente du collimateur et l'on observe les protubérances en déterminant leurs formes et l'angle de position d'après les procédés que nous avons indiqués précédemment. Pour enregistrer leurs positions sur une figure, on peut employer deux méthodes différentes. On peut d'abord les rapporter sur une ligne droite de longueur déterminée et divisée en 36o parties, qui représentent les degrés de la circonférence du disque; on a ainsi l'avantage de réunir sur une même feuille les observations de plusieurs jours consécutifs, et l'on peut y voir d'un coup d'œil la durée des chaînes de protubérances qui se succèdent d'un jour à l'autre en longitude : c'est
ce ([ui a (lélci'iiiiiic M. Ilcspi^lii cl la Soiictô sj)('etr{).st'()pi(juc' à adopter dans leurs [jublications ee procédé écoiioniif[iie; mais on perd ra\aiitai;e de voii- (rim seul eouj) (Tceil les relations (pu peuvent exister enti'e l(>s pioluhéranees et les autres pliénoniénes observés à la même epocpie sur la surface du disque. Cl'est ce qui nous a engagé à empKncr une autre méthode : nous eiuTgistrons les j)rotul)érances sur la circonférence d'un cercle, le même sur lerpiel nous dessinons chaque jour les taches et les (aeules. C'est ce procédé qui nous a fait n-connaitre iminediatemeiil les !'elations (pii existent entre ces différents phénomènes.
Voici connnent nous jirocédons à ce travail. Toutes les fois que le ciel est assez pur pour permettre les observations, nous commençons par faire la figure du disque solaire sur une projection de 2.14 uiillimètres de dianiélre; nous emplovons pour cela notre équatorial de Cauchoix, dont la lunette suit le Soleil, étant mise en mouvement par une horloge. Lorsque l'image du disque est tracée, nous dessinons toutes les taches et même le contour des facules, qu'on aperçoit assez facilement, grâce à l'obscurité qui règne sous le dôme, où l'observateur n'est éclairé que par limage du Soleil, la lumière du jour étant écartée par un rideau noir. Nous jxmvons même dessiner les granulations qui existent dans les différentes parties du globe, et surtout à certaines époques aux calottes polaires. Grâce au mouvement automatique de l'équatorial, l'observation est facile et très -précise sans beaucoup de peine.
Cette première opération étant terminée, on marque sur la feuille de papier la direction du mouvement diurne de la sphère céleste ; pour cela, on fait tourner la lunette autour de l'axe de l'appareil, de manière à laisser passer siu' la figure l'image d'une tache bien nette, l'instrument restant immobile,
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et l'on marque les points où elle rencontre la circonférence à l'entrée et à la sortie; on peut toujours faire en sorte qu'elle passe assez près du centre. La corde ainsi o]3tenue doit être considérée comme parallèle à l'équateur céleste, car on peut évidemment négliger le mouvement du Soleil en déclinaison pendant le passage, mouvement qui est bien peu sensible dans un temps aussi court, et qui ne peut introduire aucune erreur appréciable dans un procédé graphique qui n'exige pas une précision aljsolue. On trace un diamètre parallèle à cette corde, puis on place sur la figure un cercle métallique gradué avec beaucoup d exactitude et dont les degrés sont numérotés dans le même ordre que ceux du cercle de position qui porte le spectroscope ; à l'aide de ce rapporteur, on reproduit facilement sur la figure la position des protubérances à mesure qu'on les observe. Les nombres inscrits sur le rapporteur ne sont point reproduits sur la figure, le zéro seul y est marqué; il vaut mieux conserver la liberté d'inscrire d'autres nombres en prenant un autre système de coordonnées, par exemple celui des latitudes héliographiques : nous verrons bientôt qu'il peut v a^oir à cela plusieurs avantages.
Ensuite on parcourt soigneusement tout le bord en marquant toutes les protubérances; lorsqu'on en a trouvé une, on amène la fente à être exactement tangente au point de la circonférence solaire qui lui correspond, ce qu'on peut faire avec une approximation supérieure à un degré, on raj)porte sa position sur la figure et on la dessine avec toute l'exactitude possible. On évalue les dimensions en hauteur par la grandeur de l'image que le cherchem^ de l'équatorial projette sur le carton (^o. i5i,p. 5 ; dans les cas plus importants, on les mesure avec le micromètre à lame de verre (p. 29). On évalue la base par l'arc compris entre- les deux extrémités.
l)';ij)ivs 1rs (liuKMisioiis de nos dossiiis. une li.iiitciir de i inilliiiu'lrc ro; r(v-.|)()ii(l il iiii an^lc de 7 .<). on, en n()inl>r(' rond, a 8 sccondi's : ponr la l)as(', ini d('j;i-(' corirspond ,1 ^\('i\ près à 16 secondes. I .es delails dignes d't'lr.' nole>. son! dessines à pari dans de pins grandes pro|)orlions.
l>ors(pi on a ain->i l'ail le Ion;- (\\i dis(pi' s)laire. on revicMif
ri-.
sur les points les pins importants pour les observer de nouveau ; Tattentio;! doit se porter principalement sni- le hord oriental allii de Noir si, pendant le travail précédent, il ne s'est pas produit (|nel(|ue phénomène digne d'attention. T.a durée de cette obs(M'vation dépend du nombre et de la complication (les protubérances; elle est d'ime beiu'e environ. J.a Jt g. 2o5 est la r(>pi-oducti()n du dessin e.vécuté le 2'3 juillet 1871 entre S'-So"' et (,\")5'".
Ces opérations terminées, on trace sur la figure l'axe de l'ellipse suivant laquelle se projette l'équateur solaire, en calculant sa position à l'aide de la table que nous avons donnée tome I, page 22; une droite perpendiculaire à la précédente donne la direction du méridien qui passe par les pôles du Soleil. La figure 2o5 est une réduction au tiers et demi, obtenue par la photograpbie : aussi ressemble-t-elle parfaitement à l'original. Ces dessins donnent une idée exacte de l'ensemble des phénomènes et de leurs dimensions par rapport au globe solaire. JNous allons donner une courte description de la figure précédente en commençant par le pôle nord. I.a droite ab représente la direction du mouvement diurne de la sphère céleste.
N" 1 . Dou])le protubérance de structure filaire, inclinée vers l'équateur. Les filets sont très-distincts à la base, mais au sommet un léger nuage relie les deux masses et rend leur structure intérieure moins nette. L'intensité lumineuse est faible.
N° 2. Protubérance composée de filaments, dirigée en sens contraire de la précédente. Les protubérances 1 et 2 sont reliées à leurs sommets par quelques bandes faiblement lumineuses. Vient ensuite un arc de chromosphère recouvert de poils inclinés vers l'équateur dans la première partie, vers le pôle dans la seconde.
iS° 3. Protubérance gigantesque. On distingue nettement à la base plusieurs jets filamenteux ; parvenus à une certaine hauteur, ils se croisent dans toutes les directions ; au sommet ils se diffusent et finissent par former un véritable nuage. La hauteur est de 2' 40" . La lumière n'est pas très-vive, si ce n'est à la l^ase du jet principal. Cette masse mit plusieurs jours à passer sin^ le contour apparent du Soleil : on commença à la voir le 22, et elle ne disparut que le 2-. A partir du 24, des arcs
(le stiucture rilamcntouse la réunirent à la j)rotubéranc(* n° 5. J.r y.-, sa hauteur avait consitlerablcnicnt diminué, lorsqu'on aperçut une taehc venant à sa suite. C'est le ?4 qu'elle atteli^nit son niaxinitiin ; sa hauteur était alors de 'V[o", environ dix lois le dianieire de la Terre. Sa lornie variait d'un jour à l'autre d'une manière très-h'appanle. Kn longitude, elle oe- (•U|)ait une étendue de ()5 degrés ; en latitude, sa plus grande largeur fut de "io degrés. Le i') juillet, on observa vers le sud-ouest une masse semblable, jdiis élevée et d'une structure plus comj)li([uée. La forme générale de cette protuliérance j)orterait à la comparer à un arbre, mais, en observant avec attention, on a pu s'assurer qu'il n'y avait pas de ramifications proprement dites ; les filets ne se subdivisaient pas comme les rameaux d'un arbre : il n'v avait que des ap])arences trom])euses dues à des jets enflammés, parfaitement distincts, qui s'entre-croisaient en se projetant les uns sur les autres. Le dessin a été exécuté à 8^ 40*".
N° 4. Flamme inclinée vers le pôle nord : c'est la direction générale de tous les filets lumineux dans cette région.
N** 5. Masses de flammes semblables à la précédente; la principale est dirigée vers le pôle nord ; il v a un jet secondaire dirigé en sens opposé. Entre ces deux protubérances, on aperçoit un nuage isolé composé de filaments dont la direction est contraire à celle des protubérances elles-mêmes. Ces filaments se détachent d'une masse plus vive qui forme comme ini centre de radiation duquel s'échappent une multitude de filets incandescents.
N° 6. Petites flammes qui s'élancent dans toutes les directions, entourées de chromosphère recouverte de jets nombreux.
N"^ 7. Autre nuage complètement isolé, de structure filaire parfaitement nette. Sa hauteur est de 80 secondes environ.
A sa base, on voit un |H'lit monticule composé de filets parallèles au Jjord.
•jVTo g J>i^{^s clii pôle sud, protubérance composée de filets parfaitement séparés les uns des autres, prescpie perpendiculaires au bord du Soleil. Lumière très-faible. Du n" 8 au n*^ 9, lachromosplière est très-peu élevée.
N" 9. Autre protubérance filaire très-basse: les (ilets sont inclinés et ils se terminent jiar un petit nuage filaire qui surmonte une masse cumuliforme. Ces deux masses demeurent à la même place pendant plusieurs jours à cause de leur proximité du pôle.
N^ 10. Flammes inclinées, très-belles, de structure filaire, composées à la base de trois jets distincts qui se confondent au sommet.
IN'^ 11. Groupe composé de trois flammes : celle du milieu est cumuliforme ; les deux autres, de directions opposées entre elles, tendent à la recouvrir.
j\^To j2 Taclie cpii s'approche du bord. Jets nombreux, peu élevés, mais très-vif>: deux d'entre eux sont recourbés et inclinés vers le pôle sud, suivant la diiection la plus commune dans cette région.
N" 13. Masse très-vive, d'où s'échappe ime trainée plus brillante cjui passe évidemment au devant des pointes des flammes moins élevées (9^10™). La base de cette masse s'incline vers l'écpiateur ; son sommet a une direction opposée, comme s'il était renversé par l'action d'un courant énergicjue. La raie C était sensiblement diffuse, ce qui tient à la variation de réfrangibilité. La raie du sodium était renversée ; on n'examina pas les autres raies. A 5 heures, il ne restait j)lus que cjuelcjues jets lumineux j^eu étendus et à peu près insignifiants.
]X° 14. Deux jets inclinés en sens opposé et qui s(^ ci'oisent
à leur partie siipérioure, où ils sont (Mitraînôs par un courant de grantk' intensité. Ils se trouvent sur le contour d'une tache voisine du bord. Un peu plus loin, au-dessus des faculcs, on voit des flannnes petites, mais trrs-ljrillautes.
N** 15. Nuage léger, incliné vers l'équateur, suivi de deux autres flammes plus petites.
N"^ 16. Très-beau svstème de jets filaires inclinés vers le nord et recourbés au sommet. Il se trouve à la limite des granulations indiquées par une ligne sinueuse qui va du n° 16 au n° 1 .
N" 17. Groupes de jets filaires presque verticaux. Leur direction est incertaine, ce qui témoigne de l'influence d'un courant peu intense. Ces protubérances polaires ont subsisté pendant plusieurs jours.
Le lecteur voit dans cet exemple mi spécimen des dessins qui nous ont servi à établir nos discussions; mais il ne suffit pas de faire des dessins et d'en examiner avec soin les plus petits détails : il faut ensuite faire un travail de synthèse, travail qui ne se fait bien que sur des nombres. Voici comment nous procédons pour arriver à des résultats numériques.
\près avoir tracé sur le disque la ligne des pôles du Soleil, à 1 aide du rapporteur et d'une règle graduée, nous déterminons pour chaque protubérance : sa distance angulaire sur le bord au pùle nord ('), sa hauteur, sa largeur. Os chiffres sont inscrits dans un tableau; on y ajoute une courte description, l'indication de la direction des jets, et le produit numérique de la hauteur par la longueur de la base. Nous obtenons ainsi un tableau de six colonnes qui sert de point de départ à tous nos travaux futurs.
('} A la rijjiicur, la distance prise ainsi n'est pas la tlistance au pôle solaire, mais bien à sa projection; mais comme cette projection tombe toujours très-près du bord, la différence de position ne devient jamais considérable.
Enregistrement des protulxh-anres observées le 28 juillet 1871 de 8'' 3o"' à 9'' 55'" (voir/ij. 2o5).
POSITION
H.MTEIR.
LARi.i'.in.
•XCi
ii8
iSo
I>ESCI\IPTION.
Deux jets filaires réunis avec nuage. . . —
Masse faible filamenteuse -i-
Preruière partie de la [rpande masse
des jets ... -+-
Gros jet de la grande masse réunie. . -+-
Autre semblable. Nuage entre les deux. -+-
Petit groupe de fils -t-
Petit groupe de fils —
Masse lumineuse —
Nuage suspendu filamenteux rh
Masse de fils presque horizontale. . . .
Fils presque verticaux -4-
Fils obliques rares ±
lieaux jets de fils inclinés +
Trois jets, deux en sens opposé, un
au milieu vertical ±
Deux beaux panaches filaires -1-
Heaux fils très-vifs sur la tache -f-
Jet lucide renversé en haut -4-
Deux beaux jets vifs -f-
Petit jet bas —
Deux magnifiques jets filaires -(-
Trois jets filaires verticaux -f-
INCLINAISONS
de 48 à 68
Concordantes . . .
de 79 à 84
Discordantes. . . .
de 9.5 à 12!
de 224 à 233 de 289 à 261 de 280 à 296
- ia:
\\vc ce premier l;il)Ie;m. nous laisoiiseiisiiite (juatre autres, où les protubérances sont disposiM-s d'après leur ani^le de position sur la eirconforenee du discpie, de lo en lo tlegrcs, à parlii" du pôle nord : i" le preniiei' di' ces tableaux contient lindieation des banleurs; 2" le deuxième celle des lari;enis: ji° le troisième contient le produit de la base par la hauteur. Comme la l)ase est nu^surée avec une imité double de celle (jui sert pour la hauteur, ce produit représent(; la surface de la protubérance supposée triangulaire, approximation qu'on peut regarder comme sulfisante. 4° Il y a un dernier tableau pour les facules. Plusieurs de ces tableaux ont déjà été publiés dans nos Mémoires; nous nous contenterons de donner les résultats d'une manière succincte, avec un spécimen de la manière dont se fait ce dépouillement (p. i3()).
§ III. — Distribution des protubérances . — Résultats obtenus. —
Nombres relatifs.
Les observations dont nous pouvons donner les résultats embrassent soixante-deux rotations solaires complètes, suivies toutes au Collège Romain. Nous y avons ajouté trois périodes de M. Respighi, qui embrassent l'intervalle antérieur du 26 octobre 18G9 au 3o avril 1871, dont on verra bientôt l'importance. I.e tout comprend six ans et trois mois d'observations. Sans doute, cette période n'est pas suffisante pour que nous puissions en tirer des lois définitives, mais elle nous apprend déjà des choses très-importantes, que nous présenterons aux lecteurs comme un essai de ce que nous réserve pour l'avenir cette étude féconde.
Pour la discussion que nous allons aborder, il faut d'abord distinguer entre le nondjre absolu des protubéranci^s et leur nr)nd)re relatif. Le premier dépend de l'assiduité de l'obser-
A'ateiir. de l'état du ciel, de la bonté de rinstrument et dti critère pratique que se forme l'observateur pour la classification des objets : c'est le nombre brut des oljservations recueillies. Ce nombre doit être modifié par des corrections convenables, pour le rendre comparable aux autres. Ainsi, pendant un mois serein d'été, on recueillera une abondante moisson d'observations, car on peut les faire chaque jour dans des conditions favorables. En hiver, ce sera le contraire : le mauvais temps restreindra beaucoup le nombre des jours d'observations. On aurait bien tort de juger de la fréquence movenne des protubérances par ces chiffres enregistrés : il est évident qu'il faut les rapporter à chaque jour individuel, en divisant la somme par le nombre des jours, pour obtenir la fréquence relative; mais, s'il s'agit d'étudier seulement la distribution de ces objets sur le bord solaire, cette opération n'est pas nécessaire, car pourvu que les bords soient complets) le nombre, pour une certaine partie du contour, sera toujours relatif au total noté.
Dans le tableau A (p. 160), on a résumé : d'abord la date approchée du commencement de la rotation, en prenant la durée synodique de vingt-sept et de vingt-huit jours alternativement ('); ensuite, dans les colonnes 3 et 4, le nombre total absolu des protubérances enregistrées, en tenant cependant séparés les deux hémisphères; puis, dans la colonne 5, le nombre des jours d'observation pour chaque rotation. Si ce nombre se trouve assez petit quelquefois, cela tient à l'état du ciel, car les jours où j'étais empêché, le R. P. Ferrari a fait l'observation à ma place. Nous avons fait plusieurs séries poin^ déterminer notre équation personnelle, et nous
(') Pour la première année, on a réuni à la dernière rotation les jours résiduels, afin (l'y faire rentrer toute l'année. Cette rotation, du reste, était très-pauvre.
avons fini par nous trouver scnsililonicnt d'accord, f.a colonne C lionne le raj)|)(Ml du n()nd)re total au noinlji'e des jours d'observation.
Quant aux dimensions, la Ininle niinnnuiii de liaulcur a été tixéo à 3 unités de n<»tre échelle, c'est-à-dire à :>..] secondes. Il \ a eej)endaiil une eireonslance (|u il ne lant pas dissinuder, et ([ui tend a dinnnuer \v nond)re au cominencenient de la série et à l'aui^niente!' à la fui : c'est que. pendant (jiie les protubérances sont trés-nojiihreuses, on en trouNC un i;r;uid iiond)re (Lnis la même dizaine de degrés, et elles sont tontes exaliiees comme inie seide, de lariienr égale à leur sonnne; de |)lns, un i^iaiid nombre de petites est involontairement négligé. Au contraire, aux époques des mininia, il est rare que plusieurs soient dans la même dizaine tle degrés, et l'observateur tient compte plus soigneusement des plus petites. Cette remarque doit servir de règle pour l'apprécia tion de certains résultats.
Dans une seconde parti(» tic ce mémo tableau, nous avons enregistré le nombre des groupes nom^eaux de taches qui ont paru dans chaque rotation; mais, comme la quantité des taches est évaluée trop arbitrairement par ce nombre, nous en avons donné la superficie telle qu'elle est mesurée sur les dessins journalieis. l'unité de surface étant un carré de 8 secondes de côté; suit le nombre des jours d'observations des taches, et enfin leur superficie divisée par le nondire des jours d'observations ^colonnes 7, 8, 0, 10).
r>'examen du tableau V nous conduit aux conclusions sui\antes :
i" Si nous considérons le nondire moyen des protubérances visibles sur !<■ bord solaire, sans aucune disliiK tion de grandeiu', nous vovons que ce nombre varie beaucoup avec le temps; il v a à certaines eporpies une diminution trè.s-sensible,
qui arriv<^ presque à une disparition aljsolue. Poin* en rendre la iiiarelie plus évidente, nous avons tracé, dans lay?»-. 206, la courbe ABCD, dont les ordonnées représentent le nombre des protubérances, et les abscisses les rotations. On voit par là comme celte diminution est progressive. Déjà, à la XX^ rotation, le nombre des protubérances est réduit à un tiers, et
de quinze il est descendu à dix. Cette diminution continue toujours, et à la LY** et LX*' rotation, nous sommes au-dessous du tiers. Cette diminution est encore plus frappante si l'on considère les jours isolés Au commencement, nous avions souvent jusqu'à quanuite protubérances séparées, et dans les derniers jours nous en avons eu quelquefois deux ou trois seulement (janvier 187G). Cette diminution des protubérances est encore plus frappante après l'évaluation de leur superficie calculée comme il a été dit au paragraphe précédent. On trouve, par exemple, les valeurs suivantes :
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'>.*' Si nous toiisidcions iiiii(|ii(iiiciil les [)i()liil)ciiiiitc>. (huit la liaiitcm" dépasse /|0 secondes, dapres de nond)reii\ tableaux (pie nous ne |)ou\ons repioduire ici, nous lrou\oiis une dinuuulion eucoi"e plus nota! île a p.iihr de la \ 1'' roi a t ion septend)re i 8'j i ; cette diniiuutiou a continue, saul de petites oscillations, jiis([irà l'eporpie actuelle, i8-(j, où les protubérances sont assez rares.
'V' Si nous considérons les protubérances dont la bauteui" dépasse G\ secondes, la dnnnnilion est encore plus li"appanle à jKU'tir de la \ '' i-otation roir le tableau 1), p. i()<j . il v a doue eu un niaxinnun d'actisité entre la 1'*^ et la A '" rotation, c'est-à-dire depuis le mois d'avril jusqu'au mois d'août i8y i ; ce maximum a été suivi d'une éj)ocpie de calme relatif dans la force qui produit les protubérances. Ce calme a progressé juscpien i8j(). Nous ne pouvons encore nous prononcer si i8y(j est une époque de niininiuni absolu, car les fluctuations sont trop considérables d;uis des périotles même tic courte duré(\
4° Avec la diminution du nond)re, nous dcNons encore signaler le défaut presque absolu d'éruptions vi\('s et donnant des spectres métalliques, et l'ab.sence presque générale de l'inclinaison a(v^entuee et de la courbure des jets.
A la courbe des j)rotubéi'ances, dans la J/g. 20G, nous axons ajouté la courbe A'B CD' de l'étendue movenne dans cliarpie rotation de la superficie des taches, et l'on voit qu(* les deux courbes marcluMit dans le même sens, mais sans f[u il v ait proporlionnalile. r>a courbe des taches présente plus dir-
régularités et de saccades. Il y a plusieurs raisons de cette différence, que nous analyserons ailleurs. Il nous suffira de dire ici que, si nous tenions compte seulement du nombre des groupes, le résultat serait faussé en partie; car, dans la dernière période, la surface totale des taches est singulièrement réduite, quoique leur nombre n'ait pas diminué d'une manière très-sensible.
§ n . — Distribution des protubérances par latitudes h élio graphiques .
Le tableau B, p. 162, nous donne la distribution des protubérances suivant les latitudes, de 10 degrés en 10 degrés. On le comprend mieux en groupant les rotations cinq par cinq et en construisant les courbes figuratives, ce qui se trouve exécuté dans la ^g. 207 ci-contre. Il faut faire attention que les trois premières courbes se rapportent aux trois périodes empruntées à M. Respighi, qui sont marquées de la lettre R, pour les raisons que nous verrons tout à l'heure.
Voici les conclusions principales auxquelles nous avons été conduit par cet examen :
1° Au commencement de notre série, il y a en général deux maxima, l'un dans l'hémisphère nord, situé entre 20 et 3o degrés, l'autre dans l'hémisphère sud, entre 10 et 20 degrés.
2° Jusqu'à la VP rotation, on observe en outre deux maxima secondaires très-nettement prononcés, situés dans les deux hémisphères entre 70 et 80 degrés; ils s'affaiblissent progressivement et finissent par disparaître. Les observations de M. Respighi, commencées en octobre 1869, prouvent qu'à cette époque les maxima polaires n'existaient pas; ils se sont donc développés dans le courant de l'année 1870, et sont
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'^o aNiil 1870, la courbe ressemble à celle des rolations X\ l
à XX (18 jiiin-j novembre 1872). Le pôle nord a montré son maximum avant le pôle sud, et l'intervalle de la T*^ à la V^ rotation (23 avril- 10 septembre) renferme le maximum absolu, ce qui est très-important.
S** Au commencement de la série, nous avons un minimum secondaire sur l'équateur, entre zéro et 10 degrés nord; deux minima principaux vers 60 et 'yo degrés nord; enfin deux autres muiima aux pôles. Ces minima secondaires vont en diminuant à partir de la première rotation et finissent par disparaître ; les minima principaux s'éloignent progressivement de l'équateur et finissent par coïncider avec les pôles.
4" Aux pôles, les protubérances sont assez nombreuses et assez persistantes à l'époque des maxima secondaires, ainsi que dans les quinze premières rotations; mais ensuite elles deviennent très-rares et disparaissent complètement vers la fin de cette série. Les observations postérieures nous apprendront si ces phénomènes sont périodiques.
Les protubérances n'envahissent les régions polaires qu'aux époques où le Soleil manifeste une grande activité. Il est remarquable que dans ces mêmes régions, en l'absence des protubérances, la chromosphère possède souvent un éclat plus vif qu'aux autres points du disque; ces modifications se })roduisent sans doute d'après des lois que des observations postérieures nous apprendront à connaître.
En i8'-5, la chromosphère au pôle a été souvent trèshaute. Peut-être ces phénomènes permettront-ils, avec le temps, de reconnaître si les variations du diamètre polaire signalées par les astronomes au commencement du siècle sont des réalités ou des erreurs d'observation.
5*^ Le maximum principal de fréquence des protubérances correspond à la région des facules et des taches ; le minimum secondaire, situé dans les régions équatoriales, tombe dans la
j)artie tlii tliscjuc (|iii sépare les zones royales des taelies «'t des facules. Les maxima secondaires correspondent aux limites des granulations que l'on a \ ues autour des pôles aux épocpies de j)lus grande activité. Cette apparition n'est pas constante : elles tlisparin'(Mit en icS-j'*), et avec (iics les |)rotubérances. C'est dans cette même région ([ue la (ouronue est ])lus élevée, ainsi qu'on l'a constaté pendant les éclipses.
Dans la IK^ et la XI*" rotation, nous voyous reparailrc les j)rotul)erauces polaires, juais elles durent Ires-jx-u : c Vst une de ces fluctr.ations à coui'te période (pii nous sont lannlières, mais dont la cause est encoi-e lui mystère.
()" Depuis la 1/ rotation, les maxima reparaissent entre 5o et (jo degrés, et un maximum. j)eut-ètre relatif, existe pour les taches à cette époque. Elles ont fait défaut dans un hémisphère du Soleil pendant plusieurs réyolutions de suite, mais nous ignoi-ons encore si ce sera un mininuun absolu (3 février i8'y() .
Un coup d'ceil jeté sur les courbes de \^fig. 207 fait apercevoir les nond)reuses fluctuations que subit l'activité solaire dans les différentes régions de cet astre. Son atmos[)hère |)arait constituer une enveloppe qui se conforme en vagues gigantesques portant le maxinaun d'activité tantôt dans une région, tantôt dans une autre : la direction dominante j);u\ut être de l'équateur aux pôles. On connaissait déjà les fluctuations à longues périodes des taches en latitude : on les retrouve plus accentuées dans les protubérances. On peut apprécier par là la légèreté d'un critique qui a déclaré inexactes nos observations sin* la distribution de la chaleur à la surface solaire, parce que M. Langley, en itS-jS, n'a pas trouve la même distribution que nous avions signalée en i852 ( '),
('1 Voir .■Icti délia R. Accadeniia de' Lincei. Roma, >* série, t. Il, p. 65(v, 18-5. 11. 10
comme si le Soleil était un corps frappé d'immobilité absolue, et sans réfléchir que l'année iS52 était une époque d'aoitiition, et 1873 une époque de calme. I.e savant astronome américain en a jugé autrement, et a reconnu qu'il est nécessaire d'attendre pour se prononcer. C'est par une sorte d'intuition bien justifiée, et nullement par défiance de nos observations, que nous disions, en 1862, qu'il fallait répéter ces observations, pour voir si les phases alors trouvées étaient constantes. Cette réserve prudente a été interprétée contre nous, comme si nous n'étions pas sur de nos propres résultats!
Sans manquer de confiance dans les observations et sans fairé^ tort aux: savants qui s'en occupent, nous pouvons bien affirmer que les lois des oscillations de l'atmosphère solaire demanderont bien des années de recherches avant d'être fixées. Nous pouvons être heureux d'avoir ouvert ce grand horizon de recherches, et la Société spectroscopique peut être hère de les avoir inaugurées; mais, pour établir ces lois, il faudra une observation assidue, et, comme aucun observateur individuel ne pourra jamais s'v consacrer d'une manière continue, il sera nécessaire que ceux qui s'en occupent publient leurs résultats avec des figures détaillées pour être utiles à tous. C'est avec regret que nous avons vu un savant illustre déclarer que la publication des figures de la Société spectroscopique était désormais superflue! Sans cette publication, comment remphr les lacunes inévitables dans une station particulière? Comment éviter l'influence d'erreurs personnelles et les divergences provenant de la puissance inégale des instruments? Nous avons l'espoir que ce malencontreux conseil ne sera pas suivi; au contraire, nous comptons sur les observateurs des Indes et de l'Amérique pour combler les nombreuses lacunes qui parfois se rencontrent pour l'Europe entière, surtout dans certaines saisons.
^ V. — /{dations entre les luiuteurs des protiihcranees et leurs Idtitudes.
Les liaiilcurs iiion ciiiii-^ des proliibcraiiccs s(»iil ciircLiisIrées dans le tal)l('aii C, p. id'i. ou cl 1rs sont (lisiriljuécs d a|)rès les rotations et les latitudes. Il <'st inij)ossiltl(' de tirer (\c ce tableau des moveiuies générales, car la liauteui- est liO|) variable avec le temps. On peut cependant en déduire les conclusions sin\ antes :
i" Jusiiua la iin de la \ *' l'olation, la liaut<'Ui" moveinie est d'environ 7 unités, c'<;st-à-dire 56 secondes ; mais elle diminue rapidement pendant les rotations suivantes; elle se réduit à ^o secondes environ et finalement à 32 secondes. Sur la lin, nous avons à peine à enregistrer de simples exagérations de la cliromosphère.
2" La hauteur moyenne est toujours plus considérable dans l(\s zones des maxima; mais, dans les dernières rotations, ou il n'v a point de protubérances polaires, on trouve des hauteurs très-considérables entre 3o et !\o degrés. C'est précisément à ces régions que correspondent les proéminences de la couromie observée pendant les éclipses.
3° Le tableau D. p. 16G, résume ce qui concerne les protubérances les plus élevées, c'est-à-dire celles qui ont ime hauteur au moins égale à 8 unités ou à (S[\ secondes. Le maxinunn correspond, dans riiémisphère nord, à la région comprise entre 3o et 4o degrés; dans l'hémisphère sud, à la région comprise entre 20 et 3o degrés. C'est à la IP et à la IIP rotation que se trtjuvent les nombres les plus considérables; ces maxima diminuent ensuite tout en conservant leurs places
/j"" Aux pôles, lorscpi'elles v sont nombreuses, les j)rotubérances n'atteignent jamais des hauteurs très-considcMables;
celles de 8 unités ( G4 secondes) sont extrêmement rares; elles n'atteignent généralement pas 5 unités ou 4o secondes. Entre la X^ et la XIIP rotation, époque où l'activité solaire allait en décroissant, la chromosphère présentait habituellement une élévation très-grande dans le voisinage des pôles; elle s'éleva souvent jusqu'à 3 unités ou 24 secondes. En 18 --5, la chromosphère en général est devenue très-basse ; on a même annoncé qu'elle avait disparu, mais c'est ime erreur : elle était seulement réduite à un filet sans flammes ni pointes, et, avec de bons instruments, les filets étaient très-bien visibles; cependant cette difficulté même de la voir, avec des instrinnents médiocres, tel jour, tandis que ces instruments la montraient tel antre jour, prouve assez qu'elle a varié. Nous verrons bienlùt d'autres particularités curieuses de cette époque.
La hauteur des protubérances n'est pas proportionnelle à leur éclat. Cela tient, en général, à la natin^e des substances métalliques incandescentes, qui ont plus d'éclat que les gaz. Les protubérances les plus vives se trouvent dans la région des taches, et elles atteignent, durant les éruptions, des hauteurs considérables; mais on en trouve aussi de très-élevées, vers 4o degrés, où les taches sont rares. C'est dans cette région, voisine de celle des taches, que se produisent les hauteurs maxima pendant les périodes de tranquillité; delà la forme carrée de l'atmosphère solaire. Ces protubérances sont cependant peu lumineuses; elles ne présentent point les caractères des flammes d'éruption, et l'on n'v reconnaît pas la présence des métaux.
Lorsque les protubérances contiennent des vapeurs métalliques, ces vapeurs ne s'élèvent guère au-dessus de 60 ou 70 secondes : c'est l'hvdrogène et l hélium qui font les frais du reste. Les petites éruptions, environnées d'une chromo-
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sj)lière trè.s-l)rillaiite vl licrisséc tle pointes, sont orilinaircmcnt très-riches en vapeurs métalliques ; on ne les observe (riial)itii(le (pie dans la zone des taches. Il y aurait donc lieu d'étudier les protul)érane(^s au jioint de vue de Teclal lumineux : cet éclat est si j^rand cpielquefois cpiOn peut alors donner à la ("ente luie lariîjeur cpiatre fois plus j^iande (|u'à l'ordinaire, et les voir même à travers les nuages.
^ VI. — Etendue des protidjérarices en latilude el en lo/tf^i/ude.
Nous appelons largeur d'une protubérance le nondjre de degrés qu'elle occupe en latitude héliograj)hique. Nous avons dressé le tableau E, p. t(38, analogue aux précédents, afin d'étudier le rapjiort cpii exist<' entre la largeur et la distribution le long du méridien. Les chiffres représentent la largeur moyenne pour l'étendue de chaque lo degrés, en degrés du périmètre du disque solair(\
Ce tableau, quoiqu'il ne soit pas très-détaille, nous permet de formuler c[uelques remarques assez importantes.
i** Les régions ou les j)rotubérances sont plus nombreuses et plus élevées sont aussi ((lies où elles possèdent la plus grande largeur.
2" En movenne, la largeur est double de laliauteur; car, ainsi qu'il a été dit, l'unité est ici le degré du périmètre, qui vaut environ i G secondes; il ne faudrait cependant jx'is attribuer à cett^ loi une généralité qu'elle est loin de posséder, car il arrive souvent (pie des protubérances très-l)asses ont une largeur considérable.
Pour étudier d'une manière plus fructueuse ce qui concerne la largeur des protubérances, il fallait adopter une
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méthode différente pour la rédaction du tableau. Pour cela, nous avons mis dans une même colonne toutes les protubérances dont la largeur n'atteint pas lo degrés; dans une seconde, toutes celles qui sont comprises entre lo et 20 degrés, etc., en marquant leur latitude et profitant pour cela des bords solaires qui sont publiés dans les planches de la Société spectroscopique. Les traînées qu'on v o])serve sont souvenu t de 20, 3o et même 5o degrés avec des interruptions très-petites; les plus grandes correspondent aux régions des taches, mais un peu plus vers les pôles. Ces grandes étendues étaient assez fréquentes au commencement de la série, mais, dans les dernières années, elles sont devenues très-rares. Lorsqu'on a rencontré une chromosphère assez \ive et élevée de 24 secondes, on l'a marquée comme protubérance de hauteur 11" 3. Ces cas sont compris dans le tableau E, p. 1G8.
4° La largeur, telle que nous l'avons définie, ne tient compte que de l'étendue en latitude héliographique. Quant à l'étendue en longitude, on ne la pas encore discutée numériquement; mais, en examinant les dessins publiés par M. Tacchini, d'après ses observations et les nôtres, il est facile de constater que les protidjérances se suivent avec beaucoup de persistance sur un même parallèle, de sorte cju'elles occupent, en longitude, des arcs de do, 60 degrés et même davantage. Les plus élevées et cc^llcs dont la structure est plus complexe occupent généralement une plus grande étendue. Nous avons cherché si elles présentaient une marche quelconque de déplacement en latitude, mais jusqu'ici sans résultat certain.
Pour étudier la distribution en longitude, nous avons tracé, pour toutes les rotations comprises dans nos tableaux, les courbes des aires que nous regrettons de ne pouvoir reproduire ici. Chaque rotation entière donne deux contours
coni])lc'ts (lu Soleil, 1 un au bord oriental, l'autre au Ijonl occidental. En combinanl les observations faites sur chaque (lenii-( irconfci'ence, on aura un contour complet en quatorze joui\s. Nous avons |)U constater ainsi ([ue, pendant plusiciu's rotations successives, les courbes présentent régulièrement des maxinia et des niinima aux mêmes points en longitude. Les niaxima correspondent aux régions où les taches sont plus nond^reuses. 11 y a cependant des irrégularités remarcjuables; elles tiennent à ce que les protubérances se présentent souvent en grand nondji-e vers le 4o^ <h'gi'é de latitude, où les taches sont assez rares.
Les protubérances que l'on observe aux latitudes élevées, en dehors de la région des taches, ne sont pour la plupart que de simples expansions filamenteuses de la chromosphère ; elles ne sont pas dues, comme celles qui se produisent dans le voisinage des taches, à de véritables éruptions de vapeurs métalliques venant de l'intérieur de la masse solaire. Leur présence commence à se manifester à la limite des zones rovales, là où commencent les granulations moins vives à la siu'fice de l'astre.
(3n doit comprendre qu'il est absolument nécessaire d'attendre de nouvelles observations pour établir des lois défini ti\<^s. Les remarques que nous venons d'exposer ne sont qu'un simple échantillon du travail qui reste à faire dans ce vaste champ ouvert à lactivité des physiciens et des astronomes.
§ Yll. — Etendue générale ou superficie des protubérances.
Un élément qui fait apprécier mieux que tout autre factivite solaire, c'est la superficie apparente des protubérances.
J'entends par là l'aire occupée dans le champ de la lunette par la silhouette de leur contour. On ne peut prétendre la calculer exactement, la forme en est trop variable et irrégulière ; mais, en prenant le produit de la hauteur par la moitié de la base, ce qui revient à les regarder comme triangulaires (ainsi que nous Vavons dit au § II), on peut avoir une approximation suffisante de cet élément, et, comme la base est évaluée en degrés de la circonférence solaire, dont la valeur linéaire est le double de l'unité qui mesure les hauteurs, il s'ensuit que le produit des deux chiffres donnés dans le tableau de la page i36 représente l'aire cherchée. Les résultats de oes calculs sont réunis dans le tableau F, p. i 70.
Ce tableau conduit aux conclusions suivantes :
i** Les aires des protubérances présentent, aux différentes époques, des fluctuations très-considérables.
2" Les aires maxima correspondent aux régions où se trouvent les plus grantles hauteurs.
'3° La grandeur des aires suit à peu près, dans ses variations, la même marche que les hauteurs, mais cette loi n'est pas encore bien claire ; on peut dire, en général, qu'elles vont en croissant des pôles à l'équateur.
^ MIL — Relations entre les protubérances et les facides.
Nous avons déjà parlé des relations qui existent entre les taches et les facules; nous nous occuperons dans ce paragraphe des facules et des protubérances, nous réservant de parler ensuite, avec plus de détails, des rapports qui existent entre les taches et les protubérances.
Nous avons étudié, sur les dessins que nous exécutons chaque jour, la distribution des facules, relevant avec soin
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1 Hiiglc de position des parties brillantes qui se ti'ouvaienl près des bords. Nous avons résumé, dans le tableau G, p. 1 72, un (crtaiii nombre de nos résultats : 1 imite de mesure est le degré de la circonférence.
Dans ce tableau, il est (at ile de vérifier les conclusions suixantes :
1" Les faeules se trouvent condensées de part et d autre de re(|uateur; le maximum a lieu vers 20 ou 3o degrés de latitude; à l'équateur se rencontre un minimum relatif. On trouve aussi habituellement un minimum aux pôles. Ces faits étaient déjà bien connus, mais d'une manière trop vague.
2" Les maxima des faeules en grandeur et fréquence coïncident avec ceux des protubérances; ils s'étendent cependant un peu plus vers les pôles. Ce fait est bien d'accord avec la remarque que nous avons déjà faite, que les faeules et les protubérances vont toujours ensemble.
3^ En examinant leur succession aux différentes époques, on voit d'un coup d'œil la grande diminution arrivée pendant les dernières rotations dans l'étendue qu'elles ont occupée sur la circonférence. Les régions polaires commencent les premières à être vides, et il n'en reste enfin qu'un nombre très-limité à droite et à gauche de l'équateur, avec un minimum secondaire sur l'équateur lui-même.
4" La fréquence diminue aussi avec l'étendue, et, au lieu de ces vastes nappes brillantes, il ne reste plus que de simples cercles ou ovales irréguliers et tranchant sur le fond général. La granulation est encore bien prononcée, et le réseau noir qui en forme la base parait plus distinct ; mais cet élénKMit déjiend trop des conditions atmosphériques pour être comparable à de longs intervalles. Les dernières colonnes font bien ressortir cette diminution considérable vers la hn de la série.
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5" Nous avons déjà fait remarquer plusieurs fois que le minimum se trouve ordinairement aux pôles, mais ce minimum est loin d'avoir toujours la même valeur absolue. Dans les dernières rotations, il arrive absolument à zéro, tandis qu'il est assez élevé entre la IIP et la VP : dans ces périodes antérieures, les protubérances polaires étaient précisément très-développées, et elles formaient une coin^onne très-marquée autour des pôles. Elles étaient si tranchées, que nous les avons suivies pendant plusieurs rotations. Nous avons trouvé que les centres de ces couronnes ne coïncidaient pas avec les pùles de rotation de l'astre, et faisaient leur tour en vingt-cinq ou vingt-six jours; de sorte qu'on aurait pu résoudre par elles la question de savoir si la vitesse de rotation du globe solaire se ralentit ou non près des pôles. jNIalheureusement elles cessèrent bientôt. A partir de la \P rota- 'tion, ces couronnes, bien que toujours reconnaissables, sont devenues très-faibles, de sorte qu'on ne pouvait les observer que très-péniblement ; tandis que, dans la péiiode que nous venons de signaler, elles frappaient les regards de l'observateur le moins attentif. Plus tard, elles ont complètement disparu.
6° Toutes les fois qu'une facule brillante arrive près du bortl, s'il n'v a pas d'éruption proprement dite, on peut au moins constater que la chromosphère est plus élevée, plus vive, composée de masses cumuliformes et de petits amas brillants.
y" Il y a réellement deux sortes de facules : les unes sont tranchées, nettes, bien définies et brillent d'un éclat presque douljle de celui des environs : ces facules rondes et ovales ont souvent la figure de haricots; les autres sont diffuses et mal terminées. Les premières seules sont celles qui se trouvent souvent percées de points noirs qui sont des rudiments d'éruptions. Elles se présentent seulement dans la région des
taches. Celles ([iii loiMiiaiciil les eouroniies polaires étaient «le la seconde espèce. Il v axait e\ ideninicnt une relation entre elles et l(\s niaxinia secondaires des protubérances observée.s à cette époque dans cette même région.
8° Nous avons calcidé le rapport qui existe entre le nomljre des facules observées et le nombre des jours d'observations. Nous avons trouvé que la niovenne diurne est assez varialjle, mais les maxima subsistent toujours d'une manière bien marquée entre la lll'" et la W" rotation.
Ces observations dépendent beaucoup de l'état du ciel; mais, cjuelque j)eu favorable qu'il ait été en certaines circonstances, il n'a jamais pu introduire des erreurs considérables <lans nos observations, vu surtout la précaution que nous prenons d'avoir sous le dôme \i\ïc obscurité complète, afin de garantir l'obserNateur de toute lumière étrangère. Nos résultats sont donc incontestables, quoique les plus petits détails ne présentent pas la même certitude que pour les taches.
§ iX. ^ — Dircclio/i gciu'rab des prolubcrances.
Les protubérances éruj)tives ne .semblent suivre aucune loi relativement à leur direction. Les forces auxquelles elles obéissent agissent dans tous les sens; elles lancent ordinairement les jels lumineux dans des directions opposées, tantôt convergentes, tantôt ilivergentes, bien souvent spirales, à axe vertical ou hori/.ontal. Il n'en est pas de même des protubérances qui présentent la forme de flammes et de panaches : ces masses exclusivement composées d'hvdrogène, formées de filets paisibles, qu'on rencontre principalement dans les latitudes moyennes, au-dessus de 3o degrés, ont ordinairement
— io6 —
une direction bien déterminée. Nous avons voulu voir s'il y avait quelque chose de régulier dans cette direction ; pour cela, nous avons fait unp statistique de toutes les protubérances enrefijistrées depuis le mois d'août 1871 jusqu'au mois de décembre 1873. Voici le résultat de ce travail :
Première série.
Protubérances ayant une direction définie
Périodes et leur durée. vers les pôles. v* rs l'équateur.
Du i*"' août au 3i décembre iS'ji ... -^ S^o — loi
i*'"' janvier au 23 avril 18^2 -r- 842 — 56
24 avril au 1 2 août -1- 532 — 1G7
i3 août au 3i décembre' -;- 2(1)2 — 89
Somme -t-i536 — 4'^
Rapport : 3. 72.
Dcii.rièine série.
Da i*^' janvier au 23 avril 1873 -i- 342 — 67
24 avril au 10 juin H- 1 14 — 4^
1 1 juin au 3i décembre 4- 240 — t 10
Somme -r- 696 — 220
Rapport : 3. 16.
Il résulte de ce tableau qu'en movenne il v en a trois et demie inclinées vers les pôles pour une tournée vers l'équateur. Mais, pour apprécier plus exactement cette conclusion, il faut tenir compte des faits suivants :
i'' Les protubérances n'ont ])as toutes une inclinaison déterminée; plusieurs sont droites ou accouplées deux à deux en sens contraire dans les tourbillons, et celles-ci ont été omises.
2.^ Aux pôles, les filets des panaches sont verticaux ou très-
légèrement inclines ; quelquefois ils resseinhlent a une pluie qui retombe verticalement. Cette disposition a été observée tant de fois que nous la regardons comme absolument incontestable; elle est parfaitement d'accord avec la loi qui semble ressortir de la discussion précédente; car, si les protubérances tendent vers les pôles, là elles doivent perdre \ouv direction définie dans un sens ou dans l'autre.
3° En considérant le nombre total des protubérances dans des périodes identiques, on remarque que la proportion des protubérances inclinées devient plus petite dans les dernières années, et le rapport des deux directions diminue un peu.
4"^ Vers la fin de l'année 1873 et au commencement de 1876, en même temps que les jets devenaient rares, leur direction a été très-incertaine, et la direction droite ou perpendiculaire au bord a dominé partout d'une manière frappante Nous avons vu babituellement les filets s'élever perpendiculairement et arriver à une hauteur supérieure à i ou 2 minutes d'arc sans offrir la plus petite inflexion ! Cela a été remarqué aussi par 31. Bredicliin.
La conclusion qui résulte de ces faits est qu il existe aux époques d'activité dans le Soleil des courants nombreux, mais dont la direction dominante est vers les pôles : les observations actuelles prouvent que ces courants disparaissent aux époques de calme.
^Malgré l'évidence de cette conclusion, qui n'est que l'expression des faits, on l'a combattue avec vivacité ; mais les objections, loin de nous paraître fondées, nous ont semblé quelquefois inintelligibles. Ainsi l'on a été jusqu'à dire qu'on ne saurait définir la direction d'une protubérance! Il nous est donc impossible d'écarter ces difficultés tant qu'elles ne seront pas formulées d'une manière plus facile à saisir. Quelques-uns de nos opposants n'ont jamais observé une
— lo8 —
protuljérance, et c'est ce qtii fait leur excuse. D'autres n'ont jamais eu à leur disposition un instrument passable S'il s'agissait d'un cas particulier, on pourrait comprendre ces dénégations; mais, d'une manière générale, elles ne sont pas admissibles. En effet, il y a plusieurs causes qui peuvent expliquer certaines divergences : i^les observations n'étant pas faites aux mêmes époques, le désaccord viendra de ce que la loi que nous avons indiquée n'est pas une loi persistante et universelle : elle peut se trouver en défaut pendant quelques jours; 2" la différence des instruments n'est peut-être pas sans influence : lorsqu'on emploie un grossissement trop considérable relati^(Mîlent au diamètre de l'objectif, on ne distingue plus nettement la structure filaire de certaines protubérances, et c'est surtout parla direction des filets lumineux qu'on peut, dans beaucoup de cas, apprécier 1 inclinaison; 3° il peut V avoir quelque difficulté à s'orienter au moment de Tobservation.
Du reste, M. Sporer et 31. Bredichin, ])ar des observations absolument indépendantes des nôtres, sont arrivés après nous au même résultat. Aussi , quoiqu'on puisse être en désaccord sur certains détails, la loi générale nous parait incontestable. Le but principal qu'on doit se proposer maintenant, c'est de déterminer la durée de la période pendant laquelle oscille le pliénomène.
On trouve même que la chromosplière s'incline d'une manière bien marquée vers les pôles, lorsqu'elle est régulière et qu'elle possède une élévation assez considérable. Dans la crainte d'élre trompés par une illusion, nous avons comparé les dessins de M. ïacclnni avec les nôtres : ces dessins, exécutés au même moment, étaient parfaitement d'accord en ce point; cette structure est donc bien réelle, puisqu'elle offre les mêmes apparences à différents observateurs.
— i.-iO -
La dircclioii doiniiiaute des protubérances sii[)pose qu'il existe, dans l'atmosphère du Soleil, à certaines époques, un courant systématique allant de l'équateur aux pôles; ce courant serait plus puissant aux époques où Tac ti\ ité solaire est j)liis développée, tandis (ju'aux époques de (aime il serait souvent contrarié ])ar un autre courant ayant une direction opposée, et même il manquerait complètement aux temps de calme. Il ne faudrait pas cependant comparer cette circulation avec cell(^ c[ui a lieu dans l'atmosphère terrestre. Nos Aents alizés forment un ensemble de courants et de contrecourants limités dans des zones nettement tranchées; nous n'avons encore rien observé de semblable dans le Soleil. Il parait v avoir un courant unique et général. On sera plus disposé à admettre l'existence d'un tel courant si l'on se rappelle que les taches nous ont présenté une tendance générale vers les pôles [voir t. T'. p. 1G2), et que les protubérances elles-mêmes laissent voir une maiche vers les pôles dans les maxima secondaires.
Les observations sont encore trop peu nombreuses, elles embrassent une période trop courte pour que nous puissions formuler aucune loi défnùtive; nous ne pouvons que noter le fait. Il est d'autant plus difficile de découvrir ces lois, que le voisinage des taches et la violence des éruptions qui les accompagnent viennent souvent modifier la direction régulière. Nous avons fait nos observations à une éjîoque oii l'activité solaire était maximum, ])uis pendant la période suivante, où elle a été modérée, et enfin lorsqu'elle était très-faible : il reste à savoir si toutes ces apparences ne changeront pas ou si elles doivent continuer à se produire régulièrement. Au.ssi est-il intéressant de poursuivre ces observations, au moins jusqu à ce qu'elles embrassent une période de onze ans.
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CHAPITRE YI
RELATIONS QLI EXISTENT ENTRE LES TACHES ET LES PROTUBERANCES ET LE DIAMÈTRE SOLAIRE.
§ I. — Exposition des faits.
Nous avons exposé, dans le Chapitre précédent, un ensemble de faits que nous pouvons résumer de la manière suivante :
I. Les protubérances, les taches et les facules les plus brillantes, et surtout les éruptions, se produisent principalement dans les mêmes régions solaires.
II. Les maxima de ces phénomènes se produisent aux mêmes époques. Cette dernière loi cependant n'est vraie qu'avec quelques restrictions :
i'^ Le maximum des protubérances dure plus longtemps que celui des taches.
2*^ Cette coïncidence ne se vérifie que si l'on examine les durées entières de la rotation du Soleil; pour les observations individuelles, elle semble être en défaut, parce que les taches et les protubérances ne peuvent s'observer simultanément, les taches n'étant visibles que dans l'intérieur du disque, tandis qu'on jie peut suivre les protubérances que sur le contour.
De tous ces faits, nous devons conclure qu'// existe une relation étroite entre ces deux ordres de phénomènes : c'est cette relation que nous nous proposons d'étudier en détail dans le présent Chapitre.
C'est pour avoir les ricmciils nécessaires à rettc étude que nous a\ons entrc^pris le lourd lra\ad de dessmer ( liafiue jour les protubérances sur la même fljjjure ou nous avons d'alxM'd représenté les taches, nous écartant ainsi de la méthode plus facile, adoptée par les autres astronomes, de représenter j)ar une ligne droite le contour apparent du Soleil. Nous pouvons ainsi, pour tout(*s les journées où le Soleil est visible, réunir l'un à coté de l'autre les deux ordres de phénomènes ; nous pouvons voir les modifications qui se produisent dans la chromosphére lorsqu'une tache passe de la partie invisible à la partie visible du globe solaire, ou bien lorsqu'elle se rapproche du bord pour disparaître de l'autre côté. Nous avons publié en détail les résultats des observations les plus im|)ortantes pour l'époque comprise entre le j janvier 1869 et le 3i décembre i8'y2 (') ; plus tard nous avons fait la même discussion pour les ol)servations de iSy^; puis, dans le Bulletin de rObser\atoire, nous avons chaque mois donné une histoire des phénomènes solaires les plus importants. Ces longs détails seraient déplacés dans l'Ouvrage que nous publions en ce moment ; nous renvoyons donc à nos Mémoires ceux de nos lecteurs qui voudraient les étudier , et nous nous contentons de résumer ici nos conclusions. Nous prions encore le lecteur de vouloir bien se rappeler ce que nous avons dit au ^Chapitre IV, § ITI, TV et V du Livre II, surtout aux pages 102 et 1 10-120 du tome Y\ Ce que nous allons ajouter ici sera comme le complément naturel de ce qui a été dit sur la structure des taches, sujet que nous ne pouvions épuiser alors, n avant pas encore tous les éléments nécessaires à nos conclusions.
(') f'oir les Atti île l'Acailcinie Poiililicalc des yuovi Lincei, séances du iq janvier et du 3o mars 1873.
Parlons d'abord des relations individuelles qui existent entre chaque tache et les protubérances qui l'accompagnent ; nous nous occuperons ensuite des phénomènes généraux.
I. Il faut distinguer les protubérances d'après la nature des substances qui les composent. Les protubérances uniquement composées d' hydrogène peuvent se produire sur toute la surface du Soleil, même dans les régions où l'on ne voit jamais de taches proprement dites. M. Trouvelot Aient d'annoncer qu'il a observé des taches à peu de degrés du pôle ; il ne donne pas la distance exacte, il l'estime à lo degrés. Mais ces objets ne sont pas des taches véritables, ce sont des régions plus obscures de la photosphère quil appelle fâches voilées (*) et que nous avons remarquées plusieurs fois, et même vues former de véritablescratères sans région absolument noire à l'intérieur [voir t.I", p. i I 3, vers la fin). Le maximum ab.solu de iiauteur de ces protubérances hydrogénées est même en dehors de la zone des taches, et occupe la zone de 3o à 4o degrés de latitude héliographique. Tl n'y a donc aucune relation directe entre celles-ci et les taches.
II. Les protubérances riches en vapeurs métalliques, c'està-dire les éruptions proprement dites, accompagnent invariablement les taches. Lorsqu'une grande éruption se manifeste au bord oriental, on peut être certain qu'une tache va apparaître, et on l'observe infailliblement le jour suivant. On ])eut être trom])é dans cette attente par les éruptions moins considérables à cause de leur disparition raj^ide, jamais par les grandes. Sous le nom d'éruptions, nous ne désignons pas seulement les jets très-élevés, mais encore ces pointes basses, vives et roides dont nous avons déjà parlé; ces phénomènes
(') American Acadeinj, Proceediiigs, ii oclob.-e iSyj.
sont les seuls permanents, tandis que les jets élevés ont une eourte durée et peuvent passer inaperçus. Les jets de vapeurs métalliques sont toujours accompagnés d'une grande quantité d'hydrogène et de la substance qui ])roduit la raiel),.
III. Nous venons de dire que les éruptions métalliques se produisent dans le voisinage des taches ; la réciproque n'est pas toujours vraie, car on voit quelquefois des taches qui ne sont ni précédées ni accompagnées par ces éruptions. Il est cependant très-rare qu'elles ne soient pas précédées et accompagnées par des masses d'hydrogène incandescent et par des bouleversements très-visibles dans la chromosphère. Les taches rondes, que nous avons appelées taches nucléaires, sont celles qui se manifestent le plus souvent sans aucune protubérance ; quant à celles qui sont irrégulières, dont la forme annonce de grands mouvements et des bouleversements intérieurs, elles sont toujours accompagnées de protubérances contenant des vapeurs métalliques. Ces exceptions peuvent tenir à deux causes très-différentes :
1° Ces taches ne sont peut-être accompagnées d'aucun mouvement violent capable de donner naissance à des jets élevés.
dP Les éruptions étant des phénomènes essentiellement intermittents, il peut arriver qu'elles fassent accidentellement défaut juste au moment de l'observation.
La première de ces causes est confirmée ])ar l'observation; en effet, l'absence de phénomènes éruptifs se vérifie souvent lorsqu'elles disparaissent au bord occidental, après avoir donné des indices d'épuisement et de langueur. Les taches deviennent alors nucléaires, rondes et tranquilles, ne sont plus entourées d'aucun phénomène qui révèle une ^ ive agitation dans la partie voisine de la chromosphère; le calme le plus complet semble généralement régner autoui' d'elles
comme à leur intérieur, ou du moins, s'il se manifeste quelque mouvement, il est bien peu sensible. Il n'en est pas de même des taches qui sont en voie de formation ou du moins dans une période de grande activité à l'époque où elles se rapprochent du bord ; dans ce cas, on aperçoit toujours des mouvements considérables dans la chromosphère ; nous regardons l'assertion contraire comme une erreur.
IV. Les taches à noyaux multiples, irrégulières et déchiquetées, présentent, lorsqu'elles arrivent au bord, des flammes nombreuses ; elles sont souvent assez basses et peu étendues, mais l'ensemble est disséminé sur un espace considérable. — - r:
Nous avons été amené à énoncer ces conclusions après avoir
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étudié et surveillé avec soin plusieurs centaines de taches à l'époque de leur entrée et de leur sortie. Nous avons constaté une relation étroite entre ces deux ordres de j^hénomènes même à l'époque où l'on n'avait pas encore pensé à élargir la fente du spectroscope ; aussi, dès les premiers mois de l'année 18G9, avions-nous établi plusieurs de ces conclusions et surtout les suivantes :
V. Les raies de l'hvdrogène sont très-vives et très-élevées dans le voisinage des taches, elles s'étendent quelquefois jusqu'aux noyaux, à l'intérieur du disque solaire [fig- 208), et les facules les plus brillantes qin précèdent les taches présentent des raies métalliques. Lorsqu'on eut introduit l'usage d'observer avec une fente plus large, les mêmes faits furent
observés et confirmés par nous, par MM. Respiglii, Sporer, Taccliini, etc.
En reprenant cette étude avec plus de soin et en observant assidûment les plus petits détails, nous avons constaté que la formation d'une taclie n'est pas seulement accompagnée d'une éruption d'iivdrogène : il v a toujours quelque chose de plus, et nous pouvons affirmer avec certitude qu'aucune tache ne se produit sans être accompagnée d'une éruption métallique.
Les éruptions plus riches en sodium, en fer et en calcium correspondent à des taches plus noires et plus profondes en apparence.
Lorsqu'il s'agit de taches ayant une grande étendue, les vapeurs métalliques s'élèvent à des hauteurs considérables, 60, 70 et 90 secondes, rarement au-dessus; dans les cas ordinaires, les jets sont moins élevés, et prennent la forme d'amas brillants, de rayons, etc.; il est facile de les distinguer des protubérances ordinaires, rien qu'en examinant leur couleur et la vivacité de leur lumière, ce qui leur a fait donner par M. Sporer le nom àe flamboyantes. Ainsi donc, lorsque nous parlons des éruptions qui accompagnent les taches, il ne s'agit pas de ces couches minces et difficiles à reconnaître signalées par M. Tacchini, mais de masses de vapeurs métalliques qui s'élèvent assez haut pour qu'on puisse facilement les remarquer. Et, en effet, lorsque les circonstances sont exceptionnellement favorables, on trouve toujours des traces de vapeurs métalliques dans la chromosphère et même dans les protubérances composées d'hydrogène lorsqu'elles sont un peu vives.
VI. Une chose importante à signaler pour la théorie des taches, c'est que l'étendue de la région troublée par une éruption est beaucoup plus considérable que celle qui est occu-
née par la partie obscure du noyau et de la pénombre, et que tout autour régnent une multitude de facules. Cette remarque se trouve confirmée par le spectroscope, cpii nous montre que l'étendue des jets métalliques est très-bornée en comparaison de la région troublée de la chromosphère, dont l'étendue est justement proportionnelle à la région occupée par les facules.
VII. Nous avons déjà distingué deux espèces de facules : les brillantes eX. tranchées ^ et les diffuses (Chapitre précédent, § VIII, 7°, p. i54). Les premières sont visibles même sur le bord et présentent quelquefois l'aspect de véritables proéminences, tandis que les autres ne se voient pas au bord, mais seulement à luie petite distance. Or, lorsque ces facules trèsbrillantes se présentent sur le contour du disque, on trouve qu'elles sont le siège de grandes éruptions métallicpies, et que les environs sont riches en protubérances hydrogénées.
Quant aux fiicules ordinaires ou diffuses, il arrive souvent qu'elles ne sont accompagnées d'aucune éruption, d'aucune raie métallique, mais simplement de protubérances composées d'hydrogène et de D3. Réciproquement, on a souvent l'occasion d'observer des protubérances hydrogénées qui ne correspondent à aucune facule visible. Il est cependant certain que les deux ordres de phénomènes se produisent habituellement dans la même région, et qu'il y a entre eux une relation constante.
L'explication de cette anomalie n'est pas difficile. Nous venons de dire que les facules faibles ne sont pas visibles sur le bord solaire lui-même, mais seulement à l'intérieur du disque : par conséquent, si une protubérance hydrogénée se trouve suj)erposée à une facule, celle-ci sera invisible, et il faudra attendre le jour suivant pour qu'elle paraisse sur le disque; mais nous connaissons la variabilité de ces jets, ils
peuvent s'évanouir pendant le trajet ou changer de place. D'un autre cote, une facule peut être visible près du bord occidental, mais, à moins que le jet ne soit très-élevc, nous ne pouvons voir la protubérance hydrogénée correspondante que lorsqu'elle arrive sur le bord. Or, dans cet intervalle, le jet peut encore changer et s'évanouir. Il est donc très-rare de pouvoir constater exactement la correspondance individuelle entre les jets d'hydrogène et les facules, et il faut se contenter d'une correspondance générale, dont l'existence est certainement aujourd'hui démontrée. En effet, les régions des facules un peu vives, lorsqu'elles arrivent au bord, fourmillent de jets d'hydrogène, et le contour des taches est là pour en fournir la preuve à tous moments.
VIII. Un point important à éclaircir, c'est de savoir si l'éruption a lieu sur les taches ou sur les facules. Pour répondre à cette question, il faut faire attention à plusieurs choses :
1^ D'abord, l'éruption ne peut pas se définir directement, parce que généralement l'ouverture éruptive n'est pas visible. Si elle est sur le bord solaire, nous ne pouvons pas la voir, nous la verrons seulement quelque temps après, lorsque par la rotation elle sera entrée sur le disque : d'ordinaire cela demande l'intervalle d'un jour.
2° Or le trajet de l'ouverture ne se fait pas toujours dans une direction normale au bord, mais ordinairement suivant une ligne oblique et courbe, qui est la projection du parallèle solaire qu'elle décrit. Il y aura donc en général, le jour suivant, un changement dans l'angle de position, en supposant que l'éruption continue, ce qui est assez incertain. Ainsi, si l'on voit l'éruption en général, on n'en voit pas la source.
3° Je dis en général, car il peut se présenter le cas, trèsrare à la vérité, qu'une éruption provienne d'une tache vi-
sible près du bord; mais alors elle doit être très-haute pour dominer tout l'espace qui sépare la tache du bord solaire et paraître en dehors du bord. Cela arrive souvent pour l'hydrogène (tWr ci-dessus, III), mais très-rarement pour les métaux. Les éruptions sont souvent visibles au milieu du disque sur les taches, mais leurs caractères sont tout particuliers, et dans leurs détails elles doivent être interprétées d'après la théorie et ne peuvent servir à la fonder.
4° Le cas le plus fréquent, c'est que, lorsqu'on voit une éruption métallique sur une tache, ce n'est pas la tache visible qui en est la source véritable, mais une autre tache derrière elle qui la suit immédiatement et qui est invisible, parce qu'elle se trouve sur le bord. L'observation montre que telle est la disposition ordinaire. En nous fondant sur ces considérations, api'ès une longue hésitation, nous nous sommes convaincu que V éruption métallique a lieu sur les noyaux des taches, et l'éruption hydrogénée sur les facules. Cette conclusion ne doit pas être acceptée d'une manière absolue, et nous ne prétendons pas non plus que cette superposition soit invariable. Les jets métalliques sont mêlés d hvdrogène et projetés comme des arcs paraboliques, et alors il est difficile de saisir quel est vraiment le point de sortie et celui où ils vont se déposer.
Tels sont les rapports que l'observation révèle entre les deux grands phénomènes de la physique solaire : les taches et les éruptions: mais on peut ici se poser une question.
Nous avons souvent parlé d'érujjtions, de jets lancés verticalement, etc., mais ne se pourrait-il pas que ces masses, au lieu d'être lancées de bas en haut, fussent aspirées d'en haut? En d'autres termes, on peut se demander si les protubérances ne sont pas produites par voie d'aspiration, par des tromlies formées dans l'atmosphère qui existe au-dessus de la
roiiclio rose; ou bien si elles sont dues à une poussée, à de véritables explosions, à des forées agissant dans l'inlérieur du elobe solaire et laneant au dehors des masses in( andescentes plus ou moins eonsidérables. Celte question touche à une théorie délicate qui nous paraît j)eu probable, mais elle semble au fond assez indifférente pour ce qui regarde le fait fondamental qui nous prouve que la matière monte. Mém(î dans le cas d'une aspiration, les vapeurs métalliques sont «ertainemenL soulevées au-dessus du niveau général ; les faits que nous venons de signaler sont parfaitement certains, et nous procéderons plus sûrement en tirant de ces faits les conclusions qui en découlent avec évidence, afin d'en former ime base rationnelle pour l'explication des taches.
§ II. — Théorie des taches solaires.
Nous sommes maintenant en état d'exposer nos idées sur la constitution des taches solaires.
Tant que l'observation des taches est restée limitée à l'examen des no\ aux et des pénombres, la question n'a fait que peu ou point de progrès : c'était comme si l'on a\ ait étudié une fabrique en n'examinant que sonplan sans connaître son élévation.
On pouvait bien examiner les changements de forme , la distrdjution, les périodes d'activité et de calme, etc.; mais, étant toujours dans la plus grande ignorance sur tout ce qui se passait au-dessus d'elles, on restait sans renseignements sur leur origine et leur mode de formation. .Si l'on risquait une explication, elle était purement hvpothétique; ce n'était jamais ce que doit être une théorie physique, l'expression d'un fait bien constaté. Le spectroscope nous ayant révélé
l'existence des éruptions métalliques et le fait matériel de leur coexistence avec les taches, nous trouvons là un point d'appui solide, et la question se trouve actuellement ramenée à relier entre eux deux faits parfaitement incontestables l'un et l'autre, et à mettre en évidence les liens intimes qui les unissent.
La conviction à laquelle nous sommes arrivé après cette longue série d'études est celle-ci : La tache est formée par la matière même que l'éruption projette sur le disque solaire; la région obscure est due à V absorption exercée par les vapeurs qui sont sorties du sein du corps solaire et sont interposées entre V observateur et la photosphère .
Pour prouver cette thèse, nous ferons d'abord observer que, comme l'éruption se voit sur le bord, ainsi elle doit naturellement continuer quelque temps après, même lorsque la rotation du Soleil a porté sur le disque les points qui étaient sur le bord. La permanence de l'éruption est constatée par le fait que les raies lumineuses partent souvent des novaux et vont rejoindre celles qui brillent hors du limbe lui-même.
Cette masse ainsi projetée se trouve alors placée entre la photosphère et l'observateur, et elle doit exercer une absor[)tion élective selon la nature des gaz. Or de cette absorption nous trouvons une preuve évidente dans cette remarque, que nous a\ ons eu souvent l'occasion de faire, que les mêmes raies qui sont brillantes dans les protubérances sont aussi celles qui deviennent plus sombres et plus larges dans les taches. C'est donc la même substance qui agit dans les deux circonstances; seulement, dans le premier cas, nous voyons le spectre direct, tandis que dans le second nous observons le même spectre renversé par l'absorption. C'est ainsi que les mêmes métaux, sodium, magnésium, calcium, fer, etc., qu'on observe plus habituellement dans les protubérances éruptives, sont aussi
ceux qui produisent à l'intérieur des taches la dilatation des raies noires (ro/r le Chapitre ])récédent, pages 93 et suivantes).
Ce point une fois admis , il est très-facile de concevoir comment une éruption peut donner naissance à une tache. La matière soulevée au-dessus du niveau général, par une cause ou par une autre, ravonne directement vers nous tant qu'elle est sur le bord oriental en dehors du disque et qu'elle se projette pour nous sur le ciel : c'est alors une protubérance. Mais la rotation solaire la déplace et l'amène en un point où elle s'interpose entre la photosphère et l'œil de l'observateur-, elle doit alors absorber les radiations photosphériques, donner naissance à des raies obscures et diminuer l'éclat visible de la partie du Soleil sur laquelle elle se projette : c'est une tache; elle doit produire pour le sodium, par exemple, l'effet qu on observe quand on brûle du sodium devant la fente du spectroscope dirigé sur le Soleil : les raies du métal paraissent diffuses et élargies sur le disque solaire. Comme la masse éruptive renferme un gi'and nombre de substances, elle doit absorber non-seulement les raies métalliques, mais aussi des rayons dans toutes les parties du spectre, et c'est ce qu'on reconnaît dans l'observation spectrale en voyant le champ de l'instrument devenir plus sombre dans la région correspondante.
Ainsi donc cette particularité fondamentale qui relie le phénomène des taches à celui des éruptions est parfaitement certaine, et elle est absolument indépendante des hypothèses que l'on émet'i*ra pour expliquer le soulèvement des masses éruptives. Telle est la partie essentielle de la théorie que nous voulons présenter ; il ne reste plus qu'à rendre compte d'un certain nombre de détails que nous allons exposer aussi brièvement que possible, et, pour plus de clarté, nous donnerons les explications sous forme de questions et de réponses.
T. Comment se fait-il que les taches ne sont pas toujours
accompagnées d'éruptions? L'observation directe nous avait déjà appris, indépendamment de l'analyse spectrale, que chaque tache traverse dans son existence deux périodes bien nettement tranchées : la première est celle de la formation, où l'agitation est à son comble ; la seconde est une période de tranquilUté et d'épuisement où les mouvements sont beaucoup moins violents. Cette seconde phase est surtout caractérisée par la figure ronde et l'aspect cratériforme que présente la tache.
Cette remarque rend facile la réponse à la question que nous venons de poser. Si une tache se présente au bord du disque pendant qu'elle est encore dans la période de formation et d'agitation, on devra constater l'existence de masses éruptives, tandis qu'il n'y aura rien de semblable si elle y arrive dans la seconde phase (n^'R' du paragraphe i)récédent),
]Mais nous pouvons compléter cette explication en entrant dans des détails plus circonstanciés. Dans les bouleversements solaires, comme dans les phénomènes que présentent nos volcans, après la première période de grande activité, où de grandes quantités de vapeurs sont lancées dans l'atmosphère, l'éruption continue d'une manière plus calme et sans mouvements violents ; puis l'orifice se ferme progressivement et complètement. Il y a donc une première phase plus ou moins violente qui lance la matière chromosphérique au-dessus du niveau ordinaire; elle est caractérisée par des tourbillons et par des jets paraboliques. A cette éruption active succèdent des émanations paisibles et tranquilles qui produisent des flammes, des amas brillants, des cônes et des rayons. L'observation prouve que ces éruptions moins violentes se manifestent de préférence au-dessus des taches rondes : parvenues à la période de tranquillité qui précède leur disparition, elles sont encore couronnées de facules;
mais, lorsque celles-ci disparaissent, les taches, en arrivant au bord, ne présentent plus que des flammes chromosphériques à peine visibles ; quelquefois même on n'aperçoit rien qui ressemble à mu» protubérance. Enfin toute proéminence peut disparaître, car la nappe absorbante ne reste pas toujours suspendue comme un nuage dans l'atmosphère qui environne le Soleil; elle descend par son poids et s'appuie sur la couche brillante comme une masse d'huile sur Teau : la masse d'huile forme dans la couche liquide située au-dessous d'elle une cavité dans laquelle elle semble reposer comme dans un vase : il en est de même de la nappe absorbante , dont le
Fig. 209.
poids produit dans la photosphère une dépression bien marquée, une espèce de cuvette qui la limite et la contient, ainsi que cela se voit dans \^fig. 209.
IL La seconde objection est ])lus sérieuse. De ce que nous venons de dire, il semble résulter que les taches devraient toujours être, comme les brouillards et les nuages, plus denses au centre et diffuses sur les bords : c'est ce que disait Galilée; or c'est précisément le contraire qui a lieu, car la ligne de séparation entre le novau et la pénombre est parfaitement tranchée, ainsi que celle qui limite extérieurement la pénombre. Cette objection nous parait facile à réfuter; mais avant tout il est nécessaire de préciser les faits.
Nous avons déjà fait observer (t. I, p. 289) que, si la limite entre le noyau et les courants qui envahissent l'intérieur de la tache est très-tranchée, il n'en est pas tout à fait ainsi de la limite entre la pénombre et la photosphère. Le spec-
troscope nous montrait les raies sur ces lâches efïilées près du bord de la pénombre extérieure; et, à mesure qu'on emploie de plus forts grossissements, cette limite devient toujours moins tranchée. La photographie est venue enfm confirmer cette remarcpie. Nous pouvons reproduire ici ^Jig- 210) la photographie d'une tache qui nous a été envoyée par M. Capello, de Lisbonne (23 avril 18-2, à to''5'").
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A son Ijord extérieur, la tache est donc tout juste aussi tranchée que peut l'élre une masse de ^a])eurs ou un nuage. Voici maintenant comment on j^eut se rendre raison de sa constitution intérieure.
INous savons que les taches, qui sont irrégulières à la première époque de leiu' existence, se transforment progressivement ; leurs noyaux sont souvent multiples, déchiquetés, de forme polygonale; ils se régularisent ])cu à jieu et finissent
ISI
p;ir tlevciiir roiitls et cratériformes. Nous avons mi (jucl est
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le mécanisme par lequel s'accomplit cette régularisation [voir
t. I, p. 82 et suivantes) : c'est un afflux de la matière photosphérique ambiante qui se précipite clans la cavité. Si cette cavité était vide, l'afflux aurait lieu avec une vitesse immense ; mais, la cavité étant remplie de vapeurs, celles-ci opposent une résistance au progrès des courants : cette résistance cependant n'est pas indéfinie. Ces masses ont été lancées en haut par l'éruption, elles se sont refroidies par leur dilatation, et aussi parce qu'elles sont arrivées à la surface extérieure libre qui rayonne vers l'espace. Dans l'intérieur de la tache, il y a donc une résistance venant de cette masse refroidie, et une autre qui vient de la force mécanique de projection, du dedans au dehors, que possède la matière lancée dessus. Cela explique le rebroussement des langues et le désordre des courants dans l'intérieur de la tache; mais, lorsque l'éruption diminue d'intensité {au moins par intervalles), ces masses refroidies et plus lourdes commencent à descendre dans la photosphère, et alors celle-ci les envahit par ses courants, de sorte que la section verticale d'une tache serait à peu près représentée dans ces deux états par iesjig. 211 et 212.
On avait conclu de ces particularités que le centre ou le novau de ces taches était la bouche d'un cratère ; les observations spectrales nous ont amené à modifier en partie cette conclusion. Cet orifice doit être toujours invisible : i*' au bord dudisque, car ilestvu par imeligne tangente à son ouverture; 2° au milieu du disque, car il nous sera caché par la masse même qui est rejetée. Du reste, quoi([ue nous ne voyions pas l'orifice, nous voyons bien l'éruption elle-même, et le spectroscope la révèle par les raies brillantes de l'hydrogène et des métaux qu'on voit souvent dans l'intérieur des taches en grande activité. Le spectroscope nous prouve encore que le centre éruptif ne se trouve pas nécessairement dans le noyau même de la tache, il peut se trouver en im point quelconque
du voisinage. L'observation montre que les jets de matière ehromosphériqiie existent souvent au-dessus des facules brillantes; nous avons vu combien il est difficile de constater d'une manière précise le point où se produit l'éruption. De plus, la matière rejetée ])eut être lancée obliquement, elle peut tomber loin de l'orifice (comme nous l'avons constaté tant de fois) et être transportée par les courants loin du centre d'émission.
Dans ces éruptions, il faut encore distinguer les jets d'hydrogène, cpii en général ne forment pas tache, des matières métalliques. Nous voyons souvent une tache ayant à peine I ou 2 degrés héliocentriques de diamètre succéder à une éruption qui en occupe 6 ou 7 ; mais de cette grande étendue une petite portion seulement présente des jets métalliques. Nous pouvons donc être certains que les centres d'émission ne se trouvent pas uniquement dans les noyaux, mais qu'ils peuvent être dispersés dans le voisinage. D'après notre manière de voir, le noyau d'une tache est la région où la matière absorbante lancée par la force éruptive vient se placer entre l'œil de l'observateur et la photosphère du Soleil. Pour abréger, on peut bien appeler nuage cette masse de vapeur; mais, pour prévenir les malentendus, nous préférons le terme indifférent de nappe. Cette nappe absorbante ^ composée de matière éruptive, ne reste pas nécessairement et toujours tranquille et ramassée au-dessus de l'orifice d'où elle est sortie : les vapeurs peuvent être lancées dans toutes les directions et entraînées à de grandes distances. Nous avons vu plus d'une fois des jets paraboliques très-allongés occuper une étendue de 2 à 3 degrés, et même davantage; dans ce cas, nous pouvons assurer que les vapeurs vont se répandre à une grande distance de l'orifice d'émission. Le noyau est donc simplement la partie la plus dense et la plus absorbante de la
matière ériiptive, ce qui cependant n'empêche pas qu'il puisse quelquefois correspondre au siège de l'éruption .
Lorsque les orifices d'éruption sont nombreux, il doit arriver que plusieurs jets de vapeur, issus d'eux, se réunissent de manière à former une seule nappe; de même, plusieurs nappes, d'abord séparées et irrégulières, peuvent se réunir en une seule nappe plus considérable, avant en son centre une épaisseur ou une densité plus grande, ce qui constitue le noyau. Le spectroscope nous montre, en effet, ces jets multiples, et nous avons remarqué plus d'une fois que les grandes taches résultent souvent de la réunion d'un o;rand nombre de petites.
Donc, pour nous résumer en peu de mots, chaque tache suppose une éruption, de l'intérieur à l'extérieur, de matières gazeuses et métalliques. Tant que dure la période violente de l'éruption , les masses lancées se croisent dans toutes les directions, et elles sont mêlées de filets de matière photosphérique, qui constituent les courants et les ponts et donnent aux taches des formes bizarres et irrégulières ; pendant cette période, les pénombres sont mal définies, et toutes les théories rendent également bien compte des phénomènes. Mais, lorsque cette première effervescence est apaisée, commence un double travail : i** la masse projetée se refroidit par la dilatation qu'elle éprouve et par son séjour dans une région où la température est moins élevée; elle retombe alors, tend à se réunir et à s'enfoncer dans la photosphère, de manière à rétablir le niveau qui a été dérangé dans la période précédente; 2° il résulte de là un mélange de la substance gazeuse refroidie avec la matière photosphérique qui l'environne. Alors, au mouvement confus et désordonné de la première phase, succède un afflux plus ou moins régulier de la matière photosphérique qui se précipite sous forme de
langues pour aller remplir le vide du au refroidissement des vapeurs métalliques : tel est, en effet, l'aspect que présente la pénombre, lorsqu'on l'observe avec un puissant instrument (t. ^ifig' 47 <?t P- 92). A ce sujet nous crovons devoir reproduire [PL I) la belle figure de M. Langlev, qui a exprimé d'une manière très-saisissante ces rebroussements et ces agitations déjà indiquées dans nos, Jl g. 27, 28, 47? ftf- Les constatations que M. Langlev a faites au moven de son puissant instrument sont venues confirmer nos propres descriptions ( ').
(') La figure de M. Langley, que reproduit la PL I, étant devenue célèbre et la base de certaines discussions, demande quelques explications. Elle représente une portion de la tache observée par M. Langley les 23, 2\ et 25 décembre iS^^. D'après ce que nous dit l'auteur lui-même (p. igS du t. IX de Y American Journal of science, march 1875), « elle est appelée tache typique, car elle est moins un dessin exact de ce qu'on pouvait voir dans un moment déterminé, qu'un assemblage des divers types présentés dans leur connexion ordinaire. Le tout a été puisé dans les observations; mais, pendant que les détails de la photosphère environnante ont été suppléés par d'autres études, tout ce qui se rapporte au corps principal est lu reproduction la plus exacte que je pouvais faire des formes de l'ombre et de la pénombre ».
Il est donc évident, d'après l'aveu de l'auteur, que le dessin n'a aucune prétention à reproduire un assemblage particulier, mais qu'il représente seulement le type général de la structure de la pénombre et des noyaux ou ombres. Après tout ce que nous avons dit dans cet ouvrage, les lecteurs ne seront pas surpris de cette structure. Seulement, grâce à la rare habileté de l'artiste astronome, la disposition des filets se trouve reproduite avec une admirable délicatesse ; leur épaisseur, mesurée sur la figure, estde^àj seconde d'arc, et il ne faut pas s'étonner qu'avec une lunette plus grande (i3 pouces anglais) on ait pu résoudre en filets plus minces ce qui, dans des lunettes moindres '94 pouces), parait une seule niasse homogène. D'ailleurs, abstraction faite de la force de l'instrument, nous avons bien souvent déplore de ne pouvoir reproduire exactement la délicatesse et la complication de ces formes, mais un tel travail, s'il peut se faire pour un essai parliculier, serait impossible pour toutes les taches, le temps nécessairepour cela manquant absolument, et la photographie n'en saisissant rien. Les têtes des filets, grossies et souvent rebroussées, sont parfaitement ce que nous avons tant de lois signalé (t. I,y%. 17, et p. g^, 8S et Ç>i). Cette espèce de chute, semblable à celle que présentent les ciétes des vagues d'une mer agitée, et que le ton du dessin fait admirablement ressortir, est très-bien prononcée, et nous voyons avec plaisir confirmé ici ce qui nous avait été contesté {voir t. I, p. 83). L'habileté du dessinateur atteint vraiment à l'idéal que l'observateur se forme en regardant ces phénomènes que seul un artiste astronome peut reproduire. Ce dessin confirme donc d'une manière saisissante ce que nous avons tant de fois signalé, ce qui pouss.iit .M. Srhiaparelli à nous écrire
II. i
III. Mais, dira-t-on, dans cette prétendue fusion, comment pouvons-nous comprendre la constitution de ces langues isolées, parfaitement définies?
1*^ Pour s'en rendre compte, il suffit de se rappeler quelques
ces mots d'encouragement : Quel disegno di Langley ha illuminato moite menti prima restie, sehbe/ie non l'i sia niente che V. S. non abbia gia descritto moite volte.. . Mi congratiilo che questa giustizia le sia alfine resa, in verità molto tardi! (Milan, 21 avril 1875).
Cependant M. Langley et d'autres ont prétendu que ce dessin présentait des phénomènes incompatibles avec notre théorie des taches. M. Langley ayant trouvé, par des procédés optiques (dont il a gardé le secret) que non-seulement la pénombre est rayée, mais encore l'ombre ou le noyau, croit cette structure inconciliable avec la supposition que, selon lui, nous aurions faite, que le noyau est une espèce de cuvette pleine de vapeurs stagnantes (a stagnant pool) et absorbantes, car les fdels y accusent un mélange et un mouvement de couches superposées et agitées qui contrastent avec notre théorie.
Nous sommes vraiment étonnés de voir qu'après avoir tant de fois insisté sur les éruptions comme la véritable origine des taches, on vienne nous attribuer l'étrange idée du « marais stagnant'». Mais nous comprenons très-bien ce qui a donné lieu à cette inadmissible supposition. Kous avons dit que dans certains cas (p. 187) et dans la période de CALME et de clôture des taches, les masses des vapeurs s'accumulent dans ces cavités on s'y enfonçant, et (ju'elles sont envahies par les courants de la photosphère environnante. Cette condition de choses, toute particulière à une phase déterminée de la tache, a été étendue par M. Langley et d'autres à toutes les phases possibles, et c'est là sans doute l'origine de cette erreur. Du reste nous avons bien souvent remarqué ces filets plus clairs, contournés et tourmentés dans l'intérieur même des taches {voir t. I, p. 96 et suiv., et fig. !\!\, /^5, etc.).
Or il arrive réellement que la tache examinée par M. Langley est dans une période tout à fait différente du calme; au contraire, elle se trouve au maximum de son paroxysme d'éruption, et peut être comparée à la tache de \^Jig- 27 et 28 (t. I, p. 62). Pour en convaincre le lecteur, il suffira de rapporter ici l'histoire de cette tache, que M. Langley n'a pu observer complètement à causedu mauvais temps, maisquenousavons suivie, favoriséparunciel clair. La tache fut observée par nous la première fois le 20 décembre , assez près du bord oriental; elle était formée de deux groupes séparés , l'un composé de trois petits points, l'autre de trois petites taches encore légèrement séparées : la superficie apparente était de 29 unités. On lui assigna le numéro d'ordre 192. Le jour suivant, il n'y eut pas d'observation. Le 22, le premier groupe s'était transformé en une tache ronde à trois noyaux séparés, disposés en triangle, et l'autre groupe dans une tache ronde il noyau simple; les deux parties étaient jointes par une chaîne de pores et de points. La superficie fut évaluée à 4' unités. Le 23, le changement était énorme ; la superficie était doublée (79 unités). La première partie avait un grand noyau, divisé par un pont très-large; la seconde (orientale) paraissait une grande fente, comme une bouche béante ayant les lèvres rapprochées au milieu ; une pénombre très-tourmentée et irrégulière la contournait, dont le bord boréal présente une grande similitude avec le dessin de M. Langley. La chaîne des pores était élargie; alors les changements se succédaient h. vue. Le i'.\, tout
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phénomènes analogues de la Physique terrestre. D'abord les filets et les courants n'ont pas des dimensions infinitésimales ; ils ont une largeur de | ou 2 seconde et souvent de quelques secondes, c'est-à-dire de plusieurs kilomètres. Leur limite
était si changé de nouveau, surtout dans la partie orientale, qu'on n'y reconnaissait presque rien des apparences de la vciili'. L'axe de la grande fente s'était incliné; il n'y avait plus de stabilité; deux dessins faits par projection, à moins d'une heure d'intervalle, par le P. Ferrari et par moi, ne se ressemblaient point dans la forme de l'ombre, tant les changements étaient considérables ; la superficie atteignait lo/î unités. En regardant dans un miroir le dessrn de M. Langley, il n'est pas difîicile d'y reconnaître le contour général de notre dessin, mais la différence des temps est trop grande pour prétendre à une ressemblance.
Le 25, le tout était plus différent encore. La chaine de petites taches qui réunissait les deux principales s'était dilatée, et la seconde partie de la tache était divisée par des ponts et représentait à peu près et grossièrement un masque; la première avait quatre noyaux alignés et parallèles à l'équateur solaire. La superficie dépassait 125 unités. La fragmentation et les divisions continuèrent encore le 26, et la seconde partie présentait des noyaux serpentants; la superfice était de io5 unités.
Ainsi continua l'agitation et la subdivision jusqu'au 27, où les deux parties étaient tellement réunies ensemble par les petites taches innombrables que la surface présentait une seule masse de taches de l'étendue de I25 unités. 11 est remarquable que dans la première partie la ligne joignant les quatre noyaux avait tourné de 90°. Cette complication, impossible à décrire sans figures, dura jusqu'au coucher de la tache, qui eut lieu le 3o et le 3i, jours où le bord présenta un grand nombre de petites éruptions s'étendant sur un arc de 29 degrés du bord solaire.
Nous avons voulu rapporter l'histoire de cette tache, afin de prouver que les observations de M. Langley tombent précisément dans une période de crise la plus violentes où nous savons que les éruptions bouleversent tout, où nous avons les tourbillons de toute espèce {fig- 27), et à propos de laquelle il serait sans doute absurde de parler de « marais stagnant ». Dans ces occasions, les noyaux sont formés par les amas éruptifsdes vapeurs métalliques absorbantes plus denses, et l'on conçoit sans difficulté que ces vapeurs soient agitées et contournées en spirales, en filets minces, et jnêlées même de parties brillantes qui échappent à l'absorption. La supposition que tout ce bouleversement puisse avoir lieu dans un plan unique ne peut même pas se présenter à l'esprit. Ainsi nul doute que les courants mêlés et agités se superposent de toutes les manières, et que le « marais stagnant » est une absurdité; mais c'est bien à tort qu'on nous l'a attribuée.
Ce n'est donc pas sans raison que nous invitions, et nous invitons encore I\I. Langley à exercer sa rare habileté pour nous donner les détails des taches dans leur période de calme, calme cependant toujours relatif, car il ne faut pas s'attendre à trouver une stabilité quelconque là où il y a des mélanges de matières de diflérentes températures et densités qui produisent toujours des courants; cependant elles sont tranquilles en comparaison des paroxysmes que Jious venons de signaler.
Pour ne pas allonger cette note outre mesure, je renvoie le lecteur à ce que j'ai dit dans les IMcmorie délia Società spettroscopica, année 1875, p. 7 et suiv.
nous parait tranchée ; mais si, au contact des filets lumineux avec les masses oljscures, il y avait une transition diffuse de 3 ou [\ kilomètres, elle ne nous serait pas sensible. Dans notre atmosphère même, nous voyons des filets de gaz trèsminces se propager en se diffusant très-lentement. Doit-on être surpris que ces masses nous paraissent stables pendant les quelques minutes que dure une observation ? On sait du reste combien, lorsqu'on les surveille, elles changent d'un moment à l'autre : cela arrive dans les nuages , et même dans les liquides qui ont inie certaine différence de densité (eau et alcool, eau et sirop). Nous savons qu'un mélange parfait ne s'opère jamais qu'au bout d'un certain temps, qu'on peut seulement abréger par une agitation artificielle. Andrews a constaté la structure filamenteuse de l'acide carbonique à la limite de son passage de l'état gazeux à l'état liquide.
2.° Etant donnée une masse gazeuse de nature déterminée et de pression à peu près constante, il v a ime limite de température à partir de laquelle elle cesse brusquement d'être brillante. Au-dessus de cette température, les veines gazeuses sont parfaitement terminées et nettement séparées de la matière moins lumineuse qui les entoure. C'est ainsi, par exemple, que la flamme d'une bougie est nettement terminée sur son contour, quoiqu'elle soit composée d'un fluide élastique. Ainsi donc, même en supposant que la matière absorbante qui constitue les ombres soit à l'état gazeux, elle pourra être séparée de la photosphère par une ligne bien tranchée ; l'explication sera plus facile encore si l'on suppose que la photosphère est composée de la même manière que les nuages et les brouillards.
?i° Nous avons dit qu'on pouvait désigner sous le nom de nuage la matière qui forme le noyau obscur en arrêtant les
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rayons lumineux, mais cette expression nous parait mal choisie. Un nuage est une masse opaque, composée quelquefois de gouttelettes liquides, quelquefois de petits cristaux ou de poussière solide. Or la matière éruptive qui forme le noyau d'une tache est transparente; elle est seulement douce d'une absorption élective qui dépend de sa nature chimique et produit dans le spectre des raies noires bien déterminées. Elle est donc gazeuse dans le sens véritable de ce mot; elle est même lumineuse, car les novaux ne sont pas absolument obscurs, seulement elle est moins brillante que la substance qui l'environne ; elle peut donc être pénétrée et envahie par des courants de matière photosphérique. Au contraire la matière de la photosphère est opaque, comme nous l'avons prouvé (t. I, p. 92.)
4" Ces courants photosphériques, étant plus chauds et plus légers, jKJurront recouvrir en partie la matière absorbante, flotter au-dessus d'elle et former un bourrelet sur son contour; ils [)énétreront à l'inlérieur avec un mouvement assQz lent, à cause de la résistance du milieu. Ainsi s'explique l'aspect que présentent les pénombres composées de courants et de rayons semblables à des langues qui se répandent sur la région sombre et la recouvrent progressivement.
C'est précisément cette série de phénomènes qui a suggéré à W. Tïerschel sa théorie des taches : il supposait une couche lumineuse percée d'un trou à travers lequel nous voyons une seconde couche obscure placée sous la couche brillante; la matière lumineuse se précipitait sous forme de courants pour aller remplii- l'espace vide. Celte théorie représente les faits matériels, et les choses se passent connue si cette couche existait réellement; l'erreur d'IIerschel consistait à donner aux faits observés une généralité qu'ils ne possédaient pas : il supposait dans toute l'étendue du globe solaire une couche
noire située au-dessous de la couche brillante, tandis qu'elle n'existe que dansl'espace borné où se produisent ces éruptions.
Tant que dure cette masse adventice qui produit le noyau de la tache, les courants de matière lumineuse qui pénètrent dans son intérieur [voir Jig. 211, 212) peuvent v nager à la surface ou s'y dissoudre en se refroidissant; ils peuvent même prendre un état différent de cehii qui constitue la photosphère et cesser d'être visibles. Ce phénomène peut s'expliquer de deux manières : la nappe absorbante peut être plus froide, et alors les courants cesseraient d'être lumineux, parce que leur température s'abaisserait au-dessous de celle qui les rend incandescents ; elle peut, au contraire, être plus chaude par l'action des gaz qui sortent de l'intérieur du corps solaire ; alors les courants composés de particules solides s'échaufferont, redeviendront transparents et cesseront d'être lumineux par eux-mêmes. Cette dernière explication correspond à la théorie d'Herschel et de Wilson, qui regardaient la photosphère comme un brouillard incandescent : la première sera admise par ceux qui pensent, avec M. Frankland, que la photosphère est à l'état gazeux proprement dit, et que sa vive lumière est due à l'action combinée d'une haute température et d'une forte pression sous laquelle tous les gaz donnent un spectre continu.
IV. Mais enfin cette théorie, qui regarde les taches comme formées simplement par les produits des éruptions, réduit l'explication de la tache à un effet de nuage. Elle amoindrit le grand phénomène solaire et le ravale aux conceptions mesquines de Galilée, Scheiner et Kircher. Est-ce là un progrès de laScience ? N'est-ce pas au contraire la ramener à son berceau ? Nous répondrons que, si ces faits sont exacts et si la vérité se rencontre au berceau, il faut bien y ramener la Science égarée, et que la grandeur des phénomènes de la nature ne doit
pas être mesurée selon nos idées préconçues. Mais nos adversaires confondent en réalité des choses bien différentes. Nous avons plusieurs fois insisté sur ce point, que toute tache suppose une éruption, que cette éruption a pour cause certaines actions intérieures du Soleil qui nous sont inconnues; que ces actions troublent l'équilibre solaire dans une vaste région, et qu'une portion seulement de cette région, qui est occupée par des vapeurs absorbantes, constitue la partie sombre, celle qui est appelée tache. Or énumérer ces faits, dont Fensemble est désigné par le nom de tache ( nom dérivé seulement de la partie du phénomène qui frappe les yeux du vidgaire), ce n'est pas ramener la Science à son point de départ. Si les Galilée, les Scheiner, les Rircher ont deviné le phénomène dans ses causes et dans toute sa grandeur, ils étaient loin de pouvoir appuver leur assertion sur des faits ; et, si la Science moderne a comblé cette lacune, si d'une hvpothèse elle a fait un phénomène positif, démontré par le spectroscope, est-ce que cela ne constitue pas un progrés, un grand progrès (').-^
V. Mais, dit-on encore, comment se fait-il que la nappe absorbante provenant de l'éruption reste si longtemps sans se dissoudre et sans se mélanger avec la matière photosphérique? Car l'observation nous apprend que certaines taches persistent pendant un temps très-considérable, trois et même quatre rotations. Nous avons déjà en partie répondu à cette objection; mais, comme elle est importante , nous n'hésitons pas à rappeler et à compléter notre réponse.
(') M, Capello a fait reproduire par la photographie une ancienne gravure trouvée à Lisbonne, où le Soleil est représenté comme un corps enflammé, avec des éruptions, des taches sombres formées par ces éiuptions, etc. Cette figure est due au P. Kircher, et on la trouve dans son Mundiis subterraneus, t. I, p. G^. H est inutile de s'arrêter à discuter une telle figure, qui n'est évidemment qu'un produit de l'imagination, accidentellement heureuse dans certains cas et absurde dans d'autres.
Ces taches si persistantes ne sont pas, comme on pourrait le croire au premier abord, à l'état de repos et d'équilibre ; la cause qui les a produites agit d'une manière continue, et quelquefois avec un i^edoublement d'intensité considérable ; de nouvelles quantités de matière, venant constamment de l'intérieur, empêchent la tache de disparaître, la modifient et la transforment lorsque l'éruption devient plus active, tandis qu'elles lui conservent pendant longtemps le même aspect lorsque la matière éruptive s'écoule régulièrement de l'intérieur à l'extérieur. Nous avons déjà parlé de ces redoublements d'activité, lorsque, à propos des mouvements propres des taches, nous avons signalé les sauts en avant qui se produisent d'ordinaire au moment où une tache prête à se fermer prend un nouveau développement [voir t. 1, p. \[\i . Si nous pouvions observer les éruptions sur la surface du disque solaire, nous verrions que ces j)liases et ces mouvements brusques en avant sont toujours accompagnés d'une émission abondante de matière éruptive. Il est impossible de faire directement ces observations; mais le fait n'en est pas moins certain, et nous en avons la preuve dans les changements de forme que les taches éprouvent constamment dans ces circonstances. La couronne de facules qui environne les taches cratériformes montre que, même dans ces taches qui paraissent si tranquilles, il y a un mouvement continuel de l'intérieur à l'extérieur. Lorsqu'on voit disparaître ces facules, lorsque le bourrelet qui entoure la pénombre s'abaisse, c'est que la tache est sur le point de disparaître, et l'on peut avoir la certitude que, au bout d'un jour ou deux, elle sera complètement fermée. Ces explications sont encore confirmées par une remarque déjà ancienne, à savoir que les taches durent plus longtemps lorsqu'elles sont peu nombreuses, aux époques de minima et de calme.
De tout ce que nous venons de dire, nous pouvons évidemment conclure que la réoion noire qui constitue le noyau d'une tache est un phénomène tout à fait secondaire : le principal c'est l'éruption. C'est, si on le veut, une espèce de nuage, une fumée provenant de l'intérieur du globe solaire, par une ou plusieurs ouvertures, et se réunissant en une seule masse, comme les jets de vapeur d'une solfatare qui, issus de plusieurs points, se réunissent pour former un seul nuage.
Nous avons cherché à répondre aux objections qui nous ont été faites par des savants illustres, mais nous ne nous flattons pas de les avoir persuadés. Chacun a sa manière de voir, et les opinions personnelles sont les plus chères, surtout lorqu'on se les est formées a priori, sans y être suffisamment préparé par l'observation. Nous ne prétendons pas que le dernier mot ait été dit par nous, car il reste encore à lever plus d'une difficulté. Ainsi, par exemple, nous ne connaissons pas encore bien la constitution de la photosphère, et deux opinions sont toujours en présence. Nous nous sommes fondé sur le principe de Kirchhoff ; mais nous savons que ce principe n'a pas la généralité qu'on lui a attribuée. Il y a par exemple la raie D3 dont le renversement n'est pas prouvé ; le renversement de quelques autres raies est encore douteux. L'hydrogène flotte au-dessus de la couche renversante, et il a un mode d'action particulier sous certains rapports. Les recherches ne sont donc pas encore terminées, mais nous sommes persuadé que le plus gros est fait, et qu'il n'y a plus qu'à continuer dans la même voie pour arriver à une solution définitive du problème.
Nous finirons ce long Chapitre par deux mots sur l'explication des facules. L'explication la plus simple est celle qui résulte du fait, déjà plusieurs fois constaté, que les facules sont
des élévations de la photosphère (twr t. I, p. 1 12). Par suite de cet exhaussement, la photosphère se soulève au-dessus de la couche absorbante, qui est assez mince, et les crêtes de ses vagues, échappant à l'extinction de la lumière, paraissent plus lumineuses. Cette élévation est souvent mesurable ; mais la couche, fortement absorbante, est si mince qu'une élévavation qui échappe à nos mesures, toujours difficiles prés du bord, est suffisante pour produire cet effet. Cela explique pourquoi les facules forment souvent autour des taches un bourrelet bien sensible; elles peuvent résulter de la force éruptive qui, agissant au centre pour y accumuler des quantités croissantes de matière, repousse et relève sur les bords la matière photosphérique ; elles peuvent provenir aussi de l'agitation qui accompagne nécessairement le mélange de deux masses de température différente. Lorsqu'une portion est ainsi soulevée, on y observe de longues traînées de vapeurs de fer et de magnésium, ainsi que l'a constaté M. Tacchini, Ces soulèvements ne constituent pas une éruption proprement dite, mais c'est une phase des phénomènes dus à l'activité solaire, et, autour des régions qui paraissent ainsi plus lumineuses, on remarque constamment une plus grande vivacité dans l'éclat de la chromosphère.
Mais il y a une autre manière de concevoir la production d'une facule. Une simple éruption d'hvdrogène doit creuser en dessous la couche métallique absorbante et mettre à la place une couche hydrogénée : celle-ci étant transparente pour la plus grande partie des rayons (car elle n'absorbe que ses quatre raies) doit laisser voir la photosphère plus brillante qu'auparavant. Il est très-difficile de constater avec exactitude les relations locales qui existent entre les deux phénomènes, lorsqu'on les observe à une époque de grande activité, à cause de la complication que présentent alors les protubérances.
mais il n'en est pas de même aux époques de calme. En observant alors avec beaucoup de soin et de précision, nous avons souvent remarqué de petites éruptions hydrogéniques non métalliques sur le bord oriental; le lendemain, au point correspondant du disque, nous constations la présence d'une facule très-vive qui, le jour suivant, présentait souvent un point noir en son centre. Il est impossible après cela de révoquer en doute la relation qui existe entre ces phénomènes.
Evidemment les facules ne sont dues qu'aux éruptions d'hydrogène, et en sont une conséquence soit directe, soit indirecte.
§ m. — Discussion de quelques autres théories des taches.
Nous ne nous arrêterons pas longtemps à cette discussion ; car déjà, dans la première Partie, nous avons suffisamment examiné plusieurs de ces théories. Il faut donc d'abord écarter toutes celles qui expliquent les taches par des scories solides nageant sur une surface liquide, à moins qu'on n'admette, comme l'a proposé quelqu'un, des scories gazeuses, car alors ce ne serait qu'une question de mots. Mais nous ne pouvons nous dispenser de dire quelques mots de la théorie tourbillonnaire. Nous avons déjà formulé nos doutes à cet égard, et exposé les raisons qui nous portent à penser que les mouvements cycloniques, s'ils existent, sont très-rares et purement accidentels. Contentons-nous d'ajouter ici quelques remarque" bien simples, mais qui ne sont pas sans importance.
Dans le système tourbillonnaire, il faut admettre : i° l'existence de trombes ou d'ouragans tournants dans la photosphère solaire ; 2° en assigner la cause ; 3° expliquer les phénomènes des éruptions ; 4° expliquer les phénomènes spectraux.
i*' Que, dans la masse solaire, puissent exister des tourbillons, nous n'en doutons point : nous en avons dessiné et publié plusieurs [voir t. I, p. 88, etc. ) ; mais ces faits ne suffisent pas à établir une loi générale, qui seule est ici en question. Il faut prouver que ces mouvements existent dans toutes les taches, et que celles-ci suivent les lois mécaniques des cyclones. Or le nombre des taches tournantes est très-borné : on en compte au plus 5 ou G pour loo; et, pour qu'il fût possible d'appuyer la théorie sur ces cas isolés, il faudrait que ces taches satisfissent aux lois des cyclones, au lieu de n'offrir que des rotations accidentelles dues aux forces combinées excentriques des éruptions. Or cela est précisément le cas ordmaire.
D'abord, si nous examinons attentivement une tache circulaire dans la période où elle va disparaître, nous trouverons qu'elle se comporte alors tout autrement que nos cyclones; car nous savons que les cvclones s'élargissent progressivement, de manière à répartir la force vive dont ils sont animés sur une plus grande quantité de matière, ce qui diminue leur vitesse et finit par la rendre nulle; les taches font tout le contraire : elles se rétrécissent et finissent par disparaître en se fermant complètement. Quant aux lois de rotation, nous dirons qu'ayant soigneusement suivi plusieurs de ces prétendus cyclones, nous avons trouvé qu'après avoir présenté toutes les apparences d'une rotation déterminée, ils s'arrêtent pour commencer parfois ensuite à tourner en sens contraire, ce qui est absolument inexplicable dans un mouvement de rotation systématique. Donc, dans la plupart des cas, nous pouvons affirmer, d'après nos observations personnelles, que la force tourbillonnaire est un simple effet du hasard et non une réalité constante ayant une loi définie. De plus on devrait voir ces cyclones monter vers les pôles dans des arcs paraboliques,
comme dans notre planète, ou suivre une autre ligne théorique; mais jusqu'à présent on ne les a vu décrire que des arcs elliptiques très-courts et très-irréguliers. Il faudrait encore attribuer aux cyclones solaires une durée extrêmement grande et une stabilité prodigieuse, car ils persisteraient pendant plusieurs rotations.
Nous i^arlons ici de riivpotlièse tourbillonnaire telle qu'elle est présentée par ses auteurs : car, si l'on admet que ces tourbillons ne se forment pas seulement dans la couche brillante, mais qu'ils se font sentir jusque dans l'atmosphère gazeuse qui surmonte la chromosphère, nous sommes complètement d accord. Parmi les faits qui tendent à prouver l'existence des tourbillons solaires, le plus important à nos yeux, c'est la forme que présente d'ailleurs quelquefois la matière éruptive et la double courbure des protubérances [PI G^Jig. 4); mais ce fait ne prouve rien en faveur de la théorie tourbillonnaire, car la masse tournante est bornée à la chromosphère, et, tandis que dans notre observation la matière monterait, dans l'autre théorie elle doit s'engouffrer.
Sans doute, ces courbures sont des hélices vues par projection ; mais remarquons que ces hélices n'ont pas toujours leur axe disposé verticalement : il v en a qui sont fortement inclinées, quelques-unes même se trouvent dans la position horizontale (roïVp. ÇyS^fig. 171). Comment expliquer tout cela par une simple comparaison des tourbillons solaires avec nos cyclones? Il est bien naturel au contraire que, dans une éruption de matière gazeuse, il se produise des collisions, des changements de direction et finalement des mouvements tournants dans des directions quelconques, et souvent même bien définies; mais il y a loin de ces rotations accidentelles et peu durables aux mouvements systématiques dont on veut faire le fondement de toute la phvsique solaire. Enfin la rotation
des cyclones devrait être iiid/finif- <■{ durer autant que la tache elle-même : or ce^ rotatious ue eoutiriueiit presque jamais plus de deux jours; au troisième, elles cessent parle frotternr-jjt qii cJU-s r<'n((>siUcii\ . ou )<-hroussf'iit cticuiin [)ar \ (-ili-l <\ une inijjiikioii (ojih'aire.
2" Il fiiif assignj^r les causes de cette prétendue rotation svs!/'')ii.ifirjuc. I ri^ f|fs composantes est vite trouvée : c'est la rofr'itioji sol.iif c. fjiij fi/tr-rnuije nécessairement un mouvement rof;itoiff' (l-'ifjs l(-s ni;iss<'s f|ui se transportenf dniie région à I ;iutr'- |);ir- iiii'- ;i(tion ( onsïTgenfr' : Jii.iis il est éviflent que cette <u[is<- seul»; jje suffit ])as, car elle subsiste toujours, et nous n';i\r>n-. p.'is toujours des taclies. Pourtant on n'en a j>as iikIi'jn'- 'r;iMltcs. \fjus n en fV-rons jî.'is un rr'j>rocli<î a la tliéoue, eai , en j(-aljté, nous ne connaissons p;is <l;i\antage la vraie source des éruptions; mais enfin (<H(s-ri jiourraicnt J;i'ij foiitnl)M( (• ,1 f;iifc n;iiti(- l*-s toiu'lii lions, et ,'ilors pourquoi 1'-^ l'c|rt(;r/
')'' <)u:uit ;i I f\plir;itif)ii (]c\ j)]if'noinf'nes eruptifs, les p.ii lis.iii-. (l's louihilions s en d^'b;irTass<'nt assez facilement: il^ nu lit * .nifincni I existence d'éruj)tions véritables, ils déplorent nieiMc rintiodiu hou de ce mot. Mais, comme repousser tout r( l:i (I MU' minière absolue serait aller li'oj) loin, ("e ser.'iit eiifiii iini I e\i'|enee. \fj)ei |c nio\(;n ternie fju'ils ont ini;i;_'ine. Selon eux. le Innihillon (;st la seule chose possible, ei (je plus il <loil exeiecf une aJjsorptiou à son centre. D.ins ce ( r-nli e donc s engouffrerait riivdrogene de la chromosj>liérc, comme les corps légers s'engouffrent dans les tourbillons 'I une ii\i(te; niiis ce gaz, à cause d(; sa légèreté, ne pouvant pas reste)- ,111 (ond.il sej;iil fejel(': ;j (lisl;incede Taxe du toiirfjillon. ou il reinontej';iii j siiniil.uit ;iinsi une éruj)tiori. Si cette tlir-f)nc II est p;is \r;iie. )| (;iiit hien duc fju'elle est ingCiJK^use ; mais ( oinineiil prouver tout cela.'
— :2llT —
Voici la réponse : im obsorvatour célèbre a, ilit-on. trouve que sur le no\ au des taclio. Kusqu elles sont au bord ilu Soleil, la chromosplière manque absolument; elle est ilone absorbée par l'axe ».lu tourbillon, ^'oilà la preuve demandée. IVs éruptions métalliques, on ne s'en occupe point; car, diton, ce ne sont que de faibles na[>pes soulevées de cette enveloppe ijui reuNcrse les raies spectrales : ce sont des masses réellement insiiïnitiantes.
Il N a une pi^litt^ ilitVuulte dans ttnit cehi ; c'est que l'i^bservation sur laquelle on s'appuie est /(n/>>r. l.n ettet. dans notre longue expérience, nous n avons jamais U\ni\c la chromosphère manquant sur les laehes; au contraire, elle n est toujours plus cle\ce : si elle [nnit jtaraitre plus basse ce ipn est très-rare \ c'est que l'indrouène e>^t remplace par des vapeurs métalliques, l ne >eule teis nous a\ons nu la cluomosphère manquer au bord sur un are d en\ nvn un dci^re i.\o longueur, loin île tmite tai^he, et elle paraissait cachée par un l'orps opaque. 3IvU>< la prétendue i.>bser\ation n est [nis seulement tausse, elle est impossible, car les tlvUnmes d Indroiïène qui couronnent le ^tuiltce doi\(M\t ètri" IraNcrsees au biM'd par leravmi Nisuel de lobservateni". et par la même elles doivent sinnder la présence de la couche chromos[>lK'rique. IV plus au centre des taches on ne voit jamais llivilrogène s'engimiUrer. mais bien plutôt sorlu'. Il ne n^ste ilonc rien des pi'etendnes preuves dt^ cette llunnae tirci^s des observations.
Si nos laâtiques avaient ■^euleiueiit vu qnelquetois les choses avec leurs veux, ils n'auraient lamats eti^ induits cai erreur par une assertion inexacte ou ambii;uê d un obser\atenr de mérite, mais qui n'avait peut-être pas d uistrnmenls appropries à ce i;enre particulier d observations.
Y Quant à l'explicatiim îles pluaiomèncs spectraux, la iheorii' lourbillonnaire n'en lient p.is compte; ainsi ipie nous
venons de le dire, elle ne les considère que comme des accessoires insignifiants. L'obscurité des taches est expliquée par la diminution de la température à l'intérieur du tourbillon, et les découvertes spectrales sont comme non avenues. En effet, on ne donne pas la raison pourquoi les raies noires renforcées appartiennent aux mêmes substances qiion voit briller au bord dans les protubérances, on ne se charge pas davantaoje d'expliquer les raies brillantes qu'on voit sur les noyaux des taches dans les grands changements qu'elles subissent, et qu'on ne peut expliquer que par des éruptions. Il ne serait pas difficile de faire rentrer dans la vraie théorie plusieurs des phénomènes qu'on invoque à l'appui de la théorie tourbillonnaire, mais nous devons la prendre telle qu'elle est présentée par ses défenseurs. Tl nous sera surtout bien difficile de l'admettre tant que nous verrons les gaz être lancés en haut, à la place même où leur théorie demande qu'ils soient engouffrés. On a cité à l'appui de ce fait l'observation de Lockver qui assure avoir \ u la chute de la matière dans l'intérieur des taches, qu'il appelle doivn rush. Cette chute est bien possible, puisque dans la tache il y a une température plus basse et un afflux de la photosphère tout autour produit par l'appel de la colonne sortante ; mais cela n'empêche pas que, de temps en temps, il n'y ait des jets vigoureux qui soulèvent la matière et produisent les phénomènes que nous appelons éruption; de sorte que, pour quelques cas de doiun rush, nous en avons de bien plus nombreux en sens contraire. La statistique de nos observations nous a prouvé que, pour loo taches bien observées, soit à leur entrée, soit à leur sortie, nous en avons 85 accompagnées d'éruptions.
Nous ne nous flattons pas que la théorie exposée dans le })aragraphe précédent soit absolument complète ; mais, si elle n'explique pas tous les détails, cela tient peut-être à ce que ces
détails sont encore mal connus. Dans tous les cas, ollc a sur les autres l'immense avantage de relier ensemble le plus grand noml)re des phénomènes observés. De plus, elle concilie entre elles plusieurs opinions cpn paraissaient comj)létement opposées : ainsi, elle admet les éruptions et les cratères comme le voulaient Cassini et Chacornac, les trous et les cavités comme Wilsou et Ilerscliel, les nuages comme Galilée et Kirchlioft. Une théorie ne saurait être vraie si l'on n'y retrouve pas l'explication des idées émises par les grands savants qui ont étudié attentivernent le Soleil, car ces hommes éminents ne se sont pas laissé guider par le caprice : ils ont cherché à exprimer à l'aide de leurs hvpothèses les phénomènes qu'ils avaient observés. Leurs oljservations étaient seulement incomplètes, mais elles n'étaient pas fausses; les nouveaux moyens de recherches que nous avons à notre disposition nous permettent de voir des détails qui leur ont échappé et de rectifier leurs vues dans ce qu'elles avaient de hasardé ; ces théories ont cependant un fond vrai, et la véritable explication doit donner la raison de tous les phénomènes observés par eux.
§ IV. — Des variations du diamètre solaire.
Tout ce qui vient d'être dit nous prouve que le corps solaire n'est pas solide et invariable à sa surface, mais qu'il est enveloppé d'une couche gazeuse incandescente dont l'épaisseur nous est inconnue. Peut-être que toute la masse est dans cet état; mais, laissant de côté cette question, il est certain que la couche gazeuse n'est point aussi mince qu'on l'a cru autrefois. L'étude des protubérances et des taches nous a montré que la surface entière de l'astre est parcourue comme par des vagues gigantesques qui, partant des régions équato- II. «4
riales, vont se concentrer aux pôles en y transportant les éruptions hydrogénées, et en entraînant les taches aux latitudes supérieures. Si la période de ces changements est bien constatée pour les taches, il n'en est pas de même pour les protubérances, à cause du petit nombre d'années d'observations que nous possédons ; mais, outre ces grandes oscillations, il y en a plusieurs autres à intervalles très-courts. En présence de ces faits, serait-il absurde de se demander si les dimensions de cet astre sont absolument invariables avec le temps, si sa forme est rigoureusement sphérique, et si son axe de rotation coïncide avec l'axe de figure et le centre de gravité? Nous ne le croyons pas.
D'un autre cùté, il v a assez longtemps que des astronomes distingués ont trouvé entre les valeurs du diamètre solaire résultant de leurs observations méridiennes des différences considérables, dépassant de beaucoup les erreurs admissibles dans des observations soignées, et cette question a été discutée à fond au commencement de ce siècle, surtout pour Lindenau et Carlini.
Encore à présent, malgré la perfection des instruments modernes et l'introduction des clironographes, il n'est pas rare de rencontrer des différences de 3 ou 5 et même de -y secondes en arc, et jusqu'à une demi-seconde en temps, dans les observations complètes des différents jours. Ces différences sont trop fréquentes, et présentent quelquefois une marche trop régulière, pour pouvoir être interprétées comme erreurs accidentelles des observations.
Ce qui frappe encore davantage, c'est de voir que, malgré la variété des méthodes et la perfection des instruments, la mesure du diamètre solaire a fait bien peu de progrès. Nous réunissons ici quelques-unes des valeurs adoptées à différentes époques dans les travaux astronomiques les plus importants.
Époques.
Auteurs.
ni:iiT
Maskclyne [') \ Piazzi
Bessel
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Id.
Obs. de Madras
Goujon, à Paris.
Voilà donc une .série de déterminations à côté desquelles figurent les noms les plus illustres que possède la Science, et cependant, bien que chaque valeur ait été déduite de centaines d'observations complètes et de milliers de contacts et de passages individuels, les unités même ne s'accordent pas. Jusque dans ces dernières années, on a parlé et l'on parle en-
(') Par les passages de Vénus.
{*) Par les observations de Bradley, etc.
(') Passage de Mercure.
(*) Observations de Maskelyne.
(') Observations simultanées.
core de corrections à appliquer au diamètre adopté par le Naiitical Almanac ( ^ ) .
Ces variations frappent d'autant plus que pour la Lune les mêmes observateurs, munis des mêmes instruments, ont trouvé une constance presque absolue du diamètre moyen.
De 1750 à 1752 934,95
1753, Bradley 934,37
Pour le temps de Bliss 934,49
i'^^ époque de Maskelyne 934,36
2* époque de Maskelyne 933,80
On se demande d'où vient tant d incertitude pour le Soleil, tandis que pour notre satellite, où ces mesures sont rares et plus difficiles sous certains rapports, l'accord est si complet.
Nous n'ignorons pas que pour le Soleil il y a des circonstances qui augmentent la difficulté de l'observation et qui n'existent pas pour la Lune. La chaleur du Soleil dérange la lunette, elle peut dilater irrégulièrement les plaques des réticules; elle peut faire incliner l'axe de rotation de l'instrument, etc. L'agitation de l'air, qui est plus forte à midi, et l'aspect diffus du bord solaire sont autant de causes d'erreurs qui n'existent pas pour la Lune. Quoi qu'il en soit, les discordances des valeurs du diamètre solaire n'en sont pas moins énormes.
Frappé de la grandeur de ces discordances même pour un seul observateur, Carlini classa les erreurs possibles dans ce genre d'observations et en examina l'inflaence. Il réduisit les
(') En 18)7, on augmenta le diamètre solaire de i",84; en 1870, on la diminué de o",Go.
erreurs aux catégories suivantes et fit un nombre considérable d'observations pour vérifier l'influence de chacune de ces erreurs.
1° La densité plus ou moins grande du verre de couleur employé. Avec les verres très-faibles, il trouva 2"* 22**, 63, avec les verres plus forts 2'°22'', 69 : différence o",6o.
2° L'ouverture et l'aberration de sphéricité des objectifs. Avec un objectif de 4 pouces et l'ouverture pleine, on trouva 3™ 22^,68; avec la moitié 3'°22%68 : différence 0,00. Un autre objectif plus grand donna le même résultat, qui a été confirmé du temps d'Arago, à Paris, par Goujon et d'autres. L'irradiation donc n'a pas d'influence.
3° Le changement de foyer en été et en hiver, qui résulte du changement de longueur du tube : on sait qu'il y a compensation entre cet élément et la longueur focale du verre ; aussi Carlini ne trouva-t-il pas une différence de -^ de seconde en arc.
4° Le grossissement. En le faisant varier depuis 70 jusqu'à 120 fois, on obtint 2"^22% 77 et 2^22% 76 : différence o", i5.
5° La qualité de la vue de l'observateur, (larlini observa tour à tour avec l'œil droit et l'œil gauche, dont la force était très-inégale chez lui, et il trouva avec l'œil droit 2™ 22% 65 et avec l'œil gauche 2™22%58 : différence i",o5.
De ses nombreuses expériences, Carlini conclut que ces causes diverses ne sauraient expliquer les divergences constatées et que celles-ci peuvent toujours être attribuées à une cause inconnue. On a invoqué Vétat du ciel; mais les observations du P. Rosa, faites en des jours où l'atmosphère était très-belle à Rome, montrent que les écarts ne manquent pas quand l'état du ciel est aussi favorable que possible. Reste une source d'erreur très-imj)ortantp, ï équation personnelle des observateurs. Celle-ci a une influence considérable. Ainsi entre
MaskelyneetPiazzi on trouve (tableau de la p. 21 1) une différence de 2", 98, dont la valeur du diamètre obtenu par l'astronomeitalien surpasse celle de l'astronomeanglaisjdéduited'observations de même époque. De même encore, entre Maskelyne et De Césaris, on trouve la différence C — M = + 3", 70. Mais, s'il faut tenir compte de cette cause d'erreur lorsqu'il s'agit d'observateurs différents, elle reste constante pour le même observateur, comme l'a démontré le P. Rosa dans son ouvrage. On ne saurait donc comprendre comment cette équation peut Avarier non-seulement au bout d'un temps trèslong, mais périodiquement avec les saisons. De plus, on trouve cjue réquation personnelle, qui, prise en bloc, est très-considérable, devient moindre en choisissant des observations simultanées. Ainsi elle est en général de -+- 2",to entre Pond et Bessel, mais pour les mêmes jours elle se réduit à -h o",87. Et, tandis qu'entre les observateurs d'Oxford et d'Edimbourg elle monte en général à i",8(), elle se réduit pour les observations simultanées à o",oi.
Donc, tout en attribuant à cette source d'erreur une part considérable dans les écarts constatés, il en reste encore une partie notable à expliquer. C'est pour cette raison que nous engageâmes notre collègue le P. Rosa à s'occuper de ce problème, et à faire une série d'observations méridiennes clironographiques pour chercher la source de ces différences. Nous priâmes aussi les observateurs de Palerme de nous prêter leur concours, et le P. Rosa discuta en vue du même objet les observations de M. Becker faites à l'Observatoire de Neuchàtel en Suisse. Le résultat de ces recherches fut que les différences, variables d'un jour à l'autre, présentaient pourtant une marche assez semblable dans ces trois stations pour les mêmes jours.
Ce résultat fut mal accueilli, et plusieurs savants s'effor-
cèrcnt de \c représenter eomnie un effet pur et simple d'erreurs d'observations. Cela était facile à dn-e , même trop facile ! Pour approfondir la question (quoique avec peu d'espoir de convaincre les astronomes) le P. Rosa entreprit de discuter les observations des astronomes les plus distingués, vaste travail que la mort l'empéclia d'achever. Dans la partie historique qu'il nous a laissée ('), on trouve cependant des conclusions assez importantes, que nous rapporterons ici pour édifier les astronomes, sans prétendre que la cjuestion soit |)ar cela s(Hd tranchée, ni partager toutes les opinions théoriques de l'auteur.
i^ En discutant les observations de Greenwich depuis 1 760 jusqu'à 1870, corrigeant celles de Bliss et les comparant aux autres, il se trouve que le diamètre horizontal peut être représenté dans les différentes années par la covirbe H de la Jig.2i'i, et le diamètre vertical par la courbe V (^). L'excès du diamètre vertical sur le diamètre horizontal est constaté par Bouguer, De Cesaris et Carlini. Mossotti calcula l'excentricité e du sphéroïde allongé pour cette époque fameuse par les observations, non-seulement de Maskelyne, mais encore de De Cesaris, et la trouva assez sensible : les valeurs de —furent — tt^-tj — tt-s' — ^tt-; niais avec le temps a 355 328 3b2 *
cette curieuse figure s'effaça, et les diamètres devinrent égaux .
Il n'est pas facile de se prononcer sur la cause de ces inégalités. Il est vrai que la manière différente dont s'observent les deux diamètres, à savoir le diamètre horizontal par les
(') Studi intorno ai diametri soiari. Roma; 1873.
(') Les inlerruptiolis de la courbe ou les sauts représentent les différentes séries. des observations employées, qui sont discontinues.
passages, et le vertical par les pointés, pouvait produire une différence dans le résultat des mesures; mais alors pourquoi cette différence n'a-t-elle pas persisté? Pourquoi s'est-elle présentée à lîouguer, qui employait l'héliomètre? Il faut regretter qu'on n'ait pas étendu, autant que la question le méritait, l'usaire de cet instrument à la mesure du diamètre
Fif
11.5. — Coiir/ie rr[:rcsentaiit /ff dicttièlies siilanes de i-'io à 1R70.
olaire, et que mém e à présent bien ])eu d'astronomes s'occupent de ce problème.
Mais on a eu tort de chercher l'origine des inéejalités en question simplement dans la manière différente dont les observations avaient été faites, car le même résultat a été déduit aussi d'inie seule et même espèce de mesures, soit des passages seuls, soit des déclinaisons seules. Cela n'a rien cpii doive nous surprendre. En effet, comme l'équateiu- solaire est in-
cliné sur l'équateur céleste d'environ 26 degrés, il en résulte que, dans le passage du diamètre solaire au méridien, on mesure dans le cours de l'année des diamètres inclinés entre eux de 52 degrés. Or Mossotti, en cherchant à représenter les observations de De (lesaris par un sphéroïde, tomba sur le sphéroïde allongé dont nous avons parlé.
Enfin, s'il y a là un effet dû au mode d'observation, pourquoi (es différences ne restent-elles pas constantes? Pour connaître la marche du phénomène, le P. Rosa détermina la fluctuation que le diamètre solaire présentait aux différentes époques des observations discutées, et nous reproduisons le résultat de ce travail dans \3ijîg. 21 4- La marche générale du phénomène est ici trop accentuée pour être une illusion, et ce serait donner de ces variations une explication tout à fait arbitraire que de les attribuer simplement à des erreurs d'observation.
L'idée d'une variation mensuelle du diamètre semble au premier abord assez singulière; mais, en réfléchissant à ce que nous venons de dire des différentes inclinaisons des diamètres solaires observés dans les mois différents, elle est parfaitement justifiée. De plus, en examinant \^Jig. 9 (page 20 du t. P"^), nous voyons que les maxima des courbes deuxième et troisième tombent dans les mois d'octobre et d'avril, et les minima en janvier et juin, ce qui s'accorde avec la position de l'équateur solaire dans ces saisons, de manière que les maxima correspondraient aux régions des taches. Mais ici encore les courbes changent dans le siècle suivant.
La variabilité de ces phases avec le temps et leur absence actuelle ne constituent pas une difficulté, car c'est précisément le fait de cette variation qu'il s'agit d'établir ici. Et, si la loi devient différente avec le temps, on pourrait expliquer cette circonstance par le défaut d'une parfaite ellipticité, ou
par la non-coïncidence de l'axe de rotation avec l'axe de figure.
Fig. 3(4- — Variations mensuelles du diamètre solaire aux époques indiquées.
-, -< XI o z a
Cependant il est facile de voir que, même à présent, ces
inégalités mensuelles n'ont pas complètement disparu, bien que le changement continuel des observateurs à Greenwich doive éliminer l'effet des équations personnelles.
Quant au rapport que ces variations du diamètre pourraient avoir avec les périodes des taches, la période décennale ne parait pas se retrouver dans les diamètres, mais la longue période de 5o à 60 ans s'v retrouve assez bien, quoique légèrement déplacée quant à l'époque. Il est remarquable que les phases des diamètres sembleraient avoir une correspondance avec les inégalités du périgée solaire découvertes par M. Le Verrier. Serait-ce là un effet de l'excentricité du centre de gravité du Soleil ])ar rapport au centre de figure? En cette matière, on ne peut que poser des questions, dont la solution est réservée à la postérité. Quant aux causes de ces variations, pour nous elles sont absolument inconnues.
Parmi les variations du diamètre solaire, une des plus importantes est la différence qu'on a remarquée entre la valeur conclue des passages au méridien et celle qui résulte des éclipses. Dès 1860, en observant l'éclipsé totale en Espagne, nous fûmes surpris de la vivacité de la sierra rosée, ou de ce qu'on appelle maintenant la chromosphère. Il nous parut impossible qu'une couche aussi vive ne dût pas influencer les dimensions de l'astre prises avec les lunettes, quoiqu'elle fut toute en dehors du corps solaire. La couleur du verre obscurcissant ne devait pas être indifférente, et, en effet, avec un verre rouge, nous trouvâmes un diamètre plus grand de i", 5 qu'avec un verre bleu.
Lorsque nous réussîmes à voir l'image spectrale du Soleil à l'aide de la combinaison spectroscopique qui a été décrite précédemment (page 28), nous essavàmes avec elle de mesurer le diamètre solaire, et nous trouvâmes une différence de 3 à 6 secondes en moins. On a contesté ce résultat, parce
que des observations faites par M. Respighi ne l'avaient pas confirmé. La différence ne nous parait cependant pas inexplicable.
M. Respighi a fait ses observations avec une lunette plus petite qui donnait moins de lumière et une image plus petite que la moitié de la nôtre, et, pour la bien voir, il a dû donner à la fente ime plus grande ouverture que nous. Or le diamètre qu'on trouve de cette manière est la somme des diamètres de l'image et de la fente, et, comme la fente est, proportionnellement à l'image du réfracteur, plus grande avec une lunette plus petite, la correction est aussi plus grande, et ne peut être négligée pour l'instrument de M. Respighi, tandis que, pour le nôtre, elle est très-petite. En élargissant un peu la fente, nous nous sommes convaincu qu'une correction de cette nature était absolument nécessaire.
Mais la question était trop importante pour la laisser pendante, d'autant plus que les observations des écUpses solaires, et le passage de Vénus, observé spectroscopiquement par M. Tacchini, donnaient pour résultat un diamètre moindre. Il fut donc résolu de nous réunir à Païenne pour faire des observations comparatives par les différents moyens. Nous lûmes assez heureux pour obtenir la coopération de deux astronomes distingués, MM. Rayet de Paris, et Dorna de Turin {*). Les observations furent commencées par ma méthode héliospectroscopique, mais la chaleur solaire, très-sensible dans l'atmosphère pure de Palerme, ayant ramolli les mastics des prismes, nous força de les interrompre bientôt. Elles furent continuées par un procédé plus simple imaginé par M. Tacchini, qui consiste à noter l'entrée et la sortie du bord solaire aux raies longitudinales produites dans le spectre
(') Foir les Memorie délia Societh spettroscopica italiana, vol. IV^, p. i i3.
par les graiDs de poussière qui sont acciclentellenKMit tombés sur la f(Mite. Dans Teniploi de eette inétliode, il est. indispensable d'amener la fenle exactemcnl sin- le diamètre central, et de la ramen(>r rontinuellement à eett<' position, mal<i;ré le mouvement du Soleil vu déclinaison : ce que nous eûmes soin de faire toujours rigoiu'cusement.
Les résultats obtenus sont les suivants : i'^ Le demi-diamètre spectroscopiquc est plus petit de o%i24 que celui du méridien, observé le même jour, ce qui donne pour le diamètre une différence de 3", 72. Le passage de Vénus donne 8',GG (Laccliini). Aucune des observations, comparées aux observations méridiennes , ne s'écarte en sens contraire, malgré la petitesse de cette différence.
2° Au contraire, si l'on compare ce résultat au Nautical Almanac, les observations s'écartent tantôt dans le sens positif, tantôt dans le sens négatif. Comme le Nautical A Imanac admet un diamètre constant, cela prouverait que, dans cet intervalle, le tlisque solaire a subi de petites variations. La variété des observateurs nous met à l'abri des équations personnelles,
'5° Le chronographe est nécessaire pour ces observations, et la concordance est plus grande pour les mesures spectroscopiques que pour les observations méridiennes ordinaires, de sorte que M. Tacchini propose d'instituer un système d'observations spectroscopiques.
4" I/état de l'atmosphère troublée par la brume et le vent du sud (sirocco) a une grande influence sur les résultats, ce qui se comprend facilement; mais encore ici les divergences sont plus sensibles dans le passage méridien que dans le passage spectroscopiquc.
Tous les faits exposés dans ce Chapitre sont encore loin, selon nous, de vider la question; cependant ils prouvent que nos doutes n'étaient pas émis à la légère. Les savants
verront qu'une question étudiée avec soin par les Lindenau, les Mossotti, les Césaris, les Bessel, les Le Verrier, etc., n'est pas si facile à trancher a priori, ni par des moyennes quelconques. Ces moyennes ne prouvent rien : on pourrait démontrer par les moyennes que nous n'avons ni été, ni hiver, car les fluctuations de la température d'une année à l'autre sont minimes. Il en est de même ici : c'est une question de détails, il faudra comparer les observations individuelles et en étudier la marche. Ainsi, par exemple, le beau travail de M. Nevvcomb, par lequel il a trouvé que les observations de Greenw ich et de Washington, faites le même jour, ne diffèrent que d'une fraction de seconde, ne prouve que ce que nous avons déjà dit, à savoir que les différences disparaissent dans lesobservations simultanées, ce qui est, par contre, une preuve que les différences résiduelles dans les observations non simultanées sont réelles.
Nous ne prétendons qu'avoir posé les questions; il ne faut pas s'attendre à les voir résolues de sitôt, par ce temps de préoccupations contraires. Si les anciens astronomes ont été embarrassés par cette question, c'est qu'ils ne connaissaient pas assez la nature du Soleil pour y soupçonner une variabilité; mais, la science moderne ayant établi que sa constitution n'est pas incompatible avec des variations quelconques, un obstacle au moins est désormais levé pour la solution définitive du problème. Cette question intéresse non-seulement la Physique solaire, mais encore l'Astronomie de précision; car un écart entre le centre de gravité et le centre de figure du Soleil pourrait faire naître des irrégularités considérables dans la position de l'écliptique et dans les éléments de l'orbite solaire.
§ Y. — Conclusions générales.
Nous venons d'exposer en détail un grand noml>re de faits et de considérations que nous pouvons résiniier de la manière suivante :
1° liCs taches, les facules, les éruptions et les protubérances sont des phénomènes qui dépendent de l'activité intérieure du Soleil : ils sont donc plus on moins intimement liés ensemlîle et sont la représentation de vastes perturbations intérieures qui se manifestent par des éruptions et des agitations de la photosphère. La région sombre qui constitue le noyau d'une tache, malgré sa structine si frappante, n'est qu'un phénomène secondaire de la crise générale : elle est produite par l'absorption due aux vapeurs ériq^tives interposées entre la photosphère et l'observateur,
2° I/activité du Soleil ne se manifeste pas également sur toute la surface de cet astre : il y a deux maxima constants de part et d'autre de l'équateur entre lo et 3o degrés de latitude. Cette région est celle des taches et des éruptions métalliques proprement dites. Les régions des taches et des protubérances ont des mouvements de transport vers les pôles à longues périodes. Il paraît que toute la masse solaire est engagée dans cette circulation gigantesque, de sorte que la moitié de son volume, comprise entre H- 3o** et — 3o" de latitude, formerait un énorme courant ascendant, et l'autre moitié, qui comprend les pôles, le contre-courant descendant. Cependant les détails de cette circulation sont assez compliqués.
3° Au delà de cette zone principale, on en trouve une seconde où les taches et les éruptions se produisent d'une manière intermittente ; ses limites varient avec l'activité solaire :
elle s'étend quelquefois jusqu'aux pôles et présente alors un maximum à 60 ou 70 degrés de latitude. C'est à cette même région que l'atmosphère solaire éprouve une variation brusque dans sa hauteur, ainsi que nous le savons par l'observation des éclipses totales. Quelquefois cette zone descend plus bas, et le maximum semble s"arréter vers 4 5 degrés de latitude. Ces variations n ont pas encore été étudiées d une manière assez suivie pour qu'on puisse en reconnaître les lois. Seulement il est constant que dans cette zone ne se trouvent jamais ces éruptions métalliques si remarquables qui sont fréquentes dans les régions équatoriales.
IjCs éruptions métalliques ne peuvent pas s'expliquer par les simples mouvements de la couche qui renverse les raies du spectre ; car elle est très-mince, quoiqu'elle soit plus épaisse à l'équateur qu'au pôle. Si l'on admet les tourbillons dans la photosphère solaire, ce n est pas une raison suffisante pour nier les éruption s. Des tourbillons excités dans les régions supérieures de l'atmosphère solaire pourraient même imiter les éruptions par leur force aspirante, mais en général elles sont produites par une force impulsive agissant de bas en haut.
L'éclat particulier des facules peut être dû à une double cause : une élévation locale du niveau de la photosphère, qui dépasse la couche absorbante, mais on peut aussi l'expliquer par le refoulement de cette couche que produiraient les jets hydrogénés au point de leur sortie, où ils sont plus condensés.
Le Soleil est loin de posséder la même activité sur tous les méridiens. Les régions les plus actives conservent assez longtemps la même longitude. Les facules et les éruptions sont inégalement distribuées sur le contour du globe ; si nous pouvions apprécier facilement ces différences, le disque solaire nous offrirait un aspect comparable à celui de la Lune ;
nous verrions des parties plus Lrillantes qui, en arrivant sur le contour, donnent naissance à de nombreuses éruptions, et des parties plus pâles et en même temps plus pauvres en protubérances.
Rien ne prouve la parfaite invariabilité du diamètre solaire ; au contraire, l'observation est favorable à des variations séculaires de ses dimensions, et à des variations à courte période. Les régions des facules et des taches paraissent être principalement sujettes à ces variations. La figure rigoureusement sphérique du Soleil n'est pas bien certaine; des irrégularités paraissent assez bien constatées aux époques et dans les régions des maxima d'agitation photosphérique.
Telles sont les principales conclusions que nous pouvons tirer d'une série d'observations imique et trop limitée. Nous ne les regardons pas comme générales et définitives ; nous les présentons comme un essai de ce que l'on peut espérer si l'on étudie d'une manière soutenue cette nouvelle branche, que nous appellerions volontiers la Météorologie solaire.
TEMPERATURE DU SOLEIL
CIIAPITUE PREMIER.
EV.VLU.VTIOX DK L \. TEMi'ERVTLRE DU SOI-EIL.
§ 1. — Inlwdiiction.
Nous abordons en ce moment une question difficile et sur laquelle on a, dans ces derniers temps, émis les opinions les plus contradictoires. Les difficultés qu'elle présente sont si nombreuses et si grandes qu'on a été jusqu'à dire qu il est impossible d'arriver à une appréciation raisonnable. Cependant ces discussions sont à elles seules un véritable progrès, et nous sommes heureux de voir que les affirmations contenues dans la première édition de notre Ouvrage ont poussé les savants à faire des recherches qui, sans résoudre encore la question, l'éclairent cependant et la font avancer d'une manière sérieuse.
Il semble au premier abord que ce soit chose facile de déterminer la température du Soleil; mais, pour peu qu'on y réfléchisse, on reconnaîtra que cette entreprise présente de très-grandes difficultés. Il ne suffit pas, en effet, d'exposer un thermomètre au Soleil, de lire le nombre de degrés qu'il indique et d'augmenter ce nombre proportionnellement au
carré de la distance; car : i° ce nombre est relatif à notre zéro conventionnel correspondant à la température de la glace fondante; il n'a aucun rapport avec le zéro absolu, que les physiciens ont fixé à — s^S" C. ; 2° les radiations solaires nous arrivent à travers l'atmosphère, et elles éprouvent dans ce passage une absorption dont il est nécessaire de tenir compte : les recherches faites à ce sujet portent à conclure que, suivant la ^erticale, notre atmosphère absorbe un quart des rayons calorifiques que le Soleil nous envoie ; pour les ravons obliques, cette absorption augmente proportionnellement à la sécante de la distance zénithale; 3" enfm, outre la radiation solaire, un thermomètre ainsi exposé reçoit les radiations des corps environnants, et cette circonstance complique singulièrement la question; car deux thermomètres exposés au Soleil, à la même heure et dans le même lieu donneront des indications très-différentes suivant la nature, la disposition et la distance des corps qui les entourent inmiédiatement.
Pour déterminer la température du Soleil, il faut connaître : 1° l'intensité de la radiation ; 2° la quantité absolue de force vi\e thermique que le Soleil comnuniique à la Terre en un temps donné. Nous allons montrer connnent on peut évaluer ces éléments ; nous en tirerons ensuite les conséquences relatives à la constitution phvsique du Soleil et à la conservation de son énergie. iMais, avant d'aborder ces recherches, nous croyons utile d'exposer quelques considérations théoriques.
La Théorie mécanique de la chaleur a conduit les physiciens à admettre que la température des corps est directement proportionnelle à la force vive que possède chaque molécule, et inversement jiroportionnelle à une autre quantité qui dépend du travail que ces mêmes molécules doivent effectuer ])oin' résister à l'attraction moléculaire et à la pression extérieure. Si le corps est gazeux, l'attraction moléculaire est sensible-
ment nulle ; aux molécules on peut substituer les poids atomiques, et les résultats de cette théorie s'accordent parfaitement avec tous les faits connus.
« Si l'on considère la chaleur, dit M. Clausius, comme un mouvement vibratoire des dernières particules matérielles des corps, et si l'on regarde la température comme mesurant la force vue des molécules, on reconnaît que \3i force active de la chaleur est proportionnelle à la température absolue. De plus, le travail mécanique que peut exécuter la chaleur lorsqu'elle passe d'un corps à un autre est proportionnel à la température absolue à laquelle a lieu ce passage ('). »
Cette force vive moléculaire des corps est celle qui, en se communiquant au milieu éthéré par lequel les vibrations se propagent à distance, produit ce que nous appelons les radiations.
Pour les corps qui nous sont accessibles, nous mesurons leur force vive thermique par le travail de dilatation qu'ils font éprouver à un corps connu que nous appelons thermomètre ; les indications de ces thermomètres sont toutes rapportées à celles que donnerait, dans les mêmes circonstances, un thermomètre à air. Pour les corps que nous ne pouvons atteindre, ce moyen est impraticable ; nous ne pouvons apprécier la température que par la radiation thermique et jjar les effets qu'elle produit , mais alors le problème devient beaucoup plus compliqué.
D'abord, si le corps n'est pas gazeux, les liens moléculaires ne peuvent plus être négligés, et il faut tenir compte du
( ' ') S'ttzungsbertchte der Niederrlieinischeii Geselhchaft fiir Natiir iind Heilkunde. Bonn, -j nov. 1870. Voir aussi Brusotti, y4lti délia S. I. di Milano, 187.3.
On appelle température absolue celle qui est évaluée à partir du zéio absolu, c'està-dire à partir du point de l'échelle centigrade où serait marqué le nombre — 278.
second facteur dont nous avons parlé ; clans ce cas, le pouvoir émissif dépend non-seulement de la température du corps, mais encore de l'état moléculaire de sa surface et, s'il est composé, du groupement de ses atomes. Telle est la théorie admise par les plivsiciens, théorie qui a été confirmée ])ar l'expérience toutes les fois cpi'U a été possible de la vérifier.
Quant aux gaz, tant qu'ils sont soumis à ime pression peu différente de celle de notre atmosphère, leur pouvoir rayonnant est extrêmement faible ; mais il devient très-énergique lorsqu'on les soinnet à des pressions considérables. Ainsi M. Sor^'t ne put obtenir aucune trace de rayonnement en brûlant, à la pression atmosphérique, le mélange de gaz oxyhvdrogène, qui produit cependant une flannne d'une température très-élevée : mais M. Cailletet éclairait parfaitemen.t lui vaste laboratoire en faisant jaillir une étincelle de quelques millimètres dans un gaz comprimé à 80 atmosphères.
Les gaz portés à une haute température peuvent donc devenir incandescents, et par conséquent éclairants, s'ils sont fortement conij^rimés. On peut arriver à un résultat analogue, en les maintenant à la pression ordinaire, par la simple addition de quelques particules solides : tel est le rôle des oxydes métalliques, chaux, magnésie, zircone, etc., dans l'éclairage oxvhvdrique ; mais alors i\ faut bien remarquer que le gaz lui-même ne devient pas incandescent. Il échauffe le corps solide qui est en contact avec lui et l'amène ainsi à la temj)ératnre d'incandescence.
Lorsqu'il s'agit d'une flamme éclairante, on attribue ordinairement l'éclat lumineux qu'elle possède à des particules solides en suspension dans la substance gazeuse. S'il en est ainsi, il faudrait admettre que ces particules solides .sont transparentes ; car on sait dejjuis longtemps qu'un gaz est éga-
loincnt transparent et loisqu'il est oljsciir à la tenipératim» ordinaire et lorsque la combustion V' rcml lumineux. Ce fait a été confirmé par les e\péiien( es de ^I. Iliin. « Il faut eu coudure, dit ce savant, que la plupart des substances solides deviennent transparentes lorsqu'elles sont en suspension dans une flamme : tels scuit les oxvdes métalliques qu'on emj)loie dans les feux d'artifice, etc. Cette loi n'est cependant pas tout à fait générale. »
De tout ce que nous venons de dire, nous devons conclurez que r incandescence ne suppose pas nécessairement des pariicules solides et opaques. Il résulte delà une grande incertitude dans la théorie de la radiation solaire.
jNIais il y a une difficulté plus grave encore. Pour remonter de la radiation d'un corps à la température qu'd possède, il faudrait connaître la loi qui relie ces deux phénomènes : or les physiciens sont loin d'être d'accord sur ce point. Les uns croient, avec INewlon, que la radiation est simj)lement proportionnelle à la température, et d'autres, comme Dulong et Petit, c[u'elle croît en progression géométrique lorsque la température croit en progression arithmétique. Il doit donc V avoir une énorme différence entre les résultats, sui\ ant (pie l'on adopte l'une ou Vautre de ces théories : c'est ce que nous verrons bientôt.
Ces principes étant posés, nous allons expliquer et discuter en détail les méthodes qui ont été employées pour arriver à déterminer la température du Soleil.
§ II. — Mesure de l'intensité de la radiation solaire.
Newton est le prenner qui ait cherché à déterminer la température du Soleil eu mesurant sa radiation. Il se proposait de
trouver la température à laquelle avait dû parvenir la comète de 1680. Pour cela, il exposa au Soleil un thermomètre recouvert d'une couche de terre peu épaisse; il trouva que ce thermomètre s'élevait à 65°, 56 C. , tandis qu'à l'ombre la température était de 29°, 44- Appliquant ensuite la loi du carré des distances, il conclut qu'un corps placé à la surface du Soleil serait à lUie température de 1 669800 degrés C. En 1846, nous avons répété à Rome l'expérience de Newton, et nous aA ons trouvé un résultat peu différent du sien : l'air extérieur étant à 34*^,3, le thermomètre exposé au Soleil marquait 65°, 3.
Mais cette expérience est msuffisante, et les chiffres ainsi obtenus ne peuvent servir de base à un calcul sérieux; car la température d'un thermomètre placé dans ces conditions dépend, non-seulement de la radiation solaire, mais aussi de l'influence exercée par les corps voisins : aussi les résultats obtenus varient-ils d'un jour à l'autre.
Lorsqu'un corps est exposé au Soleil, les corps environnants rayonnent vers lui ; il s'établit ainsi un échange de radiations entre le thermomètre et l'enceinte dans laquelle il se trouve renfermé, tous les corps rayonnant les uns vers les autres. Lorsque l'équilibre est établi, l'intensité relative des températures que possèdent les parties rayonnantes doit être en raison inverse de la surface de ces mêmes différentes parties de l'enceinte, cette surface étant estimée suivant sa grandeur angulaire vue du corps qui reçoit les radiations. Ainsi, soit aedb [Jig- 21 5) une enceinte de surface 2 ayant un excès de température 5 sur le corps thermométrique t ; soit S une portion ah de cette surface avant sur l'autre un excès T; on aura la relation
TS = I$, d'où T = 5|.
Cette équation est toujours vraie, pourvu cependant que la surface S = ah soit une portion assez petite de l'enceinte et que, par suite, elle soit négligeable par rapport à l'enceinte tout entière.
Cette théorie une fois admise, on pourra facilement déterminer la radiation du Soleil, et l'exprimer en prenant pour unité les degrés conventionnels du thermomètre. Pour cela, ou exposera im thermomètre au Soleil dans une enceinte de température connue; on lira l'indication / du thermomètre exposé au Soleil, ou soustraira la température t' de la sphère
Fig. 2IJ.
environnante et l'on formera l'excès Q — t — t' . On multipliera 0 par le rapport qui existe entre la surf^ice de la sphère et la surface apparente du Soleil. Or, le disque solaire ayant un dia-
mètre moyen de 32' 3", G, on trouve le rapport de ^ = 1 83960,
et l'on peut bien négliger l'étendue du disque par rapport à la surface entière delà s|xlière. On aura donc T = 1839G0 0.
\j\ fig. 99 représente l'appareil que nous avons employé à Rome poiu' déterminer la valeur de (i — l'\ Il est semblable à celui que M. Waterston a employé aux Indes, et à celui dont ]\I. Soret s'est servi dernièrement sur le IMont-Blanc.
AB et CD [fig. 21 G; sont deux cvlindres concentriques soudés l'un à l'autre ; ils forment une espèce de chaudière dont la capacité annulaire peut être remplie d'eau ou d'huile à une température quelconque. On peut même chauffer l'appareil
par lin couraiU de Aapeiir entrant par la tubulure E, sortant par la tubulure F. A la place de la vapeur on peut employer un gaz, par exemple l'air chaud qui s'échappe de la cheminée d'une lampe. Un thermomètre t passe j)ar une tubulure à travers resj)ace annulaire et pénètre jusqu à l'axe du cylindre ; il reçoit les rayons solaires qui sont uitroduits par un diaphragme 7nn dont l'ouverture o est à peine plus grande que la
Fir;. 2iC.
l)Oule du thermomètre. Un verre épais e ferme la ])ai'tie postérieure de l'appareil et permet de s'assurer que le thermomètre est bien pla(;é sur la direction du faisceau de rayons. Le cylindre intérieur et le thermomètre / sont recouverts de noir de fumée. Un second thermomètre /' donne la température de l'espace annulaire et par conséquent celle de l'enceinte. Tout l'appareil est monté sur un support ayant un mouvement j)arallactique, ahu de suivre avec plus de facilité le mouvement diurne du Soleil. M. VioUe a tout récemment modifié cet appareil en donnant à la capacité intérieure la forme sphérique.
T/aiîparcil avant rie cxjiosr au soleil, cominc nous Taxons (lit, on ohsci'NC les deux tlicrnioinrlres ; Icni- (lidcrcncc de tcnipcraturc s'élève gradncllcincnt, et, an lont de (|ii(I(jnc temps, l'Ile finit par dexenir eonslante. Alors on note les deux températures, et Ton en lait la diKei'enee (/ — l'f-^^O. ('/est eettc \aleur ([u'on introduit dans TiMpiation citée plus haut.
Cet appareil a été fortement eriti([ué par M, Eriesson, ([ui lui reproche les défauts snixanls :
i" J.a temj)érature de l'eneeinte ne j)eut être donnée exactement j)ar le thermomètre uniipie l' \ il faut, dit-il, emplo}er un procédé plus rigoureux. Pour corriger ce défaut, au lieu de laisser un liquide immobile dans l'espace annulaire qui enxiroiuie l'enceinte, il v fait cire uler d'une manière contiiuie un courant d'eau dont la température est hien déterminée. Ce procédé est excellent : aussi ]M. Soret et jM. Violle l'ont-ils adopté. Ce])endant il ne nous parait pas absolument nécessaire, car ce qu'on emploie est la différence des thermomètres, et, pourvu qu'on prolonge assez l'expérience, elle se conserve constante |)endant des heures.
2"^ Les thermomètres exposés aux radiations solaires, ne les recevant que sur lune de leurs faces, ne doivent pas se mettre en équilibre de temj)érature dans toutes leurs j)arties; aussi ]M. Ericsson assure-t-ii qu'il a obtenu des résidtats très-différents suivant les thermomètres qu'il employait. Nous crovons (pid y a la une exagération. Il est j)OSsible (pi On trouxc des résultats divergents lorsqu'on ne met pas à ces expériences le temps nécessaire, et alors les dixergences doix eut se produire même lorsqu'on n Cmploie pas des thermomètres différents. Mais, lorsqu'on opère à loisir, lors([u'on laisse l'instrument exposé assez longtemps au soleil, surtout avec le diaj)hragme Dui ([ui le met a labii de toute autre radiation (précaution
que M. Ericsson semble avoir oubliée), les expériences se font avec beaucoup de régularité; les anomalies que signale cet illustre savant n'ont jamais été observées ni par M. Soret ni par nous. Nous avons cependant employé successivement plusieurs thermomètres, et les divergences que nous avons trouvées sont du même ordre que celles qui se produisent d'un jour à l'autre en employant le même instrument. De son côté, M. Ericsson a prouvé que les dimensions de l'appareil sont sans influence sur le résultat, et il a substitué au thermomètre un petit réservoir en cuivre rempli d'eau qu'il agite constamment. D'ailleurs, en admettant que cette critique ait un fondement sérieux, il faudrait en conclure que le thermohéliomètre donne un résultat trop faible ; et cependant nous allons voir qu'on l'accuse d'attribuer au Soleil une température extravagante !
Voici les résultats que nous avons obtenus en employant différents thermomètres et en prenant les précautions que nous avons indiquées :
1° Dans un grand nombre d'observations faites à Rome sous une pression moyenne de 738 millimètres, à une hauteur de 52 mètres au-dessus du niveau de la mer, la différence des deux températures a été de i2°,oG; dans les journées où le ciel était très-pur, elle s'est élevée à i4 degrés.
2° La différence reste constante, quelle que soit la température de l'enceinte, de sorte que, ])our/' = o", on a /= i 2*^,06; pourf^Go*^, t= 'j2°,oG. Ce résultat peut paraître surprenant, mais nous l'avons vérifié avec soin depuis zéro jusqu'à 64 degrés; INI. Waterston a même été jusqu'à 220 degrés en faisant circuler de l'air chaud dans l'appareil. La conclusion théorique qui en résulte, c'est que la surface du disque solaire peut être négligée par rapport à la surface de la sphère. Cependant M. Violle assure qu'il n'a pas retrouvé cette
constance. Ce résultat est-il dû à quelque parlicularilé de son appareil?
3*^ Lorsiju'on observe en différentes saisons, prés du méridien, on obtient des résultats bien moins variables qu'on n'aurait pu l'attendre ; la moyenne oscille pendant l'biver, entre ii",5 et 12 degrés; pendant l'été, entre 12", 5 et i/j degrés. Cette variation est Irès-faible, surtout si l'on remarque que, d'une de ces saisons à l'aulrc, la bauteur du Soleil varie de 47 degrés. jMais il v a un lait encore plus important : si, dans la saison d'été, on fait l'observation quand la bauteur est de 2 ■y ou 3o degrés, la différence des deux températures s'élè\ e à peine à G degrés. Il y a donc une cause qui, pour une même bauteur, modifie d'une saison à l'autre la transmission des rayons calorifiques, car cette bauteur est précisément celle que le Soleil atteint au méridien pendant l'biver. Cette cause consiste manifestement dans la vapeur d'eau, qui est beaucoup plus abondante en été, et qui, })our cette élévation, produit à elle seule une absorption à peu près égale à celle que l'atmosplière enlière })roduit j)endant l'biver. Du reste, cette explication est parfaitement confirmée par les expériences de Tyndall et par celles du professeur Garibaldi, de Gènes, sur le pouvoir absorbant de la vapeur d'eau.
4** En opérant à une plus grande bauteur au-dessus du niveau de la mer, on obtient des différences ])lus considéiables. Ainsi, à Genève, ]M. Soret a trouvé, pour une altitude de 400 mètres, la valeur moyenne 5 =- 15*^,5; à l'altitude de 2 5oo mètres, il trouva 18", G; au sommet du Mont-blanc, à l'altitude de 4800 mètres, il trouva 21", i3. Sous le ciel plus pur des Indes, le Soleil étant à une bauteur de ■jo degrés, M. Waterston a trouvé 27'', 8. M. Violle a dernièrement trouNé sur le Mont-Blanc, par un jour calme et beau, la tem-
pérature du thermomètre intérieur ;= i8°,20, la température ambiante étant à i degré au-dessus de zéro, et l'enceinte étant à zéro.
On le \oit, lorsque les physiciens cherclient à résoudre ce problème si intéressant de la radiation du Soleil, ils rencontrent sur leur chemin des difficultés bien grandes, qui redoublent lorsqu'on veut en conclrirc la température. Aussi ne prétendons-nous pas exprimer cette température par un nombre précis: nous fixerons seulement la plus petite valeur ([u'on puisse lui attribuer, et la question sera ainsi résolue d'une manière bien suffisante.
Si maintenant de la valeiu' de la radiation $ nous voulons passer à celle de la température, nous sommes en présence des deux théories rivales que nous avons expliquées dans le paragraphe précédent. Si nous suivons riivpothèse de
NcAvton, nous trouvons que T— $--—$< i83()()0. Adoptons pour 7 la plus grande valeur qu'on ait obtenue, celle que M. Soret a notée sur le 3Iont-Bl:uic, Q — 21", i3, la temj)érature du Soleil sera T = 2[",i3 X 183960 = 3 ()8'- oy5, c'est-à-dire à peu près quatre millions de degrés; mais la valeur 6 = 21*^, î3 est évidemment trop petite, car il faut tenir compte de l'absorption atmosphérique. Pour cela, en appliquant les lois connues, il faut ajouter à la différence donnée parles expériences de Soret le nombre 7*',8r). Alors 7^=29", 02, et ï= 5 334 840**, ou, en nomljre rond, cinq millions et un tiers. Par le chiffre de iM. Yiolle, on aurait 3 348o'j2 degrés sans la correction de ral)sorption atmosphérique.
Telle serait la température d'un corps situé à la surface du Soleil. Il fLUit cependant remarquer que l'effet produit sur nos instruments par les radiations du Soleil ne résulte pas seulement de l'action de la couche ravonnante située à la sur-
r.icc (le ("l'I Mstrc; si la sîil)staii<'c (jiii le roniposc jouit (riine certaine tiMiisparciici', l'action des coiielies plus pi'olondes doit s'ajoutera celle de la coiielie siipeiTicielle. et le l'ésilltaL doit être la somme de Jeiiis radiations partielles. Si nous connaissions \c dej^ré de transparence «le la matière solaire, il ne nous serait pas difticile de calculer sa température; mais Tii^noranee dans la([uelle nous sr)!iunes à cet ei4ar<l nous md dans le plus ur.ind embarras. Il \ a cependant deux choses ([ue nous pouNons affirmer a\ec certilude :
1*^ Celte transparence est loin dètre absolue; elle est même très-imj)arraite. Nous savons, en effet, cpie les courants ])liolospliéiiques, lorscpi'ils se croisent, .se cachent I un lautre au pouit d'intersection: les ponts (|ui ti'aNcisent le.s taches empêchent également de xoir le bord des pénondjres cpii sont : itue(\s au-dessous d'eux. M. Ibrn a j)rou\é (pie les fl.:nmies sont transparentes; mais il ne rei^arde pas comme certain (pTon doive attribuer une transparence absolue aux vapeurs met.illicpies: il a même constaté que la vapeur du magnésium est opaque pendant sa comljustion. Déplus, les ^apeurs méîalli(jues c[ui se trouvent dans le Soleil possèdent une absorption élective qui est mise en évidence par les observations .'.[)cctrales et qui montre qu'elles ne sont pas ab.solument transparentes. Il en est de même de l'indrogène incandescent (jui se trouve dans les protubérances: lorscpie deux jets se croisent, ils n'ont j)as un éclat plus vit'au point dinterscction, ce (pii arriNcrait cej)en(laut si les i'a\ons émanés de (•cliii qui est en arrière pouxaient tra\('i'S!'r l'autre : ils se cachent rêel- L'incnt lun I autre connue des corj)s opaques. Nous devons conclure de tout cel.i que la transjxuence des couches super- (l'.ielles du Soleil est très-faible, (pie j)ar conséquent la température (pii résulte de notre calcul ne doit j)as être trèst loignée de la vérité.
i"^ Même en admettant que les indications de notre thermomètre résultent des actions combinées de plusieurs couches transparentes, il n'en est pas moins vrai que la température trouvée serait celle d'un thermomètre placé à la surface du Soleil, et par conséquent, même dans cette hypothèse, notre calcul n'est pas déraisonnable.
Si l'on voulait partir du zéro absolu, il faudrait ajouter 273 au nombre trouvé; cette modification, comme on le voit, serait bien insignifiante.
On arriverait à une température encore plus élevée si l'on partait de la valeur 5 = 27*^ observée aux Indes par M. Waterston, surtout si l'on faisait la correction relative à l'absorption atmosphérique. Ce savant pense que la température du Soleil doit aller à neuf ou dix millions de degrés.
Pour donner une idée de l'état thermique du Soleil, nous ne ferons qu'une seule remarque. En tenant simplement compte de la distance, la température solaire est 4621 5 fois plus élevée que celle à laquelle peut parvenir un corps situé à la surface de la Terre et en admettant qu'en moyenne la température d'un corps terrestre monte de 22 degrés, nous aurions déjà ioi6-3o degrés. Pour produire le même effet, il faudrait concentrer sur un espace de i centimètre carré les rayons qui tombent sur une surface de 4'"? 6. Or les lentilles à échelons qui n'ont que i mètre de surface, et qui absorbent beaucoup de rayons, sont cependant capables de f
volatiliser la plupart des substances connues. Qu'on juge par là des effets que peut produire la température du corps solaire !
§ ITL — Discussion des résultais ohienus par d'autres savants.
Les résultats dont nous venons de pnrler dans le p iragraj)lie précédent ont paru tellement exagérés que beaucoup de personnes n'ont pas hésité à les déclarer absiu'des. Comme on ne pouvait ji.is révoquer en doute l'exactitude des expériences qui ont servi de point de dépirt à nos raisonnements et à nos calculs, on s'est rejeté sur la loi de Newton, et l'on a déclaré qu'elle est fausse, au moins dans l'application que nous en avons faite dans le cas actuel. INI. Vicaire a préféré se servir de la loi de Dulong et Petit, et, prenant comme base de son calcul le nombre que nous avons adopté, 0 ^= 2[f. 02, il a trouvé que la température du Soleil doit être de i3r)8 degrés C Cette valeur est à peu près égale à celle que Pouillet avait trouvée en partant de la même loi ; elle est si peu élevée que nous avions cru devoir 1 1 rejeter, précisément parce qu'elle est évidemment beaucoup trop faible. Cette température est à peine plus élevée que celle où la fonte de fer entre en fusion, et, connue il nous paraît impossible d'admettre un résultat aussi fai])le, nous avons regardé comme fausse la méthode qui y conduit (' } .
M. Ericsson a étudié cette question avec beaucoup de soin ; il s'est servi d'un instrument de son invention pour déterminer la valeur de la radiation solaire, et, la Terre étant à l'aphélie, il a trouvé 84*^,84 F. ou 47", i3 C. Ce nombre est le plus élevé de ceux qu'il a trouvés dans ses différentes expé-
(') Rappelons en deux mots en quoi consiste la diirérence entre les deux méthodes de calcul; t étant la tempéra'.ure du thermomètre exposé à la radiation, t' celle de l'enceinte, on a, d'après Newton ( — f' = a. T, tandis que, d'après Dulonj et Petit,
a'' = KrtT ; dans ces équations, v. = —, r-77-1 et a = 1,007-
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rienccs, et nous pensons qu'il vaut mieux en effet s'en tenir au maximum. Afin qu'on ne puisse pas nous accuser d'avoir exagéré, nous avions pris la moyenne de nos différents résultats. jM. Ericssou, ayant multiplié ce nombre 475^3 par le rapport inverse du carré de la distance, a trouvé pour température de la photos[)hère 2280000 degrés C. ; puis, pour tenir compte de TabsorpLion chromosphérique, il a ajouté une correction, trop petite selon nous, qui lui a donné comme valeur définitive 2290000 degrés C. Celte valeur est moitié plus petite que la notre, mais elle est bien plus grande que celle à laquelle ]M. Vicaire a cru devoir s'arrêter.
jM. Zollner a employé une méthode absolument différente pour résoudre la même question : il a cherché à déterminer la température du Soleil en partant de la vitesse avec laquelle sont lancés les gaz qui constituent les protubérances. Il suppose que ces gaz sortent de l'intérieur du globe solaire par des orifices pratiqués dans une couche liquide ou solide, et que leur mouvement est déterminé par une pression énorme qu'il évalue à 4070000 atmosphères. Sa conclusion est que, dans l'atmosphère du Soleil, la température des gaz est au moins de 27700 degrés; à l'orifice par où sortent les gaz, la température serait plus élevée : elle arriverait à 68400 degrés pour une protubérance ayant une hauteur de i'3o", et à 74910 degrés si la hauteur atteint 3 minutes.
Les savants français pensent généralement que la température du Soleil ne dépasse pas 2000 ou 5ooo degrés. D'aorès M. Fizeau, elle serait environ deux fois et demie plus élevée que celle de l'arc voltaïque. M. IL Sainte-Claire Deville admet qu'elle ne dépasse pas de beaucoup celle à laquelle se produit la dissociation des composés chimiques. La valeur minimum donnée par Zollner serait huit fois plus considérable que la température de la flamme oxy hydrique.
Telles sont les opinions cxlrèincs adoptées j)ar les savants. On voit cju'clles sont aussi divergentes (|iic |)ossil)le ; c'est pour([Uoi il nous semble (|u"il \ a lieu de reeliereher et de diseuler les causes de cette diver}j;ence.
Les erreurs peuvent j)rovenirc)u de i'exjjcrienee ou i\[\ calcul. On a beaucoup critiqué notre méthode expérimentale, et cependant nous la rej^ardons encore comme la meilleure, surtout avec les perfectionnements introduits par M. Ericsson et adoptes par M. Soret. La manière dont ^a^ient les résultats obtenus en différentes circonstances et en différents pays j)rouve que les défauts rc[)rochés à cet instrument n'ont pas une aussi grande influence qu'on l'a prétendu. On reconnaît que les dimensions du thermoliéliomètre sont indifférentes; dès lors, celles du thermomètre ne doivent pas avoir autant d'importance qu'on l'a prétendu à la suite de nos observations.
Nous trouvons, au contraire, qu'il v a de grands inconvénients à opérer comme NcAvton, qui se contentait d'exposer le thermomètre au Soleil ; le résultat doit être singulièrement influencé par les courants d'air et par le rayonnement des corps voisins. Depuis quelque temps, on emploie en Angleterre des thermomètres à boule noire enfermés dans des globes de verre où l'on a fait le vide avec la machine pneumati(|ue; ces appareils donnent probablement un résultat trop élevé, à cause des réflexions qui ont lieu sur la paroi intérieure du globe de verre.
Cv n'est donc pas sur l'expérience elle-même que doit porter la discussion, mais sur la manière d'interpréter et de calculer les résultats. Laquelle des deux formules devons-nous admettre, celle de Newton ou celle de Dulong et Petit ? La loi de Newton est incontestable si on la considère comme étant la loi élémentaire de la |)ropagation de la chaleur dans
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des corps d'une conductibilité parfaite. Celle de Didong et Veut n'est applicable qu'aux corps solides et aux corps liquides dans l'étendue de l'échelle thermométrique pour laquelle elle a été vérifiée par l'expérience. Les savants qui l'ont énoncée les premiers n'ont pas poussé leurs n^chcrchcs au delà de la température d'ébullition du mercure, quoique Pouillet assure que les expériences ont été continuées jusqu'à looo degrés. Il est donc impossible de s'en servir pour la question qui nous occupe eu ce moment; car la température (kl Soleil est éNidemment supérieure, et de beaucoup, aux Innites auxquelles on doit borner son ajipîication. De plus, comme le fait très-bien observer M. Ericsson, elle n'est pas générale, puisqu'elle dépend de la constitution des corps. Dulong et Petit, dans leurs expériences, n'ont pas eu soin de faire (hsparaitre l'influence de cet élément; d'ailleurs c'était impossible, caries corps emj)loyés, solides ou liquides, n'ont pas une conductdjilité parfaite. Au reste, M. Ericsson a fait à ce sujet des expériences tout à fait décisives, en se servant d'un réservoir en cuivre rempli d'eau qu'on agitait constamment, le tout étant renfermé dans une enceinte vide et maintenue à une température constante. La conclusion de ces expériences a été que la loi de Dulong et Petit ne peut pas être appliquée entre k) et loo degrés, tandis que, pour la loi de Newton, il n'v a qu'une différence à peine appréciable entre les résultats calculés et les résultats observés. De plus, il a étudié le pouvoir ravonnant en se servant d'une masse de fer fondue et chauffée à 3ooo degrés F., c'est-à-dire à i G66 degrés C. Il a trouvé que, à cette température, le pouvoir rayonnant est environ 4?2i fois plus grand qu'à G5 degrés, tandis que, d'après la loi de Dulong et Petit, il devrait être 4ooo fois plus considérable. JNL Ericsson employait dans ses expériences plusieurs toinies de fer fondu et surchauffé à iGGG degrés ; si
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la tcmpcratiire tlii Soleil était du même ordre, la force rnyonnanle de cet astre seri'.it à peu près la même. Or, eu limitant à un pied carré la surface rayouuaule du métal, ]M. Ericssou a obtenu loi") unités tliermirpies, laudis que, pour le Soleil, il en trouve 3i2j()0, c'est-à-dire 3 [o fois plus. Il faut en conclure que la température sr)laire est d'un ordre l)i(Mi plus élevé, et, encore une fois, que la loi de Dulong et Petit est aljsolument fausse. Et, ce qui rend encore Lien plus évidente^ la fuiss(^té de cette loi, c'est que le résultat auquel on parvient pour la tem[)érature du Soleil dépendrait de la température même de l'enceinte ou de ractinomètre !
Faut-il doue accepter, les veux fermés, la loi de Newton ? C'est ce que nous allons examiner maintenant. IM. Soret a fait à Genève une série d'expériences extrêmement intéressantes : il a fait agir sur son instrument perfectionné, d'abord le Soleil, puis un morceau de zircone, rendu incandescent par la flamme duc à un mélange d'hydrogène carboné et d'oxvgènc. Sous l'influence delà radiation solaire, la température s'est élevée à il[°,5', avec la zircone, en disposant l'expérience de telle sorte que la surface rayonnante sous-tendit le même angle que le Soleil, la température s'est élevée de o*', 20 -, la radiation solaire serait donc seulement 58 fois plus intense que celle de la zircone. La température de l'actinomètre était maintenue à iG°, G3. Si, avec ces données, on calcule la température de la zircone, en trouve, en emplovant la formule de Newton, 4^990 degrés, nombre évidemment trop fort. Avec la formide de Dulong et Petit, on trouve -81 degrés ; ce nombre, à son tour, est beaucoup trop faible, car la température de la zircone est au moins de 1 5oo degrés, et probablement de '^ono degrés. Nous devons donc conclure de ces expériences que la loi de Newton et celle de Dulong s'éloianent de la vérité chacune de leur côté.
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]M IJ. Sainte-Claire Deville pense, d'après sa longue expérience des !(uiipératures élevées, cpie la température solaire ne dépasse pas beaucoup celles que nous produisons et mesurons dans nos laboratoires. Outre cette longue expérience que nous ne saurions ni contester ni discuter, le savant cliimistc appuie son opinion sur deux raisons positives : c'est d'abord l'impossibilité matérielle de mesurer ces températures élevées, et en second lieu les modifications que peuvent éprouver les lois des actions moléculaires dans des circonstances aussi différentes de celles que nous connaissons. Il est bien certain, en effet, qu'à ces températures excessives tous les thermomètres connus seraient fondus et volatilisés ; aussi n'avons-nous jamais supposé .C[u' on dut nous faire une semblable objection, comme si l'impossibilité matérielle de mesurer directement une grandeur quelconque était une raison de nier son existence ou d'affirmer qu'il est impossible de l'évaluer approximativement d'une autre manière. Nous ne prétendons pas non plus que les dilatations et les autres fonctions moléculaires suivent les mêmes lois lorsque les corps se trouvent dans des conditions thermiques aussi exceptionnelles. Nous prétendons seulement que, si l'on veut appliquer les lois connues, en n'accordant au Soleil qu'une température de 2000 ou 3ooo degrés, l'énorme radiation calorifique de cet astre est absolument inexplicable ; que cette même radiation ne peut être ex|)liquée, d'après les mêmes lois, que par un état calorifique absolument différent, état dont nous ne saurions préciser la manière d'être, mais que nous exprimons d'une façon hypothétique en énonçant un nombre de degrés très-considérable. D'ailleurs, nous pouvons ajouter à toutes ces considérations un fait qui nous paraît décisif : dans les belles expériences de M. H, Sainte-Claire Deville sur la fusion du platine par la flamme du gaz oxyhvdrique, auxquelles
nous cùiiK's le bonheur d'assister dans le laboratoire de ce savant, nous avons observé les bandes de l'oxyde de calcium et jamais les raies de ce métal. Or le Soleil nous présente e\chisi\('ment les raies et jamais les bandes du calcium, ce qui montre que sa température déjiasse de beaucoup celles que nous produisons et mesurons dans nos laboratoires.
M. Fi/.eau évalue la tomj)craturc du Soleil (mi prenant comme terme de comparaison celle de l'arc voltaïque obtenu avec cinquante couples de Bunsen, grand modèle; il s'agit de la t<>mpéi\Uure de l'arc qui séj)are les deux charbons, et non de celle des charbons eux-mêmes, et M. Fizeau arrive à ce résultat que la température du Soleil est deux fois et demie pkis élevée. Remarquons d'al)ord que cette température de l'arc est inconnue. Le platine, (pii ne fond qu'à 25oo degrés au moins, coule connue la cire lorsqu'on l'introduit dans l'arc voltaïque. Les expériences de M. Fizeau ont été faites par la Photographie, et il y a bien à redire à ce procédé. D'abord, l'impression produite sur la couche sensible est presque uniquement due aux charbons; car l'arc lui-même, quoiqu'il soit j)lus chaud assurément, n'a qu'un pouvoir photogénique très-faible, connue il est réellement très-peu lumineux. Et d'ailleurs, peut-on suj)poser que les radiations calorifiques soient proportionnelles aux radiations chimiques ?
Il est certain cependant que l'arc électrique possède un avantage incontestable : de toutes les sources artificielles de chaleur, c'est celle dont la température est le ])lus élevée, ce (pii jx'rmet de la comparer j)lus facilement avec le Soleil. Kous avons donc comparé ensemble ces deux radiations, en em])lo\ant le même th<M'mohéliomètre ('j, le courant étant
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produit par une pile de cinquante couples de Bunsen, grand modèle : nous avons trou\é que la radiation du Soleil, en la supposant égale à 21°, 1 3, est 44? 36 fois plus grande que celle de la lumière électi ique. On voit qiui ce résultat diffère beaucoup de celui de ]M. Fizeau. Supposons que la température des charbons soit de 3ooo degrés seulement, nous trouverons pour le Soleil le nombre de i33o8o degrés, qui ne peut être considéré que comme un minimum.
M. Fizeau a fait encore d'autres expériences en employant comme terme do comparaison lacliaux rendue incandescente par la flamme du gaz oxyliydrique. Il a trouvé que les deux radiations sont entre elles coujuie (3,8G est à 1000. Supposons que la température de la chaux soit de 1G80 degrés, ce qui nous parait bien modeste, nous trouvons pour le Soleil 233 57G degrés. M. Soret a fait des expériences semblables à Genève, en employant la zircone au lieu de la chaux ; les résultats qu'il a obtenus nous donncr.dent, j)or.r la température du Soleil, 12G000 degrés. Tous ces nombres ne nous paraissent pas approcher de la véritable température du Soleil; car il y a beaucoup de causes qui tendent à diminuer les résultats, mais ils montrent au moins combien on s'écarte de la vérité en s'arrélant, avec les physiciens français, à 3ooo eu 5ooo degrés.
Nous verrons bientôt qu'on arrive au même résultat en employant d'autres procédés poiu^ évaluer l'énergie thermique du Soleil. M. Ericsson, qui avait déclaré nos chiffres absurdes et extravagants, admet cependant que la température solaire ne peut être inférieure à 2200000 degrés G; et cependant il n'a pas tenu un comj)te suffisant de l'absorption due à l'atmosphei^e terrestre. On admet généralement, et avec raison, que, suivant la verticale, notre atmosphère arrête le quart des rayons calorifiques j en admettant ce nombre, M. Ericsson au-
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rait trouve pour résultat 2 726700 degrés. De plus, il n'a tenu coni[>tc, pour le Soleil lui-même, que tle l'absorpliou trèsfailjle produite p;u' la eliromosplière ; il faudrait, j)our être dans le vrai, tenir compte des rayons qui sont absorbés dans la couclie la plus basse de l'atmosplière solaire : cette absorption est considérable, et c'<'st «'lie qui donne naissance aux raies de Fraunbofer.
Les nondjres auxquels nous sommes parvenu en apj)liquant la le.i de Newton peuvent être exagérés, nous en {•onvenc:ns volontiers. Nous savons, en effet, que le pouvoir rayonnant varie avec l'état dii corps : ainsi l'eau rayonne d'une manière très-différente suivant qu'elle est à l'état solide, liquide ou gazeux; mais, comme les matières qui composent la couche superficielle du Soleil sont à l'état de fluide élastique, lein-ravonnenient doit être plus faible qu'on ne le suppose, et, par suite, la loi de Newton doit nous conduire plus près de la vérité que celle de Dulong et Petit.
Les observations spectrales nous apprennent que Tatmospbère du Soleil contient des quantités considérables de vapeur de fer. Comment supposer que la température atteint à peine le point de fusion de ce métal ? Dans les creusets où l'on fait fendre le fer, on n'observe point les raies que produirait sa vapeur, à moins qu'il n'y ait combustion du métal, comme cela a lieu dans le convertisseur de Bes.semer; alors, en effet, la combustion produit de la chaleur et élève la température bien au-dessus du point de fusion.
On a objecté que, la température de cette vapeur n'étant pas de quelques millions de degrés, la comparaison ne prouvait rien. Il faut pourtant s'entendre. La température moyenne de cette couche, où l'on voit ces raies, n'a sans doute pas des millions de degrés : personne ne le prétend. Mais connaît-on la véritable température ou plutôt la force vive de ces petites
molécules à l'instant de lenr combinaison avec l'oxygène? Assurément non. On connaît la température du mélange avec les vapeurs et l'air ambiants ; mais on ne connaît pas celle des atomes au moment de la combinaison.
Nous pouvons éclaircir cela par une comparaison. Un tube capillaire de Geissler, contenant un filet d hydrogène rar^iç', est plongé dans un calorimètre à eau. L'expérience prouve que loo grammes d'eau s'échauffent de 5 degrés G. en une minute de temps. La même quantité de chaleur élèverait donc 5oo grammes de i degré. Supposons le poids de l'hydrogène renfermé dans le tube égal à ()S*',oooi ; la chaleur de ce dixmillième de gramme suffit à échauffer de i degré une masse d'eau 5ooooDO de fois plus grande, et, en prenant la capacité de l'hydrogène = 3,4? on trouve, pour sa température probable, i 470 588 degrés. Si ce raisonnement est juste, on peut être étonné de l'énorme température c[ui règne dans l'étincelle électrique; mais cette température est directement inappréciable, car la petitesse de la masse fait que la chaleur se distribue aux corps environnants avec une rapidité extraordinaire, et nous ne pouvons ainsi constater que la température du mélange, où les masses froides sont infiniment plus considérables que les masses incandescentes. Il en résulte que nous ne voyons pas nos verres se fondre, bien qu'ils se décomposent et s'échauffent considérablement dans leur masse, énorme en proportion de celle du gaz incandescent.
TeWe peut être la température des atomes au moment de la combinaison ; mais, comme ils sont environnés de masses absorbantes énormes, leur chaleur s'y trouve comme noyée, et il ne reste qu'une température moyenne relativement trèsfaible. Si maintenant toute la masse solaire était dans la même condition, quelle difficulté verrait-on à y admettre des millions de degrés?
Mais r('V(Mions à rcxpcricnce tic l'iij)parril Bcssenicr. On a dit que le fer en fusion pent produire des vapeurs qui s'élèvent au-dessus de la couche liquide, absolument comme les vapeurs d'eau (jui se produisent et se répandent de tous cotés, même à une température assez basse; mais cette objection n'a pas de valeur, puisque, encore une fois, le spectroscope ne nous fait voir aucune des raies du fer au-dessus des creusets où il est en simple fusion. D'ailleurs la comparaison des vapeurs (1(^ ce métal avec la vapein' d'eau ne peut se soutenir; car il faut tenir compte de la tension particulière à chaque substance et de la vitesse avec laquelle se produit sa volatilisation, vitesse qui dépend de la force expansive. L'eau est, de toutes les substances, celle qui s'évapore le plus vite, après l'hvdrogène et quelques autres composés du même gaz. .AI. Crusotti a évalué à Gi4 la vitesse d'évaporation de l'eau, tandis que celle du mercure est à peine égale à 184, et cependant ce métal est bien plus volatil que le for. Nous voyons ])ar là que, si l'on veut donner aux vapeurs du fer une tension de I atmosphère, il ftiudra, après avoir fait fondre ce métal, élever la température beaucoup plus qu'on ne le fait [)our l'eau en proportion de ses points de fusion et de volatilisation
Quant aux résultats de M. Zollner, nous trouvons qu'ils ont une assez grande probabilité, si on les applique à ces couches superficielles qui sont refroidies par la dilatation et le rayonnement. Remarquons que ces chiffres sont assez élevés pour qu'on ne puisse j)as en faire un argument en faveur de cette croûte solide ou liquide dont nous repoussons l'hypothèse comme absolument incompatible avec les faits observés. Évidemment les couches les plus voisines de la surface ne peuvent pas avoir toutes la même température, et celles qui sont plus exposées au rayonnement doivent se re-
froidir plus vite, comme il arrive au sommet de nos montagnes et dans les hautes régions de notre atmosphère ; mais ces couches plus extérieures sont assez transparentes pour donner passage aux radiations qui viennent des couches plus profondes. Toutes ces actions calorifiques s'ajoutent l'une à l'autre, et de leur somme il résulte une action unique à laquelle on a donné le nom de température virtuelle : c'est la température que devrait posséder un corps situé à la surface du Soled pour produire à lui seul un rayonnement identique à celui de la couche dans laquelle il se trouve plongé et des couches plus profondes; mais nous avons déjà dit comhien cette transparence est limitée.
Tout ce que nous venons de dire s'applique uniquement aux couches superficielles que peuvent atteindre nos moyens d'investigation ; quant à la masse intérieure, nous n'avons aucune donnée positive qui nous permette d'évaluer sa température. Nous pouvons seulement dire que cette température est nécessairement plus élevée que celle de la surface, car c'est ce qui a lieu pour tous les glohes célestes. D'ailleurs l'atmosphère de vapeurs métalliques qui environne le Soleil, hien qu'elle n'ait pas une grande épaisseur, exerce une ahsorption considérable sur les radiations de cet astre, ainsi que le prouvent les raies de Fraunhofer. Cette absorption empêche la diffusion de la chaleur; c'est ainsi que la couche d'air cpii nous environne produit sur le globe terreste l'effet d'un vêtement imperméable à la chaleur, ou mieux celui d'un châssis vitré qui, sans arrêter la chaleur lumineuse qui nous vient du dehors, empêche la diffusion de la chaleur obscure qui tend à s'échapper dans les espaces célestes. Si le Soleil était privé de l'atmosphère qui l'environne, il nous paraîtrait de 7 à i o fois plus brillant. M. Ericsson et M. Lockyer commettent une erreur évidente lorsqu'ils se bornent à évaluer l'absorption due
à la (liromosphrro, roiirlic trrs-iniiuo rt transparente ])oiir tous les rayons, excepté ceux qni cnianent de l'iiydrogène.
En nous appnvant sur toutes les considérations (|ue nous venons d'indicpier. nous ( ic)\ons pouvoir conclure que, sans reuarder connnc irrcforniable le ( Inl.re de 5ooooootlc dej^rés r.ucjuel nous sommes parvenu, on est cependant moins eloip\v lie la vérité en ratlmettanl qu'en s'arrétant à quelques milli.M's de degrés. Nous ajouterons jnéme (pie le nondjre de lo luillionsde degrés proposé par M. Waterston n'est pas aussi absurtle (pion a voulu ledii'e. Kidhi, s'il faut fixer une \alcur minimum, nous pensons (piil est inq)ossible de descendre audessous de 1 ou 2 nullions de décriés.
ORIGINE ET CONSERVATION DE LV CHALEUR SOLAIRE
§ I. — Qiianlité absolue de chaleur émise par le Soleil.
Dans le Chapitre précédent, nous avons exprimé la température solaire en degrés conventionnels; mais, pour évaluer la force vive et la quantité d'énergie qui réside dans cet astre, il faut l'exprimer en quantité absolue de chaleur, en rapportant cette quantité à une unité déterminée de travail thermique. Ce travail est mesuré par réchauffement que subit, pendant 1 "unité de temps, un corps avant un poids déterminé et une capacité calorifique connue. L'appareil qu'on emploie à cet effet a été imaginé par^M. Pouillet. Il se compose d'un cvlindre de cuivre très-mince A ijig. 2\ - ,. L'une de ses bases est recouverte de noir de fumée ; cette base est exposée directement aux ravons du Soleil qui sont perpendiculaires à sa surface. Le cvlindre est rempli d'eau ; on détermine sa température au moven d'un thermomèti'e T renfermé à l'intérieur du réservoir.
Cet ajipareil étant exposé au Soleil, on note Taccroisscment de température qui se produit en inie minute ; cet accroissement constitue le chiffi'e qui doit servir de point de départ au calcul. On doit tenir compte du vase et de la quantité de chaleur qu'il absorbe ; pour cela, oii multiplie son poids par sa chaleur spécifique : ce produit s'appelle le poids du vase réduit eu eau; il suffira de 1 ajouter au poids de leau sur laquelle on opère.
Il faut encore tenir compte dune cause d'erreur qu'on ne
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saurait éviter L'appareil rayoïiiie eoiistainineiil aulourde lui, et il perd ainsi une (piantité de chaleiu- d'aulaiit plus grande ([ue sa température est plus élevée ; l'écliauffeiiienl produit en une minute résulte doue de la différence entre la quantité de chaleur reçue et la quantité de chaleur émise. Pour tenir compte de cette diUérence, on détermine par une seconde ex-
Fig. 9.17.
périence le nomhre de degrés dont s'aljaisse la température; du cylindre, lorsqu'il est soustrait à l'influence des rayons solaires ; on ajoute ce nomhre à celui qu'on a trouvé dans la pretnière expérience, et la somme exprime réchauffement définitif tel qu'on le mesurerait si cette cause d'erreur n'existait pas. Cette compensation n'est pas ahsolument exacte, mais les savants ont à leur disposition des méthodes de correction j)lus parfaites, que l'on pourra employer si l'on veut ohtenir une plus grande précision.
On doit encore ajouter une correction importnite, pour tenir compte de la quantité de chaleur absorbée dans le trajet des rayons à ti-avcrs notre atmosphère. Le résultat étant ainsi modifié, tout est prêt pour le calcul.
Ce procédé est assez simple ; il contient plusieurs causes d'erreurs, mais c'est encore le meilleur cpie l'on ait employé jusqu'à présent. M. Ericsson, tout en le critiquant, assure cpie, moyennant des compensations qu'il n'indique pas, il fournit des résultats assez exacts : aûà nous suffît.
Le résultat des expériences faites avec l'appareil dePouillet peut être énoncé de la manière suivante : i gramme d'eau exposé au rayonnement solaire, à la limite supérieure de l'atmosphère terrestre, sur une surface de i centimètre carré, s'échauffe en une minute de i°. 763. De là on peut déduire la quantité totale de clialeur qui tombe sur l'hémisphère terrestre ; elle est égale à la radiation comprise dans la section d'un cône circonscrit à la Terre et au Soleil, cette section étant faite auprès de la Terre : c'est à peu près la surface d'un grand cercle, et, par conséquent, le quart de la surface ter-
restre. La radiation solaire pourrait donc échauffer de — '-^—
ou de 0^,44075 une couche d'eau ayant 1 centimètre d'épaisseur et uniformément répandue sur toute la surface de la Terre. Dans le cours d'une année, cette même couche s'échaufferait de o",44<^75 X Go X 24 X 365, -aS = 23 1 855", en supposant qu'elle ne perde pas de chaleur par l'évaporation et par la radiation. Si l'épaisseur était de i mètre, la température s'élèverait en une année de 23 1 8", 55.
On peut encore expi'imer la quantité de chaleur que nous recevons du Soleil par l'épaisseur de la couche de glace qu'elle ferait fondre en un temps donné; on la détermine en diNisant le nombre déjà trouvé par la chaleur latente de fusion de
la glace ; on trouve ainsi que, dans le courant d'une année, la radiation solaire serait capable de faire fondre une couche de glace ayant une épaisseur de 3o'°,89, c'est-à-dire 3i mètres en nombre rond. Les derniers chiffres de ce résultat différeront un peu, suivant les données c[u'on aura adoptées comme éléments du calcul : ainsi, par exemple, M. Schcllen trouve 29'", 33; mais il n'y a pas lieu de s'arrêter à discuter ces nombres, car raj)proximation à laquelle nous sommes parvenus est bien suffisante pom' le but que nous nous proposons.
Nous pouvons maintenant évaluer la quantité de chaleur émise à la surface même du Soleil en multipliant la valeur précédente par le carré de la distance du Soleil à la Terre exprimée en rayons du globe solaire. On trouve ainsi que cette quantité de chaleur peut en une minute élever de 81 G*', 71 la température d'une couche d'eau de i mètre d'épaisseur, ou fondre dans le même temps une couche de glace de 10'", 7.
La Physique moderne regarde la chaleur comme un mode particulier de mouvement moléculaire, et l'activité thermique comme un travail mécanique. Nous pouvons donc, en partant des principes de la Thermodynamique, évaluer en unités mécaniques la radiation solaire ; nous pouvons aller plus loin, et tenter de déterminer la cause qui produit cette ratliation et la maintient sensiblement constante pendant un laps de temps très-considérable.
Nous venons de voir que le Soleil, à sa surface, peut, en une minute, échauffer de 81 G", 71 mie couche d'eau ayant I mètre d'épaisseur, ou, ce qui revient au même, échauffer de I degré une couche d'eau de 8iG'",7i. En une seconde, l'effet serait soixante fois moins considérable, et le Soleil échaufferait de i degré une couche d'eau de 1 3™,Gi . Nous de- II. 17
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vons supposer que l'action est la même sur toute la surface solaire, mais, pour plus de simplicité, nous considérerons ce qui se passe sur une surface de i mètre carré. La couche d'eau ainsi échauffée de i degré en une seconde pèsera i3Gio kilogrammes. Or la force vive qui, par sa transformation complète en chaleur, serait capable d'élever de i degré la température de i kilogramme d'eau, équivaut à 4^4 kilogrammètres, chaque kilogrammétre étant le travail nécessaire pour élever un poids de i kilogramme à i mètre de hauteur. Ainsi, pour évaluer en kilogrammètres la puissance thermique de i mètre carré de la surface solaire, il faut multiplier i36io par 424? le produit !^j'jo6l\o exprime le nombre de kilogrannnètres cherché : ce travail équivaut à 7(3c)42 chevaux -vapeur, le cheval-vapeur étant uns force capable de produire en une seconde un travail de 76 kilogrammètres.
On voit donc qu'il suffirait de la chaleur dépensée sur quelques mètres carrés pris à la surface du Soleil pour faire fonctionner toutes les machines à vapeur qui fonctionnent sur notre globe. Une des j)lus grandes machines qui aient été construites, celle de la frégate le Friedland, qui figurait en 1 867 à l'Exposition universelle de Paris, avait une force de 4ooo chevaux, et exigeait, pour produire la vapeur qui lui était nécessaire, huit chaudières tabulaires brûlant environ 5 tonnes de charbon par heure.
On pourrait aussi évaluer la puissance mécanique à laquelle équivaut la radiation totale de la surface solaire. On trouverait ainsi un nombre de chevaux-vapeur égal à 470 quintillions, c'est-à-dire 470 X lo'^ Telle est l'immense puissance qui émane du Soleil et dont il nous est impossible de nous faire une idée exacte. Nous pouvons bien aligner un nombre suffisant de chiffres pour la représenter, mais ce nombre
lie (lit rien à notro im.ifïinatioii , f[iii ost impiiissanto à le concevoir.
On peut encore apprécier la température du Soleil en consitléiant le travail que représente la chaleur qu'il émet par le rayonnement. En comparant cette chaleur à celle d(^ nos locomotives, on a trouve que sur i mètre carré de la surface solaire il se dégage au moins autant de chahun* que sur une grille de 80 mètres carrés. Supposons cette évaluation exacte, ce qui pourrait être bien contesté : il en résulte que, si la température de nos fournaises est de i.5oo degrés, celle du Soleil sera de i 20000 degrés. Ce résultat, certainement trop faible, est cependant bien supérieur à celui qui est proposé par certains physiciens. Nous disons trop faible, car M. Crova a dernièrement démontré que ces valeurs , assignées par INI. Pouillet aux calories solaires qui tond)ent sur l'atmosphère terrestre, sont notablement au-dessous de la vérité; mais ces évaluations n'étant qu'une première approximation, ce que nous venons d'en dire pourra suffire.
§ II. — Des perles de chaleur qii éprouve le Soleil.
Nous venons d'évaluer l'immense quantité de chaleur qui émane à chaque instant du Soleil, et les nombres que nous avons déterminés mesurent les pertes d'énergie que subit pendant cliaque seconde cette masse incandescente. De là on est naturellement conduit à se demander s'il est possible que, malgré un rayonnement aussi considérable, le Soleil ait une tem])érature constante, et quelles sont les sources de chaleur qui peuvent compenser des pertes aussi considérables.
Il faut d'abord remarquer que la radiation ne se produit que dans une couche très-mince au-dessous de la surface ; il
est donc bien possible qu'à l'intérieur la température soit encore plus élevée. INIais, les masses refroidies par le rayonnement se mélangeant sans cesse avec les autres, le globe solaire, pris dans son ensemble, perd réellement de la chaleur, et le problème de la constance de température reste toujours à résoudre.
Pour évaluer exactement l'abaissement de la température solaire, il faudrait connaître ce qu'on appelle, dans le langage des physiciens, sa capacité calorifique, ou du moins faire à ce sujet une hypothèse plausible. On sait, en effet, que, pour une même quantité de chaleur, les corps ne s'échauffent pas également; par exemple, la quantité de chaleur qui élèvera seulement de I degré la température de i kilogramme d'eau suffira pour échauffer de 9 degrés un égal poids de fer. Il résulte évidemment de cette propriété que, pour deux masses égales, mais de natures différentes, la durée du refroidissement sera, toutes choses égales d'ailleurs, proportionnelle à leurs capacités calorifiques. Ainsi donc, à masse égale et en partant d'une même température, le fer se refroidira neuf fois plus vite que l'eau.
Pour le Soleil, il nous est impossible d'assigner rigoureusement sa capacité pour la chaleur, car nous ne connaissons pas avec exactitude tous les matériaux dont il est composé ; mais nous savons qu'il est composé d'hydrogène et de vapeurs métalliques. A part l'hydrogène, dont la chaleur spécifique est 3,4i, celle de l'eau étant r, toutes les autres vapeurs ont une capacité inférieure à o,5. Nous ne saurions donc admettre, pour capacité moyenne, un nombre plus grand que l'unité, et nous pouvons au plus prendre ce nombre comme limite supérieure.
On peut connaître avec plus de précision la surface du Soleil, son volume, sa masse, sa densité moyenne.
La surface, exprimée en niélres carrés, est représentée par le nombre
Le volume, exprimé en mètres cubes, est représenté par le nombre
1393350000000000000000000000= 139335 X lo'^-.
La densité de l'eau distillée étant prise pour unité, celle du Soleil est 1,42, et son j)oids, exj)rimé en kilogrammes, est représenté par le nombre
M= 19/iGGoo 000 000 000 000 000 000 000 000= icj^GGx. 10-''
ou, en nombre rond, deux nonillions de kilogrammes.
Nous avons vu qu'en nne minute, sur un mètre carré, il émet nne quantité de chaleur caj)able d'élever de 81 G", 71 la température de i mètre cube ou de 1000 kilogrammes d'eau, ce qui représente 816710 calories ('). Il en résulte que, pendant une année, chaque mètre carré perd ini nombre de calories égal à 429552000000, ce qui fait pour la surface entière une quantité C= 25914 X lo*®.
Supposons que la capacité moyenne de la masse solaire pour la chaleur soit égale à celle de l'eau, le nombre M exprimera les calories que doit perdre le Soleil pour que sa température s'abaisse de i degré ; C étant le nombre de calories qu'il perd en une année, l'abaissement annuel de température sera
— ^ i*',33 (^). Le résultat deviendrait 2*^,8 sileSoleil avait une
{') On ai>pollc calorie, en PIiysi(iiie. la quanlito de clialeiir ju-ccssaire piurélevsr de zéio à i dejjré C. la température <lc i kilogramme d'eau.
(') Dans l'édition allemande, M. Schellen a modifié un peu ces chifTres ; je ne sais
capacité calorifique égale à celle de la vapeur d'eau, et, par conséquent, un peu supérieure à celle des vapeurs métalliques.
On voit déjà que l'intérieur du Soleil ne saurait être ni obscur ni solide. Si nous le supposions incandescent comme le fer fondu, à une température de 2000 ou 3ooo degrés, il suffirait, pour abaisser sa température à zéro, d'ime période bien plus courte que les époques historiques les mieux connues. En effet, en 5ooo ans, l'abaissement de température dû au rayonnement serait de 65oo degrés, de sorte que, même en admettant que la tempéniLure initiale ait été de loooo degrés, elle se trouverait diminuée des deux tiers environ Ce résultat est impossible; on ne j)eut donc regarder le Soleil comme une masse simplement incandescente à une température qui ne soit pas extrêmement élevée.
On ne saurait non plus admettre qu'il est composé d'une matière combustible capable de produire en brûlant autant
pas quels sont les motifs qui l'ont amené à faire ces changements. Lors même qu'on tiendrait compte de la variation qu'éprouve la dislance du Soleil à la Terre, les nombres que nous venons de donner ne changeraient pas d'une manière essentielle. D'après les plus récents travaux, voici les chiflVes que nous regardons comme les plus probables :
Diamètre du Soleil 688 584 4°° mètres;
Surface du Soleil Sg 5S2 X lo'' mètres carrés;
Volume du Soleil 1 36 757 X lo-' mètres cubes ;
Densité du Soleil 1 ,46 (ce nombre est très-incertain);
Poids du Soleil ;\I = 19962 x iO°° kilogrammes.
En employant ce dernier nombre pour notre calcul, nous trouvons pour l'abaissement annuel de la température :
C 25qi4 X 10-'^ o.ïoi'i
ce qui diffère peu du nombre i'^,û3 que nous avons trouvé précédemment. M. Schellen adopte i°,25, mais, encore une fois, nous ne savons pourquoi il a modifié tous ces chiffres, qui, du reste, n'ont qu'une importance médiocre dans la science.
de chaleur que le charbon. Dans celte iivpothèiîe, d'après les calculs de M. Thomson, il se serait éteint au bout de huit mille ans, même en supposant (jue les j)i'()duits de la combustion ne dussent pas en arrêter ractivitc.
Or il est incontestable que pendant toute la durée d(\s temps historiques l'action du Soleil a été sensiblement ce (ju'elle est maintenant ; elle n'a pas diminué d'une manière apj)réciable. Les êtres vivants, soit animaux, soit végétaux, qui se trouvent à la surface de notre globe sont depuis longtemps les mêmes, et leurs variations ont été peu considérables; ce fait est incomj^atible avec un abaissement notable de la température solaire. H est donc impossible d'admettre que la chaleur du Soleil est due à luie combustion ou à la radiation d'une masse simplement incandescente.
Nous pouvons encore présenter les mêmes considérations sous une autre forme. Supposons que la température du globe solaire soit de 74920 degrés : c'est la température que ^iM. Zôllner regarde comme probable poiu^la couche superficielle d'où sortent les protubérances. En 5ooo ans le Soleil se refroidit de 65oo degrés ; sa température , au commencement de l'époque historique, aura donc dû être de 81 /îto degrés; depuis cette époque, il aura perdu ^r tle sa chaleur sensible, perte énorme et qui ne saurait être sans influence sur la végétation. La diminution serait d'un quart, si la température initiale avait été de 27 000 degrés. Si nous reculions jusqu'aux époques préhistoriques, les différences deviendraient bien plus grandes encore, et nous trouverions pour les plus anciennes des résultats de plus en plus élevés. Or, d'après les faits les plus certains de la Géologie, la Terre n'a pas dû, dans ces différentes périodes, recevoir du Soleil beaucoup plus de chaleur qu'elle n'en reçoit actuellement ; on rencontre même une époque mystérieuse, la période glaciaire, qui serait inex-
plicable si nous devions admettre que la température du Soleil était alors beaucoup plus élevée qu'elle ne l'est aujourd'hui.
Les pertes de chaleur que le Soleil éprouve sont donc loin d'être négligeables ; d'un autre côté, il est impossible d'admettre que sa température s'abaisse continuellement en raison de son rayonnement. C'est donc un problème intéressant et difficile, de savoir comment la température solaire peut demeurer renfermée dans les limites fixées par l'observation.
Pour expliquer la constance de la température solaire, on ne peut faire que deux hypothèses, celle d'une activité intérieure, et celle d'une action extérieure, complètement différente de la combustion proprement dite. W. Herschel avait supposé des courants électriques capables de produire de la lumière, comme dans nos aurores boréales ; mais nous savons maintenant que ces courants électriques eux-mêmes doivent avoir une cause ; ils ne sauraient prendre naissance spontanément ; ils doivent être produits par une force qui elle-même ne peut être créée de rien ; leur existence doit être expliquée par les lois de la Physique.
Nous allons exposer les hypothèses les plus importantes qui ont été imaginées jusqu'à présent, et nous tâcherons d'assigner la cause véritable qui produit la chaleur du Soleil et maintient sa température sensiblement constante. Nous disons sensiblement constante, car nous ne prétendons ])as cependant que cette constance soit absolue; même en faisant abstraction des variations périodiques constatées par les observateurs, nos moyens d'observation sont trop imparfaits, et surtout nous avons des données trop incomplètes sur les époques déjà passées pour pouvoir émettre une opinion aussi -nettement tranchée. Supposons, en effet, que la température solaire soit de 6 millions de degrés, et qu'elle diminue chaque
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année de 2°, 8; au hout de 4«t)0 ans la (limiinilion serait de 1 1 200 desjrés, c'est-à-dire ■—-■ I-a radiation à la surface de la Terre, au niveau de la mer, étant au plus de i5 degrés, comme nous l'avons vu, aurait diminué dans le même rapport, c'est-à-dire de o",o2S, f[uanlité évidemment inap- ])réciahle dans nos observations. Nous examinerons donc le j)hénomène en lui-même et dans ses éléments phvsiques en attendant que la théorie ou l'observation nous donne des renseignements j)lus précis.
§ III. — Sources de chaleur extérieures au Soleil.
Le problème dont nous cherchons la solution n'est pas nouveau. Newton déjà, considérant les pertes immenses de matière que le Soleil devait éprouver par l'émission continuelle de particules lumineuses et calorifiques, chercha une source dont l'action fût capable de compenser la radiation solaire. Il supposa que les comètes pourraient bien être destinées à cet usage; en tombant sur le Soleil, elles alimenteraient sa combustion et empêcheraient sa masse de diminuer. A cette époque, on attribuait aux comètes des masses considérables, et de plus la radiation lumineuse était considérée comme une émission de particules matérielles; l'hvpothèse de ISewton était donc admissible, car elle expliquait les phénomènes d'après les principes connus et les théories admises. Il n'en est plus de même aujourd'hui. Nous savons que les comètes possèdent des masses très-faibles, et nous regardons la hunière et la chaleur non comme une émission proprement dite, mais comme un mouvement vibratoire qui se communique par l'intermédiaire d'un milieu impondérable.
Ce que Newton disait de la masse du Soleil, nous pouvons
le dire de la force vive qu'il possède; sa masse ne diminue pas par la radiation, mais l'énergie que possèdent ses particules doit diminuer incessamment, s'il n'y a pas des sources abondantes pour réparer les pertes qu'il éprouve. C'est leD^'Mayer, de Heilbronn, qui a le premier formulé ce problème au point de vue mécanique, et c'est lui aussi qui en a le premier cherché la solution, en s'appuyant sur des principes qui ont complètement changé la théorie admise jusque-là. L'hypothèse de Mayer a été développée par Waterston, Thomson, Joule, etc. ; nous en donnerons ici les résultats, du moins pour ce qui concerne notre sujet.
Le D'" INIayer, considérant la quantité de matière qui tombe annuellement sur la Terre, sous forme d'aérolithes ou d'étoiles filantes, et la quantité de chaleur qui pouvait être produite par la transformation de leur force vive, a été conduit à se demander si un phénomène semblable ne pourrait pas se produire dans le Soleil, et il a cherché quelle masse de matière devrait être employée à compenser ainsi la diminution de force vive produite par la radiation.
Le problème ainsi posé peut être résolu à l'aide des notions ordinaires de la IMécanique. Il est facile de calculer la vitesse que doit acquérir un corps partant des limites de l'espace ou d'une distance infinie pour tomber sur le Soleil ; on peut donc connaître la force vive qu'il possédera en arrivant à la surface de cet astre. On trouve ainsi que sa vitesse est celle qu'il acquerrait en tombant d'un mouvement uniformément accéléré d'une distance égale au ravon solaire ; cette vitesse est de G2G kilomètres par seconde, i kilogramme d'eau, en tombant ainsi sur le Soleil, jjroduirait par son choc une quantité de chaleur capable d'élever sa propre température de f[Ç)i millions de degrés. Si la Terre venait à tomber sur le Soleil, elle produirait une quantité de chaleur égale à celle qu'il
perd en soixante-neuf ans par le rayonnement. Une masse de fer qui tomberait ainsi des profondeurs de l'espace sur la Terre développerait une cpianlitc de chaleur suffisante pour que sa propre température s'élevât à i 327400 degrés; aussi pourrait-elle se volatiliser complètement.
Il faut remarquer, rependant, qu'en pratique les choses ne se passent pas tout à fait comme nous le supposons ici, La chaleur produite par le choc n'est pas tout entière concentrée dans le corps qui tondje; la Terre en absorbe nécessairement une partie; une autre partie est employée à échauffer l'air et à le mettre en mouvement. On comprend néanmoins comment les aérolithes deviennent incandescents par leur frottement contre 1 air atmosphérique et parla compression qu'ils exercent sur lui, et comment ils arrivent à la Terre couverts d'une couche de matière fondue et vitrifiée : c'est j)our la même raison qu'uni partie de ces corpuscules se volatihsent comj)létement, et ])rennent l'aspect d'étoiles filantes.
On peut évahier aussi en force dvnamique la chaleur que la Terre reçoit du Soleil, et l'on trouve que la force vive qu'elle acquiert en un jour par sa chute vers le Soleil équivaut à une quantité de chaleur cent fois plus petite que celle qu'elle reçoit journellement de la radiation solaire.
Le principe de la conversion de l'énergie en chaleur constitue une des plus belles découvertes de la Science moderne; il reste à voir jusqu'à quel point on peut l'appliquer au Soleil. Que des météores tombent sur le Soleil aussi bien que sur la Terre, rien n'est plus facile à admettre ; c'est même d'autant plus probable qu'il s'agit d'une masse très-considérable et bien plus capable que la Terre de faire dévier les corps de leur direction primitive. Il est également certain que, si un corps semblable tombe à la surface du Soleil, il doit v produire trois mille fois plus de chaleur que n'en produirait en brûlant une
masse égale de charbon. On pourrait même appuyer cette théorie par des faits qui semblent la confirmer. Ainsi, en Angleterre, ]M. Hodginson et jNI. Carrington, en deux observations différentes, virent au même instant une lumière très-vive se développer en un point du Soleil très-voisin d'une tache ; ils attribuèrent ce phénomène à la chute d'un météore et à la chaleur qui en était la conséquence.
Il nous parait plus probable que le phénomène dont ces deux savants furent témoins était une de ces éruptions violentes qui ont souvent heu à la surface du Soleil, comme nous le savons maintenant. Cependant, comme l'explication qu'ils ont donnée n'est pas impossible, comme elle ne manque pas même d'une certaine vraisemblance, nous ne refusons pas de l'admettre.
La comète de 1843 a passé si près du Soleil qu'elle traversa son atmosphère ; elle s'embrasa et donna naissance à une vive lumière visible en plein jour auprès du disque solaire : de là cette queue prodigieuse avant une longueur de 63 degrés. Si sa direction avait été un peu différente, elle serait tombée sur le Soleil. Nous savons maintenant que les comètes et les étoiles filantes sont des météores du même ordre.
Mais, en réalité, voici comment la question doit être posée. Ces faits, qui sont absolument possibles, existent-ils réellement? Peut-on expliquer ainsi la constance de la température solaire? Pour qu'il en fût ainsi, il devrait en moyenne tomber toutes les heures i kilogramme de matière sur chaque mètre carré. Supposons que cette substance ait une densité simplement égale à celle de l'eau, au bout d'un an, elle formerait à la surface du Soleil une couche avant 10 mètres d'épaisseur; cette couche serait insensible pour nous, car, en suivant cette proportion, il faudrait trente-cinq mille ans pour qu'il se produisit une augmentation d'une seconde dans le dia-
mètre solaire, juigmentation qui serait passée inaperçue, vu le peu de précision des mesures les plus anciennes. Mais nous ne saurions faire le même raisonnement pour l'accroissement de la masse; dans l'intervalle de quatre mille ans elle s'accroîtrait de y^^TTij, et, d'après les calculs de M. Thomson, en deux mille ans le mouvement de la Terre se trouverait retardé de ^ d'année, résultat inconciliable avec les données les plus certaines de l'Astronomie. Pour répondre à cette difficulté, on pourrait admettre que la matière qui tombe ainsi sur le Soleil se trouve à l'intérieur de l'orbite terrestre, et que c'est elle qui donne naissance à la lumière zodiacale. Mais cette hvpothèse est inadmissible, car nous connaissons un grand nombre de comètes périodiques ayant une partie de leur orbite dans cette région intérieure, lesquelles devraient éprouver une grande résistance de la part de cette matière météorique; la forme de leur trajectoire et la vitesse de leur mouvement devraient se trouver complètement modifiées, La comète de Encke présente seule les vestiges de cette résistance, et l'on a déclaré qu'on pourrait même expliquer l'anomalie de son mouvement d'une autre manière. Du reste, l'observation ne signalant dans les autres corps aucune perturbation notable, il «faut en conclure que ces comètes ne rencontrent dans leur mouvement aucune masse appréciable qui puisse les faire dévier de leurs orbites.
Les considérations que nous venons d'indiquer suffisent poiu' détruire l'hypothèse météorique; aussi cette théorie estelle actuellement abandonnée par ses partisans et même par ses plus ardents promoteurs.
Cependant, si elle n'explique pas la persistance de la température solaire, elle ne laisse j)as d'avoir quelque valeur. Un certain nombre de matières doivent nécessairement tomber sur le Soleil et y produire une quantité déterminée de cha-
leur. Appliquée à la Terre, cette même théorie pourrait donner l'explication de quelques phénomènes encore ohscurs; elle pourrait, par exemple, rendre raison de l'accélération séculaire de la Lune. En effet, si la masse de la Terre s'accroît constamment par les aérolithes qui tombent à sa surface, son mouvement de rotation doit se ralentir, et celui de la Lune doit paraître s'accélérer. Pour que cette exphcation fût plausible, il suffirait qu'il tombât chaque année une quantité de matière capable de couvrir la surface de la Terre de l'épaisseur de YTj ^^^ millimètre. Cette condition n'est peut-être pas impossible, puisque le nombre des étoiles fdantes est très-considérable, et qu'il tombe souvent des aérolithes pesant plusieurs milliers de kilogrammes.
Dans les régions polaires, loin de tout centre d'industrie, le professeur Nordenskiold a trou^é les neiges couvertes d'une couche noirâtre contenant du fer en quantité, et nous-mêmes en recueillimes dans l'eau de pluie qui suivit la chute des étoiles filantes du 17 novembre 1872.
D'ailleurs la masse du Soleil n'est pas connue avec une très-grande précision. Il y a quelques années encore, on la regardait comme égale à 354936 fois la masse de la Terre; mais, comme on a reconnu la nécessité d'augmenter la parallaxe de -^ de la valeur admise, on a dû représenter la masse par le nombre 326800.
Le mérite incontestable de l'hypothèse de Mayer, c'est d'expliquer l'origine de la chaleur solaire en la réduisant à n'être plus qu'un effet de la gravitation considérée comme une simple force mécanique, ainsi que nous allons le développer dans le paragraphe suivant.
§ IV. — Origine de la cJuUeur solaire.
Les astronomes admettent maintenant que notre système solaire résulte de la condensation d'une nébuleuse. Toute la matière qui compose actuellement le Soleil et les planètes se trouvait jadis à l'état de matière cosmique répandue dans les espaces immenses qu'embrasse le système solaire ; elle constituait donc une véritable nébuleuse analogue à celles que nous Aovons encore dans plusieurs parties du ciel. Herscliel, qui a étudié ces nébuleuses, a reconnu qu'elles se présentent à différents degrés de condensation ; leurs formes sont très-diverses, irrégulières, globulaires, elliptiques, annulaires; la matière dont elles sont composées est dans un état complet de dissociation, et nous apprenons ])ar le spectroscope qu'elles sont, pour la plupart, complètement gazeuses. Or la masse qui constitue notre système solaire, en la supposant diffusée seulement jusqu'à l'orbite de Neptune, se présenterait dans un état de raréfaction comparable à celui que produisent nos meilleures machines pneumatiques.
Si nous supposons qu'une pareille masse vienne à se condenser en se précipitant sur un point central, nous pourrons parfaitement appliquer la théorie de Mayer. Le choc réciproque des molécules mettra toute la masse en vibration thermique, et développera au centre une quantité très-considérable de chaleur. En tenant compte de la masse et de la manière dont elle a dû être primitivement répartie à différentes tlistances du Soleil, on a calculé que la quantité de chaleur développée de cette manière a dû élever la tempéra- X.[\rQ à en^ iron 240 millions de degrés ou, pour le moins, à
28 millions de degrés (' ). La température initiale du globe solaire, réduit aux dimensions qu'il possède actuellement, n'aurait pas pu être moins élevée, et l'activité thermique que possède actuellement cet astre ne serait qu'un faible résidu de l'énorme quantité de chaleur due à la seule gravitation.
Il faut bien remarquer que cette théorie ne suppose rien relativement au mode de condensation, ni à la rapidité avec laquelle elle a dû avoir lieu. Il n'est pas nécessaire, pour expliquer l'élévation de température, d'admettre que le choc s'est produit en un temps très-court. La condensation a pu être très-lente, et développer cependant la même quantité de chaleur. Aussi, en supposant que le Soleil se contracte actuellement, cette contraction, en produisant une véritable chute vers le centre, doit compenser une partie de la force vive qui est perdue j^ar le rayonnement.
M. Maxwell Hall a pris la peine défaire ce calcul (-), et il a trouvé que, pour suppléer aux pertes dues à la radiation, il suffit que le Soleil se contracte de 39'", i5 par an. Il faudrait alors 18263 ans pour que le diamètre diminuât de i seconde.
On doit, sans doute, rapporter à la même origine la chaleur centrale des planètes, et très-probablement aussi leur énergie de translation. Cette énergie n'est que les f de celle qu'elles acquerraient en tombant sur le Soleil, et celle-ci suffirait pour compenser les pertes produites en quarante-cinq mille ans par la radiation.
Telles sont les conclusions auxquelles conduit la théorie de Mayer, conclusions actuellement admises par les physiciens. La théorie météorique a été incapable de rendre compte des
(') Cette différence dépend des dimensions qu'on attribue à lu masse centrale après la première condensation.
{-) Monthl)- Nocices Astr, Soc, 187 ij, p. 23y.
phénomènes qu'elle prétendait cxplicpier, mais elle a eu cependant un résultat très-avantageux : elle nous a fait connaître l'origine de la chaleur solaire , source universelle de la vie dans notre système planétaire. Si cette théorie est exacte, nous devons en conclure que le globe solaire ne peut être solide, car alors il lui serait impossible de se contracter librement et de se condenser assez vite pour produire ce développement énorme de chaleur ; la surface ne tarderait pas à se refroidir, et la vie deviendrait impossible sur les planètes. Il n'y a que l'état fluide qui se prête à la rapidité de mouvement exigée par la théorie.
Il est difficile de se représenter avec exactitude la constitution intérieure du globe solaire. La température énorme qu'il possède porte à le croire gazeux. D'un autre côté, la gravitation est très-considérable à la surface de cet astre; elle produit une pression extrêmement grande qui tend à condenser et à liquéfier ces gaz, s'ils existent. On a calculé les pressions qui doivent s'exercer à des profondeurs relativement peu considérables. Supposons un fluide avant la même densité que l'air qui compose notre atmosphère et formant une colonne dont la hauteur serait égale à la profondeur des taches : la pression produite par cette colonne suffirait, à la température ordinaire, pour maintenir combinés les éléments qui composent l'eau; mais, dans la masse du Soleil, la température est tellement élevée que tous les gaz s'y trouvent à l'état de dissociation, malgré la pression énorme qu'ils supportent. Cette même pression, en rapprochant les éléments, tend à augmenter la densité moyenne, et, cependant, cette densité moyenne n'est que 1,42 ou tout au plus 1,4^, celle de l'eau distillée étant prise pour unité. Bcmarquons bien qu'il s'agit ici de la densité movenne : les couches qui possèdent réellement cette densité doivent donc être situées à une grande profondeur, et II. 18
par conséquent les couches superficielles, loin d'être solides, ne peuvent même pas être liquides.
Il parait proljable que, à une certaine profondeur, les fluides se trouvent à cet état critique, étudié jadis par Cagniard-Latour et plus récemment par Andrews, qui sépare l'état solide de l'état liquide. On sait maintenant qu'il existe un état intermédiaire qui sert de transition entre les deux autres ; dans nos expériences de cabinet, cette période critique est peu étendue, à cause des changements trop rapides de température et de la faible pression; il n'en est pas ainsi clans le Soleil, et il doit y avoir là des masses Irès-considcrables qui se trouvent dans cet état presque inconnu pour nous.
Nous savons que, dans cette période critique, de petites variations dans l'intensité de l'une des forces antagonistes produisent des variations extraordinaires dans le volume et dans la densité des corps. N'y aurait-il pas là une exphcation plausible de la rapidité avec laquelle les protubérances changent de forme, et surtout de la vitesse prodigieuse avec laquelle sont lancées les masses incandescentes qui composent les protubérances? L'hydrogène semble bien difficile à liquéfier, puisque, dans les expériences de M. Cailletet, il a été comprimé jusqu'à 800 atmosphères sans qu'on ait remarqué aucune anomalie dans sa condensation; il est cependant possible que, à une grande profondeur au-dessous de la surface solaire, il soit au moins réduit à l'état limite dont nous venons déparier. La structure filiforme des protubérances et des matières ériiptives rappelle une structure analogue observée par Andrews au moment où les masses fortement comprimées changent d'état. L'équilibre instable qui caractérise cet état expliquerait facilement la rapidité avec laquelle se succèdent les éruptions et les changements de forme qui se produisent en si peu de temps. Lorsque, par le refroidissement, une partie de la
masse redevient liquide, elle émet une grande quantité de chaleur qui de latente devient sensible, et peut ainsi compenser les pertes de température de la masse tout entière par la radiation. Nous pourrions trouver là une véritable source de chaleur capable de réparer pendant un certain temps les pertes que la radiation fait constamment éprouver au Soleil; mais il y a une autre source bien plus abondante que nous allons faire connaître dans le paragraphe suivant.
§ V. — D'une autre cause de la constance de la température
solaire.
Cette nouvelle source de chaleur qui doit contribuer puissamment à maintenir constante la température du Soleil, c'est l'action chimique qui doit s'exercer entre les éléments qui constituent cet astre aussitôt que les circonstances permettent à l'affinité d'agir. INIéme en admettant que la température du Soleil soit aussi basse que le supposent les savants français, elle est certainement assez élevée pour maintenir les différents éléments matériels dans cet état que les chimistes désignent par le mot dissociation, état où ils possèdent une grande quantité d'énergie qui se transforme en chaleur au moment de la combinaison. Les chimistes ont démontré que, à des températures suffisamment élevées, les corps simples, malgré l'affinité qui tend à les réunir, peuvent rester en présence sans se combiner : on dit alors qu'ils sont dissociés. Lorsque la température s'abaisse, la combinaison peut avoir lieu, mais elle est accompagnée d'un dégagement considérable de chaleiu'. Arrêtons-nous un instant sur ces belles découvertes, et voyons le parti que nous pouvons en tirer pour le sujet qui nous occupe.
Les travaux de M. H. Sainte-Claire Deville nous ont appris que les flammes contiennent une certaine quantité de gaz qui, grâce à la chaleur, échappent à toute combinaison ; le savant chimiste a réussi, par des procédés très-ingénieux, à isoler ces aaz de manière à mesurer leurs volumes. Il a ainsi démontré que, dans la combustion du mélange d'oxygène et d'hydrogène, une moitié du gaz est maintenue à l'état de dissociation par la grande quantité de chaleur que l'autre moitié produit en brûlant. Il y a un parallélisme évident entre ces phénomènes et ceux qui se manifestent dans la condensation des vapeurs. La partie de la masse gazeuse qui se condense développe une quantité considérable de chaleur qui était latente et qui redevient sensible ; cette chaleur sert à maintenir à une température suffisamment élevée la partie qui échappe à la condensation. C'est ainsi qu'une masse de vapeur d'eau, en se condensant à létat liquide, perd une quantité de chaleur égale à 54o calories; pour se solidifier, elle en perdra de nouveau 79 ; de sorte que la vapeur , pour passer à l'état liquide, pourra émettre 54o unités de chaleur sans que sa températin^e s'abaisse, malgré les pertes de calorique. Il en est de même pour une masse liquide qui se solidifie. Il est évident que le refroidissement est singulièrement ralenti par ses propriétés.
Il y a la plus grande analogie entre les faits que nous venons de rappeler et ceux qui accompagnent les combinaisons chimiques. A l'état de dissociation, les gaz contiennent une certaine quantité de chaleur latente ('), qui devient sensible au moment où la combinaison s'effectue. Toute la chaleiu' qui
C) ÏV'ous employons ce terme dans le sens usuel. La Théorie mécanique de la chaleur en a déjà précisé la sijjnilication : c'est une puissance disponible qui devient actuelle.
disparaît clans la dissociation reparaît dans la combinaison, sans perte aucune, et, d'après les dernières déterminations, cette quantité de chaleur est égale, pour l'eau, à 383o calories. Aussi , en supposant que les deux gaz se combinent complètement, sans qu'aucune partie reste dissociée, il en résulterait une quantité de chaleur égale à 383o calories. Une belle expérience de Physique nous donne un exemple trèsremarquable de cette absorj)tion de chaleur dans les décompositions. On plonge dans un verre d'eau deux fils de platine très-minces que l'on fait communiquer avec les pôles d'une pile puissante de 3o à 5o couples de Bunsen de grande dimension. Si les fils plongent à une faible profondeur, l'eau s'échauffe rapidement sans se décomposer; mais, si on les enfonce davantage, la décomposition commence, et la température cesse de s'élever.
Supposons qu'une masse de gaz dissociés passe à l'état de combinaison, toute la chaleur latente de dissociation deviendra sensible, et par conséquent le refroidissement sera beaucoup plus lent. Admettons que le rayonnement fasse perdre au corps une quantité de chaleur capable d'en refroidir la masse en un an de i degré ; si, en vertu de ce refroidissement, la combinaison commence dans une portion de la masse et s'étend progressivement à la masse tout entière, comme celte combinaison fournit 383o calories, ce même refroidissement de I degré ne se produira qu'en 383o ans, ou 4o siècles environ.
On objectera sans doute que, le Soleil n'étant pas imiquement composé d'oxygène et d'hydrogène, le calcul précédent n'a aucune application; mais d'abord les observations spectrales prouvent que l'hydrogène se trouve en très-grande quantité dans le Soleil. De plus, il y a des substances pour lesquelles la dissociation demande une température tellement élevée, que nous ne saurions la définir. Dans tous les cas, il
n'est pas nécessaire de connaître exactement la chaleur latente de dissociation de tous les corps pour comprendre le rôle important qu'elle joue dans le phénomène que nous voulons expliquer.
Supposons cpie le Soleil ait une chaleur de dissociation moyenne égale à celle de l'eau, supposons de plus que, pour se refroidir de T" à T''^, il lui faille un temps 5 dans le cas où il ne serait pas à l'état de dissociation; ce même abaissement de température ne pourra avoir lieu que dans un temps égal à 383o 5, environ 4ooo fois plus. Il est donc impossible que nous constations les variations, car elles sont beaucoup moins considérables que celles qui se pi^oduisent aux époques de maxima et de minima des taches, et celles-là échappent à nos moyens d'observation.
Nous pourrions encore pousser plus loin cette théorie. Les chimistes nous enseignent que les poids atomiques des corps simples sont des multiples de poids atomiques de l'hvdrogène : ils ont trouA é de plus qu'il v a une relation très-étroite entre ces poids atomiques et les chaleurs spécifiques des différentes substances. Plusieurs philosophes en ont conclu que chacun des corps que nous considérons comme simples peut être envisagé comme composé d'un certain nombre d'atomes d'hvdrogène. Si cette hvpothèse est exacte, il est possible qu'à la température L laquelle se trouve le globe solaire, la dissociation s'étende également à ces éléments premiers, à cet Ur^stojf des philosophes allemands. Il y aurait donc là une nouvelle source de calorique, car toute dissociation suppose une quantité considérable de chaleur latente qui doit devenir sensible au moment de la combinaison. Cette conjecture ne doit pas paraître invraisemblable, surtout si nous réfléchissons à la mystérieuse existence de ce gaz très-léger qui produit la raie i474 tle la couronne, à cet autre corps, dont nous
avons parlé tant de fois, qui donne naissance à la raie Dg, et enfin à tant d'autres substances auxquelles on doit attribuer des raies nombreuses qui se trouvent dans le spectre solaire et dont l'origine nous est inconnue. Nous ne voulons cependant pas donner à ces hypothèses plus de valeur qu'elles n'en ont réellement aux yeux des savants, qui sont loin de les regarder comme incontestables; nous nous contentons de les indiquer, [)our donner un exemple de la richesse et de l'inépuisable fécondité des ressources que la nature peut avoir à sa disposition.
On voit donc que, malgré des radiations continuelles et abondantes, la température du Soleil peut, sinon demeurer absolument constante, du moins varier assez lentement pour qu'il soit impossible de constater son abaissement, si ce n'est après un intervalle de plusieurs milliers d'années. Après un laps de temps beaucoup plus considéral)le, après plusieurs millions de siècles par exemple, le Soleil sera considérablement refroidi; il viendra sans doute une époque où il n'aura plus la force d'entretenir la vie à la surface des planètes. L'économie actuelle de la création consiste en ce que des centres d'énergie plus puissants agissent sur les astres qui les entourent de manière à donner aux êtres vivants ce qui est nécessaire à leur développement. Cette énergie n'est pas inépuisable; elle se dissipe progressivement et tend à produire lui ordre de choses différent. Il est cependant possible que l'Auteur de la nature ait disposé les choses dès le commencement de manière à réparer l'activité éteinte du Soleil par quelque phénomène extraordinaire, par exemple par la chute d'une nébuleuse; mais ce sont là des questions oiseuses auxquelles nous aurions tort de nous arrêter. L'ordre qui règne actuellement dans notre système solaire doit-ily régner indéfiniment? L'état actuel n'a pas toujours duré, la Géologie nous
renseigne, et, puisqu'il a dû avoir un commencement, pourquoi n'aurait-il pas une fin?
Avant de terminer ce Chapitre, nous voulons résoudre une objection qui peut au premier abord paraître embarrassante, mais qui n'est pas sérieuse. Le Soleil est un centre puissant d'attraction : dès lors, comment admettre qu'il se trouve à l'état gazeux? L'attraction est proportionnelle aux masses; comment une masse gazeuse ayant un volume limité pourraitelle produire des effets aussi considérables? Pour répondre à cette objection, remarquons que l'état gazeux n'est pas incompatible avec la gravitation, témoin l'atmosphère terrestre qui exerce une attraction considérable. Cet état n'est pas non plus incompatible avec une assez grande densité : en comprimant un gaz pour diminuer son volume et augmenter son poids spécifique, on finit tôt ou tard par le liquéfier ; mais, pour empêcher cette liquéfaction, il suffit d'élever la température. Or ces deux circonstances se trouvent réunies dans le Soleil : la température y est très-élevée, et la pression, au moins dans les couches intérieures, y devient énorme. D'ailleurs, la densité moyenne du Soleil, rapportée à celle de l'eau, est seulement de 1,42; elle n'est donc pas très-considérable, surtout si nous remarquons que, dans cette masse, il y a beaucoup i de métaux dont le poids atomique est très-élevé par rapport aux gaz proprement dits. On voit donc que la densité moyenne du Soleil est assez faible pour être compatible avec l'état gazeux ; en même temps, elle est assez considérable pour expliquer l'attraction puissante que cet astre exerce sur les planètes qui l'entourent.
De tout ce que nous avons exposé dans ce Chapitre, nous pouvons tirer les conclusions suivantes, qui en seront le résumé :
1° La température du Soleil s'élève à plusieurs millions de
degrés, mais il nous est inijH)ssil)l(' de la drlcrmiiKM' avec précision.
2° Cctlc l(Min)('ralui-(' est probablcnicnt le résultat de la gravitation ; <'ll(' aurait été produite par la chute de la matière (jui ( oiisliliiail la nébuleuse primitive et ([ui compose actuellement le Soleil et les planètes.
3° A cette époque de formation, la température devait être beaucoup plus élevée qu'elle ne l'est maintenant . le Soleil est donc dans une période de refroidissement.
4° Quoique le Soleil jH-rde conlinuellement des quantités énormes tle clial( ur, l'abaissement de température est extrêmement faible; il ne dépasse pas i degré en quatre mille ans. Ce résidtat est dû en partie à sa condensation et en partie à l'état de dissociation dans lequel se trouve la matière sous l'action de la chaleur.
5" Quoique la température du Soleil ne soit pas absolument invariable, ses variations séculaires sont cependant j)lus faibles que les fluctuations à courte période dont nous constatons l'existence sans pouvoir les évaluer d'une manière complète : aussi devons-nous penser que notre planète restera habitable pendant une longue suite de siècles.
CHAPITRE III
DE QUELQUES PHENOMENES QUI DEPETsDENT DE L\ CONSTITUTION PHYSIQUE
§ I. — Circulation delà masse Jluide qui compose le Soleil.
S'il est vrai que le Soleil est encore actuellement dans un état progressif de condensation et c|u'une partie au moins de la matière qui le compose se trouve à l'état gazeux, on devra constater, dans le mouvement de ses différentes parties, des phénomènes résultant de cette fluidité totale ou partielle , phénomènes qui seront incompatibles avec l'hvpothèse d'une masse solide et rigide.
D'abord, si la masse est à l'état de fluide élastique, il faut en conclure que les différentes couches concentriques ont une assez grande liberté de mouvements et qu'elles ne dépendent pas absolument les unes des autres, comme il arrive dans la rotation d'un corps solide dont toutes les molécules doivent avoir la même vitesse angulaire. Si la condensation est progressive, il devra arriver, en vertu de la loi des aires, que les couches intérieures auront une vitesse angulaire plus grande que celle des couches superficielles : c'est ainsi c|u'on explique la formation et l'accélération progressive des anneaux qui, en se brisant, ont donné naissance aux planètes. Il est vrai que le frottement entre les différentes parties qui constituent le globe solaire tend, en ralentissant le mouvement des couches intérieures et en accélérant celui des couches plus éloignées
du contro, à rendre la vitesse angulaire uniforme dans toute la masse; mais, cette réaction étant successive, tandis que la cause que nous venons de signaler est continue et persistante, il en résultera une tendance continuelle à l'égalité de vitesse, tendance qui ne sera jamais réalisée. Nous avons déjà constaté, dans l'étude des taches, des phénomènes qui font soupçonner cette vitesse plus considérahle à l'intérieur : tels sont, par exemple, les sauts en avant qui se produisent si souvent aux époques de recrudescence dans l'activité solaire. Cette différence de vitesse doit surtout devenir sensihie dans les éruptions, et les taches produites par les masses qui arrivent d'une grande j:>rofondeur doivent avoir une vitesse plus grande que celle de la couche superficielle qui les entoure.
Ce principe renferme l'explication d'un phénomène plus important dont on a cherché inutilement l'exphcation. L'étude des taches nous a prouvé que la vitesse angulaire de rotation est plus grande à l'équateur que sur les parallèles; d'après la loi de M. Faye, fondée sur les observations de Carrington, la différence de vitesse angulaire serait proportionnelle au carré du sinus de la latitude : Rsin-X. Ce fait s'explique facilement par la contraction de la masse solaire. En vertu du refroidissement, le rayon du cercle décrit par chaque point doit diminuer de longueur, et la vitesse angulaire doit augmenter en proportion (' ). L'aire du cercle équatorial étant 7:R-, celle du parallèle situé à la latitude ). sera ttR-cos-X, et les accroissements de vitesse dus à la contraction seront : à l'équateur 2R7:Rr/R; à la latitude X, sKTrRr/R cos'-)., car la latitude du
(') Un secteur du rayon /-, comprenant un an{jle a, a |)our surface 4 /•*«. Si le
rayon diminue et devient /-', la surface devient ', r'' a! . Coninu' les aires décrites dans
r' des temps égaux doivent être égales, on aura -\ r- v. = \ r'v., ot.' ^= v. — < et comme
r' > r'% on aura k'> «.
point pendant cette contraction reste constante. Prenons leur différence; nous trouverons
2K7rR<iR(i — cos-X) = 2R7rRc?Rsin-X,
c'est-à-dire que la différence des accroissements de vitesse angulaire sera proportionnelle au carré du sinus de la latitude : c'est la loi de M. Faye. Sans doute, cette valeur théorique de l'accélération devra subir de grandes modifications, à cause des réactions nombreuses qui se produisent dans la circulation générale; mais ici encore la cause est persistante, et l'effet produit sera en définitive un accroissement de vitesse à l'équateur. Si la force accélératrice agissait seule, l'accélération serait constante, la vitesse s'accroîtrait constamment et indéfiniment. C'est le frottement et l'ensemble des réactions que les molécules exercent les unes sur les autres qui met une limite à cette accélération ; il s'établit entre ces forces antagonistes un équilibre dynamique qui produit comme résultat définitif un mouvement uniforme, plus rapide à l'équateur que dans les latitudes élevées.
L'observation a encore prouvé que la température du Soleil est plus élevée à l'équateur qu'aux pôles; cet excès de chaleur j:)eut bien tenir à la même cause. Cette distribution inégale de la chaleur doit produire un mouvement continu, une véritable circulation des gaz, dans l'atmosphère supérieure de l'équateur vers les pôles, et des pôles vers l'équateur dans l'intérieur du globe solaire. Cette circulation se fait surtout sentir dans les hautes régions de l'atmosphère, au-dessus de la chromosphère ; on la constate par la direction systématique des protubérances, dont les parties élevées sont régulièrement inclinées vers les pôles. Il n'est pas encore prouvé qu'il y ait une circulation semblable dans la photosphère; car on n'a pas trouvé de loi constante pour le mouve-
ment propre des taches en latitude, tandis (ju'il est parfaitement démontré qu'elles ont un mouvement en longitude qui est maximum à l'équateur. Au Y*^ Chapitre du Livre précédent (p. 143), nous avons déjà signale des mouvements généraux dans les zones d'activité qui peuvent avoir des rapports avec cette circulation.
Si la vitesse du refroidissement n'est pas constante, la vitesse du courant équatorial sera variable, et l'on pourra attribuer à ces variations les changements périodiques observés dans la durée de la rotation solaire : c'est précisément ce que M. Spcirer vient de découvrir, car il nous écrit qu'il a constaté des variations périodiques dans la durée de la rotation. Cette rotation est donc très-complexe, et il nous est impossible d'en déterminer la durée d'une manière précise d'après les observations que nous faisons à la surface du Soleil. Il faudrait recourir à des phénomènes d'un autre ordre, par exemple aux influences magnétiques. Or nous savons que l'étude de ces phénomènes nous conduirait à admettre une durée de rotation plus courte que celle qui résulte du mouvement des taches équatoriales.
§ II. — Constitution de la surface visible du Soleil.
L'observation optique nous apprend que la surface visible du Soleil présente un aspect marbré, et qu'elle est recouverte de granulations innombrables. L'observation des éclipses prouve que, au-dessus de cette surface visible, il existe une couche de vapeurs brillantes avant une épaisseur très-appréciable, et que, au-dessus de ces vapeurs, il y a une atmosphère diffuse. Si la masse brillante elle-même est gazeuse, si par conséquent elle jouit d'un certain degré de transparence, on est
amené à se demander : qu'est-ce qu'on appelle la surface du Soleil?
Voici ce que nous croyons pouvoir répondre à cette question ; nous appelons surface du Soleil la couche qui, pour un observateur placé sur la Terre, sépare la masse du Soleil en deux parties, l'une plus extérieure qui émet une lumière trèsfaible et est sensiblement transparente, l'autre plus rapprochée du centre et qui est très-vive, opaque et brillante. Cette couche n'est pas une surface géométrique; elle a nécessairement une certaine épaisseur : il y a une limite inférieure où la matière cesse absolument d'être transparente, une limite supérieure où elle cesse d'être lumineuse; entre ces deux points, sa transparence va en croissant en même temps que son éclat lumineux diminue progressivement. L'analyse spectrale nous apprend que, dans cette couche, les éléments sont dans un état de diffusion extrême : à l'intérieur, les raies de Fraunhofer sont nettement tranchées ; à l'extérieur, on ne les retrouvera plus qu'à cause de la lumière diffusée par notre atmosphère et par celle du Soleil lui-même. Un grand nombre de raies disparaissent dans l'intervalle c[ui sépare ces couches, d'autres deviennent moins intenses, quelques-unes se renversent même complètement.
Les éclipses nous apprennent que la masse visible du Soleil ne se termine pas encore là. Au-dessus de cette couche dont l'éclat lumineux va en diminuant progressivement, il en existe ime autre qui a échappé ordinairement à nos observations, car son éclat est moins grand c{ue celui de la lumière diffuse que nous recevons de notre atmosphère éclairée par le Soleil. Le niveau de cette couche ne parait pas absolument constant, ce qui revient à dire que le diamètre du globe solaire varie avec le temps : cette variation est très-faible, mais elle est sensible.
Si le Soleil est gazeux clans toute sa masse, on peut se deniander poui'cjuoi il n'est pas absolinnciit transparent; pourquoi une partie est visible et une autre invisible. Cette question demande quelques explications qui achèveront de fain; comprendre ce que nous venons de dire.
Quehpies auteurs admettent comme un axiome que tous les gaz sont transparents, quelles que soient leur température et leur pression : cette assertion, loin d'être prouvée, doit être l'egardée connne absolument fausse dans sa généralité. Nous avons déjà fait remarquer que l'iiydrogène qui compose les protubérances n'est pas rigom^eusemcnt transparent, sans cjuoi, lorsque deux jets incandescents passent l'un devant l'autre, ils devraient être plus brillants au point d'intersection ; il ne se produit rien de semblable, et c'est de là que dérive cette structure plate des protubérances, cjuine produisent sur l'œil de l'observateur aucun effet de relief. Une substance à l'état de gaz incandescent peut donc ne pas posséder une t ransparence pa rfaite .
Remarquons, en outre, que le Soleil doit être principalement composé de vapeurs métalliques; or ces vapeurs sont très-peu transparentes, car elles produisent des absorptions très-grandes, qui expliquent précisément l'origine des raies de Fraunliofer. Du reste, l'existence de ces raies prouve bien que les vapeurs qui les produisent sont réellement à l'état de gaz proprement dit et non à l'état de brouillard.
Ces réflexions étant bien comprises, répondons d'une manière j)lus précise à la question que nous avons posée sur la surfilée du Soleil. Cette surface nous parait déterminée par plusieurs circonstances : i*^ par la couclie de niveau des vapeurs métalliques les plus lourdes; M. Cailletet a prouvé que, sous une forte pression, les raies des vapeurs métalliques deviennent diffuses : si la couche devient très-dense, les raies
se transforment en bandes très-larges, comme nous l'avons vu pour le sodium et le thallium; sous une pression convenable, leurs spectres deviendraient sans doute continus comme celui de l'hydrogène, et alors on peut bien penser que les vapeurs elles-mêmes cesseraient d'être transparentes -, s*' elle est déterminée par la température à laquelle ces vapeurs plus lourdes se condensent et passent à l'état de brouillard. Nous avons déjà dit qu'il y a deux manières de concevoir l'état phvsique de la photosphère : elle peut être composée de gaz soumis à une pression assez forte pour qu'ils émettent une lumière très-brillante ayant un spectre continu, ou bien de vapeurs métalliques condensées à l'état de brouillard incandescent. Jusqu'à présent, nous n'avons aucune raison décisive qui nous fasse adopter de préférence l'une de ces deux hypothèses. Cependant, les variations du diamètre solaire, qui nous paraissent incontestables, s'expliqueraient plus facilement dans la théorie de Wilson, qui attribue l'éclat de la lumière solaire à des particules solides et incandescentes flottant dans une atmosphère gazeuse. Il suffirait alors d'une élévation locale de température ou d'un accroissement d'activité pour volatiliser une partie de ces particules solides : c'est ainsi que, dans les époques de grande activité, et dans les points où cette activité se manifeste particulièrement, la surface visible qui limite extérieurement le Soleil se trouverait abaissée.
La solution définitive de cette question dépend des propriétés que possèdent les vapeurs métalliques lorsqu'elles sont à une température très-élevée et soumises à une forte pression; nous devons attendre que les physiciens aient fait à ce sujet des expériences plus précises.
§ nr. — Variations des erucloppes solaires.
Nous avons rcconiui ([iic la snrfacr du Soleil est gazeuse et nous l'avons comparé? à la surface de niveau d'une masse de nuages ou d'un gaz devenu iiuan(l<'S('enl sous une forte pression. Si cette manière de xoir est exacte, nous devons en conclure qu'une surface ainsi déterminée peut bien se déplacer, et que, par conséquent, le globe solaire, limité par une couche variable, doit aussi avoir un diamètre variable. Les astronomes avaient bien constaté que ce diamètre ne paraissait pas avoir toujours la même grandeur; mais on attribuait les différences à des erreurs accidentelles et aux équations personnelles des observateurs.
Nous avons dt'jà dit quels ont été à cet égard les résultats des recherches du P. Rosa, qui rendent probable l'existence d'une variation, soit à courte période, soit à période plus longue. Nous ajouterons seulement ici que ces recherches n'ont pas été abandonnée au Collège romain, et qu'un jeune astronome, M. Spée, avant poursuivi ces recherches, a constaté que, dans l'époque actuelle de calme (187G), le Soleil présente un diamètre d'une constance presque absolue, s'accordant avec la valeur qui lui est assignée à GreeuAvich. Les différences d'un jour à l'autre n'affectent que les centièmes de sf^conde en temps, tandis que dans les époques d'activité elles atteignaient les dixièmes, comme nous l'avons déjà dit.
Il est maintenant très-intéressant de comparer ce résultat à celui qui a été obtenu à une époque de grande activité. Le P. Ro.sa est parvenu à montrer une certaine régularité dans ces variations, qui paraissent si irrégulières, en construisant la courbe des observations pour l'année 1871-1872, qui est H. 19
une époque de maxiiimm. Il prit pour abscisse le degré de latitude liéliographique auquel correspond chaque jour le diamètre solaire qu'on observe par la méthode des passages, et pour ordonnée la valeur correspondante de ce même diamètre. Afin de diminuer les erreurs accidentelles, il groupa trois par trois les valeurs trouvées pour le diamètre, et il en prit la moyenne. Cette courbe une fois construite, il fut facile de constater que le diamètre solaire présente un minimum correspondant à 21 degrés de latitude, c'est-à-dire à la région oîi l'actiNité est plus considérable. Ce minimum se reproduit dans les quatre parties de la courbe qui correspondent aux quatre saisons : elles se coupent deux à deux, et leurs intersections sont très- voisines, tandis que partout ailleurs elles sont séparées les unes des autres par des intervalles assez grands. Voici, d'après les recherches du P. Rosa, les valeurs moyennes du diamètre solaire qui correspondaient aux différentes latitudes.
F.;it.
Diam.
Moy.
Diam.
Moy.
Lat.
iG..
Selon M. Wolf, de Ziiri( h, le diamèlre serait maximum à l'époque où les taches sont plus nombreuses.
Nous sommes loin d'attribuer à ces conclusions une valeur absolue; mais, comme les observations du P. Rosa sont confirmées par les observations anciennes et par l'étude attentive (pi'il en a faite, nous les croyons assez remarquables pour les signaler à l'attention des astronome^.
§ IV. - ^ Résume.
Nous nous sommes occupés jusqu'à présent de la structure duSoleil, de sa constitution intérieure etde son état physique. Avant d'arriver à ce cpii concerne son activité extérieure, nous allons jeter un coup d'œil d'ensemble sur la longue suite de faits que nous venons d'exposer, et nous résumerons en quelcpies mots la doctrine qui en est la conséquence :
!° Le Soleil est composé d'une masse fluide incandescente ayant une température très-élevée ; les métaux et plusieurs autres substances, les unes connues, les autres inconnues, se trouvent à sa surface à l'état de vapeurs permanentes.
2° La limite du globe solaire est pour nous le lieu des points où ces vapeurs deviennent incandescentes, soit par condensation sous forme de brouillard, soit par l'effet d'une forte pression et d'une température élevée. Cette couche terminale porte le nom de photosphère ; elle nous envoie des rayons lumineux de toute nature qui devraient donner un spectre continu.
3° Au-dessus de la couche photosphérique se trouve une atmosphère dont la nature est très-complexe, A la base se trouvent des vapeurs métalliques, dont la température est relativement peu élevée. Ces vapeurs absorbent un grand
nombre de rayons et produisent ainsi les raies de Fraunhofer; elles sont mélangées avec une quantité très-grande d'hydrogène qui forme à lui seul une couche visible, appelée chromosphère, dont la hauteur est habituellement de lo à i5 secondes. De cette disposition, nous devons conclure que les gaz sont simplement mélangés, et qu'ils ont une certaine tendance à se superposer par ordre de densité.
If La chromosphère est la dernière couche qui soit constamment visible dans le spectroscope. Au-dessus d'elle se trouve l'hydrogène mélangé avec deux autres substances qui produisent la raie jaune D3 et la raie i474 K.; il est probable que ce mélange contient encore plusieurs autres gaz. Ces substances, extrêmement raréfiées et diffuses, forment une enveloppe qui n'est visible que pendant les éclipses totales : c'est ce qui produit la couronne. Il est probable que cette atmosphère se prolonge de manière à donner naissance à la lumière zodiacale.
5*^ La masse intérieure du Soleil est agitée par des mouvements violents qui ont pour effet de soulever à des hauteurs considérables la photosphère et la chromosphère en produisant de véritables éruptions. Les observations spectrales nous permettent de constater la présence des substances éruptives à une hauteur de 8 minutes, c'est-à-dire 34o 000 kilomètres; pendant les éclipses , on a vu des protubérances dont la hauteur atteignait 700 000 kilomètres. Pendant les éruptions, la matière chromosphérique est soulevée à des hauteurs énormes, comparables à celles des panaches brillants qu'on observe pendant les éclipses et dont la longueur dépasse le tiers du diamètre solaire. Ces mouvements sont tellement violents qu'une partie de la matière éruptive pourrait bien être lancée en dehors de l'atmosphère solaire de manière à se répandre dans les espaces planétaires.
6^ Dms ces éruptions, les masses les plus lourdes,' composées surtout (le vapeurs métalliques, retombent vers le Soleil et se déposent sur la photosphère en nappes obscures et absorbantes; par leur poids, elles produisent dans la matière photosphérique des cavités qui se trouvent ainsi remplies de matières obscures : c'est ce que nous appelons des taches. L'analyse spectrale nous fait constater dans ces régions une absorption élective très-énergique, et la nature des raies modifiées nous montre que dans les taches et dans les éruptions on trouve les mêmes substances chimiques. La matière brillante de la photosphère envahit ces cavités et dissout la masse obscure : c'est ainsi que les taches finissent par disparaître.
7° Les régions de la surface solaire soulevées par les forces éruptives au-dessus du niveau général, ou rendues plus brillantes par une activité thermique plus considérable, constituent ce qu'on appelle les facules. Leur élévation au-dessus du niveau général de la photosphère peut souvent être constatée parles observations directes; les observations spectrales la rendent encore bien plus sensible. Lorsque les conditions sont favorables, on y reconnaît ordinairement la ])résence des vapeurs de sodium, de magnésium, de fer et de plusieurs autres substances.
8° Ces agitations intérieures se font surtout sentir dans la région des taches, où l'activité est plus considérable. Cette zone, où l'activité solaire se traduit par des éruptions plus violentes, s'étend départ et d'autre de l'équateur à une latitude d'environ /jo degrés. Dans les latitudes plus élevées, les forces éruptives ne font que soulever la chromosphère; les vapeurs métalliques ne sont jamais lancées à une grande hauteur, on ne les voit qu'avec peine, et seulement dans les régions les plus basses de l'atmosphère, tout près du bord du disque.
9^ Les régions des taches se font remarquer par la violence des éruptions qui s'y produisent, par l'élévation et la vivacité des jets, par le grand nombre de vapeurs métalliques qui entrent dans leur composition, ce qui prouve une température très-élevée et une puissance considérable dans la cause qui produit ces phénomènes. Les deux zones sont séparées par une région où l'activité est moins considérable. Vers les pôles, il V a deux zones d'activité intermittente.
lo*' Les taches, qui, depuis si longtemps, attirent l'attention des observateurs, ne sont donc que des phénomènes secondaires produits par les éruptions ; elles en dépendent pour leur formation et jiour leurs différentes phases. Au moment de leur dissolution, elles sont le siège de phénomènes secondaires qui résultent du mélange des masses environnantes avant des températures très-différentes : on ne voit alors que des flammes très-basses ou de faibles agitations de la chromosphère; quelquefois même, quoique très-rarement, il y a absence complète de flamme et d'agitation de la matière chromosphérique.
11° La surface troublée par ces agitations est bien plus grande que celle qui est occupée par les taches. La formation d'une tache ne serait pas la conséquence nécessaire d'une éruption si les matières éruptives n'avaient pas un pouvoir absorbant très-considérable, surtout le sodium; mais ces matières sont ordinairement empruntées à la photosphère ; ce sont donc des vapeurs métalliques qui, une fois refroidies, se déposent à la surface en creusant des cavités d'autant plus profondes qu'elles sont plus lourdes.
12° Près des pôles, l'activité est moins grande, la chromosphère est seule agitée et soulevée; il en résulte des protubérances qui, ne contenant que de l'hydrogène, ne peuvent fournir les vapeurs absorbantes nécessaires à la formation des
taches. Toutes les prolubérances ne sont donc j)as de véritables éruptions : la différence consiste essentiellenicnl dans la présence ou dans l'absence des vapeurs mélalliques; même sans l'aide du spectroscope et l'observation des raies individuelles, on peut distinguer ces deux ordres de phénomènes par leur aspect extérieur, parles différences qui existent dans l'élévation et la vivacité des jets incandescents. Prés des pôles, les protubérances se réduisent quelquefois à de simples diffusions de la matière chromosphérique semblables à celles que nous observons dans nos nuages. La granulation de la surface solaire est produite par ces innombrables petits jets incandescents qu'on retrouve sur le contour du disque sous forme de petites fl unmes, de poils ou de gerbes
i3° L'activité du Soleil présente des variations périodiques très-singulières; la durée moyenne de chaque période est probablement de onze ans et un tiers. Pendant cet intervalle, il se produit d'autres variations dont l'étendue est moins grande et la période plus courte; leur origine est encore peu connue, mais elles paraissent dépendre de l'action des planètes. Ces variations de l'activité solaire n'ont été étudiées jusqu'à présent que relativement au nombre des taches qui en sont la conséquence; mais les observations spectrales faites ces dernières années nous apprennent qu'il y a des variations périodiques très-complic[uées dans l'étendue qu'occupent les protubérances, soit en longitude, soit en latitude, qui marchent d'accord avec les taches.
i4" L'état intérieur du Soleil nous est complètement inconnu; cependant tout nous porte à croire qu'il est à l'état gazeux jusqu'à une profondeur très-grande. A l'intérieur, il est sans doute à cet état critique qui sépare les gaz des liquides; les forces antagonistes sont alors en équilibre très-peu stable, ce qui expliquerait l'abondance et l'énergie des éruptions.
i5** La quantité énorme de chaleur emmagasinée dans le Soleil n'est qu'une faible partie de celle qui s'est développée pendant la formation de cet astre. La source principale de cette chaleur est la force de gravité, dont le travail a développé l'immense quantité de force vive concentrée dans ce vaste foyer; la condensation progressive du Soleil continue encore à produire de la chaleur et contribue ainsi à maintenir constante la température de l'astre.
i6° La radiation fait perdre au Soleil des quantités immenses de chaleur; mais il v a des sources de compensation, non-seulement dans l'action de la gravité, ainsi que nous venons de le dire, mais surtout dans les changements d'état qu'éprouve la matière solaire : il suffit qu'une faible partie de cette matière passe de 1 état de dissociation à cehii de combinaison pour émettre une quantité de chaleur capable de compenser abondamment les pertes quotidiennes.
I 7° Nous devons donc considérer le Soleil comme un corps qui perd de la chaleur; sa température demeure cependant sensiblement constante pendant des périodes immenses, bien plus longues que celles qui peuvent avoir quelque intérêt pour l'humanité. Supposons la matière solaire à un état de diffusion assez grand pour qu'elle occupe tout l'espace planétaire jusqu'à l'orbite de Neptune; supposons qu'une force quelconque la condense subitement et sans perte de force vive de manière à lui faire occuper son volume actuel ; cette condensation produirait une quantité de chaleiu' capable de volatiliser de nouveau la masse tout entière : nous pouvons juger par là des énormes pertes d'énergie thermique que le Soleil a du éprouver avant de parvenir à l'état sous lequel nous le voyons aujourd'hui.
iS*' De ces pertes continuelles résulte une circulation générale de la masse solaire. Cette circulation se manifeste par la
direction des protubérances régulièrement inclinées vers les pôles et par d(\s différences sensibles dans la vitesse do rotation des diverses parties : le maximum a lieu à réc|uateur et la vitesse va en diminuant dans les latitudes plus élevées. Il est impossible de ré\ (xpier en doute l'existence de cette circulation, quoiqu'elle n'ait pas encore été complètement étudiée ni expliquée; sa régularité est souvent troublée par les actions qui produisent les taches et les protubérances.
icf Rien ne prouve que le Soleil doive demeurer indéfiniment dans l'état où nous le voyons; mais, si nous tenons compte de l'immense quantité de matière qui le compose, nous pouvons être certains que les influences qu'il exerce sur son cortège de planètes et de satellites continueront à s'exercer encore pendant des millions et des millions de siècles sans aucun changement appréciable.
Nous avons parlé jusqu'à présent de la nature intime de l'astre mystérieux qui nous éclaire; ce que nous avons découvert est sans doute bien peu de chose, et encore nos connaissances sont mélangées de bien des incertitudes. Cependant, si nous considérons les progrès raj)ides que la Science a faits dans ces derniers temps, nous ne pouvons que nous féliciter de ces immenses travajix et vivre dans l'espérance que les savants, qui travaillent avec tant de courage et de persévérance, ne tarderont pas à nous faire connaître d'autres merveilles.
LES RADIATIONS
Jusqu'à présent, nous avons considéré le Soleil en luimême, et nous avons cherché à déterminer sa nature, autant que les observations optiques nous ont permis de le faire. Nous allons maintenant étudier son activité extérieure, ce qui achèvera de nous faire un peu connaître la puissance incalculable de ce fover de force et de vie. Son activité extérieure s'exerce de deux manières dans l'espace qui l'environne : par les radiations et par la gravitation. Etudions la première de ces deux formes d'action, en réservant la seconde jDour un autre Chapitre.
§ 1. — Influence des radiations dans l'univers.
Nous avons beaucoup parlé des radiations lumineuses et calorifiques, mais nous les avons envisagées seulement au point de vue des idées qu'elles pouvaient nous fournir sur la constitution du Soleil; nous devons maintenant les examiner en détail et étudier l'influence qu'elles exercent sur les planètes.
Le Soleil est, pour ainsi dire, le premier moteur duquel dépendent tous les mouvements du système planétaire nonseulement pour la régularité des orbites que décrivent les différents astres, mais aussi pour les phénomènes physiques ou physiologiques qui s'accomplissent à leur surface. Sur la Terre, en particulier, les mouvements atmosphériques, le mouvement des eaux, le développement de la végétation, la production de force qui résulte des combustions et de la nutrition des animaux, tous ces phénomènes sont dus à l'influence des radiations solaires.
L'atmosphère est une véritable machine, bien qu'on n'y voie ni rouages, ni pistons, ni leviers; des masses considérables d'air et de vapeur y sont maintenues en circulation par l'action de la chaleur solaire. C'est la force du Soleil qui, en dilatant l'air dans certaines régions, le soulève en masses considérables et produit ainsi un vide que d'autres masses gazeuses viennent combler rapidement : de là ces courants atmosphériques et cette action puissante du vent qui transporte nos vaisseaux sur les mers. C'est la force émanée du Soleil qui soulève les eaux sous forme de vapeurs, et les laisse retomber ensuite en pluie bienfaisante destinée à féconder nos campagnes. C'est encore au Soleil que nous devons ces ruisseaux qui nous désaltèrent, ces fleuves dont les eaux font mouvoir nos machines; par la vapeur enlevée à l'Océan, il alimente les neiges qui, du sommet des montagnes, distribuent le mouvement, la fécondité et la vie, qui labourent nos continents actuels, entraînant ainsi au fond des mers les matériaux qui formeront les continents et les montagnes lorsqu'une nouvelle révolution géologique aura mis un terme à l'ordre de choses actuel.
Mais, quelque chose de plus admirable encore, c'est la manière dont la force du Soleil se trouve, pour ainsi dire,
emmagasinée dans les végétaux, non-seulement dans (ciix (jui, encore vivants, servent à nos usages et à notre alnnentatKJii, en même temps ([u'ils ornent et (Mnbellissent notre demeiu'c ici-bas; mais aussi dans ceux qui, ensevelis depuis plusieurs milliers d'années dans les entrailles de la Terre, en sortent maintenant pour nous echauller et pour produire la force motrice nécessaire à nos machines. Les rayons solaires, en tombant sur les plantes, ne sont pas réfléchis et dispersés comme il arrive lorsqu'ils tombent sur les pierres nues ou sur les sables du désert ; ils y sont en grande partie retenus, et la force mécanique de leurs vibrations est employée à détruire les combinaisons que l'oxygène forme avec le carbone et l'hydrogène, combinaisons stables connues sous le nom iVeau et d'acide carbonique , deux éléments essentiels de l'air atmosphérique. Les plantes s'assimilent alors l'hydrogène et le carbone en formant des composés moins stables qui plus tard, soit dans nos foyers, soit dans les organes vivants des animaux, se détruisent pour reconstituer de nouveau l'eau et l'acide carbonique, en restituant la force vive que le Soleil avait dépensée dans le travail précédent. Chaque plante est donc une véritable machine dans laquelle s'élaborent ces substances éminemment combustibles qui servent à nous fournir, en l'absence du Soleil, la chaleur et la lumière, ou bien à produire, en nous servant d'aliment, la force et la chaleur vitale dont nous avons besoin. C'est donc du Soleil en dernière analyse que, d'une manière plus ou moins éloignée, dépendent tous les phénomènes de la nature et notre existence elle-même.
La manière dont s'accomplissent ces merveilleuses opérations nous est encore inconnue; nous savons seulement que ces phénomènes se produisent par l'intermédiaire des vibrations lumineuses, calorifiques et chimiques; c'est sous forme
(le vibrations que l'énergie solaire se propage jusqu'à nous et exécute ces œuvres étonnantes que nous savons mettre à profit. Lorsque deux molécules sont unies par les liens de l'affinité chimique, il fautune force pourdétruire cette combinaison, et la force ainsi employée produit un travail que l'on peut comparer à un travail mécanique quelconque. Par exemple, pour élever un corps à une certaine hauteur, c'est-à-dire pour séparer un corps de la Terre, il faut dépenser une certaine force et produire un certain travail ; en retombant, le corps restitue la force qui avait été employée à le soulever. Le Soleil produit quelque chose de semblable entre les molécules des corps placés à la surface de la Terre, il les sépare et les déplace en les éloignant, et dans cette opération on peut dire que sa force est emmagasinée dans les végétaux, comme celle d'un homme ou d'un animal est emmagasinée dans une masse élevée à une certaine hauteur, ou comme celle d'une machine dans le volant qui tourne avec elle.
Ce que le Soleil opère de nos jours, il l'a également produit pendant les siècles innombrables qui ont précédé la création de l'homme -, les végétaux qui se sont développés à certaines périodes géologiques ont été, par l'action du temps, transformés en houille et en lignites, et, lorsque nous brûlons maintenant ces substances dans les foyers de nos machines à vapeur, nous utilisons le travail qui a été fait autrefois par le Soleil.
Ces notions, que la Science a rendues si populaires, montrent quel immense pouvoir possèdent les radiations du Soleil, que nous nous proposons maintenant d'étudier en détail.
^11. — Distinction des radiations.
Ce qui frappe tout dabord, dans le ravoniicment solaire, c'est la liiniière ([iii nous éclaire et la chaleur (pie nous sentons en même temps; mais, outre ces deux ordres de piiénoménes, il \ eu a un Iroisieme cpii est très-important : ce sont les actions cliiiuicpies cpii accompagnent les deux autres. Aussi doit-on distinguer trois ordres d'actions cpii eman<'ut du Soleil, et que l'on confond ordinairement sous la dénomination unique de lumière. Ce sont : \° l'action éclairante, cpii, en agissant sur l'organe de la vue, produit des effets j)liysiologiques d'une nature spéciale; 2" l'action thermique, qui agit indistinctement sur tous les corps en les échauffant; 3*^ l'action chimique, qui produit certains phénomènes de désagrégation moléculaire.
Ces activités ne sont [)as trois entités distinctes; ce sont des effets différents d'une même action, consistant simplement dans une série d'ondulations cpii ne diffèrent entre elles {[ue par leur longueur et la rapidité avec laquelle elles se produisent.
Les ondes dont la longueur est comprise entre -GS et SGq millionièmes de millimètre sont capables de faire vibrer notre nerf opti([ue ; elles produisent ainsi la sensation de la lumière; la diversité des couleurs ne dépend (jue de la longueur des ondes : les plus grandes se trouvent dans le rouge, et elles vont en décroissant vers le violet.
A nous en tenir aux ap[)arences les plus ordinaires, ce n'est qu'à partir de la couleur verte en allant vers le violet que les ondes liunineuses possèdent, en outre, le pouvoir de désagréger les groupes moléculaires et de produire des actions chi-
miqiies, en même temps qu'elles excitent à la surface de certaines substances des vibrations lumineuses assez remarquables. Ces ondes s'étendent bien au delà du spectre visible, dans une région où l'œil ne peut rien apercevoir; on le reconnaît en emplovant des préparations photogéniques ou des substances d'une nature particulière qu'on appelle fluorescentes, du nom du spath fluor, qui, plongé dans ces rayons, devient lumineux.
A partir du vert en allant du côté du rouge, les ondes deviennent plus longues, et elles possèdent la propriété d'ébranler les groupes moléculaires par une action simplement physique, sans les décomposer, du moins dans les cas ordinaires; ces ondes (dites ondes calorifiques) s'étendent également au delà du rouge et forment ainsi une seconde partie invisible du spectre.
En réalité, cependant, il n'existe dans la nature qu'une seule et unique série d'ondes dont la longueur va constamment en décroissant à partir de l'extrémité du spectre calorifique obscur jusqu'à l'extrémité du spectre chimique dans sa partie invisible. Les ondes des couleurs moins réfrangibles que le vert ne sont pas sans quelque action chimique, comme les ondes dites chimiques ne sont pas sans une action thermique. Les différentes parties du spectre semblent posséder des propriétés très-diverses, mais ce résultat dépend principalement des substances que nous employons et qui sont plus sensibles à l'action de certains rayons. Ainsi donc le spectre tout entier produit des actions chimiques ; nous les attribuons ordinairement aux rayons violets, parce que ces rayons agissent avec plus d'énergie sur les sels d'argent que nous employons de préférence. D'autres substances, la chlorojihylle par exemple, sont plus sensibles aux rayons jaunes. On vient de trouver des substances photographiques qui sont fortement impres-
sioniKH's par les ravoiis rouîmes. D'après M. I)ia|>(M-. si la partie violette du spectre de réfraction possède un moins grand pouvoir calorifique, cela ti^MiL à ce qu'elle est plus dilatée : si on la condense, elle devient aussi calorifique rpie le rouge. Kntr(> ces deux extrêmes, il n'v a qu'une j)ortion très-limitée jouissant delà propriété d'ébranler notre nerf optique. Enfin les ravons situés au delà du violet deviennent encore visibles pour certains yeux; on leur attribue une teinte grislavande.
hajig. 218 nous montre l'étendue et l'intensité relative de ces différentes actions séparées l'une de l'autre, comme nous les présentent l'action dispersive des prismes et les réactions des sels d'argent. La zone PW, qui forme la base de cette figure, nous montre, dans la j)uiie visible, les principales raies de Fraunlioferet, au delà du violet, celles qui ont été révélées j)ar l'action cbimique. En deçà du rouge et dans la zone AP«1)A se trouve la région qui correspond à la partie obscure des ravons tbermiqucs. Les courbes qui se trouvent au dessus font connaître, par leurs ordonnées, les intensités relatives de chaque radiation dans les différentes parties du spectre. I/intensité de la lumière est représentée par la courbe A^IH, celle de l'action cbimique par TRL, celles des radiations calorifiques par lîDN. La courbe PRN représente l'intensité des rayons calorifiques de l'arc voltaïque, d'après M. Tyndall.
La courbe FO (Jig. 2rr)l représente la longueur relative des ondes appartenant à chaque région du sj)ectre. Les ondes extrêmes du spectre ordinaire ont des longueurs qui sont dans le rapport de i à 4, 3 ; si nous prenons les deux parties obscures, pour le spectre calorifique d'un coté et pour le spectre chimique de l'autre, nous trouvons que les longueurs des ondes extrêmes sont dans le rapport de i à 24 : cepen-
CG
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Le premier nombre de vibrations a été donné par M. Mil 1er, le dernier par M. jNIascart.
Il est intéressant de comparer la longueur de ces vibrations à celles des ondes sonores. Les sons les plus graves que notre oreille puisse percevoir correspondent à 3o vibrations
par seconde, les plus aigus à 36 ooo vibrations ; peut-être une oreille exercée peut-elle arriver à percevoir les sons corres- Dondant à 4o ooo vibrations; par conséquent les nombres extrêmes sont entre eux dans le rapport de i à i3oo environ. Les limites sont donc bien plus écartées Tune de l'autre que pour les vibrations éthérées connues et mesurées, et en particulier les vibrations sonores sont bien plus étendues que les vibrations lumineuses, puisque ces dernières embrassent à peine une octave. Si l'on adopte certains résultats du professeur P.-]M. Garibaldi, de Gênes, on aurait pour limite inférieure des ondes thermiques, à la température de --3 degrés C, un nombre de vibrations qui ne dépasserait pas par seconde 4o ooo ooo ooo ooo, de sorte que la lacune qui existe entre la série acoustique et la série thermique serait représentée par le rapport de i à i ooo ooo ooo. Il est cependant certain que les vibrations intermédiaires existent dans les solides; car, en frappant des verges très-courtes, comme l'a montré M. Kœnig, on obtient un son dont la durée est très-courte, ce qui fait qu'on peut à peine le distinguer d'un simple bruit. Il est très-difficile d'apprécier la tonalité des sons ainsi obtenus; M. Kœnig y a réussi en calculant le nombre des vibrations que doivent exécuter, vu leurs dimensions, les tiges élastiques sur lesquelles il opérait. Les chiffres ainsi obtenus sont beaucoup plus considérables que ceux que nous venons de citer. Or cette même percussion produit une élévation sensible de température, et fait, par conséquent, vibrer l'éther; mais nous manquons de moyens pour reconnaître la présence de ces ondes intermédiaires entre celles qui produisent le son et celles qui produisent la lumière.
Arrêtons-nous à ces considérations générales et étudions maintenant chaque radiation en particulier.
§ III. — Radiation lumineuse.
Nous nous occuperons d'abord de la radiation lumineuse, car c'est celle que nous connaissons le plus immédiatement, celle que nous pouvons le plus facilement étudier, et à laquelle ont d'abord été consacrées les différentes expressions constituant la terminologie adoptée plus tard pour les autres. Nous ne répéterons pas ici les détails que nous avons déjà donnés relativement au spectre lumineux et à l'origine des raies noires qu'on y remarque. Nous exposerons seulement ce qui a rapport à l'intensité de la lumière.
La courbe AMH [Jig. 218) a été tracée par Fraunliofer, à l'aide d'un procédé bien imparfait; mais c'est le seul qu'on puisse employer, car il est fort difficile de comparer rigoureusement le pouvoir éclairant des rayons de différentes couleurs ; nous ne pouvons que comparer à ce point de vue les sensations qu'un œil bien conformé éprouve sous l'action de différentes ondes lumineuses. La bonne constitution de l'œil est une condition très-essentielle, car il y a des individus affectés de la maladie connue sous le nom de daltonisme, pour lesquels les sensations du rouge et du vert se confondent. En réalité, on ne peut pas être certain que la même onde lumineuse fasse éprouver la même sensation à tous les individus, car une couleur n'est, après tout, qu'une dénomination purement conventionnelle, qui reste constante dans les cas semblables, circonstance qui rend impossible la découverte d'une différence, sauf le cas fort rare où un même individu donne le même nom à deux couleurs différentes.
Le pouvoir éclairant des différents rayons consiste donc, pour le physicien, dans l'aptitude plus ou moins grande qu'ils
possèdent d'ébranler le nerf optique de l'homme. Il est probable que la faculté de percevoir les phénomènes lumineux n'a pas la même échelle pour tous, et qu'elle est beaucoup plus étendue chez certains animaux que chez l'homme, soit du coté du rouge, soit du côté du violet. L'eau pure possède un pouvoir absorbant très-considérable pour les rayons thermiques; aussi, lorsqu'on emploie un prisme creux rempli d'eau, la chaleur ne commence à être sensible que dans le rouge, et elle a son maximum dans le jaune. Les humeurs que contient l'œil diffèrent peu de l'eau pure, et c'est là ce qui rend l'organe de la vue insensible aux rayons calorifiques.
L'étendue des ondes lumineuses sensibles à l'œil correspond ordinairement à ce qu'on appelle en acoustique une octave, de sorte que l'homme n'est mis en relation avec le monde éloigné que par une très-faible partie des radiations solaires. Et cependant, quelle immense variété de sensations et quelle beauté de contrastes ! Nous ne voulons pas entrer dans cet ordre de considérations, mais il nous est impossible de ne pas faire ici une remarque importante. On a cru pendant longtemps que la radiation lumineuse était le seul mode d'action du Soleil sur le monde. Cependant elle est très-secondaire, et son importance est bien faible si nous la comparons aux autres radiations. Que sont donc les impressions produites sur la matière délicate de notre rétine, si nous les comparons avec les modifications que la chaleur fait éprouver à tous les corps et avec les actions moléculaires que produi sent les rayons chimiques !
On a fait beaucoup de recherches afin de savoir s'il y avait des relations simples entre les longueurs d'onde et les sensations des couleurs principales. On admet, d'après Newton, une gamme connue de tous les physiciens, mais dans
laquelle, en réalité, il y a beaucoup d'arbitraire. Après la découverte de Fraïuiliofer, on a cherché si la position des raies principales ne correspondait pas à des intervalles musicaux, mais on n'est parvenu à aucun résultat bien certain. Ainsi l'on a trouvé (jiie les raies C, D, Tl, I correspondent sensiblement aux notes musicales ré, mi, si, uto, et, de plus, la raie A serait peu éloignée de la position qui correspond à ut^ . Si l'on prend la lettre C comme correspondant au ré, F serait un ^o/ avec une différence de ^, c'est-à-dire d'un comma.
Ces relations seraient bien plus nombreuses si l'on considérait les raies qui appartiennent au spectre chimique. Ainsi M. Cornu trouve que la raie violette du magnésium, près de L, est à peu près l'harmonique aiguë de la raie b, les nombres de vibrations étant entre eux dans le rapport de 3 à 4 (' )■ M. d'xArrest et jM. Peslin ont fait des recherches très-ingénieuses sur cette question, mais sans découvrir aucune loi générale bien certaine. Voilà le résultat le plus remarquable auquel ils soient parvenus : les carrés des nombres qui mesurent les longueurs d'onde sont dans un rapport assez simple pour les différentes raies; ainsi, pour les raies C et D3, le rapport entre les carrés serait égal à |. Mais tous ces rapports n'ont aucune influence relativement à la vision, car nous savons qu'il n'y a point de ressemblance entre l'harmonie musicale et ce qu'on peut appeler l'harmonie chromatique. Celle-ci existe sans doute, mais on doit l'étudier aposteriori, par des méthodes qui sont tout à fait en dehors de notre sujet.
La courbe des intensités lumineuses, ainsi que celle des autres radiations, n'est pas symétrique })ar rapport à l'ordon-
(') \o\T Comptes rendus, M. Cornu, t. LXXIIl, p. 332; M. Peslin, t, LXXIV, p. 32.
née du sommet : elle monte plus rapidement qu'elle ne descend. C'est un effet dû à la réfraction du prisme. Les corps réfringents ne dévient pas les rayons lumineux proportionnellement à la longueur des ondes, mais la déviation est plus grande pour les plus petites; aussi la dispersion est-elle plus grande dans le violet. Dans les spectres produits par diffraction au moyen des réseaux, cette cause ne subsiste pas, et la courbe des intensités lumineuses est svmétrique par rapport au maximum qui se trouve dans le jaune. jMossotti a vérifié par le calcul cette explication.
M. Rutberfurd construit des réseaux sur lesquels il y a Go ooo traits par pouce anglais; ces réseaux donnent des spectres admirables, avec des raies nettement tranchées; aussi peut-cn les substituer aux prismes dans l'anal vse spectrale. On retrouvQ dans les spectres de diffraction tous les résultats obtenus par Fraunhofer.
Les limites du spectre visible ne sont pas les mêmes pour tous les individus, surtout du coté du violet; il y en a qui voient une partie considérable des rayons chimiques, qui sont obscurs pour la plupart des observateurs. Cela peut tenir en partie à la phosphorescence que ces rayons développent sur la substance qui les reçoit ou dans les milieux de l'œil luimême, milieux dont la fluorescence a été constatée.
On a cherché à comparer l'intensité de la lumière solaire avec celle des étoiles et des autres lumières connues, mais toutes ces mesures sont loin d'être précises. Bond a trouvé que le Soleil a un pouvoir éclairant représenté par f\'jo ooo si on le compare à celui de la pleine Lune, à 622 000 000 si on le compare à celui de Yénus prise dans tout son éclat, à 5 980000000 si on le compare à celui de Sirius. jNLiis nous croyons que tous ces nombres sont beaucoup trop faibles, car, pendant une éclipse totale, la petite quantité de lumière
(|ui ('claire I atmosplicrc est plus consitlcrablc ([iic celle de la [)leiiie Lune, et il serait bien (lifïieile de déterminer miniériquemeuL le rapport de cette faible lumière avec celle de l'astre radieux.
La difficulté cpi on éprouve à comparer la lumière du Soleil avec une unité déterminée fait qu'il est à peu près impossible de constater si son éclat est constant. Les astronomes sont généralement d'accord pour ranger cet astre parmi les étoiles variables, mais on n'a pas encore pu constater ses variations d'une manière péremptoire. Si jamais on v réussit, ce sera, sans doute, par un moyen plus précis que la simple sensation de la vue; on aura probablement recours aux effets tliermiques ou chimiques, ou à c[uelquc autre phénomène susceptible d'une mesure exacte et précise. Nous savons maintenant que les taches présentent des variations périodiques; mais nous ne pouvons pas en conclure que le pouvoir éclairant du Soleil présente des variations analogues, car il est possible que la diminution d'éclat provenant de la présence; des taches soit compensée par l'accroissement de lumière dû aux facules et aux granulations.
§ lY. - Ttadia fions thermiques.
Nous avons déjà exposé ce qui concerne l'intensité de ces radiations; il nous reste à examiner ce qui est relatif à leur nature et à leurs propriétés.
Après avoir fait passer un faisceau de rayons solaires à travers un prisme, si on les-reçoit sur un thermoscope très-délicat, ou mieux sur une pile thermo-électrique, on trouve que le maximum de chaleur correspond à une région différente, suivant la nature du [)risme. Avec un prisme de verre ordi-
naire, il se trouve dans le rouge; il correspond au jaune lorsqu'on emploie un prisme creux rempli d'eau; le flint le renvoie un peu au delà du rouge; enfin, avec un prisme de sel gemme, ce maximum se trouve bien au delà du rouge, à une distance de la raie A égale à celle qui sépare les deux raies A et C.
Ces différences mirent les physiciens dans un grand embarras, jusqu'à l'époque où les expériences de jNIelloni résolurent la difficulté. Ce savant a montré que les différentes substances possèdent une force absorbante élective et particulière, chacune d'elles agissant sur différents rayons calorifiques, absorbant les uns et laissant passer les autres, à peu près comme les milieux colorés assissent sur la lumière blanche. Il nomma cette propriété therinochrose . Si l'on analysait la lumière du Soleil avec un prisme rouge, jaune ou vert, on trouverait que le maximum de pouvoir éclairant correspond à des régions différentes suivant les cas; c'est à peu près ce qui arrive pour la chaleur dans les expériences que nous venons de citer. Le sel gemme est la substance la plus diathermane que nous puissions employer pour l'analyse des rayons solaires, mais elle n'est pas complètement dépourvue de pouvoir absorbant.
Les gaz eux-mêmes possèdent la faculté d'absorber les rayons calorifiques, et, par conséquent, notre atmosphère absorbe une portion très-considérable de ces rayons. Les ondes les plus longues sont celles qui sont plus facilement absorbées; aussi un grand nombre des rayons moins réfringents qui tombent sur notre atmosphère sont arrêtés et ne parviennent pas jusqu'à nous.
L'absorption produite par les gaz simples, oxygène et azote, est extrêmement faible; si l'on fait varier la pression de 5 à 760 millimètres, cette même absorption varie à peu près dans le rapport de i à i ,5. Il n'en est pas de même des
p^az conipostVs qui s(" trouvent ilans notit' atiiiosplicrc, coiuuk' l'aride carhoiiicjue, la vapeur d'eau, raninioniaquc et quel- ([U(\s autres. I.e professeur P. -AI. (îarihaldi, de C.èiies, a prouvé par des expérienees péremptoires ([ue, j)ouruiH pression de -()0 niillimèlres, ces gaz ont des j)ouvoirs absorbants représentés par les nombres <|ui suivent :
Air .itmosphérique i
A( itlc carbonique ()?.
Ammoniaque 5 jG
Vapeur d'eau 79^7
Une quantité de vapeur d'eau capable de produire une pression de 9 à lo millimètres exerce déjà une absorption cent fois plus grande que celle de l'air atmospbérique.
Il résulte de ces propriétés qu'il nous est impossible de recevoir et, par conséquent, d'analyser toutes les radiations calorifiques du Soleil; la courbe BDN tracée dans l^Jig- 218 ne représente que celles qui ont déjà traversé notre atmosphère en y subissant une absorption assez considérable. M. Lamansky, de Heidelberg, a examiné avec soin la partie ultra-rouge du spectre solaire; il y a trouvé quatre maxima et quatre minima bien prononcés, mais il parait que leur position et leur valeur est variable, selon le degré d'humidité de l'air.
]\I. Lamansky a trouvé des traces de chaleur jusqu'à la raie IL
Pour reconnaître les autres radiations, les physiciens ont eu recours à des sources artificielles de chaleur. ]M. Tyndall, en particulier, a analysé avec beaucoup de précision la source la plus active que nous connaissions, savoir : l'arc voltaïque. Pour établir plus facilement une comparaison (Mitre les différents résultats, nous reproduisons ici trois courbes. 'L^Jîg. 220
est due à W. Ilerschel ; elle représente la variation de l'intensité calorifique dans le spectre obtenu par un prisme de flint; la partie ombrée est relative aux rayons de chaleur obscure.
hajig-. 221 représente le spectre obtenu par M. Miiller avec un prisme de sel gemme.
hajig. 2 22 donne le spectre de l'arc voltaïque obtenu par M. Tyndall, et que, pour plus de clarté, nous avons également reproduit dans la /tg. 218,
On voit par ces courbes combien est petite la partie lumineuse représentée par la surface blanche, si on la compare à la partie obscure représentée par la surface noire; déplus, en les comparant à la courbe des intensités calorifiques du Soleil (Jig. 218 , on voit combien notre atmosphère absorbe de rayons obscurs.
Malgré tous les soins de M. Tyndall, les milieux employés dans ses expériences ne pouvaient être absolument diathermanes; l'air de son laboratoire ne pouvait être d'une pureté parfaite, car il contenait nécessairement de la vapeur d'eau, qui possède lui si grand pouvoir absorbant. Le professeur Garibaldi a expérimenté dans le vide sur la chaleur obscure du platine, porté d'abord à une température de 78 degrés, et chauffé progressivement jusqu'au rouge blanc. Il a trouvé ainsi que l'étendue des radiations obscures est au moins quatre fois et demie aussi considérable que celle des radiations lumineuses. Mais il faut observer que ces expériences ont été faites sans prisme , en absorbant la chaleur lumineuse au moyen d'une dissolution d'iode dans le sulfure de carbone. On a évité ainsi le raccourcissement de la partie obscure du spectre qui a lieu dans les expériences de M. Tyndall, ce qui doit produire un étalement plus grand que celui qu'on obtient par le procédé ordinaire.
Quoi qu'il en soit de tous ces détails, il est certain qu'une
portion considérable tics ravoiis oljscurs p n-lis du Soleil est interceptée par l'atmospiière et ne peut arriver jusrpi'à la surface île la rerr<'; cette absorption est plus considérable pour les rayons calorifiques que pour b^s ravous lumineux; car les ondes, à mesure que leur lon^nieur diminue, acquièrent un pouvoir de plus en plus grand de traverser l(*s milieux transparents.
L'étude de ces pbénomènes a fait découvrir un fait très-intéressant, (jui prouve la puissance et l'énergie considérables des ravons solaires : c'est que l'intensité des radiations oIjscures augmente plus rapidement que celle des radiations lumineuses; nous devons en conclure que, la lumière du Soleil étant extrêmement vive, les radiations tliermiques qui émanent de sa surface doivent avoir une intensité beaucoup plus grande que nous ne pouvons le supposer. On peut mettre cette conclusion en évidence en enlevant aux rayons solaires tout leur pouvoir éclairant, de manière à laisser intacte leur puissance calorifique, ce qui permet d'évaluer le rapport des dcaix radiations. Pour obtenir ce résultat, on fait passer un faisceau de rayons solaires à travers une couche de sulfure de carbone contenant de l'iode en dissolution. Les rayons deviennent invisibles, sans perdre leur pouvoir calorifique, et, si le vase qui contient cette dissolution a la forme d'une lentille convergente, au fover invisible de cette lentille il se développe une température assez élevée pour déterminer l'inflammation des corps combustibles. Le professeur Garibaldi a prouvé, par des expériences semblables, que, pour le platine incandescent, le rapport des radiations lumineuses aux radiations obscures est tout au plus égal à —;. Pour le Soleil, M. Tvndall a prouvé que la chaleur qui accompagne la partie lumineuse est seulement ^j de celle qui se trouve dans la partie obscure.
Depuis le vert jusqu'au violet, nos thermoscopes les plus
Fig. 220.
sensibles n'accusent que des traces insignifiantes de chaleur.
Flg. 221.
Il ne faut pas en conclure que les ondulations correspon-
Fig. 222.
dantes soient inactives. Draper, en les condensant, a obtenu la même intensité calorifique dans les deux moitiés du spec-
tre. D'ailleurs, c'est là que roinmciicc une nouvelle^ activité, celle qui a pour effet d'ébranler les groupes atomiques et de détruire les combinaisons résultant de l'affinité.
1/atmospbère terrestre, en absorbant une portion si considérable des rayons solaires, ne les anéantit pas; elle les tient en réserve pour les employer plus tard à notre avantage. D'abord, la j^artic qui arrive jusqu'à nous échauffe les corps et se trouve, par leur action moléculaire, transformée en chaleur de basse température à ondes Lrès-longues ; ces rayons, ainsi tranformés, ne sont plus capables de traverser l'atmosphère, ce qui produit une accumulation de chaleur dans les couches les plus basses. On peut même, en prenant certaines précautions, amener ainsi l'eau à la température de son ébullition. Saussure démontra qu'il suffit, pour cela, de faire tomber les rayons solaires sur une boite noircie, doublée de substances non conductrices et dont l'ouverture, tournée du côté du Soleil, est recouverte de plusieurs lames de verre transparent. Un thermomètre exposé dans cette boite indique bientôt une température supérieure à loo degrés, car les rayons de basse température qui prennent naissance dans l'enceinte, ne pouvant traverser le verre, restent dans l'intérieur de la boite et réchauffent de plus en plus ; et comme, d'après la loi de la radiation solaire, le thermomètre doit toujours indiquer i 3 ou i4 degrés au-dessus de la température du milieu dans lequel il se trouve plongé, on arrive ainsi à une limite qui peut dépasser loo degrés. On a même proposé d'utiliser cette chaleur pour échauffer l'eau et économiser le combustible. C'est sur ce principe que repose la marmite solaire imaginée par M. Mouchot, de Tours, en 1860 ( ' ).
(') La chaleur solaire ec ses applications industrielles, par A. Mouchol. Paris,
La chaleur emmagasinée dans l'atmosphère nous rend encore un autre service. La radiation nocturne est considérahlement dmiinuée par la présence de l'air atmosphérique, et par là se trouve ralenti et diminué le refroidissement du globe et des plantes qu'il nourrit. La vapeur d'eau agit dans ce cas avec une très-grande efficacité, et une couche d'air humide ayant quelques mètres seulement d'é])aisseur arrête le refroidissement nocturne autant que le fait l'atmosphère gazeuse tout entière.
Mais la circonstance la plus importante, c'est l'absorption du calorique qui accompagne la transformation de l'eau en vapeur. L'eau s'évapore en masse considérable, surtout dans les régions équatoriales, et elle absorbe ainsi une grande quantité de chaleur de vaporisation qui demeure latente . Cette chaleur a pour destination d'être transportée vers les latitudes les pins lointaines, et d'établir, dans l'enveloppe atmosphérique qui entoure le globe, une égalité de température que la radiation directe serait loin de produire par elle-même. La quantité de chaleur qui passe ainsi de l'équateur aux pôles est extrêmement considérable, comme on le comprendra par une évaluation grossièrement approchée.
Des observations nombreuses et assez précises nous ont appris que, dans les régions équatoriales, l'évaporation enlève chaque année une couche d'eau ayant au moins 5 mètres d'épaisseur. Supposons que, dans les mêmes régions, il tombe annuellement une couche de pluie de i mètres; il reste encore une quantité d'eau représentée par une couche de 3 mètres et qui doit passer à l'état de vapeur dans les contrées plus rapprochées des pôles. On peut évaluer à i\o mil-
1S69; Gauthier-Villars. — Voir aussi Comptes rendus de l'Académie des Sciences, 4 octobre 1875.
lions de kilomètres carrés la siidacc sur laquelle se produit révaporation, et, en partant de cette donnée, on trouve que la couche de 3 mètres représente un volume d'eau égal à ■^20 000 kilomètres cubes. La quantité de chaleur contenue dans cette masse de vapeur est capable de faire fondre une masse de fer dont le volume est au moins égal à 4oo ooo kilomètres cubes ( ' ) !
Cette quantité énorme de chaleur passe pour ainsi dire incognito de l'équateuraux pôles, transportée par l'action delà vapeur, et cette vapeur, en se transformant en eau et en glace, laisse échapper toute la chaleur qu'elle avait absorbée, contribuant ainsi à adoucir le climat de ces régions désolées. I.e capitaine Maury, à qui nous devons ces belles considérations, fait remarquer qu'on n'aurait jamais obtenu un pareil résultat avec un gaz proprement tlit; car, pour transporter par son intermédiaire la même quantité de chaleur, il aurait fallu l'échauffer jusqu'à la tem])érature des fournaises.
Il est donc impossible de ne pas voir dans l'ensemble de la Création une Sagesse infinie qui, imposant certaines lois élémentaires à la matière, les a déterminées de telle sorte, que leurs conséquences les plus éloignées fussent en harmonie avec la conservation de la vie organique, et avec le bonheur des êtres raisonnables qui, après tant de siècles, devaient peupler la surface des planètes. C'est surtout dans ces résultats inattendus que brille la Sagesse éternelle, en nous étonnant par l'étendue de ses conceptions et par la précision avec laquelle elle parvient à ses fins.
Les observations les plus exactes nous prouvent que l'atmosphère terrestre absorbe, suivant la verticale, les —^ de la chaleur qui tombe sur sa surface, et l'absorption totale, dans
(') Voir Malry, Phjsical geographj of the Sea.
l'hémisphère ilkiminé, est à peu près égale aux | de la chaleur incidente, de sorte cpi'aux différentes hauteurs la partie transmise est représentée comme il suit :
Hauteur. Quantité transmise.
Ce que nous avons dit des mouvements atmosphériques peut s'appliquer à la circulation des masses liquides qui composent l'Océan. C'est la chaleur solaire qui met en mouvement ces masses considérables et détermine les courants intérieurs, dont le rôle est si important, La chaleur agit ici de deux manières : i" en échauffant directement les eaux de l'Océan ; 2° en entretenant les vents alizés qui, par le frottement qu'ils exercent sur la surface de la mer, déterminent à l'équateur des courants océaniques dont l'influence se fait sentir jusqu'au pôle : on en voit un exemple remarquable dans le giilf-stveam. Ces courants n'existent pas seulement à la surface, ils descendent jusqu'aux abîmes de la mer et y renouvellent l'eau et l'air pour l'entretien de la vie des êtres qui peuplent ces insondables profondeurs ("). Contentons-nous d'indiquer cette idée ; son développement ne saurait trouver place dans les limites que nous nous sommes imposées.
(') M. Ericsson donne pour cette absorption des valeurs beaucoup plus faibles; mais, comme nos observations sont d'accord avec celles de Pouillet, de Forbes et de plusieurs autres savants, nous conserverons ces mêmes nombres jusqu'à ce que nous connaissions mieux les travaux du savant américain.
(') Wyville-Thomson, les Abîmes de la mer. Paris, i8y5.
§ V. -- Aclion chimi jue des renom solaires.
Grâce à la Photographie, toul h^ monde coiin.iit l'action que U^s rayons lumineux exercent sur les sels d'argent •. ils les décomposent et les noircissent. IMais les rayons solaires produisent un très-grand nombre de phénomènes semblables qui passent communément inaperrus ou bien ne se manifestent qu'après ime longue exposition à la lumière, comme la coloration ou la décoloration de certaines substances, et surtout la respiration des végétaux, dont nous avons déjà parlé.
L'action chimique est, comme la chaleur, une action mécanique, et elle peut aussi être évaluée mécaniquement; mais la détermination de son équivalent présente une difficulté particulière; car, à proprement parler, les actions chimiques ne sont pas produites seulement par les causes extérieures aux corps qui réagissent entre eux, mais en général ces causes extérieures ne font que déterminer l'action des affinités moléculaires intérieures. Le Soleil ne fait donc que mettre en jeu l'activité intérieure des molécules, et dans le résultat final il est impossible de faire la part des deux causes. C'est pour cette raison (jue l'action solaire est différente selon les réactifs employés.
MM. Bunsen et Roscoë ont évalué l'action chimique en prenant comme point de départ la combinaison du chlore avec l'hydrogène. L'Américain Draper avait déjà remarqué que, quand un rayon de lumière diffuse agit sur ces deux gaz pour déterminer leur combinaison, il v a affaiblissement de son intensité et de son pouvoir éclairant. C'est sur ce fait fondamental de la transformation de l'énergie lumineuse des ondes éthéré(^s en énergie chimique que MM. Bunsen et Ros-
coë ont établi leur évaluation. iLàJig. 223 représente l'intensité relative assignée par ces savants aux différentes parties du spectre. Voici les résultats auxquels ils sont parvenus.
i*-" L'intensité de la radiation chimique tombant sur notre atmosphère est assez grande. pour produire en une minute la combinaison d'un mélange de chlore et d'hydrogène formant une couche de 35 mètres de hauteur.
Fifr. 223.
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2" Il n'arrive sur la Terre cpie les g environ de ces radiations.
3° L'atmosphère possède une grande puissance diffusive pour les rayons chimiques; c'est ce qui fait que, dans les régions polaires, ces radiations sont proportionnellement plus énergiques que la radiation thermique.
4° Jusqu'à 5o degrés de latitude, les rayons chimiques directs sont plus intenses que les rayons diffus, mais au delà c'est le contraire qui a lieu. A Saint-Pétersbourg, à Rome et à l'équateur, les rayons directs sont entre eux comme les nombres i, 2, 4-
5" Toute l'énergie chimique qui arrive du Soleil à la Terre
serait suffisante pour conihiiier en une minute 4 i millions de kilomètres cubes du mélange de chlore et d'hydrogène. ^On l'obtient en multipliant '^5 mètres par Taire d'un grand cercle, (|ui est égale au (piart de la surface tei'restre,) L'énergie chimique qui se répand sur toute la sphère céleste, où notre globe, vu du Soleil, ne sous-tend qu'un angle de I 7", 5, est environ 2200 millions de fois plus grande; elle est représentée par 10 000 millions de millions de kilomètres cubes. Si l'on connaissait l'équivalent thermique de cette action, on j)oun"ait l'évaluer en force mécanique, mais il est impossible de le faire actuellement, à cause des difficultés que nous avons déjà indiquées. Telles sont les intéressantes conclusions du travail de MM. Bunsen et Roscoè.
M. Marchand ('), en exposant à la lumière une dissolution aqueuse d'acide oxalique et de perchlorure de fer, a trouvé que, sous cette influence, il se dégage i4 '4 centimètres cubes d'acide carbonique par minute et par mètre carré de surface illuminée, quand le Soleil est au zénith; mais l'équivalent thermique de cette réaction n'est pas connu non plus.
L'action des rayons chimiques ne produit pas seulement des combinaisons et des décompositions. D'abord, cesravons, en pénétrant dans l'nitérieur des corps, se transforment en ondes plus longues, de manière à produire lui écliauffement. Certains corps, qu'on désigne sous le nom de corps Jîuorescents, produisent un semblable effet à leur surface : par exemple, la dissolution de sulfate de quinine, l'infusion décorées de marronnier d'Inde, le verre d'urane, la dissolution alcoolique de chlorophylle, etc. Ces substances envoient j^ar l'éflexion des rayons correspondant à des ondes ])lus
(') Marchand, Étude sur la force chimique contenue dans la lumière du Soleil, p. io5. Grand in-8 avec figures. Paris, 1875, Gautliier-Vill;:is.
longues que celles des rayons incidents; de plus, bien qu'éclairées par de la lumière monocliromatique violette, elles réfléchissent de la lumière composée. C'est en cela que consiste la découverte intéressante et capitale de M. Stokes. Elle est complétée par celle de la calorescence, qui est due à M Tyndall. Une solution d'iode dans le sulfure de carbone absorbe les rayons lumineux, les convertit en rayons moins réfrangibles, et en même temps s'échauffe elle-même. Le P. Provenzali a utilisé celte propriété en faisant, avec cette solution d'iode, des thermomètres ou plutôt des photomètres d'une sensibilité extrême, se dilatant sous l'influence des radiations de la Lune, des nuages, des substances phosphorescentes.
Les rayons chimiques ont la propriété d'exciter la phosphorescence dans les corps qui en sont susceptibles, par exemple dans le célèbre phosphore de Canton. Alors aussi leur réfrangibilité est modifiée, comme on peut le voir dans le grand travail de INL Becquerel sur la himière, car les corps phosphorescents donnent des spectres très-différents les uns des autres.
L'action moléculaire, qui augmente la longueur des ondes les phis courtes, peut aussi diminuer celle des ondes les plus longues. On en trouve un exemj)le frappant dans la belle ex- ])énence imag née par M. Tyndall. Les rayons solaires tom- Ijent sur un vase contenant une dissolution d'iode dans du sulfure de carbone ; les rayons obscurs sont seuls à la traverser, et ils subissent ensuite l'action d'une lentille convergente; le foyer demeure invisible; mais, si l'on y place une lame de platine, elle ne tarde pas à devenir incandescente, les rayons obscurs étant devenus lumineux.
Le Soleil n'est pas le seul corps éclairant qui envoie en même temps des rayons chimiques. Certaines sources artificielles, comme la lumière électrique et celle du magnésium,
sont môme plus riches que lui, toute proportion gardée. Mais il est bien probable que, sans l'acLion absorbante de notre atmosphère, le Soleil l'emporterait sous ce rappoit comme sons le rapport du pouvoir éclairant. Cependant il règne encore; beancoup d'incertitude snr toutes ces questions. Il y aurait lieu de faire des expériences sur un plateau très-élevé, celui de Quito par cxemj)lc, ou encore sur le sommet de l'Etna. Cette dernière station, outre qu'elle est située à une hauteur considérable, présente des avantages tout particuliers au point de vue de la pureté de l'atmosphère. On pourrait reconnaître avec plus de précision l'influence de notre atmosphère : dans des régions aussi peu élevées que les nôtres au-dessus du niveau de la mer, il ne nous est possible de l'évaluer que d'une manière indirecte et très-imparfaite.
§ VI. — Activité magnétique du Soleil.
Le titre de ce paragraphe surprendra sans doute plus d'un lecteiu', car il semble impossible que la puissance magnétique réside dans un corps dont la température est aussi élevée et qui se trouve presque tout entier à l'état gazeux. Mais Faraday a fait voir que l'oxygène est magnétique, ainsi que plusieurs autres gaz; il a montré que l'hydrogène est diamagnétique. Ces découvertes prouvent bien que des forces de cette nature peuvent résider dans les fluides élastiques et que, par conséquent, elles sont conciliables avec tous les états de la matière.
Mais d'abord nous ne prétendons pas qu'il existe dans le Soleil une action magnétique directe, comme celle que nous observons dans l'aimant sur la Terre ; nous disons seulement, et c'est un fait incontestable, que le Soleil exerce une
action sur les phénomènes magnétiques qui se manifestent sur notre globe. Que cette action soit directe ou indirecte, c'est une question purement spéculative; pour le moment, nous nous contenterons d'exposer les faits. Nous ajouterons seulement cpie, comme le globe terrestre ne doit pas toute sa force magnétique aux minerais d'aimant, mais à un autre principe encore peu connu, il en peut être de même du Soleil. En effet, d'après les travaux de Gauss, l'intensité absolue du magnétisme de la Terre est telle que chaque mètre cube de la substance cjui la compose équivaut à huit barreaux d'acier pesant chacun une livre (45oS') [*) et aimantés à saturation. Or les matières qui entrent dans la composition de notre globe sont loin de présenter une aussi grande capacité magnétique, qu'on trouverait à peine dans les minerais de fer. INous savons maintenant c]ue l'électrité produit des effets magnétiques et qu'un corps entouré de courants peut représenter un aimant : il n'est donc plus nécessaire de supposer Texistence de minéraux particuliers pour expliquer le magnétisme du globe.
L'influence du Soleil sur le magnétisme terrestre a été mise en évidence par h^s travaux accomplis depuis im demisiècle.
Les Anglais ont particulièrement contribué, pendant les dernières années, à mdtre eu évidence les lois qui régissent CCS mystérieux phénomènes. Ils ont érigé de nombreux observatoires magnéticfues dans les deux hémisphères, et les travaux qu'ils ont exécutés ont conduit aux conclusions suivantes :
I*' Lorsqu'un barreau aimanté est librement suspendu, sa position par rapport à la Terre n'est pas absolument fixe ;
(') f'oir Gauss, Théorie générale du magnétisme terrestre, n° 30.
elle varie continuellement, et ces variations présentent une période diurne et une période annuelle. Pour déterminer la force magnétique, on étudie ordinairement sa déclinaison, son inclinaison et son intensité; on peut encore évaluer trois composantes rectangulaires, l'une verticale, les deux autres horizontales et dirigées l'une dans le plan du méridien magnétique, l'autre perpendiculairement à ce même plan.
Considérons, dans la boussole de déclinaison, l'extrémité qui est dirigée vers le Soleil, c'est-à-dire le pôle sud dans notre hémisphère et le pôle nord dans l'autre. Cette extrémité semble fuir le Soleil à partir du moment où il se lève, et le mouvement cesse une heure et demie après que cet astre a passé par le méridien magnétique; à partir de cet instant, l'aiguille revient en arrière jusqu'au coucher du Soleil, Pendant la nuit ce mouvement se répète, mais son amplitude est l)eaucoup moins grande.
2** On reconnaît encore dans le mouvement de l'aiguille aimantée une période aniuielle. L'oscillation diurne de la boussole de déclinaison résulte de deux éléments, l'un constant, l'autre dépendant de la déclinaison du Soleil. Ces deux mouvements s ajoutent ou se retranchent suivant que le Soleil est dans le même hémisphère que l'aiguille ou dans l'hémisphère opposé.
3° I.a force horizontale, que l'on mesure à l'aide d'un barreau disposé perpendiculairement au méridien magnétique, est sujette à des oscillations pareilles, mais les maxima et les minima se trouvent à trois heures de distance de ceux de la déclinaison.
4" Il y a un maximum et un minimum annuels, indépendants de l'hémisphère où se trouve le Soleil, mais dépendant de sa position, apogée ou périgée.
5° Outre les variations régulières et normales, les barreaux
aimantés sont sujets à des variations extraordinaires qui dépendent des aurores boréales et des bourrasques électriques de notre atmosphère.
6° Enfin l'amplitude de Foscillation diurne est très -variable, et, dans une période de onze ans environ, elle peut varier du simple au double.
Mais la circonstance la plus extraordinaire, c'est que les maxima et les minima de la variation diurne coïncident avec les maxima et les minima des aurores boréales, et avec les maxima et les minima des taches visibles sur le Soleil. La même variation dans les oscillations périodiques se retrouve encore à l'époque des perturbations extraordinaires auxquelles on donne le nom à' orages magnétiques. Les lois que nous venons d'exposer, relativement aux variations diurnes et annuelles, prouvent avec évidence que le Soleil exerce une influence marquée sur les phénomènes magnétiques, mais elles ne nous apprennent pas si cette influence j)rovient de son action calorifique ou bien des phénomènes électriques que les radiations solaires développent dans notre atmosphère. INlais la coïncidence de la période des taches et de la période magnétique nous semble décisive. Cette relation est si étroite que JM. Wolf, de Zurich, partant du nombre relatif des taches, a pu calculer la valeur moyenne des variations diurnes de l'aiguille aimantée (' ).
Comme cette dernière relation est très-importante, nous devons la mettre en évidence, en rapportant un extrait du tableau comparatif de ces phénomènes. Nous le tirons des travaux de MM. Wolf et Fritz, déjà mentionnés ailleurs, en y ajoutant des particularités intéressantes.
(') Voir MittheUiingcn, vol. II, p. iG(i.
ÏIAXIMA
VARI.VTION DIURNE de la boussole (moyenne).
des taches.
des aurores boréales.
\o' Londres (Graham).
23,0 Paris (Cassini)
i3,07 Paris.
1 1 ,'|7 INIunich.
1 1 . i3 Rome
des aurores boréales.
V.VRIATION DllP.NE de la bous-oie
16', 9 Paris ^Cassini).
8, 18 Gbttiiigue.
7,79 ftlunicli.
6,55 Rome, i^'' semestre.
Malheureusement les observations magnétiques nous font presque complètement défaut pour les époques antérieures à i823; mais les dernières périodes suffisent pour nous empêcher de craindre une déception.
Pour mieux faire ressortir le parallélisme qui existe entre la marche de l'aiguille aimantée et la fréquence des taches, nous avons réuni dans le tableau suivant les résultats de dixsept années d'observations. Nous avons mis en regard la variation magnétique à Rome et à Prague pour faire voir qu'il ne s'agit pas ici de phénomènes locaux, mais de faits d'ordre cosmique, et qui sont généraux pour le globe terrestre. Le lecteur pourra se reporter à ce que nous avons dit au § II du Chapitre VII du Livre 11, p. i8o et suivantes.
L'année 1876 offre pour les taches un minimum assez prononcé, et le mininuuii de la variation diurne s'accuse déjà nettement; comme l'année n'est pas fmie, nous n'avons pu enregistrer dans ce tableau que le résultat du premier semestre, en doublant le nombre des taches observées jusqu'en juin.
ANXÉE
MÉTÉOROLOGIQUE
VARIATION DILRNE DE LA DOLSSOLE
NOIIBIIE
des groupes de taclies.
il Rome.
a Prague.
8,953 10,966 ii,i3o 10,653
8, iio
io5
(«) Premier semestre.
En discutant plus sérieusement ces résultats, il semble qu'on aperçoive la trace d'une seconde période semi-séculaire de cinquante-cinq ans et demi; mais, comme elle n'est pas certaine, faute d'observations anciennes, nous nous contenterons de l'indiquer sans en dire davantage.
L'existence de la période undécennale a donc été confirmée encore par des observations faites au Collège Romain pendant les dix-sept dernières années. Nous avions précisément, dans ce dessein, érigé un observatoire magnétique, et, à partir de i858, nous n'avons pas cessé de compter et de dessiner toutes les taches solaires en correspondance avec les observations magnétiques faites tous les jours sept fois au moins, aux heures tropiques où ont lieu les maxima
et les minima des déviations des barreaux. Ce n'est pas seulement la déclinaison qui suit la marche des taches, mais les forces verticale et horizontale ont la même allure d'après M. Sabine, qui l'a constaté pour les observatoires anglais de Sainte-Hélène, de Hobarton en Tasmanie, de Toronto au Canada, de Madras dans l'Inde; pour celui de Philadelphie au Gn^ard Collège; pour ceux de Prague, Vienne, Saint- Pétersbourg, Bome, etc. ; de sorte que ce phénomène est d'ordre cosmique.
Ce n'est pas seulement la marche diurne des phénomènes ordinaires qui est modifiée, mais encore le nombre et la grandeur des perturbations extraordinaires sont très-différents selon l'état de l'astre central. On a constaté que les époques des perturbations magnétiques coïncident avec l'apparition des taches, ce que notre collègue, le P. Ferrari, a confirmé |)ar ime longue suite d'observations de dixsept ans, qu'il a discutées ( ').
Les astronomes admettent donc unanimement le fait d'une période undécennale dans les variations du magnétisme terrestre, coïncidant avec une période semblable dans la variation des taches solaires. Il nous resterait maintenant à étudier les protubérances, mais la durée des observations est encore trop peu considérable pour que nous puissions en tirer une conclusion sérieuse. Cependant nous savons avec certitude qu'il existe un grand nombre de coïncidences entre les éruptions solaires et les variations du magnétisme terrestre; d'un autre côté, les éruptions et les taches sont certainement dues à des causes de même ordre et de même nature : il est donc impossible de douter qu'il n'y ait une relation intime entre les variations du magnétisme terrestre et celles des protubé-
{') Voir BuUettino meteorologico del CoUegio Romano, 187'!, juillet et suiv. 187.5.
rances solaires : c'est à l'avenir à faire connaître la cause véritable de cette relation.
M. Ilornstcin a cherché à déterminer la durée de la rotation du Soleil d'après la durée des variations périodiques du magnétisme observées à Prague et à Vienne : il est arrivé à lui résultat satisfaisant. Le résultat ne serait pas aussi heureux si l'on prenait comme point de départ les observations magnétiques de Greenwich; c'est que cette dernière station présente une très-grande irrégularité.
Nous devons donc admettre l'existence d'une relation incontestable entre les variations de l'activité solaire et celles du magnétisme terrestre.
Quelque inattendue que soit cette conclusion, elle n'en est pas moins certaine; malheureusement cette relation est plus difficile à expliquer qu'à constater. L'influence du Soleil sur l'aiguille aimantée peut être directe ou indirecte; elle est directe si, par une action magnétique qui lui est propre ou par des courants électriques dont il est le siège, le Soleil exerce par lui-même une action sur la boussole ou sur l'aimant terrestre; elle est indirecte s'il produit dans l'état du globe des changements physiques capables de modifier le magnétisme terrestre ou les courants telluriques.
La première opinion, celle d'une action directe du Soleil, a été soutenue par M. Sabine, et nous l'avons autrefois partagée. Il est sans doute difficile de prouver que la matière qui compose le Soleil jouisse d'un véritable pouvoir magnétique; mais il peut fort bien se faire que cet astre soit environné de courants électriques puissants qui agissent à distance comme de véritables aimants. Le Soleil ne serait pas le seul corps céleste présentant une action semblable, car la Lune exerce une influence, faible il est vrai, mais incontestable, sur l'aiguille aimantée.
Nous avons précédemment montré de la répugnance à admettre que l'électricité se communique directement du Soleil à la Terre : il n'en est pas de même du magnétisme. Tous les savants admettent que l'action magnétique s'exerce à travers le vide; il est vrai que cette affirmation n'est pas démontrée d'une manière absolue, puisqu'elle repose uniquement sur des expériences relatives au vide barométrique ; mais elle est confirmée par tant de phénomènes, et en particulier par la manière dont se transmet l'action magnétique à travers les corps solides, qu'on peut la regarder comme certaine. Si donc l'état magnétique ou diamagnétique du Soleil se modifie dans les crises violentes qui agitent sa masse, ces modifications peuvent bien se faire sentir jusque sur la Terre et sur les autres planètes.
On s'est demandé, dans ces dernières années, si le magnétisme terrestre subit des variations particulières pendant les éclipses. L'observation ne nous a rien appris de net et de définitif à cet égard : il parait cependant certain que l'aiguille aimantée subit une action appréciable dans la zone de la totalité. Du reste, ce résultat serait tout à fait vraisemblable. Nous savons que la Lune est magnétique. Or, si Ton interpose un corps magnétique entre une aiguille aimantée et l'aimant qui agit sur elle, la position d'équilibre de l'aiguille se trouve modifiée. La Lune peut bien agir de la même manière et modifier par sa présence l'action que le Soleil exerce sur le magnétisme terrestre, surtout dans les régions où l'éclipsé est totale et centrale. Nous sommes cependant plus disposé à attribuer ces variations aux changements météorologiques qui se produisent toujours au moment de l'éclipsé.
La seconde opinion, celle d'une action indirecte du Soleil, nous parait donc plus probable. Nous voyons en effet que la
période undécennale des variations diurnes a une relation certaine avec les aurores boréales, et la valeiu' absolue des variations dépend d'une manière incontestable du nombre des aurores. Les aurores polaires sont certainement des phénomènes météorologiques dus à l'électricité qui est transportée de l'équateur aux pôles à travers les régions supérieures de l'atmosphère. Cette électricité fait naître sur le globe terrestre de véritables courants qui agissent sur l'aiguille aimantée. L'existence de ces courants telluriques est aujourd'hui parfaitement prouvée; ils produisent, dans les fils télégraphiques, des courants dérivés, capables quelquefois de donner des étincelles. Pendant quatre ans que nous avons eu à notre disposition un fil télégraphique de 5o kilomètres, nous avons trouvé que ces courants existaient toujours et que, pendant les perturbations, ils avaient une grande intensité. Dernièrement, jM. Airy a tiré des observations de Greenwich la conclusion que tous les mouvements magnétiques sont dus à des courants circulant dans la Terre.
L'électricité étant la cause immédiate de toutes ces perturbations extraordinaires, on pourrait rattacher à la même cause les variations périodiques de chaque jour; il est bien facile de comprendre qu'il existe chaque jour, dans l'atmosphère, une variation périodique capable de produire ce résultat. Cette variation se relie principalement aux différentes phases que présente l'état de la vapeur d'eau. On avait essayé d'expliquer cette variation uniquement par la marche du thermomètre; mais l'influence de la température suffirait tout au plus à rendre compte des oscillations de la déclinaison, les seules que l'on connût alors; maintenant qu'on connaît les variations de l'inclinaison et de la force horizontale, il faut avoir recours à un autre mode d'explication. Le seul possible, selon nous, consiste à admettre que les varia-
tions de la température n'agissent que d'une manière indirecte sur le magnétisme, en modifiant l'état électrique du globe par l'intermédiaire des vapeurs.
Quoique cette théorie paraisse la plus séduisante, et que nous la regardions comme la plus probable, elle ne laisse cependant pas de présenter quelques difficultés. Dans l'état actuel de la Science, on ne saurait trouver avec certitude le lien qui relie ces variations électriques avec celles des taches. Sans doute la formation d'une tache doit être accompagnée de phénomènes électriques; mais nous ne saurions imaginer comment ces phénomènes peuvent réagir sur nos aiguilles aimantées. Quant aux aurores boréales que l'on voit quelquefois apparaître simultanément dans les deux hémisphères, elles ne coïncident que rarement d'une manière rigoureuse avec l'apparition individuelle des taches, et si cette coïncidence se présente quelquefois, on ne doit pas v attacher trop d'importance, car nous ne pouvons pas constater le moment où se forment les taches qui prennent naissance dans l'hémisphère (hi Soleil opposé à celui que nous voyons. On ne peut donc pas établir entre ces deux ordres de phénomènes une relation de cause à effet.
Dans le siècle dernier, Mairan chercha à rattacher les aurores boréales à l'atmosphère solaire; mais sa théorie suppose que l'atmosphère du Soleil s'étend jusqu'à la Terre. Il était alors impossible de soutenir cette hypothèse par des arguments directs; mais elle a acquis une certaine probabilité depuis la découverte des éruptions solaires : il n'est pas impossible en effet que l'atmosphère du Soleil se confonde avec la lumière zodiacale. Nous ferons cependant remarquer que la matière qui constitue le phénomène de la lumière zodiacale, bien qu'elle s'étende jusqu'à la Terre, diffère essentiellement des aurores polaires; nous avons déjà fait voir que sa
faible densité ne permet pas de croire qu'elle serve à la transmission de l'électricité statique.
Tout ce qu'on peut dire actuellement, c'est que la périodicité des taches suppose une périodicité dans l'activité solaire; de même que les régions polaires du Soleil ne présentent jamais de taches, peut-être parce qu'en ces points l'activité est moins grande, de même le corps solaii'e tout entier, aux époques de minimum, serait dans un état de tranquillité et de repos général. Cette hypothèse serait confirmée les variations du diamètre solaire ; d'après les recherches du P. Rosa et de M. Wolf, ces variations seraient périodiques et leur période coïnciderait avec celle des variations des taches. Les variations de cette activité pourraient bien se communiquer à la Terre, soit par le moyen de la chaleur, soit par quelque autre moyen encore inconnu, par exemple l'induction électrodynamique, produisant ainsi sur notre globe des phénomènes météorologiques ou électriques.
Tout ce que nous venons de dire n'est, bien entendu, qu'une simple conjecture, car cette question est une de celles dont nous devons léguer la solution aux générations qui viendront après nous. Pour la résoudre, il faudra trouver un moyen plus parfait de mesurer exactement les radiations solaires; de plus, il fiiudra mesurer ces radiations pendant de longues périodes, afin de constater leurs variations et les limites entre lesquelles elles sont comprises; ces mesures devront se faire en différents endroits des deux hémisphères terrestres, afin d'éviter les influences locales. C'est seulement après avoir rempli ce programme qu'on pourra se former une opinion et admettre une théorie avec connaissance de cause. Le lecteur peut juger combien nous en sommes encore éloignés.
GRANDEUR DU SYSTEME SOLAIRE
§ T. — Détermination delà distance des corps célestes.
Toute distance d'un objet inaccessible doit être déterminée par des opérations géométriques : tel est le cas du Soleil. Sa distance à la Terre, qui est l'étalon pour la mesure de toute dimension absolue dans le ciel, ne pcHit être obtenue que par
(les opérations de cette nature. Au fond, c'est toujours l'application du principe en vertu duquel un arpenteur détermine la distance du point inaccessible C par la mesure d'une base AB convenablement clioisie et des deux angles adjacents CAB et GBA [Jîg. 224). L'astronome n'a en propre que le procédé par lequel il mesure la base et les deux angles, procédé qui varie selon les corps dont il s'occupe et qui prend des formes si particulières que parfois le principe se trouve entièrement masqué par les détails du procédé de mesure.
La base du triangle qui sert à déterminer la distance d'un corps céleste est invariablement sur la Terre, et la petitesse
(le celle-ci à côté des distances célestes est la cause des difficultés que rencontre la solution du problème.
Supposons qu'ils'agissc de déterminer la distance de la Lune à la Terre; ce satellite étant le corps le plus rapproché de nous, l'opération sera relativement facile. En laissant de côté les transformations que subit le procédé par l'application des artifices du calcul mathématique, voici l'esprit de la méthode. Supposons deux observateurs, A et B, placés aussi
FifT. 225.
loin que possible l'un de l'autre, mais sous le même méridien, et de manière qu'ils puissent simultanément observer la Lune L Ils détermineront les distances zénithales de l'astre LAZ,LBZ' [fig. 225) ; et, après les avoir corrigées de la réfraction atmosphérique, ils en concluront les angles supplémentaires LAC, LBC que font ces lignes visuelles avec le rayon terrestre aux deux stations. On connaît les rayons terrestres AC et BC, avec l'angle ACB, qui est la somme des deux latitudes géographiques, de sorte qu'on peut calculer la corde AB. Cette corde est la véritable hase de notre triangulation. Maintenant, en soustrayant des angles LAC et LBC les angles respectifs CAB et CBA, on aura les angles adjacents à la base
LAB, LBA, qui sont nécessaires à notre calcul; on trouvera ainsi les côtés LA et LB, qui représentent les distances de la Lune à chacun des observateurs . jNLais les astronomes ont besoin de connaître la distance de la Lune au centre de la Terre, car c'est à ce centre que sont rapportés tous les mouvements du satellite: on déduit facilement la distance LC de LA et LB, car elle forme l'un des côtés du triangle LAC, dont on connaît déjà les autres côtés AC, AL et l'angle compris LAC. C'est ainsi qu'on arrive à exprimer la distance de l'astre LC en rayons du g obe terrestre.
Il est évident que les deux lignes visuelles AL, BL, étant prolongées au delà de L , marquent sur la sphère céleste deux points différents «, è, qui sont les deux positions apparentes de la Lune; l'angle ALB — ahb, qui mesure la différence des deux positions apparentes, se nomme parallaxe. Il varie selon la position des observateurs, la hauteur et la (hstance de l'astre. S'il v avait un observateur au centre de la Terre, en C, il verrait la Lune en c, et entre l'observateur en C et l'autre en A on aurait une parallaxe ALC. Si l'on connaissait cet angle ALC, le rayon AC, et l'autre angle LAC par l'opération précédente, on poiu'rait également calculer la distance I>C. Donc l'essentiel est de connaître la parallaxe pour avoir la distance de l'astre; de là vient que pour les astronomes les deux expressions sont synonymes.
La parallaxe abaisse toujours l'astre, c'est-à-dire réloigne toujours du zénith vrai; l'observateur A {^g- 226), qui voit la Lune en a, la verra toujours plus éloignée de la verticale que l'observateiu' C, qui serait supposé au centre de la Terre. La valeur de la parallaxe dépend, cœleris paribus, de la hauteur de l'astre. Le nombre constant que les astronomes désignent par ce mot de parallaxe est la parallaxe horizontale équatoriale ALC, c'est-à-dire la valeur particulière que prend
la parallaxe de l'astre lorsqu'il se trouve à l'horizon d'un lieu A situé sous l'équateur. Toutes les autres valeurs de la parallaxe sont des fonctions très simples de celle-ci et de la hauteiu^ de l'astre.
C'est ainsi que le problème de l'arpenteur se trouve transformé dans le problème astronomique; pour obtenir la distance du Soleil, il faut mesurer sa ])arallaxe . Les anciens astronomes tentèrent de l'évaluer; mais il ne leur était même pas possible de déterminer la parallaxe lunaire par un pro-
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cédé aussi direct , par la simple raison que l'observation simultanée que nous avons supposée était impraticable pour eux; on ne pourrait en effet placer deux observateurs dans les positions voulues sur les continents connus des anciens. Ils y suppléèrent cependant d'une manière ingénieuse. Soit {Jlg. 227 ) T le centre de la Terre, A l'observateur; il est clair que, si l'on observe la Lune en L et L' assez près du lever et du coucher, l'angle LAL' compris entre les rayons visuels AL et AL' sera bien plus grand que l'angle LTL', qui a son sommet au centre de la Terre. Or l'angle LTL' peut très-bien se déduire du mouvement propre de la Lune dans l'intervalle de temps écoulé entre les deux observations en L et L'.
En comparant alors cet angle avec l'angle LAI/ qu'on observe à la station A, on peut calculer la parallaxe lunaire, puisque la différence des deux angles est précisément la somme des deux parallaxes rapportées au parallèle du mouvement diurne de la Lune, que les astronomes appellent /?arallaœe des angles horaires. Connaissant d'une manière assez approchée le mouvement propre de la Lune, on obtient ainsi sans peine la valeur de la parallaxe qui produit cette diffé-
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rence. D'une manière ou d'une autre, on arrive donc facilement à une évaluation plus ou moins exacte de la distance de notre satellite qui, n'étant que d'environ Go rayons terrestres, ne produit cependant qu'un déplacement maximum d'un peu plus de I degré.
§ IL — Mesure de la distance du Soleil,
On cron-ait au premier abord que la méthode indiquée ci-dessus pour la Lune pourrait servir aussi pour le Soleil ; mais, dans la pratique, les difficultés seraient insurmontables. L'angle au Soleil est si petit, et les meilleures mesures
des distances zénithales directes sont sujettes à des erreurs relativement si fortes, que le résultat n'aurait aucune valeur. Les réfractions surtout sont si iirégulières et si incertaines, que, malgré la perfection des instruments actuels, on ne pourrait répondre d'une seconde, c'est-à-dire de ^ de la valeur de la parallaxe. Déjà même pour la Lune on n'emploie pas les distances zénithales directes, qui seraient trop défectueuses ; au contraire, on emploie les distances rapportées aux étoiles; c'est-à-dire qu'on compare la Lune à une même
étoile dans les deux stations, et l'angle ahh se déduit de la différence ab des distances al, bl entre la Lune et une étoile fixe voisine 2 [fig- 228).
De là la nécessité en tous temps d'avoir recours à des moyens indirects. Nous ne nous occuperons pas de tous ceux qui ont été employés par les anciens, lesquels, tout ingénieux qu'ils fussent, n'ont donné aucun résultat ; nous en indiquerons seulement un qui fut imaginé par Aristarque. Cette méthode fameuse consistait à déduire la distance du Soleil de celle de la Lune de la manière suivante. La Lune est un glolje dont le Soleil éclaire toujours un hémisphère, et la
ligne de séparation de l'ombre et de la lainière est un cercle. Ce cercle nous apparaît généralement sous la forme d'une ellipse qui dessine le contour de l'ombre ; mais, si la Terre T [fig. 229) est dans le plan du cercle, ce contour devient une ligne droite. D>ins ce cas l'angle entre la Terre et le Soleil vu de la Lune serait de 90 degrés. Si donc nous guettons le moment où la phase lunaire est terminée par une ligne droite, ce qui arrive au premier et au dernier quartier, et qu'alors on mesure l'angle STL, nous aurons les éléments nécessaires
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pour la résolution du triangle rectangle STL, et nous aurons ST en fonction de LT. Aristarque a^ait trouvé ST = 19 fois LT; cela supposerait l'angle LTS de 87 degrés, et l'angle au Soleil LST de 3 degrés. Mais ce résultat est très-inexact, car l'angle au Soleil ne peut pas même atteindre 9 minutes. Cet insuccès vient de la difficulté de saisir à l'œil nu le moment où la limite de l'ombre est une ligne droite, et, à cause des aspérités lunaires, cela est également impossible avec les lunettes. Riccioli prouva que cet angle au Soleil n'atteignait pas 3o minutes, ce qui portait la distance du Soleil à la Terre à 1 1 5 fois celle de la Lune, c'est-à-dire à 6900 ravons terrestres ; mais ce résultat ne représente pas encore le tiers de la valeur véritable.
Cassini, après avoir trouvé une règle assez exacte pour cal-
culer les réfractions, ce qui lui ])ormit de débarrasser les observations de la principale source d'erreur, apj)liqua aux comètes la mctliode de la parallaxe des angles lioraires, que nous avons indiquée ci-dessus pour la Lune, et en conclut qu'elles étaient bien plus éloignées que la Lune ; mais son procédé se trouva tout à fait en défaut pour le Soleil, car il obtint pour la parallaxe solaire une valeur plus petite que les erreurs que comportaient ses observations.
Heureusement, pour évaluer cette distance, il n'est pas nécessaire d'avoir recours au Soleil lui-même : il suffit de
connaître la distance d'une planète quelconque pour en déduire celle du Soleil. Pour le bien comprendre, il faut nous rappeler la grande découverte de Kepler. Occupé à fixer l'orbite de Mars, arrêté par mille difficultés des anciennes tbéories, Kepler se décida à les rejeter toutes, et à déterminer graphiquement et par points la forme de son orbite, au moyen des mesures des distances directes de la planète au Soleil. Pour cela, il appliqua le principe de l'arpentage ou des triangulations, exposé ci -dessus. Soient S [fig- 23o) le Soleil, M Mars et T la Terre, à une époque donnée ; on peut toujours obtenir l'angle à la Terre STM entre le Soleil et Mars, angle qu'on appelle élongalion. Les anciens connaissaient assez bien
le temps des révolutions de toutes les planètes rapportées au Soleil; car, au moyen des oppositions, ils pouvaient déterminer ces durées, qu'ils observaient de la Terre comme s'ils avaient été sur le Soleil. Cela donné, il était facile de choisir une seconde observation éloignée de la première d'un nombre de jours égal au temps qu'emploie Mars à parcourir son orbite autour du Soleil, et qui est de 687 jours. Après ce laps de temps. Mars se trouvait certainement au même point de l'espace qu'il occupait à la première observation, quoique sa position apparente vue de la Terre se projetât sur d'autres étoiles; Mars dans ces conditions représentait un point fixe inaccessible, tandis que la Terre avait fait autour du Soleil un tour entier plus un certain arc, et se trouvait par exemple en T'. Alors raisonnant sm^ cette figure comme sur Xsijîg. 2 25, on trouve facilement la distance SIM ; car on connaît les rayons ST, ST' de l'orbite terrestre et l'arc parcouru TST', on calcule la base TT', et de là on conclut TM et SM. Par ce procédé, Kepler détermina les distances au Soleil de
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toutes les planètes supérieures. Pour les planètes inférieures, le problème est plus simple; car au moment où Vénus, par exemple, arrive au maximum d'élongation du Soleil, si l'on tire une tangente à son orbite, on déduit facilement la dis-
tance SV du triangle rectangle SVÏ [fig. 23 1), t;n supposant toujours connu le rayon de l'orbite terrestre ST.
Les distanc(^s planétaires ainsi connues, après les avoir corrigées des effets des inclinaisons et des excentricités, Kepler les compara aux temps des révolutions des planètes, et trouva la loi fameuse qui porte son nom et d'après laquelle les carrés des temps de révolution sont entre eux comme les cubes des distances moyennes. W résulte de cette loi que, si l'on détermine la distance d'une planète à une autre planète quelconque, à un moment quelconque, la distance du Soleil à
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l'une ou l'autre de ces planètes s'en déduit immédiatement, et par suite aussi sa distance à toutes les autres planètes (' ). Or, parmi les planètes, il y en a deux. Mars et Yénus, qui s'approchent de la Terre bien plus près que le Soleil ; Mars [fig. 232) vient dans son opposition à moitié de la distance du
(') En désignant par a, a' les distances moyennes des planètes au Soleil, et par T, T' leurs temps de révolution, la loi de Kepler peut s'écrire comme il suit :
d'où l'on tire
ai' a — n'_T — T"
Connaissant a — a, on aura a', puis les distances de toutes les autres planètes.
Soleil à la Terre, et Vénus dans sa conjonction inférieure, quand elle passe entre nous et le Soleil, arrive aux f de cette distance (M. Les rapprochements peuvent devenir encore plus sensibles, si l'on choisit l'oppqsition de jNIars en périhélie pendant que la Terre est en aphélie, et la conjonction de Vénus aphélie avec la Terre périhélie. Si donc on détermine la distance de l'une de ces deux planèles dans ces conditions, il est facile d'en déduire celle du Soleil par la proportion tirée de la loi de Kepler.
Cassini à Bologne tenta de déterminer la parallaxe de Mars par le moyen des angles horaires, et en tira pour la parallaxe du Soleil le nombre de 12 secondes. C'était déjà un grand pas, mais ce résultat n'était pas assez sur encore. L'Académie des Sciences de Paris ayant appelé Cassini dans son sein et décidé d'envoyer Riclier à Cayenne pour des recherches astronomiques, Cassini insista pour que Richer fût chargé aussi d'observer Mars durant l'opposition de 16-72, |>endantque lui et les autres astronomes l'observeraient en Europe. Les observations faites par Richer près de l'équateur, comparées à celles des astronomes européens, donnèrent poin- la parallaxe de Mars 25 secondes^; d'où se déduisait celle du Soleil égale à 9 secondesl^. Ce résultat s'accordait assez bien avec celui des observations faites par Cassini seul; mais, comme il ne s'accordait pas avec ceux des autres astronomes, on resta encore
dans l'incertitude sur la véritable valeur de la parallaxe so-
laire. Des observations faites dans les années postérieures par Maraldi, Pound et Bradley donnaient des parallaxes comprises entre 9 et 12 secondes. En 1751, La Caille entreprit
(') La distance moyenne de la Terre au Soleil en kilomètres est 147467000; Mars en opposition arrive en moyenne à 77056000 kilomètres et Vénus à 40709000 kilomètres de la Terre.
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un voyage au Cap de lionne-Espérance pour y faire des oLservations astronomiques, et s'occupa de Mars ])endant l'o])position du mois d'octobre de celte année. La comparaison de ses observations avec celles faites en Europe donna 2G", 8 pour la parallaxe de Mars, et 10", 2 pour celle du Soleil.
Pour bien faire comprendre comment ces observations pouvaient donner lieu à des incertitudes, il faut exposer avec quelque détail la manière dont se font les mesures. La route de Mars sur la sphère céleste est d'abord tracée à l'aide des Tables de la planète; on sait ainsi cpielles seront les étoiles
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dont il s'approchera à l'époque la plus favorable. Le rôle de l'observateur se borne à mesurer la distance de la planète à ces étoiles, soit en déclinaison, soit en position et distance ; mais cette opération, qui parait si simple, n'est pas déjà si facile. Remarquons d'abord que, si, pour un observateur, jNIars est éloigné d'une étoile a tle l'arc Ma [fig- ^33 ), pour un autre ce sera de l'arc M'a, et il faut déterminer exactement ces deux arcs pour en avoir la différence. Or cette mesure otfre de grandes difficultés : d'abord Mars a un disque assez large, et l'observateur ne peut pas pointer avec précision au centre; il est donc obligé de prendre la distance de l'étoile au bord de la planète, d'en mesurer le diamètre et de retrancher la moitié de ce dernier de la distance observée. Or
ce bord est sujet à des jeux de lumière , provenant des défauts de la lunette, de l'épaisseur des fils, etc., toutes causes d'erreurs qu'augmente encore la faiblesse de la lumière de Mars au bord, qui a pour cause l'absorption de son atmosphère : de là des appréciations très-différentes selon la force des instruments. Rien n'est plus difficile que d'amener un fil à être exactement tangent à un bord planétaire. L'oscillation de l'air, la distance parfois incommode de l'étoile, la différence de réfraction, sont encore autant de sources d'erreurs, qui étaient très-considérables surtout à l'époque dont nous parlons, où les lunettes étaient très-faibles et non achromatiques. De plus l'étoile ne se trouve pas toujours dans la position favoral3le comme en «, mais à droite ou à gauche de cette position comme en h, et alors il faut une attention particulière pour déterminer la différence de hauteur. Ajoutons que Mars se déplace continuellement, et il faut corriger de ce mouvement la position observée, si les observations ne sont pas rigoureusement simultanées. Il ne faut donc pas s'étonner si les mesures obtenues par ce procédé donnent des résultats discordants. Les observations de Mars sont trèsimportantes, et elles ont été reprises à notre époque, surtout dans les années où Mars s'est beaucoup approché de la Terre, la planète étant au périhélie, tandis que la Terre était à l'aphélie; le résultat fourni par les observations faites en Europe d'une part et de l'autre en Afrique et en Amérique a été 8", 94; il a contribué (comme nous le verrons) à rectifier la valeur de la parallaxe acceptée dans la première moitié de ce siècle sur la foi des calculs d'Encke.
Pour éviter les difficultés tenant aux mesures du diamètre de la planète, M. Galle a proposé de faire les observations sur Flora, laquelle, si elle n'arrive pas aussi près de nous que Mars, s'approche cependant à une distance à peine supé-
rieure à celle du Soleil ('), tle sorte qu'elle j)eut loiu'uii' une valeur de la parallaxe, sinon agrandie, au moins plus sûre, comme exempte de l'erreur qui dépend du dianielre du disque; car, ce dernier étant très-petit, on peut en apprécier le centre avec précision. Les observations faites en iS~^on\ donné la parallaxe 8",8'73 (-) ; à cette valeur correspond une distance du Soleil égale à 23245 rayons terrestres
§111. — Parallaxe solaire conclue des observations de Vénus.
La planète Vénus peut être traitée comme Mars, lorscpi'elle est à sa conjonction inférieure, car quelquefois sa distance au Soleil en latitude est assez considérable pour la rendre visible même dans le moment de la conjonction. Mais, dans ce cas, nous n'avons pas l'avantage de pouvoir rapporter la planète aux étoiles; à cause de la phase alors très-mince, elle demande des corrections nombreuses, et il faut se contenter des distances zénithales absolues. On pourrait la rapporter au Soleil ; mais, comme la parallaxe agit aussi sur cet astre, il ne reste que la différence, qui est égale aux ^ de la parallaxe solaire. Cependant La Caille et ses contemporains ont employé cette méthode, et en ont conclu une parallaxe solaire de io",38. Cette valeur n'était pas très-éloignée de celle obtenue par Mars; elle était cependant encore trop forte, comme nous le verrons bientôt, ce qui tenait aux difficultés des observations faites avec les lunettes imparfaites de l'époque.
(') En moyenne, elle s'approche de la Terre jusqu'à 17G 775000 kilomètres, mais elle arrive plus près de nous dans son périhélie.
(') Comptes rendus des séances de l'Académie des Sciences, t. I.XXIX, p. lofu. II. 23
On peut encore se servir de Vénus d'une autre manière. Comme cette planète s'interpose quelcpiefois entre nous et le Soleil, de manière à se projeter sur son disque, on peut mesurer ses distances au bord du Soleil de deux stations éloignées l'une de l'autre, tout comme on mesure la distance de Mars à une étoile. Ce procédé est bon, mais il nécessite l'emploi des mesures micrométriques, qui sont toujours plus ou moins inexactes. On l'a appliqué sur une large échelle lors du dernier passage; les résultats ne sont pas encore connus.
Ce fut-un Anglais, le célèbre Halley, qui apprit aux astronomes la véritable manière de se servir de cette planète pour obtenir la parallaxe solaire, par une méthode c{ui dispense de l'usage des micromètres pour mesurer les distances, et des autres moyens sujets à des incertitudes plus ou moins considérables. Avec cette méthode, il suffit d'avoir un bon chronomètre et une bonne lunette , et i seconde d'arc de la parallaxe est donnée par environ 3 minutes de temps; de sorte que cette parallaxe se déduit d'une quantité notablement plus grande qu'elle, et plus facile à déterminer.
La méthode de Halley consiste à observer le temps que la planète emploie à traverser le disque solaire, lorsque, étant dans sa conjonction inférieure, elle vient à être projetée sur le Soleil. Quand cela arrive, Yénus paraît sur le disque comme une tache noire d'un diamètre d'environ une minute d'arc, laquelle se détache admirablement sur le fond brillant de l'astre, et l'on peut prendre l'entrée et la sortie avec une grande précision. Seulement ces passages sont assez rares, car ils ne se présentent que deux fois dans l'espace d'un siècle. Deux passages successifs sont d'abord séparés par un intervalle de io5 ans; puis il y a un nouveau passage 8 ans après ; ensuite il s'écoule 122 ans avant qu'il y ait un autre passage, et un second se présente encore 8 ans après ce dernier.
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Voici la liste des passages de Ycniis depuis le premier cpii ait été observé :
Dates.
Années.
Cùlé du disque traversé .
4 dëccmbro .
6 juin
3 juin ... .
9 ck'combre. .
G décembre
8 juin
5 juin
Cette rareté du phénomène, au lieu de décourager les astronomes, fut pour eux un motif qui les poussait à redoubler de zèle et d'activité, et l'histoire de la Science est pleine des préparatifs qui ont été faits et des expéditions qui ont été entreprises, afin' de profiter de ces passages pour la solution du grand problème.
Les considérations suivantes serviront à faire mieux comprendre les circonstances de ce phénomène. Si Vénus et la
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Terre circulaient autour du Soleil dans un même plan, la première passerait au devant du Soleil à chaque l'évolution synodique, c'est-à-dire à chaque conjonction inférieure. IMais, le plan de l'orbite de Vénus étant incliné de 3*^23' 3 1" sur celui de la Terre, le passage ne peut être visible que lorscpie les planètes se Jrouvent ou sur la même ligne dans le nœud N [fig. 234; o" fbi moins si près du nœud, que la distance VS ne
surpasse pas la somme des demi -diamètres du Soleil et de Vénus, c'est-à-dire i5'32", sans quoi Vénus vue de la Terre resterait en dehors du disque solaire.
Or, si l'un de ces passages a lieu, par exemple en a. au-dessous du nœud, le passage suivant ne pourra arriver que de l'autre coté en h, au-dessus du nœud, après 8 ans; c'est l'intervalle le plus court qui puisse de nouveau amener les deux planètes sur la même ligne passant par le Soleil . Après ces deux passages accouplés, les conjonctions de Vénus auront lieu dans des positions telles que c, où la planète passe notablement au-dessus du disque solaire ; on ne pourra donc espérer (le les revoir que près du nœud descendant, c'est-à-dire après plus fi'un siècle, l'intervalle étant de io5 ou de 122 années, selon la position de l'aphélie de A énus et de la Terre.
Nous avons donné plus haut la liste des passages qui ont eu lieu depuis la renaissance de l'Astronomie. Le premier, celui de 1639, ne fut vu que par Horrox et Crabtree, en Angleterre, qui ne surent en tirer aucun parti ; le second, en 1 76 1 , fut observé avec profit par les soins de l'Académie des Sciences, mais le passage ne se présentait pas dans des circonstances très-favorables; on en tira pour la parallaxe des valeurs comprises entre 8", 86 et 10", 25, et il fallut ajourner la solution définitive jusqu'au passage de 17GC), qui fut observé avec plus de succès. Enfin on a observé celui de 1874 5 dont nous attendons les résultats ( ' ).
Voyons maintenant comment ces passages peuvent servir à déterminer la parallaxe tlu Soleil.
Soient T, V, S {/ig. 235) les centres de la Terre, de Vénus
(') Pour l'histoire de ces passages et le détail des calculs, on peut consulter le Mémoire de M. Dclaunay, publié en 187^ par l'Académie des Sciences avec d'autres documents concernant le même sujet {Mémoires de rinstitul, t. XLI).
et du Soleil, et soient en A et B deux observateurs, aussi éloignés que possible. Il est évident que l'observateur A verra Vénus en a, tandis que l'oliservateur B la verra en 6, et que dans son passage la planète tracera pour le premier la corde aa' ^ et pour l'autre la corde bb' . La distance de ces deux
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cordes sera fonction de la parallaxe, car un observateur au centre de la Terre aurait vu la planète suivre la corde ce .
En réalité, les cordes sont très-voisines, mais assez excentriques, de sorte que leur déplacement produit une différence
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de longueur sensible, et par là une grande différence dans le temps du passage. Par les Tables du mouvement de Vénus, on connaît le temps qu'elle emploie à traverser le disque centralemcnt sur le diamètre hh' . Par l'observation, on a celui qu'elle a employé à parcourir les cordes aa' \fig- 236) et bh'-^ on peut calculer la longueur des deux cordes en parties du demi -diamètre solaire, et en conclure la distance mn qui est la mesure de la différence de parallaxe entre Vénus et le Soleil. Nous avons supposé ici les observateurs A, B pla-
ces tous deux du même coté du méridien; mais il y a une circonstance heureuse qui quelquefois permet d'augmenter considérablement la différence de durée des passages. Les nœuds de l'orbite de Vénus tombant assez près des signes du Cancer et du Capricorne, les passages arrivent toujours dans les mois de juin ou de décembre. La position de la Terre est alors celle indiquée dans \^fig. 237, et une de ses calottes polaires est tournée vers le Soleil, de sorte que l'observateur B se trouve du coté opposé du méridien qu'occupe l'observateur A, les deux ayant le pôle entre eux. Dès lors,
Fig. 237.
si en A la rotation diurne marche dans le sens même du mouvement de Vénus dans le ciel, en B elle marchera en sens contraire, et de cette manière, si pour l'un le passage est prolongé, pour l'autre il sera abrégé. Cette différence contribue à faire varier la durée des passages et à exagérer la cpiantité qui fournit la mesure de la parallaxe. C'est précisément ce qui arriva en 1769. Pendant que les observateurs en Californie et à ITonolulu étaient du côté A , le P. Hell était en Laponie, à Wardhous, du côté B, et tandis que, pour ce dernier, l'astre allait se coucher, pour les premiers il allait se lever, exagérant ainsi les parallaxes en sens contraire. Le P. Ilell put observer l'entrée le soir, avant le coucher, et la sortie le matin suivant, après le lever de Vénus. La durée de ce passage fut de plusieurs heures, et la
différence dans les stations opposées atteignit 27 minutes, c'est-à-dire 3 minutes pour i seconde de parallaxe !
On voit quel immense avantage présente la méthode de Halley, qui se réduit à une détermination très -simple du temps d'entrée et de sortie sans autre peine que de bien régler la montre. Cependant toute médaille a son revers, et il en est ainsi dans ce cas.
On comprend, en effet, qu'une condition absolue de succès, c'est que l'entrée et la sortie de la planète soient observées à la même station ; c^ue l'une des deux observations rate, et l'expédition est manquée. Or qui peut garantir un succès aussi complet? Ajoutons que les stations où l'on peut voir les deux ])liases ne sont généralement pas nombreuses sur le globe terrestre, qui ne permet point aux observateurs de s'établir partout, tandis que les régions où l'on peut voir l'une ou l'autre des deux phases sont bien plus nombreuses ; mais celles-ci étaient inutiles dans la méthode de Halley.
Ce fut un Français, l'astronome Delisle, qui imagina une méthode où ces stations sont utilisées, mais à une condition que n'exige pas la méthode de Halley, celle de connaître la longitude géographique des stations avec une précision absolue. Cette condition, qui pouvait présenter quelque difficulté au temps de Delisle, est maintenant bien secondaire, et la difficulté va disparaître de plus en plus. Pour bien comprendre les avantages de cette méthode, considérons la fig. ^38. Soient O l'observateur, C le centre de la Terre, V Vénus, S le Soleil, vu au couchant. Comme la parallaxe abaisse Vénus, et que la planète traverse le Soleil en allant du bord oriental au bord occidental, l'observateur en O verra Vénus empiéter sur le bord solaire avant l'observateur supposé en C. Centrée sera donc accélérée. De même dans la fig. 239, où le Soleil est vu au levant, V^énus ne sortira pour
l'observateur O qu'après qu'elle sera déjà sortie pour l'observateur C ; ainsi la sortie sera retardée, et toute la durée allongée dans la combinaison de ces deux stations. Supposons maintenant une autre station placée de telle sorte que l'entrée
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ail lieu au levant [fig. 2l\o)\ par l'effet de la parallaxe, Ventrée sera retardée sur celle qui serait vue du centre; enfin il y aura une station [fig. s^ji), où la sortie, observée au
Fis. 289.
couchant, sera accélérée par la dépression parallactique, et, pour cette combinaison, la durée du passage sera raccourcie. Tl est évident que , ces combinaisons étant faites avec plusieurs stations éloignées, pour calculer la durée accélérée ou raccourcie du p;îssage, il faut réduire le temps d'une station au temps local de l'autre ; de là la nécessité de connaître leurs longitudes; mais il est clair qu'on pourra utiliser ainsi
un grand noml)re de stations qui seraient perdues pour la méthode de Halley , et de plus on pourra encore profiter des stations choisies pour cette dernière méthode, surtout dans le cas où les nuages empêcheraient l'observation de l'une des deux phases.
Fijï. 2^0.
Pour trouver les lieux où les phases seront visibles, on n'a qu'à recourir aux méthodes que les astronomes emploient pour les éclipses ordinaires.
Fi{j. 241.
Par les Tables, on pourra toujours calculer le moment exact de la conjonction de Vénus et du Soleil et par conséquent les moments de l'entrée et de la sortie pour un observateur |)lacé au centre de la Terre. Connaissant, par exemple, l'heure de Paris pour l'entrée, on cherchera d'abord le lieu de la Terre qui aura le Soleil à son zénith à cet instant. Alors, disposant
un globe terrestre avec cette station au sommet, on aura sous les yeux toutes les stations qui auront le Soleil au-dessus de riiorizon et verront l'entrée ; puis, connaissant l'heure de Paris pour la sortie, qui a lieu quelques heures plus tard, on cherchera encore le lieu qui aura alors le Soleil à son zénith, et l'on placera de nouveau le globe de manière que ce lieu en occupe le sommet: on aura ainsi immédiatement tous les points qui auront le Soleil sur l'horizon et verront la sortie. Les lieux qui seront sur l'horizon dans les deux positions du globe terrestre seront ceux qui verront à la fois l'entrée et la sortie, et pourront servir pour la méthode de Halley . On verra de même directement la hauteur du Soleil au-dessus de l'horizon d'une station quelconque au moment de l'entrée ou de la sortie. D'après ces données, on choisira les places les plus convenables pour l'observation par les deux méthodes; car il finit que le Soleil ne soit ni trop haut, ni trop bas sur l'horizon pour éviter les deux inconvénients de la petitesse de la parallaxe dans une position trop haute, et des réfractions et agitations irrégulières de l'air dans une position trop basse. C'est ainsi qu'on préj)are un choix provisoire des stations; on achève ensuite de les préciser par des calculs plus rigoureux. On peut voir, dans le volume cité plus haut, les cartes dressées par ]M. Puiseux pour les passages de 18-4 et de 1882 [Mémoires de rinslitut, t. XLI). Dans le dernier passage, la différence de durée pouvait arriver jusqu'à 3o minutes; mais toutes les stations n'étaient pas facilement accessibles, et de là une grande limitation dans le choix.
Il résulte de ce que nous venons de dire que la parallaxe de 9 secondes peut se trouver donnée par une durée de temps qui peut être de 27 à 3o minutes; de sorte que chaque seconde d'arc correspond à plus de 3 minutes de temps, et que, même en commettant une erreur de 10 secondes en tem[)s, on
aurait un résultat exact à /^ ou ~ de seconde en arc, c'est-àdire à o",o5. Mais tous les passages ne sont pas si favorables, et quelquefois on doit, dans le choix des stations, se contenter d'une différence de durée de 1 7 à 20 minutes seulement.
Cependant cette précision théorique peut difficilement être atteinte dans la pratique. D'abord le passage entier présente quatre contacts :
1° Le premier contact extérieur, lorsque la planète va empiéter sur le disque solaire {Jig. 242, a);
2'^ Le premier contact intérieur j, lorsque Vénus est tout entière entrée sur le disque (Jig- 242, 6) ;
ri(T. 2^2.
3'* Le second contact intérieur {Jig. 242, c) loi'squ'elle va sortir ;
4" Le second contact extérieur, lorsqu'elle va quitter définitivement le disque solaire i/ig. 242, d).
Or il est évident que de ces quatre contacts le deuxième et le troisième seuls sont utilisables, car le premier est invisible au moment où il arrive; on ne peut apercevoir Vénus que lorsqu'elle est déjà entrée sur le Soleil. Cependant on a proposé d'employer le speclroscope poiu^ guetter le moment où la chromosphère solaire est entamée, ce qui permettrait de saisir l'instant où Vénus empiète sur le disque; mais a\ec le spectroscope ordinaire l'image du bord n'est jamais tranquille :
il se produit une diffusion de lumière assez sensible qui trouble la vue, et le contact ne se voit pas assez nettement. Poin^ remédier à cet inconvénient, nous avons proposé d'appliquer en avant de la fente un second prisme, qui produit une image solaire très -bien définie au foyer de la lunette spectroscopique ('). Ce prisme peut être placé en avant de l'objectif de la grande lunette, mais il faut alors qu'il ait des dimensions considérables ; on peut le placer directement devant la fente de l'instrument, à une distance de o"\25 environ de la fente. Si l'on emploie pour cela un prisme à vision directe, il faut que le mastic soit assez résistant pour ne pas fondre au Soleil: mais, les contacts spectroscopiques ne pouvant être comparables aux observations ordinaires, on n'a profité de cet instrument que pour des recherches secondaires, comme nous verrons plus loin.
Le premier contact intérieur est de la plus grande importance. Ici on doit guetter l'instant où la continuité du bord solaire se rétablit par la fermeture de l'anneau lumineux qui termine l'échancrure faite par Vénus. C'est à cet instant précis qu'on doit considérer la planète comme entrée complètement sur le disque; mais à cet instant, qui paraît si facile à saisir, se manifestent des phénomènes qui ont été souvent très-embarrassants pour l'observateur. Nous n'insisterons pas sur les ondulations de l'atmosphère, qui sont parfois très-génantes, et qui laissent alors planer sur l'appréciation de ce phénomène délicat une incertitude d'une minute entière ; elles constituent déjà une source de divergences sensibles. Les distorsions que subit la planète si le Soleil est trop près de l'horizon font perdre le moment le plus précieux, ha Jig. 2^3
(') Foi>- t. I". p. 233.
représente une de ces apjiarences observées en 1769; mais à part ces difficultés accidentelles, et qu'on peut éviter en choisissant une station où le Soleil est suffisamment élevé, il y a d'autres inconvénients qui ne sont pas moins sensibles.
Fie- ^43.
Les observateurs de 1 7Ô9 et surtout le P. Hell remarquèrent que, lorsque le bord de la planète était devenu tangent à la courbe générale du bord solaire [fig. 244)? le cercle de lu-
Fig. 24'|. Fig. 2:j5.
mière ne se fermait pas encore, mais que la planète avançait encore en laissant après elle une espèce de goutte noire attachée par un petit col au bord du Soleil {^fig. 245). Après avoir atteint une certaine longueur, cette goutte se brisait tout à coup, et alors se produisait une sorte d'éclair [fulmen selon
l'expression du P. Hell) qui réunissait instantanément les deux bords de l'ouAerture. On a beaucoup discuté sur la cause de cette apparence; l'opinion la plus probable l'attribue à une diffusion de l'image solaire qui serait due soit à l'irradiation, soit à l'imperfection des lunettes. Dans le passage de 1874? la plupart des observateurs n'ont rien vu de ce ligament noir, surtout ceux qui avaient des lunettes de grandes ouvertures et d'une perfection reconnue, et qui ont eu soin de bien mettre au foyer l'oculaire; cependant quelques-uns ont remarqué une sorte d'hésitation du cercle à se fermer. Une diffusion due, soit à l'irradiation, soit aux imperfections des instruments, pourrait bien produire cette apparence, comme nous avons déjà eu occasion de le dire {voir t. P", p. 3i5).
Il y a encore une autre cause d'incertitude qui, en 18-74? ^ troublé le jugement des observateurs. Tout le monde sait que Vénus a une atmosphère assez sensible qui peut donner à la phase éclairée une étendue dépassant 180 degrés. Or Avenus étant dans la direction du Soleil aura le contour de son atmosphère fortement éclairé, et il en résultera comme lui anneau de lumière réfractée tout autour de son disque. C'est là en effet ce que l'observation a montré. M. Janssen a j^u apercevoir Vénus à une distance sensible du bord solaire avant l'entrée, en s'aidant de verres bleus al)sorbants, et M. Laymann l'a vue en se mettant à l'abri derrière des objets terrestres éloignés. D'autres ont vu le périmètre entier du disque lorsqu'il empiétait déjà en partie sur le Soleil {Jig. 246). La couronne de lumière était assez vive pour surpasser l'intensité de la lumière de notre atmosphère, et c'est ainsi qu'elle devenait visible: mais cette lumière a quelque peu gêné les observateurs lorsque le bord ainsi éclairé arrivait au contact de la ligne circulaire du bord solaire, et que sa lumière se mêlait à la lumière du filet c|ui était sur le point de se fermer [/ig. 247
M. Moucliez, qui était à l'île Saint-Paul, a vu ce phénomène se produire nettement, et l'a trouvé assez gênant. Il résulte de là que l'œil est appelé à se prononcer sur des phénomènes très-compliqués qui se superposent et qui, étant inattendus, troublent le jugement de l'observateur. La vue plus ou moins perçante de l'observateur influe également sur l'instant où il notera l'apparition du filet, qui n'est pas instantanée, quoi-
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qu'elle le semble ; car nous savons que le bord solaire est très-diffus, et, selon les observateurs, il faudra que l'astre soit plus ou moins entré pour que la lumière ait une intensité suffisante pour ébranler leur rétine. Il ne faut pas non plus oublier que le Soleil n'a pas la même intensité lumineuse sur tout son contour, et que cela peut amener des différences dans l'appréciation de cet instant. Enfin, si nous réfléchissons à la lenteur du mouvement de Vénus, qui employait seize secondes de temps (') à parcourir une seconde en arc, nous ne serons pas étonnés de rencontrer des divergences de i o se-
(') Ce nombre de seize secondes est celui que donne M. Tacchini, p. 96 de soi Rapport.
contles et même 20 secondes dans les instants des entrées et pareillement dans ceux des sorties. Ces différences se produisent aussi dans les passages de Mercure, quoique cette planète ait un mouvement plus rapide.
Quant auK deux derniers contacts, il n'y a qu'à répéter ce que nous venons de dire des deux premiers. Dans le troisième, la rupture du filet donne lieu aux mêmes difficultés que sa fermeture. Pour la sortie finale, l'observation est extrêmement incertaine, car les fluctuations dues aux trépidations de l'air se confondent avec la petite échancrure due à la planète. Ici encore on peut recourir à l'emploi du spectroscope, en tenant compte des remarques que nous avons faites pour le premier contact.
jMalgré ces difficultés pratiques, la méthode des passages n'en est pas moins la meilleure pour obtenir la parallaxe. C'est pour cela que les gouvernements ont toujours lutté de générosité pour organiser de nombreuses expéditions lointaines et pour envoyer leurs astronomes dans des stations convenablement choisies. A l'occasion du passage de 18-4, la France a envové cinq expéditions, la première au Japon, sous la direction de ]M. Janssen, la seconde à Pékin, sous la conduite de M. Fleuriais, une autre dans l'hémisphère austral, à l'Ile Saint- Paul, ayant à sa tête M. ^louchez, et une quatrième à Nouméa, sous les ordres de M. André; une cinquième, envoyée à File Campbell, a joué de malheur et n'a rien vu. Tous les observateurs étaient munis de lunettes à mouvement équatorial de 6 à 8 pouces, d'instruments des passages, d'altazimuts, de pendules, chronomètres, etc. L'Angleterre a envoyé également trois expéditions, dont la principale était celle de l'ile Kerguelen, placée sous la direction du R. P. Perry, les deux autres sont allées aux Indes et à Honolulu. La Russie avait établi dix-neuf stations dans la Sibérie. Les États-Unis
avaient organisé trois ou quatre expétlilions, I' Mlcm.'igiif aiitaiU, l'Italie une. Nous ne j)arlons pas des astronomes qui ont fait à leurs frais ces longs vovages, ni des grandes entreprises comme celle de lord Liiidsay, qui à lui seul a érigé à I île Mauri((' un observatoire complet avec quatre grands instruments et cinquante chi'ouomètres pour déterminer la différence des longitudes des diverses iles. L'expédition du P. Perry est demeurée trois mois à l'ile Rerguelen pour fixer exactement la longitude de cette station, qui joue un rôle très-important dans l'observation du passage.
Les résultats de toutes ces expéditions ne sont pas encore connus. Des conij)arais()ns provisoires entre Saint-Paul et Pékin ont donné à M. Puiseux 8",<Sjr); ^,l. André a trouvé pour deux autres stations 8", 88, M. Turquet, 8", 82, de sorte que l'incerlitude paraît renfermée dans les centièmes. Mais les résultats définitifs ne seront connus qu'assez tard, car la plupart des observations ont été faites par la méthode de Delislc; celle de Halley a réussi à peine à Rerguelen et dans une ou deux autres stations. Pour le calcul définitif, il faut non-seulement avoir le temps local, ce qui demande déjà de longues réductions, mais encore les longitudes des stations, ce qui nécessite la réduction d'un bien plus grand nondjre d'observations lunaires et chronométriques. A Rerguelen, station très-importante, il n'y a j)as eu moins dune centaine de culminai ions lunaires à réduire avee de nombreuses positions de la Lune en azimut, etc.
Cependant les observations publiées juscpi'ici montrent un grand accord. Ainsi les Italiens trouvent l'écart maximum, entre trois observateurs, de G secondes seulement. Pourd'au- Ires stations, les différences sont encore plus petites. Si toutes les observations montrent cette précision, la parallaxe sera sûre à ^ de seconde près.
il. -ii
Les expéditions de 1874 se proposaient encore de faire des mesures des distances de Vénus au bord solaire, soit avec les micromètres filaires et à double image, soit avec les héliomètres, comme aussi de mesurer la distance des pointes des segments et celle des cornes des écliancrures de Vénus lorsqu'elle serait partiellement sur le disque. Ces observations auront sans doute leur utilité. Enfin on avait deux importantes nouveautés à essayer : l'une était la Photographie, l'autre le spectroscope. Des résultats des observations photogra[)hiqucs, on ne sait rien encore de positif. On sait seulement que des épreuves ont été obtenues par centaines en plusieurs stations. M. Janssen, avec son a revolver photographique », a pu prendre successivement et sur la même plaque de nombreuses photographies, et il y en a quelques-unes où l'impression de l'entrée est sûre à quelques secondes de temps près. Cependant on n'espère pas beaucoup de ce moven. C'est un fait que nous avons constaté depuis longtemps et qui a été dernièrement confirmé par M. Angot, que le Soleil, en Photographie, a un diamètre très-différent selon la durée de l'exposition. De nos recherches il résulte que la différence peut monter à une minute d'arc ! De plus, les images qui ont été obtenues a^ ec les appareils qui grossissaient par l'oculaire étant toutes déformées, il faudra toute une étude préliminaire pour en déterminer la correction rigoureuse. Peut-être ne pourra-t-on tirer un avantage sérieux que des épreuves qui ont été obtenues avec des objectifs à long foyer donnant des images directes de grandeur considérable. La réduction de ces observations sera donc une grosse besogne ; mais, quel que soit le résultat, on reconnaîtra au moins si la Photographie mérite d'être employée en 1882.
Quant au spectroscope, il a été employé seulement par M. Tacchini et M. Abetti, qui observaient à Maddapoor,
dans le Bengale, en soeiété avec d'autres asiioiiomes italiens munis de lunettes ortlinaires. Le résultat le plus frappant a été que la sortie (ear l'entrée lui ixiduc |)ar des nuages) a été observée 2'" ii%5/{ plus lot au speetroseope qu'aux lunettes ordinaires, ce qui, en réduisant la valeur du temps en arc, correspond à une dinnnution du diamètre solaire, vu au speetroseope, de 4", 83, Ce résultat s'accorde avec ce que nous avons trouvé par des observations directes.
Les passages de Mercure sont plus fréquents que ceux de Vénus, mais on n'en tire pas le même parti, car la j)arallaxe déplace la planète presque autant que le Soleil, et il ne reste qu'une parallaxe différentielle très-petite, qui est fortement affectée parles erreurs d'observation.
Nous terminerons ce Chapitre en rapportant les parallaxes solaires conclues des passages les plus dignes de confiance et des calculs les plus soignés.
Par le passage de Tenus de 176c).
AXCIENNF.S RICDUCTIOXS.
Lalande 8.5o
Hell 8.70
Hornsby 8.78
Euler 8 , 82
Pingre 8 , 88
Encke 8,578
NOUVELLES RÉDDCTIONS.
Powalky 8,916
Stone 8,(ji
Par d'autres théories.
Le Verrier 8 , gfj
Ilansen 8,916
Par les oppositions des planètes supérieures .
FLORA
Galle 8,873
La moyenne des déterminations modernes est 8", 92 2; à cette parallaxe correspond une distance du Soleil égale à 23 125 rayons terrestres, et en prenant le rayon terrestre égal à 6377898 mètres, on trouve pour cette distance 1 47 467 000 kilomètres .
Avant les dernières recherches, la parallaxe acceptée était celle de Eiicke (8", 578); mais Hansen et Le Verrier reconnurent qu'elle était trop petite et qu'il fallait la porter à 8", 91; en conséquence, on a diminué la distance du Soleil d'environ ~^. Cette différence d'environ 5 millions de kilomètres ne représente pourtant, en parallaxe, que l'épaisseur d'un cheveu vu à la distance de 4o mètres. La divergence des résultats venait principalement du choix des observations fait })ar les calculateurs et du peu de confiance qu'on avait dans celles du P. Ilell, qu'on soupçonnait d'avoir été arrangées après coup. Ce soupçon a été propagé par Lalande, qui, n'ayant pu obtenir du P. Hell les observations immédiatement, comme il le désirait, formula contre l'observateur cette odieuse insinuation. Mais Delambre assure que le retard avait pour motif les ordres reçus par l'astronome du gouvernement danois de ne communiquer ses chiffres que par la voie officielle. Du reste, les leuilies originales du registre de Hell, retrouvées par M. de Littrow, montrent bien quelques corrections, mais insignifiantes, et il est prouvé qu'elles furent écrites sur
place, (lommc cette observation, si on reni[)loie, contluit au résultat actuellement reçu, la réputation de son auteur se trouve justifiée (' ).
§ IV. — Confirmations de la nouvelle valeur de la i)arallaxe
solaire.
Outre les moyens directs, on a, pour déterminer la distance du Soleil, des moyens indirects qui peuvent servir à la contrôler.
La première vérification est fournie par la mesure de la vitesse de la lumière. Cette quantité ne pouvait autrefois se déterminer que par les observations astronomiques, la rapidité avec laquelle se propage la lumière étant telle que toute distance terrestre est parcourue dans un instant imperceptible. Mais les physiciens Foucault et Fizeau avant trouvé récemment le moyen de déterminer cette vitessse avec des distances mesurables sur la Terre, on a pu en conclure la distance du Soleil. Par les observations des satellites de Jupiter, on sait que la lumière emploie 8'"i 7%8 = 497%8 pour arriver du Soleil à la Terre, à sa distance moyenne. La vitesse de propagation de la lumière fut trouvée par M. Fizeau, en 18/42, de 3i 5ooo kilomètres, par Léon Foucault, en 1862, de 298000 kilomètres, et par M. Cornu, en 1875, de 3oo4oo kilomètres par seconde. En prenant comme le plus exact le résultat de M. Cornu, il s'ensuit pour la distance du Soleil le chiffre de i48 millions de kilomètres, qui s'accorde avec celui trouvé plus haut, et une parallaxe de 8", 86.
Une autre confirmation de ces résultats se tire du déplace-
(') Fo<> Delambre, Histoire de l'Astronomie au y.^i\\^ siècle, p. 556.
ment apparent des étoiles, qu'on appelle aberration. L'observateur étant en mouvement autour du Soleil, sa vitesse de translation AB (fig- 248) dans l'orbite se compose avec le mouvement de la lumière CA, et il en résulte une déviation dans la direction apparente des étoiles suivant la diagonale AD. Cette déviation est évaluée à 20", 4 2 par les meilleures observations. On connaît donc le côté AC, ou la vitesse de la lumière dans une seconde, par les expériences rapportées cidessus, et l'angle CAD, qui est mesuré par l'observation astronomique. On peut dès lors calculer l'arc AB et de là remonter au rayon de l'orbite dont il fait partie. La valeur
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du rayon de l'orbite terrestre qu'on trouve ainsi conduit à la parallaxe donnée ci-dessus.
Ces deux déterminations ne peuvent avoir le même poids que l'observation directe des déplacements parallactiques dès planètes, car les sources d'erreur, inévitables dans la mesure de la vitesse de la lumière, sont encore trop nombreuses pour en tenir compte exactement. Cependant il y a là une éclatante confirmation des résultats obtenus par les méthodes directes.
On peut dire la même chose des valeurs de la parallaxe déduite des mouvements de la Lune et des inégalités planétaires. Le calcul des perturbations, comme les appellent les astronomes, avait fait reconnaître la nécessité de rapprocher
la Terre du Soleil, et la valeur qui satisfaisait le mieux à la théorie était, d'après Hansen et Le Verrier, 8", 9 1 . On pouvait ainsi corriger la parallaxe de Encke en lui substituant celle de ces deux astronomes. Toutefois on ne saurait considérer cette détermination nouvelle comme rigoureuse et directe; car le nombre des perturbations et celui des inconnues qui entrent dans les calculs est très-grand, et, quoique la Mécanique céleste soit très-avancée, ses théories no donnent [)as la certitude absolue que la correction de la parallaxe soit le seul moyen de satisfaire aux observations. Par conséquent, si ces résultats sont excellents pour confirmer la nouvelle valeur de la parallaxe, on ne saurait se flatter de fonder sur eux seulement la détermination définitive de la distanie du Soleil à la Terre.
Somme toute, nous pouvons être convaincus que la valeur de la parallaxe ne pourra plus subir de changement notable, et que la discussion définitive des observations du passage de 1874 réduira l'incertitude à quelques centièmes de seconde. Il est permis d'espérer que lors du prochain passage de 1882, en profitant de l'expérience acquise dans le dernier, on achèvera d'établir pour les astronomes futurs cet élément avec le degré de précision qui est nécessaire à la Science : ce sera un des plus beaux triomphes de notre génération.
CHAPITRE III
Le Soleil est le foyer autour duquel toutes les planètes décrivent leurs orbites. Il doit cette prérogative à sa niasse considérable, masse qui est ])resque mille fois plus grande que celle de tous les astres c[ui lui servent de cortège ('). Nous exposerons ici les pliéiiomènes planétaires qui sont intimement liés à la constitution du Soleil, sans cependant entrer dans les détails propres à un Traité de Cosmograpbie ou d'Astrononn'e. Pour ces détails, on peut consulter une foule d'Ouvrages spéciaux, parmi l(\squels on nous permettra d'indiquer notre Tableau physique du syslème solaire; Rome, i SSr^.
§ 1. — Formation du système planétaire.
Les savants sont de nos jours inianimes à admettre que notre système solaire est du à la condensation d'une nébuleuse qui s'étendait autrefois au delà des limites occupées actuellement par les planètes les plus lointaines. Cette nébuleuse était primitivement douée d'un mouvement de rotation très-lent, qui devait s'accélérer plus lard. D'après une loi mécanique connue sous le nom de loi des aires, cliaque particule
(') Selon M. Diiiikin, les masses des planètes réunies seraient égales à !\1'î fois la masse de la Terre, et celle du Soleil seul seiait égale à 3i5ooo fois la masse de la Terre, ce qui donne "/fi pour le rapport de la niasse du Soleil aux masses des planètes.
libre doit se mouvoir de manière que sou myou vecteur déciive des aires égales dans des temps égaux; de là il suit que, le ravoii diminuant constamment par la contraction |)rogressive, l'arc décrit pendant l'unité de temps a du s'accroître, afin que l'aire restât constante. De cet accroissement de vitesse il résulte une augmentation de la force centrifuge, et lorsque celle-ci est devenue égale à la force de gravitation, il s'est formé des anneaux qui sont demeurés lil)rement suspendus autour de la masse centrale. Les anneaux ainsi formés ont continué d'agir l'un sur l'autre par leurs attractions mutuelU's; il en est résulté des perturbations d'autant plus grandes que la durée de leurs rotations était plus différente; ds ont fini par se briser, et les différents fragments obéissant individuellement aux lois de l'attraction ont formé de nouvelles masses isolées les unes des autres, c[ui sont devenues des centres d'action semblables au centre principal. Ces masses, à leur tour, ont pu s'environner d'anneaux de second ordre, dont quelques-uns ont persisté jusqu'à nos jours, comme nous le vovons dans le système de Saturne, tandis que les autres, en se brisant, ont formé des satellites. Cette théorie, proposée par Rant, Herscliel et Laplace, a été étudiée dans ces derniers temps par iND.I. Hinricbs et Roche et confirmée par les ingénieuses expériences de M. Plateau. Une masse d'huile étant mise en suspension dans un liquide de même densité, formé d'un mélange d'eau et d'alcool, on la voit prendre spontanément la forme sphérique que tend à lui donner l'attraction moléculaire. Si on la fait tourner autour de son diamètre vertical avec une vitesse croissante, on voit d'abord la sphère s'aplatir: puis il vient un moment où il se détache un anneau semblable à celui de Saturne ; enfin, la vitesse croissant toujours, un jnoment vient où l'anneau se brise, et il se forme de petites sphères qui
pivotent sur elles-mêmes en tournant autour de la masse principale. M. Roche vient de démontrer que, outre les anneaux extérieurs de Laplace, il peut aussi se former des anneaux intérieurs qui sont soumis à des lois particulières (').
La matière qui composait la nébuleuse primitive devait être à un état de raréfaction beaucoup plus considérable que celui que nous obtenons avec les meilleures machines pneumatiques; elle s'est énormément contractée et condensée, laissant à différentes distances des planètes et des satellites; le Soleil est le résidu encore incandescent et gazéiforme de cette masse primitive. Nous retrouvons dans le monde sidéral des vestiges de cette formation; dans notre système planétaire, ce sont les anneaux qui environnent Saturne, et dans le monde stellaire, ce sont les nébuleuses spirales et les nébuleuses annulaires. Ces masses sont composées d'une matière encore gazeuse, et elles semblent constituer des mondes en voie de formation.
Il est impossible d'assigner actuellement les circonstances qui ont déterminé la formation de chaque planète; mais la loi qui règle leurs distances semble imprimer au système tout entier l'empreinte d'une formation graduelle, dans laquelle ces astres ont dû, chacun à leur tour, se détacher de la masse centrale.
Kepler est le premier qui découvrit une certaine régularité dans la distribution des planètes; il v avait cependant une anomalie dans la distance qui sépare Mars et Jupiter; aussi, en s'appuyant sur cette seule remarque, osa-t-il annoncer qu'on découvrirait plus tard dans cette région im
(') M. Roche a l'ait conuaitro un grand nombre d'autres conclusions dont plusieurs avaient déjà été démontrées par M. Hinrichs. Nous les avons signalées dans la première édition de cet Ouvrage, en y ajoutant quelques remarques.
astre jusque-là inconnu. Il a fallu près de deux siècles pour que l'événement vînt lui donner raison; nous savons maintenant qu'au lieu d'une seule planète que Kepler avait en vue, il en existe au moins iG8. l'ous ces astres cependant tiennent simplement la place d'une seule planète, dont la masse, d'après les calculs de M. Le Verrier, est tout au plus égale au tiers de celle de la Terre. Cet état de division nous montre qu'à l'époque où se sont formées les petites planètes, il a dû exister une grande perturbation dans la masse solaire.
Après Kepler, Titius trouva une loi plus exacte pour exprimer les relations qui existent entre les distances des planètes au Soleil. Si nous appelons n le numéro d'ordre delà planète considérée, à partir de Vénus ('), la loi de Titius est contenue dansla formule suivante : T) = l\ -\- ^ x. 2"^'. Nous reproduisons ici un tableau comparatif des distances vraies, déduites de l'observation, et des distances approchées, calculées d'après la formule précédente; le lecteur pourra apprécier l'accord remarquable qui existe entre les deux séries de nombres.
PLANÈTES
DIST.\NCES VRAIES.
DISTANCES APPROCHÉES, d'après la loi de Titius.
Vénus
La Terre . .
Mars
Petites planètes. . .•
Jupiter
Saturne
Uranus
Neptune
(') Nous commençons par Vénus, car Mercure n'est contenu dans la formule que par exception, faisant le second terme égal à zéro. Neptune s'en éloigne aussi notableineiU. .M. Roche a donné une loi plus approchée, mais plus conii.lexe.
31. Hinrichs, en combinant les lois de Kepler avec l'hypothèse de la rotation primitive, a prouvé que la formule de Titius est la conséquence de la condensation progressive de la nébuleuse solaire, condensation qui a dû être régulière et proportionnelle au temps, de sorte que les nombres qui mesurent les distances des planètes mesureraient aussi le temps qui a séparé leur formation. Les différences, assez petites, du reste, que l'on trouve entre les nombres calculés d'après la théorie et ceux qu'on déduit de l'observation, peuvent facilement s'expliquer par la résistance de l'éther et par les influences perturbatrices que les planètes ont dû exercer les unes sur les autres après leur formation. La résistance de l'éther doit avoir été plus sensible sur les jjlanètes les plus anciennes : c'est pour elles, en effet, qu'on observe les plus grandes différences. Les distances des satellites, dans les systèmes secondaires, sont également sujettes à une loi semblable ; mais ici encore les écarts sont plus considérables pour les planètes les plus anciennes.
M. Hinrichs arrive à une conclusion fort importante, c'est que la loi de la condensation progressive se trouve liée à la troisième loi de Kepler, La troisième loi de Kepler est ellemême une conséquence de la gravitation universelle agissant en raison directe des masses et en raison inverse du carré des distances. Ce grand principe, dû au génie de Newton, est en réalité un résumé des trois lois de Kepler dont nous rappelons ici l'énoncé : i° les aires décrites par les rayons vecteurs sont proportionnelles au temps; 2^ les orbites sont des ellipses dont le Soleil occupe 1 un des foyers; 3" les carrés des durées de révolutions sont entre eux comme les cubes des grands axes. On le voit donc, la loi àe la formation du système planétaire serait une simple conséquence de la gravitation universelle. ]\L Roche vient de conlirmer
les résultats de M. Ilinrichs m leur donnant plus d'extension .
Il est utile d'examiner avec quelques détails les circonstances principales de cette grande évolution. Nous avons déjà dit que l'existence des petites planètes semble correspondre à une période de perturbation. Cette hypothèse semble confirmée par un certain nombre de faits qu'elle servirait à expliquer.
1° Toutes les ])lanètes extérieures à cette zone ont une densité très-faible, généralement inférieure à celle de l'eau; les autres, au contraire, ont un poids spécifique cinq fois j)lus grand que celui de l'eau.
2° L'espace occupé par les petites planètes est plus grand que celui qui sépare la Terre du Soleil; quelques-unes d'entre elles se rapprochent tellement de l'orbite de iNIars, que cette planète semble, pour ainsi dire, faire suite à la série des astéroïdes, de sorte que sa formation aurait été influencée par cette grande cause de discontinuité.
3" Toutes les planètes extérieures ont un nombreux cortège de satellites : Jupiter en a quatre, Saturne huit, Uranus quatre, Neptune en possède au moins un; les autres sont trop difficiles à voir pour qu'on puisse regarder leur existence comme incontestable. Parmi les planètes les plus rapprochées du Soleil, la Terre est seule à posséder un satellite.
4" Les masses des planètes extérieures sont incomparablement plus grandes; la plus petite est à elle seule plus considérable que toutes les planètes intérieures réunies. Ce fait est dû, au moins en partie, à l'immense étendue dans laquelle était primitivement répartie la masse qui compose ces planètes.
5*^ On a découvert un fait très important en étudiant au spectroscope la lumière réfléchie par leurs atmosphères. Les ])lanètes extérieures montrent toutes pour la lumière solaire
une puissance considérable d'absorption élective. Jupiter présente dans le rouge une bande noire que nous ne retrouvons pas dans nos raies atmosphériques. Saturne possède la même bande, mais encore plus foncée. Le spectre d'Uranus a deux raies spéciales très-fortes dans le vert et le bleu, et une assez large dans le jaune. Le spectre de Neptune est encore plus singulier. Tl présente trois bandes noires principales, la première entre le jaune et le vert, à égale distance des raies D et Z; du Soleil; la seconde coïncide avec la raie b) la troisième est située dans le bleu. Le jaune est assez brillant, mais le rouge est très-faible; le vert est assez abondant, ce qui explique la couleur verte que présente cette planète. Ces planètes sont donc environnées d'atmosphères trèsdenses et très-étendues. L'existence de ces atmosphères se manifeste encore par des bandes dont elles sont sillonnées parallèlement à l'écpiateur. Jupiter présente dans son aspect des variations très-grandes et des phénomènes qui semblent avoir beaucoup d'analogie avec nos nuages et nos ouragans. Il est en outre sujet à des variations de couleur très-considérables, qui ont/ait supposer des phénomènes analogues à nos aurores boréales; il parait du moins certain que ces modifications ne peuvent se produire que dans une masse à l'état gazeux. Nous avons observé assidûment cette planète pendant vingt-quatre ans; nous avons acquis la conviction que ces bandes équatoriales éprouvent des variations continuelles qui semblent prouver cjue la masse entière se trouve encore à l'état de chaos. Au contraire, les planètes intérieures ont des atmosphères comparativement minces et transparentes, ce qui permet de distinguer les accidents que présente leur surface ; les variations qu'elles présentent sont sans doute dues à des nuages, mais on n'y reconnaît que des substances analogues, par leur pouvoir absorbant, à celles de notre globe
terrestre. Ce n'est donc pas aller beaucoup an delà de ce que les faits semblent indiquer que de supposer les planètes extérieures à un état assez voisin de l'état nébuleux.
G° Les planètes extérieures ont une vitesse de rotation qui est, en moyenne, deux fois et demie plus considérable que celle d€\s planètes intérieures: une différence aussi grande, et qui ne présente aucune transition, ne saurait être l'œuvre du hasard. M. Rirkwood a cherché une loi empirique cjui reliât ensemble la masse des planètes, la durée de leur rotation et celle de leur révolution, et il est arrivé au résultat suivant. Considérons une planète quelconque ; supposons-la en conjonction avec la planète intérieure la plus voisine; déterminons par le calcul le |)oint où ces deux astres exercent des attractions égales, et appelons r la distance de ce point à la planète considérée. Faisons le même calcul relativement à la planète extérieure, et appelons r' la distance du nouveau point d'égale attraction. Posons /•-+-/'== D. Il v aura ainsi, pour les différentes planètes, des cjuantités D, D'.D', . . . , précises et déterminées. Appelons n le nombre des rotations sidérales que la planète considérée accomplit autour de son axe, pendant qu'elle exécute une révolution sidérale autour du Soleil. On trouve, d'après Rirkwood, /i'- : n'- \ ; D' :D'% ou
bien n~-n'i~\ ■> relation semblable à celle de la troisième
loi de Kepler, qui relie les distances aux durées des révolutions. Cette relation suppose qu'il existe une planète imique entre jMars et Jupiter, en lui attribuant une masse à peu près égale à celle qui résulte des calculs de M. Le A^errier. L'astronome américain S. Ch. Walker a fait voir que cette relation est une conséquence de l'hypothèse nébulaire. Il ne faut pas se dissimuler que ce résultat dépend d'un grand nombre d'éléments peu certains, de sorte qu'on ne saurait, jusqu'à
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présciiL, le regarder comme une loi de la nature ; il constitue cependant un fait remarquable qui montre de plus en plus que toutes les masses qui composent le système solaire ont une origine commune.
Cette communauté d'origine est du reste constatée par un grand nombre de faits; contentons-nous de citer les plus saillants :
7*' A. Dans toutes les planètes, et dans tous les satellites, le mouvement de translation et le mouvement de rotation ont lieu dans le même sens, qui est aussi celui de la rotation du Soleil. Cette direction ne peut être que celle du mouvement de la nébuleuse primitive.
[). Les |)lanètes décrivent des orbites très-peu inclinées les unes sur les autres , si bien qu'on peut dire qu'elles sont presque comprises dans un même plan. Les seules excej^tions se trouvent parmi les petites planètes entre Mars et Jupiter, c'esL-à-dire dans la région précise de la grande perturbation.
C. Les orbites des principales planètes sont très-peu allongées. Quelques astéroïdes font exception à cette loi, mais leur masse est si petite qu'on peut n'en pas tenir compte; et d'ailleurs cette excentricité n'est probablement que l'effet de perturbations arrivées postérieurement à leur formation.
D. La masse centrale est prépondérante , et dépasse de beaucoup celles de tous les satellites. Ces différentes circonstances ne sont pas accidentelles, car c'est d'elles que dépend la stabilité du système tout entier.
E. Les orbites sont très-peu inclinées sur ce plan fondamental du système solaire découvert j)ar Laplace, et qu'on appelle le plan invariable, parce qu'il reste constamment le même malgré les perturbations qui résultent des actions réciproques. Ce plan ne peut être que celui de la rotation primitive de la nébuleuse solaire.
Cette livjiotlièse nous explique donc une foule de circonstances qui sont intimemenl liées ensemble, et qu'on ne saurait expliquer autrement. La théorie de Newton relie entre eux les phénomènes principaux du système solaire, et les réduit au seul principe de la gravitation ; de même l'hypothèse nébulaire nous explique l'impulsion tangentielle et les circonstances physiques de second ordre que nous apercevons dans l'ensemble du système (').
Pour mieux connaître le mécanisme du monde planétaire, nous devrions savoir quelles sont l'origine et la nature intime de cette force qui pousse les corps les uns vers les autres, et qu'on nomme attraction ou gravitation, parce que la chute des cor[)S graves à la surface de la Terre n'est qu'un cas particulier de cette force ; mais nous ne pouvons rien dire de cerlain sur ce sujet. Les mathématiciens et les astronomes admettent cette gravitation comme un fait primitif capable d'expliquer les mouvements des corps célestes, et ils lui appliquent les formules de la JMécanique sans se préoccuper de son origine. Les physiciens s'en tiennent également là, et ils ne pensent pas que l'état de nos connaissances nous permette d'aller plus loin.
Cependant l'opinion la plus proijable, celle qui tend à se répandre chaque jour davantage, attribue les phénomènes d'attraction à l'éther, ce fluide universel qui remplit le monde entier, et concourt avec la matière pondérable à la constitution de tous les corps. Mais en quoi consiste l'action de l'éther? On est loin d'être d'accord sur cette question. Ce qui est certain, c'est qu'il doit y avoir, entre le Soleil et les planètes, un
(') Ceux qui voudront plus de détiiils pourront consulter le Mémoire de M. Roche. Cependant plusieurs de ses conclusions sont bornées par la condition qu'il suppose nulle l'action de l'atmosphère par rapport au noyau principal.
moyen de communication de force et de transmission de mouvement, car l'action d'un corps sur l'autre à distance est impossible. Comme l'existence du milieu éthéré est parfaitement prouvée par les phénomènes lumineux, on ne voit pas qu'il soit nécessaire d'imaginer un autre intermédiaire pour la transmission des autres mouvements.
D'un autre côté, les expériences relatives à l'électricité nous montrent que tous les changements de densité dans ce fluide rendent les corps qui le contiennent capables d'exercer des attractions ; on serait donc porté à croire que la gravitation elle-même pourrait bien être due à une pareille différence de densité dans le milieu éthéré qui environne le Soleil ou toute autre masse pondérable. Nous ne faisons qu'indiquer ici ces conjectures que nous avons exposées ailleurs ('). Du reste , l'action de ce milieu se présentera bientôt à nous comme produisant des phénomènes d'un autre ordre que l'attraction. Aussi devons-nous le regarder comme l'un des agents les plus importants de la création.
Nous allons maintenant passer rapidement en revue les corps qui composent le cortège du Soleil .
§ II. — Les planètes .
Le volume relatif des planètes et du Soleil est assez bien indiqué dans Xd^fig. il\^.
Les deux bandes noires de cette figure, mises bout à bout, donnent la dimension relative du diamètre solaire, de sorte que, pour représenter la grandeur proportionnelle de cet astre,
(') \ o'w Y Unué des Jorces physiques, Paris, 1869 et 187/1, ^^^''- Savy, Livre IV,
il faudrait tracor un cercle avant poui- diamétn» la longueur (les deux bandes mises bout à bout. Les planètes sont figu-
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rées à l'intérieur par des cercles proportionnels à leur vraie grandeur.
Nous avons déjà parlé des relations qui existent entre leurs
distances; nous nous contenterons d'indiquer ici, pour chacune d'elles, les détails les plus importants de leur constitution physique, cpii pourront nous éclairer sur leur mode de formation.
Mercure. — Cette planète est la plus voisine du Soleil, et la plus petite de celles qui sont anciennement connues. C'est elle qui a la plus grande densité (6,84, en prenant celle de l'eau pour unité). Elle présente des taches très-sensibles, surtout auprès du bord intérieur du croissant où la lumière est plus faible, ce qui prouve qu'elle est environnée d'une atmosphère, et même cette atmosphère paraît plus dense que celle des planètes voisines. On y trouve des variations assez considérables, dues sans doute à des nuages. Cette planète est difficile à observer.
La durée de la rotation de Mercure est de 24'' ;V"28^ L'intensité de la radiation solaire y est 6,69 fois plus forte que sur la Terre, mais l'excentricité de son orbite doit produire à sa surface de grandes variations de température. Comme il est presque toujours plongé dans les rayons du Soleil, on îi'a pu l'examiner au spectroscope c{ue près de l'horizon, position très-défavorable, et l'on n'a rien constaté de particulier dans son atmosphère. La durée de sa révolution est presque égale à 88 jours (87,97). Sa masse est o,o5, celle de la Terre étant prise pour unité.
Yknus. — Cette planète se trouve dans des conditions plus analogues à celles de la Terre; son volume est presque le même ; sa masse est 0,87 ; sa densité 5, 10; l'intensité de la radiation solaire y est double de celle qu'éprouve la Terre. Mais, en revanche, l'axe de rotation étant, d'après le P. de Vico, incliné de 53° 12' sur le plan de l'orbite, l'arc diurne doit y être très-variable, et par consécjuent les climats doivent présenter des extrêmes bien plus tranchés que chez
nous. 1/aniiéc do Vénus est de 224J,'j, <i le temps de sa rotation de 2.V'2 r"2i\(). L'atmosphère de cette planète est assez grande pour j)roduire un crépuscule très-sensible; nous avons même pu constater que la j)artie éclairée par ce crépuscule correspond à un arc de i8 degrés; voici dans cpielles conditions nous avons pu faire cette remarque. La planète se trouvait en conjonction inférieure, et par suite son croissant était réduit à un lllcl trcs-niince. Malgré la finesse des pointes, nous avons pu reconnaître que ce croissant embrassait plus d'unj demi-circonférence, et que, de part et d'autre, il dépassait de 18 degrés rélenilue qu'il aurait dû présenter sans le phénomène du crépuscule. Quelquefois même on a cru voir le disque éclairé dans toute son étendue, et l'on a aperçu d'autres lueurs qui pourraient bien être produites par des aurores boréales.
liC spectroscope nous apprend que l'atmosphère de Vénus a une composition analogue à celle de la Terre; elle contient en particulier de la vapeur d'eau produisant des nuages, et, en effet, outre les taches fixes, on en voit encore d'autres qui sont assez variables. Selon ]\L Nelson ('), l'atmosphère de Vénus aiu'ait une réfraction horizontale de 54', G5 et sa densité serait 1,89 fois celle de l'atmosphère terrestre.
La. Terre. — Disons ici quelques mots de la Terre considérée comme corps céleste. Sa densité est égale à 5,5. Son rayon équatorial est de G377'"",398, Vue du Soleil, elle soustend un angle de I7",8; son diamètre apparent est donc à cett(^ distance égal à celui que nous offre Vénus à sa distance moyenne. Pour un spectateur placé en dehors d'elle, elle présenterait des taches constantes et des zones variables,
(') Muuthlj Notices R. Astr. Suc, t. XXXVI, p. 3|^.
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les premières dues aux mers et aux continents, les secondes dues aux nuages H y aura deux zones sombres situées de part et d'autre de l'équateur, formées par les régions sereines et transparentes des vents alizés; entre elles et au delà se trouveraient des zones brillantes, plus ou moins interrompues, correspondant aux régions de nuages et de ])luie des tropiques. Dans le voisinage des pôles, l'aspect serait trèsvariable suivant les saisons.
Les phénomènes géologiques et volcaniques nous prouvent que l'intérieur de la Terre est à une température très-élevéereste de sa chaleur primitive. Cette température est telle que, d'après les appréciations les plus modérées, à une profondeur de quelques centaines de kilomètres, toutes les substances doivent être en fusion. Sa surface est composée de matières solides ayant uti poids spécifique moins considérable ; les plus lourdes se trouvent à une plus grande profondeur, et souvent, dans les mines, on les rencontre à un état qui prouve qu'elles ont été produites par sul^limation . Sous ce rapport, nous trouvons quelque chose d'analogue avec la disposition des substances qui composent le Soleil. Du reste, la densité moyenne du globe est beaucoup plus grande que celle des matériaux qui constituent son écorce; il faut donc bien que l'intérieur contienne des substances ayant une densité plus considérable. M. Roche pense que, dans les couches les plus voisines du centre, la densité doit être onze ou douze fois plus grande que celle de l'eau. D'après lui, le novau central ne serait pas doué d'une fluidité aljsolue: il n'v aurait qu'une couche liquide, située à luie profondeur ])eu considérable, et dont la présence expliquerait les phénomènes volcaniques. La température plus élevée de la masse intérieure serait due, d'après M. Mallet, à la contraction produite par le refroidissement : la couche superficielle, diminuant de volume, comprime
fortement les couches situées plus près du centre et développe ainsi une grande quantité de chaleur. Sous l'influence com-
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binée de la pression, de la chaleur et des actions moléculaires,
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la matière qui compose le noyau central doit se trouver à un état bien différent de l'état solide et de l'état liquide, tels que nous les étudions dans les circonstances ordinaires.
IMars. — Cette planète possède aussi une atmosphère, mais si mince qu'elle permet de voir les continents beaucoup mieux que sur Vénus [fig. 9-5o et 2.5 1). Près des pôles, on voit des taches blanches qui vont en croissant et en décroissant, suivant les saisons de Mars lui-même, ce qui prouve que ce sont des ainas de neige ou de nuages. Dans la saison d'hiver de chaque hémisphère de la planète, ces taches prennent un grand développement; mais, en été, elles se réduisent à une calotte peu étendue environnée de taches brunes. Les taches jiliis éloignées des pôles nous offrent une double couleur, rouge et bleue, parsemée quelquefois de jaune ou plutôt de blanc. Les taches bleues, en présentant des teintes plus sombres, correspondent aux mers, le rouge aux continents, le jaune aux nuages : ce jaune n'étant que le résultat du contraste dû à la juxtaposition du blanc et des autres couleurs. Une partie du rouge est également due à des effets de contraste; mais cette couleur doit aussi tenir aux matériaux qui composent la surface de la planète. Dans ces vastes étendues, on voit quelquefois apparaître des taches blanches : ce sont sans doute des nuages. Quelquefois on aperçoit des lourbillons contournés en spirale : ce sont des bourrasques. La révolution est de i''32iJ,'j; la rotation a lieu en 24''37'"23''. L'année étant plus longue que sur la Terre, l'axe plus incliné sur le plan de l'orbite (3o"i8'), l'excentricité étant plus considérable, les saisons doivent offrir des différences bien plus tranchées. La radiation solaire v est o,43 de celle que nous éprouvons; la masse totale est o, 1 3 de celle de la Terre.
Petites planètes. — Nous savons encore bien peu de chose sur la constitution physique de ces astéroïdes. Leur volume est très-petit, et il n'y en a pas un seul qui soit aussi gros que la Lune. A en juger par l'éclat dont ils brillent, les plus considérables doivent avoir des dimensions qui permettent de les
comparer à im ( orps irrcj2;uli<M' offrant iino surface comme celle de Tile de Sicile; mais hs jilus récemment découverts sont tellement petits qu'ils semblent servir de transition entre les planètes et les aérolitlies. Leurs masses sont également lrès-fail)les. Ils sont si nombreux (i(h)), leurs orbites se croisent en tant de points (pTuu choc \w, sei'ait pas impossible, comme l'a très-bien montré M. Liltrow, de ^'ienne. Ce choc les briserait infailliblement et pouri'ait donner naissance à des aérolitlies. Nous avons déjà dit cpie leurs masses réunies ne forment pas le tiers de la masse terrestre.
JupiTF.R. — C'est la plus grosse de toutes les planètes. Sa
masse est 777*77 de celle du Soleil, ou 'Wi fois celle de la Terre; elle est trois fois plus considérable que celle de toutes les autres planètes réunies ; aussi est-il incontestable qu'elle a du exercer une influence assez grande sur la formation des planètes ])lus voisines, en particulier sur celle des petites planètes. Jupiter est entouré d'un magnifique cortège de quatre satellites, dont le plus petit dépasse de beaucoup la Lune, et dont le plus gros présente des dimensions qui p<M'meltent de le comparer à la planète Mars. J.njig. 202 représente Icnu' grandeur relative.
Le \ohune de Jupiter est I2'3!3 fois |)lus considérable (pie celui de la Terre, mais sa densité est beaucoup plus faible; elle est égale à i , 30, et moindre (pie celle du Soleil et à j^eine plus grande que celle de l'eau. La gravité à sa surface est d('u\ fc^is et demie j)lus considérable (pi'à la surface de la
Terre; il doit en résulter une pression très-considérable, circonstance qui, jointe à la faible densité que nous venons de signaler, ne permet pas de croire que cette planète soit à l'état solide. Son aspect annonce d'ailleurs de très-grandes agitations, et les zones qu'on y observe sont loin d'offrir un système simple et stable. Nous avons déjà parlé de leurs variations dans le paragrapbe j)récédent. La fig. 253 représente l'aspect qu'offrait Jupiter le lo octobre i85G; on y voit une grande tache noire qui n'est pas l'ombre d'un satellite, et qui ne saurait être qu'une ouverture faite dans une couche de nuages, sans doute par un ouragan. La y/g. 25/| (6 décembre iSSy) fait voir quelles modifications profondes ses zones peuvent éprouver dans lui temps très-court. Ici la tache est l'ombre d'un satellite. L'axe de rotation étant trèspeu incliné sur le plan de l'orbite, ces modifications ne sauraient être attribuées au St)leil, car les saisons doivent être peu variées. L'atmosphère très-dense doit être encore le siège de révolutions analogues à celles que la Terre a subies elle-même aux époques géologiques; nous avons déjà fait remarquer que sa composition est différente de celle de l'atmosphère terrestre. En 18^2, Jupiter présenta, dans les régions équatoriales, une couleur rouge très-prononcée. Nous n'avons jamais rien observé de semblable, si ce n'est en 18G1 où nous avons aperçu quelques traces de même couleur, mais beaucoup moins vives. L'absorjition atmosphérique est si grande aux bords de la planète (|ue les satellites paraissent comme des taches brillantes au nioment où ils entrent sur son disque; à mesure qu'ils axancent, ils disparaissent progressivement, et ils finissent par produire l'effet de taches sombres, quoiqu'ils ne paraissent jamais complètement noirs. L'année de Jupiter dure i r^3i4',83/| ; sa rotation dure 9''55'"2G%5. Cette rotation, si rapide dans un corps aussi
- 39o volumineux, développe une force centrifuge trcs-eonsidé
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rahle, dOii il résulte un aplatissement très-grand et Irès-facile à constater.
Fig. 254.
Saturne. — Cette planète est la plus grande après Jupiter. Sa masse est .~Yn ^^^ c^"''^' ^'^^ Soleil, 90 fois celle de la Terre, Son volume est proportioiuiellement très-grand, car sa deii-
site est seulement égale à o,j3, de sorte qu'on peut lui apj)liquer à plus forte raison ce que nous venons de dire de l'état nébuleux de Jupiter. On est confirmé dans cette opinion par leshaades nombreuses que présente sa surface, et parles zones d'absorption que présente son spectre, et qui sont encore plus fortes que celles de Jupiter. Ses pôles ont une couleur approcliant du bleu, tandis que l'équateur est d'un blanc éclatant. Son diamètre moyen égale 8", 090.
Saturne possède le plus beau cortège qui existe dans notre système solaire : outre huit satellites, dont le plus gros est comparable à la planète INIars, il est entouré de ce merveilleux anneau qui subsiste là comme pour témoigner de l'origine de tout le système solaire, et pour confirmer l'exactitude des hypothèses que nous avons précédemment exposées. Cet anneau est très-mince, proj^ortionnellement à sa largeur. Il se compose, en réalité, de trois anneaux distincts et séparés; le plus extérieur [fig. 255) est un peu sombre, le suivant est plus brillant, le troisième est tout à fait nébuleux et transparent. Les contours de l'ombre de la planète sur l'anneau nous prouvent que les surfaces de ces anneaux sont courbes, et que leurs génératrices sont des ovales. On y voit de grandes différences d'intensité lumineuse qui accusent des irrégularités très-remarquables dans la densité et dans la composition des différentes zones. La structure de cet anneau n'est pas facile à saisir. L'opinion la plus probable, c'est qu'il est composé de particules indépendantes les unes des autres, comme un nuage, ou comme un amas de poussière, car un corps solide ne résisterait pas aux tensions que doivent produire les attractions combinées des satellites et de la planète : on ne conçoit pas davantage qu'une masse liquide puisse, dans ces circonstances, conserver indéfiniment la forme annulaire. D'après INL Roche et ]\L Simon, la plus petite distance à la-
quelle un satellite peut subsister est égale à deux fois et demi le rayon de la j)laiiète; la distance qui sépare Saturne de son anneau est inférieure à cette liinile. Il parait donc probables que la nébuleuse secondaire f[ui a |)i"odiiit cette planète, s(î Irouvant arrivée à un degré de condensation où la j)ro(UKtion des satellites proprement dits était devenue impossible, laissa échapper une multitude de corpuscules solides, une espèce de poussière qui prit la forme annulaire. Ces anneaux sont sillonnés de bandes assez nettes qui varient avec le temps ; c'est ce qui prouve que les différentes zones éprouvent des perturbations considérables et indépendantes les unes des 'autres. Leur diamètre extérieur égale 20", o3.
L'année de Saturne est de 29^165", 97 et, comme l'anneau est incliné sur notre écliptique de 28° 10 44"? ^^i Terre se trouve tous les quinze ans dans son plan, au moment où il passe à ses nœuds qui sont situés à 66° 53' et 346° 53' de longitude. Alors l'anneau n'est visible que par sa tranche, et on l'aperçoit comme un mince filet très-délié dépassant la planète de part et d'autre. La figure, au contraire, le représente dans la position la plus favorable, la plus écartée de celle que nous venons de décrire.
L'équateur de la planète coïncide avec l'anneau, et il est incliné de iG° /[S' /\o" sur le plan de l'orbite. La chaleur du soleil y est seulement égale aux 0,01 r de celle que nous recevons. Vu de la planète, l'anneau présente des phénomènes singuliers, et il produit des occultations diurnes du Soleil trèsvariables suivant les latitudes; mais, à part quelques zones peu étendues , il ne produit pas d'éclipsé permanente. Il n'est peut-être pas complètement opaque; l'anneau intérieur est même tout à fait transparent, et l'on peut, sous ce rapport, le comparer aux queues des comètes. Les lignes noires qui séparent les trois anneaux sont absolument vides et consti-
tiHMît dos séparations véritables, car, à l'époque où l'anneau tourne sa |)artie obscure vers la Terre, on aperçoit à chaque séparation la lumière réfléchie par la tranche des différents anneaux. Nous avons constaté qu'il est légèrement elliptique et excentrique, et qu'il fait sa révolution en i4^'i2™ environ; c'est le temps nécessaire, d'après la théorie, pour la révolution d'un satellite dont la distance à la planète serait égale
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à la distance movenne de l anneau. Quant à la planète, sa révolution se fait en i o'" 20'" l 'j^.
Les satellites, au nombre de huit, sont tous extérieurs à l'anneau. Les plus rapprochés sont très-petits, les plus grands sont plus éloignés. Nous renverrons pour plus de détails à notre ouvrage intitulé : Tableau physique du système solaire.
Uranus. — Nous savons fort peu de chose sur cette planète. Comme toutes les planètes extérieures aux astéroïdes, elle a une densité très-faible (0,82), et son atmosphère jouit d'un pouvoir absorbant très-considérable. Nous avons étudié son spectre, et nous l'avons trouvé très-différent de celui
(lu Soleil t't très-analogiio à (cliii des (oinôtcs. \:.\Jig. s^VJ roprcsciitc riiilciisilc de la lumière dans ses différentes |)aities. T.e Jaune et le roujj;e sont très-faibles. Dans le vert et dans le bleu il y a deux l'aies tivs-larges et très-noires (jui n'existent |)as dans le sjxh Ire solaire; aussi serait-on tenté de croire (ju'elle est un peu linnineuse |)ai- elle-inénie. AT. Ibii;-
i;ins a étudie ce spectre avec un instrunienl plus puissant (pie le n(')tre, et il en a donné un dessin (pie nous reproduisons dans la fig. 23-]. Le jaune y est assez déveloj)pé; on v voit unt' raie assez forte, les autres ne se retrouvent point dans le spectre de notr(> atmospbèrc. Une de ses bandes semble
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cependant coïncider avec la raie F de 1 livdrogène, et les autres ne sont pas très-éloignécs des raies d(; l'azote. M. Yogel y a trouvé huit raies obscures; celle du vert bleu coïncide avec IJ/3 de l'hydrogène. On voit combien ces recherches présentent d'intérêt, mais le dernier mot n'a pas été dit sur ce spectre curieux.
La masse d'Uranus est seulement égale à 22 fois celle de la Terre. Cette planète possède quatre satellites dont l'existence est bien constatée; le j)lan de leur orbite est très-incliné sur
celui de la planète. Nous ignorons la durée de sa rotation, et nous ne connaissons pas davantage la direction de son axe. Sa révolution est de 84" 5J,83.
Neptune. — Cette planète est célèbre parce que sa découverte a été un véritable triomphe pour le principe de la gravitation. Son diamètre est six fois plus grand que celui de la Terre. Sa densité est 0,91, c'est-à-dire très-faible, et son volume est io5 fois celui de la Terre, plus considérable que celui d'Uranus. Sa couleur verte, analogue à celle de l'eau de mer, montre que son atmosphère exerce une forte absorption sur les rayons solaires ; ce fait est confirmé par les obsers ations faites au spectroscope. La première et la plus faible des raies de ce spectre se trouve entre le vert et le jaune, presque à la même distance de D que la raie B; elle est large, mais mal définie. Dans le vert, il y a une autre raie assez nette, mais mal terminée sur ses bords. Il y en a une troisième dans le bleu. On voit scintiller plusieurs lignes J^rillantes dans le vert. On trouve que les bandes sombres coïncident avec les bandes des étoiles du quatrième type. Il serait intéressant de soumettre ce spectre à un nouvel examen en em])loyant des instruments plus puissants ; on pourrait ainsi fixer avec plus d'exactitude la position de ces bandes et voir si elles ont quelque relation soit avec la lumière de la couronne solaire, soit avec celle de l'aurore boréale, soit avec le spectre du carbone. Le vif éclat dont brille cette planète, malgré l'énorme distance du Soleil, pourrait même ûiire croire qu'elle est un peu lumineuse. Nous n'avons jamais vu son contour bien nettement terminé, ce qui s'accorderait parfaitement avec l'hypothèse d'un état nébuleux (' ) Sa masse est ^ ^^„„
(') On a contesté cette assertion; nous l'avons cependant vérifiée dans certaines nuits où les satellites de Jupiter étaient très-nets.
de relie du Soleil, ij lois celle de l:i Terre. Elle possède un satellite qui fait sa révolution en ;')J,877, et dont le mouvement est direct. "Nous ne coiin lissons pas la dui'ée de s.'i rotation; sa révolution s'exécute en iG/|*''2 2 5-', 7
Tels sont les principanx corps célestes qui font partie du svstème solaire; ce sont les seuls (pie nous connaissons, mais nous ne saurions aftirmer qu'il n'en existe pas d'autres. On a soupçonné l'existence d'une plnnète dont l'orbite serait intérieuie à < elle de Mercure; car, à plusieurs reprises, on a vu j>asser sur le Soleil des points noirs animés d'un mou\ement assez rapide. M. T.e Verrier, qui s'était déjà trouvé conduit j)ar la théorie de jMercure à supposer l'existence d'ime ou de j)lusieurs planètes intramercurielles, a récemment discuté toutes ces observations (') Il a montré que six de ces passages supposés (parmi lesquels celui qui a clé vu par ^I. Lescarbault en 1859) pourraient èlre attribués à une planète faisant sa révolution en trente-trois jours, et qui j^asserait par ses nœuds en mars et octobre. On l'a appelée Vidcain; peutêtre n'est-elle pas unique. On a fait beaucoup de recberclies j)oui' la voir pendant l'éclipse de i8f)f), mais on n'est arrivé à aucun résultat. S'il y a quelque antre ])lanète au delà de Neptune, son existence pourra nous être révélée par les ])er turbations qu'elle doit exercer; on pourra bien la découvrir par une observation attentive des petites étoiles, mais cette découverte demandera beaucoup de temps, car, son mouvement devant être très-lent, on la confondra pendant longtemps avec les étoiles fixes, comme il est arrivé pour Neptune, qu'on trouve enregistré dans le Bri/ish Associalion Catalogue comme une étoile.
(') Voir Comptes rendus des séances de V Acnléinlc des Science.:, beptembre et octobre 18:6.
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Satellites. — Parmi ces corps de troisième ordre de notre . système, nous ne connaissons bien que celui qui accompagne la Terre, c'est-à-dire la Lune. Notre satellite possède une masse considérable et il est situé aune distance relativement grande de la Terre : ces deux circonstances offrent une difficulte sérieuse lorsqu'on Aeut rattacher la formation de la Lune à la théorie nébulaire. D'après ^L Roche, elle aurait été formée dans l'intérieur de l'atmosphère terrestre, à une époque où celle-ci avait une étendue supérieure à 60 rayons terreslres; plus tard, cette atmosphère, en se contractant progressivement, a dû abandonner la Lune, lui laissant comme marque de son origine deux caractères importants : 1° elle a la forme d'un sphéroïde dont le plus grand axe est dirigé vers la Terre ; 2" la durée de sa rotation et celle de sa révolution sont exactement égales, d'où il résulte qu'elle tourne toujours la même face vers la Terre.
Les accidents de sa surface sont bien connus, et nous ne nous arrêterons pas à en faire la description ('). La forme des cratères qui sont répandus sur sa surface prouve d'une manière évidente que jadis l'action expansive des masses incandescentes qu'elle contenait dans son sein v a produit de graves convulsions Nous ignorons si cette activité dure encore, car il n'y a pas de preuve certaine de changement dans la forme de ses cratères, ni aucun autre signe d'explosion ou d'éru})tion. Actuellement, notre satellite est privé de toute atmosphère sensible, et il n'y a point d'eau à l'état liquide sur sa surfiice ; mais on ne peut pas assurer qu'il en ait toujours été ainsi. On voit des corrosions manifestes dans certains cratères voisins des plaines qu'on désigne sous le nom de mers. Ces mers ne
(') \oici deux dessins qui doniienl une idée du cratère connu sous le nom di
sont pas romplics d'eau liquide-, mais, comme elles sont assez sombres et qu (;lles polarisent fortement la lumière, il pourrait se faire qu'elles fussent remplies par des glaciers. Il est donc évident que la I.ime a passé jadis par les j)é-
Copernic. La /7^^ ïj8 le représente tel ([u'on le voit le dixième jour de l'iige de la
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riodes géologiques que la Terre traverse aujourd'hui ; mais, comme sa masse est très-petite, elle s'est refroidie plus rapidement. A en juger par les apparences cratériformes qu'elle présente sur toute sa surface, à l'époque de ses dernières révolutions, elle devait être recouverte d'une croûte solide d une faible épaisseur, cédant facilement à toutes les expansions locales qui provenaient de l'intérieur, sans éprouver de \astes déformations comme celles qui, à la surface de la Terre, ont fait surgir de si longues chaînes de montagnes. De plus, les montagnes terrestres, produites d'abord par des soulèvements, ont subi ensuite des modifications considérables causées par des érosions dues aux agents atmosphériques; dans la Lune, cette cause fait défaut ou son action est trèsfaible, et par conséquent l'aspect doit être très-différent. La faible résistance delà croûte lunaire est due en partie à ce que la pesanteur est peu considérable (o, iG seulement de la pesanteur à la surface de la Terre), et en partie à la faible densité des matériaux qui la composent : cette densité est 3,4o.
La Lune tourne toujours le même hémisphère vers la Terre, de sorte cpie sa révolution et son mouvement de rotation s'exécutent dans le même temps. Cette particularité montre que le centre de gravité de notre satellite est placé en dehors du centre de figure, ou bien que sa figure est un ellipsoïde à trois axes inégaux. Les observations ont confirmé cette con-
Liiiie. La fig. ojij est une coupe vorlicale faite h travers ce même cratère; afin de
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mieux indiquer le relief, on a exagéré la hauteur, mais elle est exactement indiquée I>ar la ligne plus noire de la base.
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clusioii, et elles ont inonlré que le j)liis grand des trois axes est celui qui est dirigé vers la Terre.
Le diamètre de la Lune est relativement très-considérable, car il égale les 0,2- de celui de la Terre; sa masse est égale à yy : pour tous les autres satellites, ces proportions sont beaucoup plus petites. En revanche sa distance à la Terre est assez grande, presque Go rayons terrestres, et, à l'exception du dernier satellite de Saturne, il n'y a pas d'exemple d'une distance relative aussi grande entre une planète et son satellite.
On a cru que tous les satellites, à l'exemple de la Lune, tournent toujours la même face à leur planète; mais jusqu'à présent rien n'autorise à regarder cette loi comme générale. Nous avons pu constater la rotation des satellites de Jupiter, grâce aux taches qui se trouvent à leur surface, et INL Dawes a confirmé les résultats de nos observations. Quoique nous ne puissions pas fixer exactement la durée de leur rotation, nous pouvons cependant affirmer qu'elle n'est pas égale à la durée de leur révolution. La loi ne s'applique donc certainement pas à Jupiter: elle se vérifie probablement pour quelques-uns des satellites de Saturne ; mais il est difficile de rien dire sur la constitution physique de ces astres de troisième ordre autres que la Lune. On a cependant observé une particularité trèsremarquable, c'est que les durées de leurs mouvements sont commensurables, surtout pour le svstème de Jupiter, et qu'il y aurait un rapport assez simple entre le nombre qui mesure leur révolution et celui qui mesure leiu^ rotation supposée : rapport qui, pour la Lune, est aussi simple que possible, puisqu'il est égal à l'unité. Quelques satellites ont des vitesses énormes. Le premier satellite de Saturne, par exemj)le, parcourt en vingt-deux heures une orbite presque égale à celle que la Lune parcourt dans un mois.
LES COMETES ET LES ETOILES FILANTES
§ I. — Les comètes.
Les comètes forment uik^ partie importante du cortège solaire ; mais proviennent-elles de la même nébuleuse, ou bien dérivent-elles d'une source étrangère? Cette question, posée depuis longtemps, semble maintenant assez près d'être résolue. Leurs formes étranges, leur marche qui a lieu dans toutes les directions, et souvent en sens contraire de celle des planètes, leurs orbites très-inclinées sur l'écliptique et souvent perpendiculaires à ce plan fondamental sont autant de preuves qui tendent à leur assigner une origine étrangère. Si donc nous les étudions, c'est qu'elles nous présentent des particularités instructives, et qu'elles peuvent nous donner l'explicatiou de phénomènes importants et nous permettre même de résoudre des problèmes relatifs à la nature du Soleil.
On divise communément les comètes en deux catégories, relativement à l'étendue de leurs orbites. Les comètes périodiques sont celles dont la révolution s'accomplit dans les limites du système solaire; elles ont toutes des orbites elliptiques très-allongées. On en connaît six ou sept. La plus célèbre est celle de Halley, qui accomplit sa révolution en 75 ans; les autres ont des périodes de 5 à 6 ans seulement; celle de Encke, dont la période est la plus courte, accomplit sa révolution en S'*, 3o environ.
OT
La socoiulc catégorie, la plus nombreuse de beaucoin), contient les comètes dont les orbites sont paraboliques. A dire vrai, il n'est pas probable que ces astres décrivent rigoureusement des j)arabol('S; ils tracent sans doute des ellipses si allongées ou des hvperboles tellement tléterminées, qu(î nous les confondons avec des paraboles dans la partie très-
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(IraQile cumule de l5-jS dessiuej par limiJ.
restreinte de leur course où nous pouvons les voir. Si, en entrant dans la sphère d'attraction du Soleil, elles possèdent des vitesses très-grandes, elles doivent décrire des hyperboles; si, au contraire, leur vitesse est assez fad^le à ce moment, elles doivent parcourir des paraboles ou desellipses très-allongées. Il faut observer que, si l'orbite d'une comète s'étendait jusqu'à ces régions de l'espace où l'attraction du Soleil est égalée par celle de quelque autre étoile, aussi rapprochée qu'on puisse la supposer, sa révolution aurait une durée d'au moins un million d'années! Il serait donc impossible de dis-
tinguer si son orbite est paraljolique ou elliptique. Cependant, une fois entrée dans le domaine du Soled, elle pourrait y être retenue par l'action perturbatrice des grandes planètes; leur attraction pourrait modifier complètement la forme et même la nature de sou orbite, et abréger la durée de sa révolution en lui faisant décrire une ellipse à courte période. C'est ce que AT. Le Verrier a démontré pour la comète dite de I^exell, pour celle de De \ ico et pour plusieurs autres.
La forme des comètes excite surtout l'étonnement du peuple et attire l'attention des savants. Leur apparition souvent soudaine n'est qu'un effet de la position de leur orbite par rapport à l'horizon; elles peuvent, à cause de la ra|)idité de leur mouvement, passer en très-peu de temps d'un hémisphère dans l'autre. Ainsi la comète du mois de juin i8(ji apparut en Europe d'une manière soudaine ; mais elle était visible depuis quelques semaines dans l'autre hémisphère. Celle de i843 sortit à l'improviste des rayons solaires; mais, peu de jours auparavant, on l'avait vue très-près de cet astre comme une flamme éclatante.
En géntral, lorsqu'une comète apparaît d'abord au fond de l'espace, se dirigeant vers le Soleil, elle ressemble à une faible nébuleuse ronde ou ovale. En a|)prochant du Soleil, elle parait grossir, et développe une partie intérieure })lus brillante, qu'on appelle le noyau. Ce noyau est entouré d'une atmosphère vaporeuse, ordinairement allongée et dissymétrique, dont le coté le plus étroit est tourné vers le Soleil. Telle est la forme définitive des petites comètes; mais, en s'approchant du périhélie, les plus grandes donnent naissance à des jets lumineux qui semblent s'élancer du noyau vers le Soleil, se recourbent ensuite pour former en arrière, à peu près à l'opposé du Soleil, une traînée lumineuse qu'on appelle la queue de la comète Le maximum d'éclat se présente quel-
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qucs jours après le périhélie; à partir de ce nioment, l'astre devient moins lumineux , les jets disparaissent , la queue se dissipe, et la eoniète reprend de nouveau l'aspect d'une simple nébulosité qu'elle présentait au commencement de son apparition. Telle est l'histoire de toutes les grandes comètes, celle de i858 [fig. 2G0 et2G2), celle de 18G1 [fi'g. 2G1, 2G3, 2G4) et celle de 18G2 {fig' 265). Nous donnons deux figures de cette dernière comme elle se présentait le 11 et le q3 août, en renvoyant poiu' les autres aux Mémoires de V Observatoire du Collège Romain, 1 8G3.
Arrivons maintenant à des particularités de la dernière importance. D'abord la densité des comètes est très-faible; même à travers les parties les plus brillantes, on peut facilement apercevoir des étoiles de if et de 10® grandeur. Le noyau lui-même n'est pas solide; il est, en général, composé d'une masse vaporeuse. En i8jG, nous avons vu une étoile de 8^ grandeur à travers le noyau de la comète de Biéla. En i8Gr, nous avons vu le noyau augmenter et diminuer avec une si prodigieuse rapidité qu'on ne pouvait nullement explicpier ces modifications par la variation de la distance. Sa figure constamment ronde [xo'w Jig. 2G3, 2G4) prouvait bien qu'il était translucide, car, dans les positions qu'il occupait, il aurait dû présenter des phases ; or on n'a jamais observé sûrement rien de semblable; les phases dont parlent quelques observateurs anciens ne sont cpie les jets lumineux dont nous avons parlé ])lus haut, qui constituent comme un éventail ressemblant à un croissant.
Les jets lumineux sont plus ou moins irréguliers; quelcjuefois même ils reparaissent périodiquement, comme on l'a remarcpié en 18G2 \\o\r fi g. 2G5); dans cette comète, un jet lumineux se formait au moment où le premier venait de disparaître, et, lorsque le second semblait épuisé, le premier
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reparaissait à son tour, (les jets, arrivés à une certaine élévation, se re])liaient en arrière et allaient former la queue ('). L'alternative de ces jets nous embarrassa dans les premiers jours, jusqu'à ce que leur jeu fût enfin compris. En j858 et en i8(ji, il y avait mi grand nombre de ces jets qui, arrivés à une certaine liauteiu', foiMuaient un balo ou un arc brillant se prolongeant en arrière jusque dans la ([ueue ( //g. 2G2- 26^ ). La lumière de ces astres, toujours ])àle et blafarde, pi'ouve qu'ils ne sont pas assez denses peur réflécbir la lumière comme les planètes.
Les dernières comètes ont été examinées au spectroscope, et elles ont donné un spectre discontinu : leur lumière se réduit eu général à trois bandes bleue, verte et jaune-rouge, sé])arées par des lacunes ou projetées sur un laible sj)ectre continu. Dans celle de Winnecke, juin i8()8, le maximum d'éclat se trouvait dans trois régions qui, d'après nos observations et celles de M. Tluggins, faites au même moment que les nôtres, coïncidaient avec les raies du carbone. Notre affirmation reposait sur de simples mesures micrométriques; M. Huggins est arrivé au même résultat par la superposition des spectres représentée dans \dj/g. 2G6 : toutes les comètes qui sont Aenues ajirès ont donné
(Irande ctmèle de 1861
(') Voir les Mémoires de l'Obsatatoirc du Co//t\^c Romain, iSG3.
ui) spcctiv |);iroil. La souK' (lifltM-cncc a c\c i\\\('. {«ailois, la haiulo la i)liis hiillantr riait la verte, et (l'autics fois la bleue, ce qui tenait a la nature du i;a/., (jui était du carbone com- Ijiné soit avec r()\\<j;ène, soit av«'c rii\di-o;j;ène.
La eomèle de Coggia, eu iS-Zi, avait un six-elre à iKUules
Fi(». '>()■!.
Ti'le de Is ronièle de 1358 observée par Bund.
dans la nébulosité, j)endant (|ue dans le no\au, plus dense et réfléchissant la lumière solaire, le spectn» était sensiblement continu. Comment ces combinaisons de carbone j)ourraientelles se trouver à l'état de vapeur dans les ( ométes? ^ous l'ignorons complètement, mais ce n'est pas une raison suffisante pour le nier, et ce qui est encore plus frappant, c'est que le spectre des comètes est parfaitement égal au spectre
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des gaz qui sont développés par la chaleur dans les aérolithes ('). Nous reviendrons sur ce point important. On a pensé que la discontinuité du spectre des comètes était un simple phénomène d'absorption, mais nous ne saurions l'admettre sans preuves directes, qui font encore défaut.
Les comètes, outre une lumière propre, émettent encore une lumière polarisée, surtout dans la chevelure, et le plan de polarisation passe par le Soleil. On peut comparer cette polarisation au phénomène qui a lieu lorsqu'un faisceau de rayons solaires pénètre dans une chambre obscure : les rayons se polarisent alors en se réfléchissant sur les nombreuses facettes des grains de poussière qui voltigent dans l'air; aussi a-t-on comparé les comètes à des amas de matière pondérable très-divisée. M. Tyndall a trouvé des gaz qui, étant amenés à un état d'extrême raréfaction, réfléchissent la lumière par une espèce de phosphorescence spéciale qui les rend lumineux et leur f^iit émettre de la lumière polarisée; mais il n'y a pas là une simple réflexion; y aurait-il un phénomène de fluorescence?
L'opinion la plus probable est que les comètes sont composées d'une multitude de particules solides flottant dans une atmosphère gazeuse ; il résulterait de là deux spectres : l'ini, composé de bandes, serait dû aux gaz qui, développés par la chaleur solaire, deviennent lumineux et donnent la lumière propre à leur nature; l'autre, continu, serait produit parla réflexion des particules solides. Cette hypothèse sera confirmée bientôt, quand nous aurons exposé les découvertes importantes faites sur les étoiles filantes.
Les comètes étant composées d'une matière très-raréfiée, gaz
(') W'rigut, American Journal of Science, septembre 1876.
on poussière cosmiqu(% il nCsl pas étonnant qu'on s'approchant du Soleil, en subissant l'action directe de ses rayons qui les pénètrent et les échauffent, elles se dilatent d'autant plus facilement que cette diffusion n'éprouve qu'une résistance Irès-faible de la part de la gravité. En effet, on a calculé que, à une très-petite distance de la surface cométaire, le novau exerce siu' les molécules de son atmosphère une attra( lion plus faible que celle du Soleil, de sorte que, dans Tintérieur même de la chevelure, la première de ces deux forces est négligeable par rapport à la seconde. C'ette expansion une fois produite par la chaleur, la masse doit donc se disperser dans l'espace, sans que l'attraction du novau soit capable de la ramener. C'est ce qu'on voyait dans la comète de i858, dont la qu(»ue laissait échapper des bandes lumineuses [fig. 2G0) ([ui s'ajoutaient à la queue parallèlement l'une après l'autre. Les particules ainsi séparées continuent leur marche comme des corps indépendants, et leur assemblage présente les formes que revêtent les queues et les aigrettes.
En effet, non-seulement la théorie prouve que cela doit arriver, mais l'observation le confirme, car on a vu des comètes se diviser en deux et chaque portion suivre sa route indépendamment de l'autre. Telle fut celle de Biéla, qui, en t846, nous présenta ce phénomène, qu'on avait déjà vu du temps de Kepler. On crut à quelque illusion pour les observations anciennes; mais, pour celle de iB/jG, le doute était impossible, car les astronomes purent en suivre les ])liases. I^lle parut d'abord avec deux noyaux; ])uis on vit les deux parties réunies par un filet faiblement lumineux, enfin elles se montrèrent complètement indépendantes. A l'apparition suivante, en i852, les deux corps étaient séparés et très-éloignés l'un de l'autre. En 1872, la comète n'a point reparu; mais la Terre, en traversant son orbite le 27 novembre, a été
Tèle lie la comi-le de ISi'l observée par l'Auleur le 3o juin. Fif;. oH'i.
Tèle de la comète de 1861, observée par l'Auteur le 1" juillet.
atteinte par la spleiulidc pluie (rctoilcs lilaiitcs dont nous parlerons plus loin.
Fif;. 363.
Comble II l'elSfî, observée le 22 cl le î! noùl
Fi". ■>Gr,.
Niipcire du carVone dans! huile doli
Ces astres errants ne présentent donc aucune fixité dans
leur forme. Quant à leur masse, il ne faudrait pas la croire complètement nulle. La comète de 18G1 avait une masse au moins égale à celle de 58 mètres cubes d'eau, et tout au plus équivalente à celle de l'atmosphère terrestre. Si une masse semblable venait à tomber tout entière sur une planète, elle ne laisserait pas que d'avoir quelque mauvaise influence ; mais, vu le volume considérable de la comète, la planète la traverserait facilement, et son influence ne pourrait jamais être trè^-grande; tout au plus verrait-on dans l'atmosphère une pluie de poussière ou d'étoiles filantes (').
Les astronomes se sont donné bien du mal pour tâcher d'expliquer la forme des comètes. Il est certain que ces formes jjizarres sont en partie l'effet de l'attraction combinée avec l'action de la chaleur solaire. Les figures qu'a présentées la comète II de 18G2 font voir cela d'une manière frappante. Les jets se succédaient tantôt sur un point, tantôt sur un autre, comme dans un corps en explosion sous l'action de la chaleur. La masse de la comète étant très-petite, il s'ensuit ([u'à une très-faible distance du noyau la force dominante est l'attraction du Soleil et non celle de la comète ellemême . La radiation solaire échauffe la masse, la dilate et emporte les molécules en dehors de la sphère attractive du novau , et alors elles deviennent libres et sont comme des masses distinctes et sans liaison entre elles, devant suivre leur route indépendamment de l'astre dont elles faisaient naguère partie. Or le calcul nous a])prend que les particules cpii sont poussées par la dilatation vers la partie extérieure transforment dans ce cas leur orbite parabolique en une orbite hvperbolique peu différente de la précédente ; celles qui
('} Nous ccrivi ms ces paroles en iS6i, et nous é'.ions loin de supposer qu'elles «lusseal être sitôt justifiées, comme elles l'ont été en 1S75.
S )nt poussées vers le Soleil la transformeront en une ellipse; la niasse se trouvera ainsi dispersée à l'intérieur beaueoup plus {|u'à l'extérieur, et par suite l'une des deux branches pourra rester visible pcMulant que l'autre j)ourra disparaître en raison même de son épanouissement. Cette dispersion esc une conséquene(^ de la belle théorie de ^I. Sehiaparelli sur les étoiles filantes; nous l'avons proposée dès 18G7 [*) et nous la regardons comme la j)1us simple et la plus naturelle de toutes les exp.lications qui ont été proposées. Pour comprendre comment se forment les queues multiples, il suffirait dt^ caleul(M' les différentes vitesses que la chaleur solaire peut imprimer à des substances de natiu'e différente. La comète II de 18G2, qui était fournie de plusieurs jets indépendants, avait aussi deux queues qui étaient produites par ces mêmes jets. Cette théorie peut également rendre compte des rebroussements qu'éprouvent les jets lumineux : il suffit pour cela d'admettre que ces lignes recourbées ne sont pas de véritables jets renversés, mais qu'elles résultent de l'assemblage de?» filets brillants de molécules abandonnées et lancées hors de la sphère du novau.
Nous ne prétendons pas cej)endaiit expliquer ainsi tous les ac( idents des formes cométaires : si ce princijie est vrai, il n'est |)eut-étr(> pas suffisant. Il est bien possible, je dirai même très-probable, que le Soleil agisse dans cette circonstance d'une manière inconnue ; il semble réellement exercer une action répulsive dont il est bien difficile :1e rendre compte, mais qui n'est pas sans exemple dans la nature. Si le Soleil agit à la manière des aimants, il peut, par une action dianiagnéti([ue, repousser |)lusieurs substances : c'est î.insi
( ' j \'oii' Ihilletliito nictcor. chl Os^erw dcl CoUrg'o Ronuiiio, p. lo.
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que la flamme d'une bougie et l'hydrogène pur sont repoussés dans le champ magnétique d'un fort aimant, et nous savons que les comètes contiennent des composés carbures et hydrogénés analogues à ceux de la flamme ; ils peuvent donc être vaporisés par le Soleil et repoussés. On a aussi invoqué la présence de l'éther, qui pourrait, en effet, agir d'une manière à nous inconnue sur cette masse échauffée et réduite à un état de division extrême, et nous sommes bien loin de connaître l'influence de ce milieu dans l'univers.
I.a conclusion générale de tous ces faits et phénomènes est que les comètes sont très -probablement de .simples ama.* d'une matière nébuleuse étrangère à celle qui a constitué notre système, et qui, entrés une fois dans les limites de l'attraction solaire, y sont retenus par l'action perturbatrice des planètes, jusqu'à ce que l'action diffusive de la chaleur solaire les ait peu à peu dispersés dans l'espace. Cette théorie recevra une confirmation frappante de ce que nous allons dire du phénomène des étoiles filantes, d'après les découvertes récentes.
§ H. — Les étoiles filantes.
Il n'y a pas un seul de nos lecteurs qui n'ait aperçu, par une belle soirée d'été, quelqu'un de ces brillants météores, f[ui s'allument instantanément dans le ciel, et semblent .se détacher de la voûte du firmament pour se précipiter vers la Terre, en laissant une traniée lumineuse qui s'évanouit bientôt. Ce phénomène, bien qu'il se présente à peu près toutes les nuits, prend cependant des proportions plus considérables à certains jours, dont le retour périodique a fortement attiré l'attention des savants, qui ont constaté les lois suivantes :
1° Les époques les plus remarquables sont la nuit du i o août
et le matin du i /j novembre (les dates fixes nous interdisent toute llii'orie (jui ehercherail à attiM!)uei" ce plieuomèue à une cause météorologi(jue. l/apparilion du mois d'août dure pliisicin'^ |ours, et elle a son maxinnnn le lo; colle de no\end)rv' n a lieu (|ue dans la matinée du il\. Dans cette dernière, les jnétéores ont été quelquefois si nombreux, qu'on les a comparés à des pluies de feu. Depuis i833, on a étudié les récits des anciens chroniqueurs, et l'Américain M. Newton a reconnu que les pluies de feu qui ont, à certaines époques, jeté l'épouvante parmi les populations, n'étaient autre chose que l'apparition des étoiles filantes de novembre. Cette apparition n'est pas également remarquable chaque année, mais son éclat varie périodiquement; le maximum revient à peu près tous les trente-trois ans; elle se renouvelle ensuite pendant plusieurs années, [)uis elle diminue graduellement, et enfin elle cesse de se faire remarquer pendant une longue période, pour se reproduire plus tard et repasser de nouveau par le maximum au bout de trente-trois ans. De plus, l'essaim d'astéroïdes du mois de novembre avant une faible épaisseur, la Terre ne met que quelques heures à le traverser; aussi le maximum n'est-il visible que dans quelques régions circonscrites qui \arient chaque année. L'apparition du mois d'août est plus constante, mais elle n'est jamais aussi brillante : elle est aussi sujette à des fluctuations sensibles d'intensité.
2" On a constaté que les trajectoires des différents météores divergent d'un même point du ciel qu'on appelle le point radiant. Cv point se trouve entre les constellations de Persée et de Cassiopée pour les météores du mois d'août, et j)our ceux de novembre il se trouve dans celle du Lion, tout près de l'étoile Ç. MAL (ireg, M. Herschel, Schiaparelli, Denza, ont déterminé un grand nombre d'autres points ra-
dianls pour les différentes époques de l'année. Il ne faut pas croire que toutes les étoiles fdantes partent, en réalité, du radiant, seulement leurs trajectoires prolongées se rencontrent toutes en ce même point ou cette région assez étroite, sauf un petit nombre qu'on désigne sous le nom d'étoiles sporadiques . Cette conv^ergence est un effet de perspective : les trajectoires véritables sont sensiblement parallèles, mais elles paraissent diverger d'après la même loi qui nous montre comme divergents les rayons du Soleil couchant qui passent entre les nuages.
3° Ces phénomènes sont certainement dus à l'inflammation de quelque matière combustil)le dans les régions supérieures de notre atmosphère. Dans l'apparition de novembre, on a souvent constaté que, là où les météores paraissent, il se forme de petits nuages qui persistent quelque temps après la disparition des météores et qui sont entraînés par les courants atmosphériques. Nous avons vu j^lus d'une fois ces nuages se dilater et prendre une forme contournée sous l'action des vents supérieurs. En réfléchissant sur le volume et sur la densité de ces nuages, nous pensons que leur masse ne peut pas être très-petite et que la matière qui les a produits en brûlant ne saurait être gazeuse ; si ces météores étaient gazeux et trèslégers, ils n'auraient pas la force de pénétrer si profondément dans notre atmosphère; ils se dispenseraient dans l'air avant de s'enflammer. On voit souvent une masse se diviser en deux ou trois parties, quelquefois davantage, chacune d'elles conservant une forme nettement définie : elles sont donc composées de substances compactes capables de voler en éclats pendant leur combustion.
On a fait en Allemagne et en Ani^leterre de nombreuses observations, afin de déterminer la hauteur à laquelle se produisent ces météores. Nous avons nous -même fait des ob-
servations semblables entre Rome et CivitaA'eccliia, stations distantes de 60 kilomètres et reliées par un fil télégraj)biqne. La plus grande hauteur observée est de 200 kilomètres, la plus i^etite est de 30. T.es plus beaux météores apparaissent à une hauteur comprise entre 90 et 100 kilomètres; ils s'éteignent à une hauteur comprise entre 3o et 5o kilomètres. Dans ce trajet, leur vitesse, tpii était au moins de 1 7 et quelquefois de 70 kdomètres par seconde, se trouve réduite à 1200 ou i5oo mètres. Il y a donc eu une grande quantité de force vive perdue en apparence: une partie de cette force vive a été employée à mettre l'air en mouvement, l'autre a été transformée en chaleur. Cette chaleur peut être très-considérable et capable de volatiliser le corps, surtout s'il est facilement combustible. Les météores de novembre ont une plus grande vitesse, et ils sont plus rouges . Le spectroscope nous y a montré les raies du sodium, du magnésium, du fer, ou du moins des raies très-voisines de celles de ces métaux, qui sont tous très-combustibles. Les météores du mois d'août sont moins rapides ; leur couleur n'est pas la même et semble indiquer une composition chimique différente.
4° Dans toutes les apparitions , on trouve une période diurne et une période annuelle. Dans la période diurne, le maximum a lieu de 3 heures à 6 heures du matin. La période annuelle consiste en ce que les météores sont plus nombreux dans la seconde partie de l'année que dans la première. D'après une théorie établie par ]NL Schiaparelli, ces deux circonstances remarquables dérivent de ce que la Terre rencontre les essaims de matière météorique plus directement le matin que le soir, et pendant le second semestre que pendant le premier. Nous pouvons, en effet, comparer la Terre passant à travers un essaim de ces corpuscules à un boulet de canon qui traverserait un essaim de moucherons ; il en rencontrera
un bien plus grand nombre dans sa partie antérieure, et laissera un véritable vide derrière lui. Et si le boulet tourne sur lui-même, comme la normale à la surface qui est dirigée dans le sens du mouvement varie d'une manière continuelle, les points situés en avant, et qui par là se trouvent plus exposés aux chocs, varieront de la même manière. Le nombre horaire des étoiles filantes dépendra donc du point vers lequel la Terre se dirige à chaque instant, par rapport à la verticale de l'observateur : il sera maximum lorsque ce point sera aussi voisin que possible du zénith. Tout ce que nous venons de dire suppose une distril^ution uniforme des corpuscules météoriques ; pour les étoiles svstématiques, il y aurait lieu d'introduire d'autres considérations. Les observations et le calcul confirment cette théorie; mais, comme le maximum a lieu à 6 heures, c'est-à-dire après le lever du Soleil en été, on ne j)eut pas l'observer exactement.
Si l'on voit des étoiles dans la partie de la Terre qui est opposée à celle où a lieu le maximum, c'est que leur vitesse est plus grande que celle du globe terrestre. Ainsi, dans la nuit du lo août, nous avons vu des bolides marcher très-lentement : ils provenaient d'une région du ciel opposée à la constellation de Cassiopée, où se trouve le point radiant. On avait déjà signalé ce mouvement rapide des météores, et, en partant des faits observés, M. Schiaparelli a prouvé que leur vitesse est environ une fois et demie (i,4i4) celle de la Terre. Cette vitesse suppose une orbite parabolique. Il en résulte un frottement et Tuie condensation considérables lorsque ces corps |)énètrent dans l'atmosphère : de là élévation de température, incandescence, volatilisation et combustion. Analv.sée au spectroscope, leur lumière accuse ordinairement la présence du magnésium, du sodium et du fer. Le calcul leur donne pour vitesse maximum 71''^'", 5, et pour minimum iG'''",5 par se-
conde. I,a moyenne de ces deux nombres diffère peu des vitesses qu'on a observées.
Les étoiles filantes sont donc de la même nature que les aérolillies; ceux-ci, étant composés d'une masse plus grande et plus compacte, ne brûlent pas complètement dans l'air; ils se fondent seulement et se vitrifient à la surface, tandis que les masses moins considérables des étoiles filantes sont complètement volatdisées. D'ailleurs, il parait constaté que la vitesse des étoiles filantes est plus grande que celle des aérolitlies, ce qui détermine un écliauffement plus considérable. En effet, d'après jM. Scbiaparelli, la vitesse relative des aérolithes est égale à la différence entre leur vitesse absolue et celle de la Terre, tandis que, pour les étoiles filantes, ce serait la somme des deux vitesses.
5** On a reconnu les mêmes substances dans les étoiles filantes et dans les météorites. L'une des plus récentes contenait du charbon, corps dont la présence, ainsi que nçus l'avons dit, a été reconnue dans les comètes. Les pierres météoriques se relient donc aux étoiles filantes ; il est certain que ce sont des masses étrangères au globe terrestre, et probablement aussi à notre système planétaire.
L'analyse chimique des gaz faite tout dernièrement au spectroscope par ]\L Wright a prouvé que, dans les aérolithes, on a les mêmes substances et les combinaisons hydrogénées que le spectroscope a constatées dans les comètes. Ce fait relie ensemble les comètes, les aérolithes et les étoiles filantes.
6° Il reste à expliquer comment et pourquoi ces apparitions reviennent périodiquement à des dates fixes, comment elles peuvent être visibles pendant plusieurs années et subir les intermittences que nous avons signalées.
Jusqu'à présent , les astronomes regardaient les étoiles
filantes comme ayant une origine planétaire ; on supposait qu'elles formaient des anneaux circulant autour du Soleil dans des orbites elliptiques presque circulaires, avec une vitesse comparable à celle de la Terre. Le professeur Scliiaparelli, frap^îé de leur vitesse, qui suppose une orbite parabolique, ainsi que nous l'avons fait remarquer, soupçonne qu'elles ont, aussi bien que les comètes, une origine étrangère à notre système. Exposons brièvement sa théorie.
Supposons une masse nébuleuse ou formée de corpuscules quelconques, située à la limite de la sphère d'action de notre Soleil, et qui, douée d'un faible mouvement relatif, commence à ressentir l'attraction solaire ; son volume étant trèsconsidérable, ses points sont situés à des distances très-différentes. De là il résulte que, lorsqu'elle commencera à tomber vers le Soleil, les points inégalement distants acquerront avec le temps des vitesses inégales. Malgré ces différences, le calcid prouve cjue les distances périhélies des différents corpuscides seront très-|)eu modifiées, et les orbites seront tellement semblables , que les molécules se suivront l'une l'autre, formant une espèce de chaîne ou de courant qui emploiera un temps extrêmement long à passer autoiu^ du Soleil. Une masse dont le tliamètre serait seulement égal à celui du Soleil emploierait plusieurs siècles à exécuter ce mouvement. Ce courant représentera phvsiquement et visiblement l'orbite des corpuscules météoriques, comme un jet d'eau représente la trajectoire parabolique de chaque molécule comme projectile isolé.
Si, dans son mouvement de translation, la Terre vient à rencontrer cette espèce de procession de coT'puscules , elle passera à travers, et un certain nombre d'entre eux la rencontreront, leur vitesse propre se combinant avec celle du globe terrestre. Si la chaîne est très-longue, la Terre la tra-
versera ainsi chaque année au même j)oint, rencontrant à chaque passage des corpuscules différents de ceux qui s'y trouvaiouit l'année précédente. Il est alors facile de calculer la position de ce courant, car sun rayon vecteiu' est donné par la distance qui existe entre la Terre et le Soleil au moment de la rencontre; la longitude de la Terre à la niéinc époque donne la longitude de l'un des nœuds, et, comme l'orbite est parabolique, on pourra en déterminer les éléments par les procédés qu'on em[)loie pour l'orbite des comètes.
M. Schiaparelli a fait ces calculs pour les deux courants d'août et de novembre, et, chose étonnante, il a trouvé que deux comètes très-connues ont des orbites coïncidant précisément avec cette chaîne de météores. La première est la grande comète II de 1862, qui passa au périhélie le 23 août de la même année, et dont la révolution est de cent trentedeux ans. Son orbite coïncide avec celle des météores du mois d'août. La seconde est celle de Tempel, qui parut en 1866, dont la période est de trente- trois ans, et qui fait partie des météores de novembre.
Cle résultat inattendu a jeté une grande lumière sur la nature non-seulement des aérolithes, mais des comètes ellesmêmes. On peut en conclure que ces astres ne sont que de grandes étoiles filantes, ou plutôt des amas de météores dérivés de masses nébuleuses étrangères à notre svstème planétaire; il est donc bien vrai, comme nous l'avions dit jadis, cpi'une comète, en rencontrant la Terre, produirait simplement l'aspect d'une pluie d'étoiles filantes.
On pouvait opposer à cette identité que l'analyse spectrale des comètes montre qu'elles sont formées, au moins en partie, de matière gazeuse, tandis que les étoiles filantes doivent être solides, mais le spectroscope même a résolu cette difficulté. En effet, outre que ces matières pierreuses peuvent
être envelopjjées par une atmosphère gazeuse et nébuleuse à laquelle on peut attribuer le spectre cométaire, l'analyse spectrale prouve que leur masse contient une grande quantité de gaz cométaires dans leurs pores, gaz qui se développent par la simple application de la chaleur même très-modérée. Enfin on a constaté que plusieurs météorites contenaient du charbon, comme celle du Cap et celle d'Orgueil. Or cette substance a pu se vaporiser lors du passage de la comète au périhélie et donner le spectre observé. La nudtitude des noyaux dans certaines comètes est encore favorable à cette hypothèse. Telle était celle découverte par nous dans la constellation du Lièvre, en i853, celle observée par Tlevelius et plusieurs autres.
M. Stanislas Meunier, en analysant un grand nombre de météorites, a trouvé que leur constitution chimique était parfaitement analogue à celle de certaines roches volcaniques terrestres, à cela près qu'il y manquait l'eau ou l'élément d'hydratation. Ce résultat est très-intéressant, en ce qu'il prouv(> des conditions de formation diflérentes de celles des matériaux terrestres. En déshydratant nos minéraux volcaniques, on obtient des combinaisons météoriques. Le charbon rencontré dans ces météorites est aussi dans des conditions j)hysiques ])articulières
Les courants de matières météoriques peuvent d'adleurs élre discontinus, ou embrasser un arc limité; ainsi s'expliqueraient facilement les interruptions qui caractérisent certaines apparitions, celle de novembre par exemple. Des courants étrangers, une fois introduits dans notre système solaire, pourraient bien y être retenus par l'action perturbatrice des planètes, qui leur ferait alors parcourir une courbe fermée; ainsi s'expliqueraient les apparitions qui se renouvellent régulièrement chaque année.
Pour qu'un de ces corpuscules météoriques produise une étoile filante, il n'est pas nécessaire que sa masse soit trèsgrande : on calcule que i gramme de matière combustible est plus que suffisant. Cependant un grand nombre d'étoiles filantes doivent avoir une masse considérable, car leurs traînées laissent parfois des nuages d'une grande étendue; par conséquent, la masse qui constitue une comète serait beaucoup plus considérable. Dans le cas des comètes à noyau multiple, il pourrait bien se faire que chaque noyau fût capable de produire une ou plusieurs étodes filantes Le volume des comètes est quelquefois si vaste, que la Terre , en les traversant, ne ferait dans leur masse qu'une mince trouée.
La théorie de Schiaparelli explique encore quelques phénomènes curieux signalés dans les annales de la Science, par exemple certaines traînées lumineuses vues pendant une nuit seulement, et qui ont passé de l'orient à l'occident, ainsi que des lueurs extraordinaires, ressemblant à des comètes, mais n'ayant qu'une faible durée. Ce n'étaient que de petites comètes ou de grandes étoiles filantes passant très-près de la Terre, sans pénétrer dans son atmosphère, et, par conséquent, sans s'v enflammer. (Voir sur ces questions les Mémoires de M. Schiaparelli dans le Bulletin météorologique du Collège Romain, 1866.)
On pourrait se demander si les aérolithes eux-mêmes ne sont pas des assemblages d'étoiles filantes. La constitution de certaines pierres météoriques parait favorable à cette hypothèse, car elles présentent ordinairement une réunion de plusieurs petits noyaux de métal pur (mélange de fer et de niclœl), entourés d'autres matériaux oxydés. Chaque grain pèse moins de i gramme, et aurait pu composer une étoile filante. Cependant il serait difficile d'admettre la même hypo-
thèse pour les masses météoriques de fer presque pur ou de fer oxydé, qui renferment dans leurs pores de riivdrogène condensé. On voit là une preuve de la haute température à laquelle ces masses ont été portées; il est probable qu'elles ont fait partie de corps plus considérables et que ce sont, en un mot, des fragments de petites planètes. Cette opinion est rendue probable par la grande ressemblance des pierres météoriques, dont 80 pour 100 ont une structure semblable, étant formées de petits grains de fer chromé, enseveli dans une gangue d'olivine ou de composés silicates déshydratés.
On conçoit facilement que la même masse puisse, suivant les circonstances, produire une étoile filante ou un aérolithe. Si son mouvement est dirigé en sens opposé à celui de la Terre, la vitesse relative, égale à la somme des deux autres, sera de 70 kilomètres environ, et la résistance de 1 air produira un grand dégagement de chaleur. Si la même masse tombe sur la Terre en marchant dans le même sens qu'elle, la vitesse relative sera la différence des deux vitesses absolues, et elle sera beaucoup plus petite, 16 kilomètres au plus, et, la chal(Hn' développée étant moins considérable, la combustion pourra n'être pas complète. Cette opinion est confirmée par la direction suivant laquelle tombent généralement les aérolit lies.
Outre les deux comètes indiquées ci-dessus, on en a trouvé quelques autres dont les orbites coïnci<lent avec des courants de météores signalés par les astronomes : par exemple la comète de Biéla accompagne les météores du 20 avril. Ou attendait le retour de cette comète en octobre 1872: elle ne jîarut pas; mais la Terre devait traverser le nœud de son orbite le 27 novembre de la même année. Ce jour-là eut lieu la fameuse pluie d'étoiles filantes dont nous avons parlé. Il résulte de là que, si nous n'avons pas rencontré la tête de
l;i comète en retard, noîis avons au moins traversé le courant qui lui fait suite. M. Klinkerfues, supposant que nous avions traversé la tête, télégraphia à Madras, à M, Pogson, pour l'engager à observer la comète que nous venions de rencontrer, en lui indiquant la place où il la trouverait. M. Pogson découvrit réellement une comète à la place indiquée; malheureusement il ne put faire que deux observations, tandis que, pour constater l'indépendance de la comète et établir par là l'identité avec celle de Biéla, il en fallait trois. Cependant, si la coïncidence ne se rapporte pas à la comète de ])iéla, il faut dire que le hasard a été assez curieux. Aussi plusieurs savants considèrent comme démontré que la Terre a réellement traversé la tête de la comète.
jMais il ne faut pas se flatter de trouver une comète pour chaque apparition d'étoiles filantes. Les perturbations des grosses planètes sont très-considérables sur des corps aussi légers, et, depuis tant de siècles que les courants météoriques sont entrés dans notre système solaire, elles ont dû en modifier l'état primitif.
Nous nous trouvons ici en présence d'une nouvelle confirmation de la théorie nébulaire des systèmes solaires, et, si quelqu'un regardait comme gratuite l'hypothèse de masses si considérables mettant plusieurs siècles à passer près de nous, nous lui répondrions qu'il v a dans les vastes espaces du ciel des nébuleuses dont l'étendue est plusieurs millions de fois plus grande que celle de notre svstème planétaire tout entier. Il n'y a donc aucune difficulté à concevoir que ces masses de matière cosmique circulent autour du Soleil pendant un temps extrêmement long. Pour nous faire une idée du nombre des météores, remarquons que chaque observateur, de la station qu'il occupe, ne peut voir que ceux qui tombent sur une partie très-limitée du globe. Cet espace serait représenté par
une pièce de i franc sur un globe ayant i mètre de diamètre. Et cependant, dans les nuits du lo août et du i3 novembre, on en compte plusieurs centaines en une heure à chaque station. Dans la nuit du i-j novembre 1872, en certaines parties du ciel, les étincelles tombantes étaient si petites et si épaisses qu'elles paraissaient des flocons de neige, de sorte qu'on ne les regardait pas sans une certaine frayeur, en considérant les conséquences qu'elles auraient pu avoir pour notre existence si l'atmosphère n'avait pas été là pour nous protéger.
La conclusion est que, outre les corps de dimensions plus considérables, l'espace planétaire est sillonné par une multitude de corps très-petits qui, tantôt isolés, tantôt en essaims, traversent l'espace dans toutes les directions. De plus, le Soleil a sur ces corps une action toute particulière, que nous ne connaissons pas assez et qui semble dépendre de sa force calorifique ou magnétique.
§ 111. — ÎM lumière zodiacale.
On nomma lumière zodiacale une faible lueur ayant la forme d'un fer de lance, que l'on aperçoit le long du zodiaque, lorsque le temps est pur, le soir, à la fin du crépuscule, et le matin avant l'aurore [fig- 267). Dans les régions méridionales, cette lumière s'élève quelquefois jusqu'à une grande hauteur, mais elle atteint rarement le zénith. Son intensité et son étendue sont loin d'être constantes : elle parait plus vive au couchant entre février et mars, à l'orient entre septembre et octobre. A l'équateur, on la voit toute l'année, elle y atteint une vivacité dont nous n'avons pas l'idée et traverse quelquefois tout le ciel. Les variations annuelles qu't^lle éprouve sous
nos latitudes dôpcndent évidemment de la jiosition de l'éclipli([ue j)ar rapport à l'horizon. Plusieurs observateurs affirment que, même à minuit, ils la voient encore dans la partie du ciel qui est opposée au Soleil; M. Ileis nous en a doiuié l'assurance. Nous n'avons jamais été dans des conditions fa-
\ oraljles pour faire cette observation, car l'éclairage au gaz de la ville de Rome la rend extrêmement difficile.
Cette lumière est dépendante du Soleil ; elle le précède et le suit constamment. Elle enveloppe les orbites de iNIercure et de Vénus; elle enveloppe aussi la Terre, si l'on doit ajouter foi aux observations d'après lesquelles elle dépasse le zénith. Même chez nous, il n'est j)as rare que le .sommet s'éloigne à j)lus de 90 degrés du Soleil. Sa forme n'est que la figure d'un ellipsoïde très-aplati, vu par sa tranche. Cet elli])soïde cepen-
(laiit n'est pas régulier, car il présente souvent la forme d'une corne recourbée au sommet, et n'a pas la même dimension dans les deux directions diamétrales, car, lorsqu'il est Ion» le soir, il est court le matin, et vice versa. Ainsi il parait avoir trois axes inégaux. Selon ~S{. Houzeau, le plan principal de l'ellipsoïde ne coïncide pas avec l'équateur solaire, mais plutôt avec l'écliptique.
On a beaucoup discuté sur l'origine de cette lumière. L'opinion la plus accréditée veut qu'elle soit une continuation de l'atmosphère solaire; mais sa matière doit être dans un état de raréfaction extrême, car, malgré son épaisseur de prés de loo millions de lieues, elle est assez transparente pour nous laisser voir de très-petites étoiles, et elle ne j)roduit pas de résistance sensible au mouvement de'N'énuset de Mercure.
Dans cette hypothèse, ce serait une continuation de l'atmosphère qui, pendant les éclipses, donne lieu au phénomène de la couronne. Mais pourquoi ne la voit-on pas pendant les éclipses? On peut repondre que, la lumière atmosphérique avant alors un éclat supérieur à celui de la [)leine Lune, la lumière zodiacale doit être complètement effacée par elle. Quelques savants, tout récemment, y ont voulu reconnaître un phénomène terrestre, mais à tort selon nous : leurs observations incomplètes ou incertaines ne nous ont pas con- ^aincu. La plupart des savants pensent que ce phénomène est dû à une matière météorique, étoiles filantes et matière cométaire, qui se dirige vers le Soleil. Nous avons vu, en effet, que la matière des comètes se disperse lentement dans Te-space, et elle doit sans doute .se diriger peu à peu vers le centre général d'attraction. ;^L Roche la croit un reste de la nébuleuse primitive. En tous cas, il est sur quelle s'étend jusqu'au corps .solaire.
Nous pouvons appuyer cette conclusion par un fait auquel les astronomes n'ont pas prêté assez d'attention. On sait que la comète de i843, au mois de mars, passa trèsprès du corps solaire, jusqu'à se trouver plongée dans son atmosphère : or, le jour où la comète parut, à coté de l'immense queue brillait la lumière zodiacale d'un éclat extraordinaire et d'une couleur décidément rouge. ISous la vîmes à Loreto, <^t M. Cooper à Nice, d'une intensité frappante. Cet éclat venait sans doute de l'agitation causée dans l'atmosphère solaire par cet hôte étranger. Cela prouverait donc que cette lumière n'est que l'atmosphère solaire, et non pas un anneau détaché, comme on l'a quelquefois supposé. Mairan, au siècle dernier, crovait que l'atmosphère du Soleil, se mêlant à celle de la Terre, produisait la lumière zodiacale et les aurores boréales; mais on ne peut plus soutenir cette théorie, car on sait maintenant que les aurores boréales sont des phénomènes électriques, qui s'accomplissent dans l'atmosphère terrestre, et qui au nord descendent très-bas, jusqu'à s'interposer entre l'observateiu' et les montagnes et à subir l'influence du vent (Parent, Voyage au Pôle, Struve et d'autres).
Il y aurait cependant lieu de voir si la lumière zodiacale n'a pas de relations avec le magnétisme terrestre ou avec la période décennale des taches solaires. Si le Soleil exerçait une action immédiate et assez considérable sur ce phrnomène, on aurait une donnée précieuse pour le relier au\ phénomènes magnétiques qui s'accomplissent dans les espaces célestes. Mais il ne parait pas qu'on ait, jusqu'à présent, rien constaté qui justifie ce rapprochement ;^11eis).
On a annoncé que cette lumière avait le spectre de l'aurore boréale, et que la deuxième raie de la couronne solaire était II. 28
identique à cette même raie ; mais les observations de Piazzi Smyth, à Palerme, les nôtres à Kome et celles de Arcimis à Cadix prouvent que le spectre de la lumière zodiacale n'est pas formé de raies monochromatiques dans le sens rigoureux du mot. Il est constitué par une bande vert bleu, notablement diffuse, et seulement un peu plus tranchée du coté moins réfrangible et n'a aucune relation ni avec celui de l'aurore boréale ni avec la raie i474 de Rirchhoff. Il est semblable à toutes les lumières bleuâtres et faibles comme celle des animaux phosphorescents. Celles-ci, renforcées et analysées avec attention, donnent des teintes plates et un spectre continu; mais, comme nous ne pouvons renforcer la lumière zodiacale, nous ne pouvons rien dire de plus. Ce qui est certain, c'est que la bande de son spectre ne peut nullement se confondre avec la raie de l'aurore boréale, et peut-être M. Respighi et M. Angstnim ont-ils été trompés par une aurore diffuse qui accompagnait la lumière zodiacale. Il sera désormais intéressant d'étudier si cette lumière devient plus vive aux époques des éruptions solaires et de grande activité. M. Tacchini le croit, mais cela demande confirmation.
Voilà donc un champ de recherches assez vaste, et nous ne l 'épuiserons qu'après de longues et patientes observations. Ces travaux n'offrent pas de difficultés sérieuses, mais ils demandent de l'attention et de la persévérance.
Pour conclure, nous voyons que la formation de notre système solaire est liée à l'état actuel du Soleil, que les planètes faisaient autrefois partie de la même masse nébuleuse, que les comètes sont des hôtes étrangers à cette formation, et qu'elles constituent une même famille avec les bolides ou étoiles filantes. Toutes les parties de notre monde planétaire auraient donc une origine commune, elle système tout entier
serait en coininuiiicatioii avec les systèmes étrangers par T intermédiaire des comètes et des étoiles filantes.
Nous aurions ])i(ii des choses à ajouter sur ce sujet important, si nous ne craignions pa > de sortir de notre cadre; contentons-nous de renvoyer encore une fois à notre Tableau du système solaire, ainsi qu'aux Mémoires si remarquables de M. Scliiaparelli.
CHAPITRE UNIQUE
§ 1. — Rapports de notre Soleil avec les étoiles.
Le Soleil qui nous éclaire n'est qu'une des nombreuses étoiles qui peuplent les espaces célestes, n'ayant rien qui le distingue de ces astres, si ce n'est la distance, relativement insignifiante, qui nous sépare de lui. S'il se trouvait transporté à la distance des étoiles les plus voisines de nous, c'est à peine si nous pourrions, à l'œil nu, l'apercevoir comme une étoile de 5^ ou G^ grandeur; son diamètre serait tout à fait insensible, car de JNeptune déjà il ne sous-tend qu'un angle de 64 secondes, et les étoiles les plus voisines de nous sont à des distances infiniment plus grandes. Même en supposant leur parallaxe annuelle égale à i seconde, leur distance serait au moins égale à 206 263 fois le demi-grand axe de l'orbite terrestre; mais elle est en réalité beaucoup plus considérable, puisque les parallaxes annuelles les mieux conluies n'atteignent pas i seconde. Et cependant, à la distance supposée, la lumière emploierait trois ans quatre-vingt-trois jours à nous arriver. Elle emploie dix ans à franchir l'espace qui nous sépare de l'étoile Gi du Cvgne, dont la pa-
rallaxe est o".3\ d'après Bessel (o",52 d'après Auwers), tan- M
dis que, pour arriver du Soleil à la Terre, il lui suffit d'un m
demi-quart d'heure (8'" 17*).
Ces éléments peuvent donner une idée de l'immensité de l'espace sidéral, et montrer comment les astres sont assez éloignés les uns des autres pour que les différents systèmes soient indépendants dans leur action. L'étode qu'on regarde comme la plus voisine de nous ne saurait agir d'une manière appréciable sur la planète la plus reculée du centre d'action, c'est-à-dire sur Neptune, car elle en est -ySoo fois plus éloignée que le Soleil, et comme l'action varie en raison inverse du carré de la distance, en supposant que les deux centres d'attraction aient des masses égales, l'étoile agira sur Neptune avec une force 60 millions de fois plus faible que celle du Soleil. Jusqu'à présent l'étoile qu'on regarde comme étant la plus voisine de notre svstème est a du Centaure, étoile double de riiémisphère austral, dont la parallaxe serait o", 88 ('), et la distance 234000 fois la distance de la Terre au Soleil, et 7800 fois celle de Neptune.
Les étoiles qu'on appelle communément yZare^ ne sont pas absolument immobiles. Les observations ont prouvé qu'elles possèdent toutes des mouvements propres, toujours très-petits à nos veux, mais très-sensibles pour les astronomes; d en est qui décrivent des arcs de plusieurs secondes dans une année, et d'autres c[ui se transportent de quelques secondes seulement en un siècle, et cependant il n'en faudrait pas davantage pour changer avec le temps la face du ciel et la forme actuelle des constellations. Ces mouvements sont composés : 1*^ du mouvement particulier de chaque étoile;
(') Ce nombre est déduit des obsci valions de IMaclcar, Mœsta et de quelques au 1res astronomes.
2" d'un mouvement systématique étranger qui s'explique parfaitement en supposant que notre Soleil, avec son cortège de planètes et de satellites est animé d'une translation qui l'emporte vers un point de la constellation d'Hercule ayant pour ascension droite 25(f 3o' et pour déclinaison au nord 32 degrés environ. Ce mouvement est sans doute curviligne, mais il nous est impossible d'en constater la courbure, d'étudier la trajectoire qu'il décrit et de déterminer le centre où réside la force à laquelle est du ce mouvement. Les astronomes, jusqu'à ces derniers temps, n'avaient, pour mesurer ces déplacements, que les mouvements propres, qui ne permettaient de tiéterminer que le transport latéral des étoiles. A présent le spectroscope leur fournit un moyen direct d'apprécier aussi la variation de distance. Nous avons déjà dit (^page 12 1; comment, par le déplacement des raies spectrales, on a réussi à reconnaître si les matières éruptives du Soleil sont lancées vers l'observateur ou en sens opposé. M. Doppler, en i S/j i , essaya d'appliquer ce principe au mouvement des étoiles en faisant observer que le changement des couleurs des étoiles pouvait être un critérium pour juger de leur translation dans l'espace. En effet, si l'étoile se dirigeait vers l'observateur, toutes les ondes subissant un raccourcissement relatif, la couleur devait marcher vers le violet ; au contraire, si l'étoile s'éloignait, elle devait tourner au rouge. Cependant ce raisonnement supposait tacitement qu'au delà du rouge et du violet il n'y avait pas d'autres ondes qui pouvaient prendre la place de celles qui devenaient insaisissables par suite tlu mouvement. Or, comme ces ondes existent, l'idée de Doppler n'admettait pas cette application. Nous en fimes la remarque en i865, tout en faisant voir que, si au lieu des couleurs on fixait les raies de Fraunhofer, rapportées aux sources de lumière terrestres, on
pouvait tirer du même principe des résultats rigoureux et constater le mouvement propre de l'étoile dans le sens du rayon visuel {voir les Comptes rendus, t. LXIII, p. 623). Ce principe a été cependant depuis mis en doute par des autorités compétentes, de sorte cpie la solution de la question est encore incertaine, - . " '
Nous essayâmes cette méthode sur plusieurs étoiles, mais la faiblesse de nos instruments ne nous permit pas d'obtenir un résultat définitif. ]M. lluggins attacpia ensuite le problème avec des moyens plus puissants, et par le déplacement des raies des étoiles par rapport aux mêmes raies des substances terrestres, il ciut constater une vitesse de translation dans plusieurs étoiles. Dernièrement il s'est occupé de nouveau de ce problème, ainsi que M. Yogel et les astronomes de Greenwich. On a trouvé qu'un certain nombre d'étoiles, entre autres Sirius, s'éloignent avec une vitesse de 3o ou 4o kilomètres par seconde, tandis que d'autres, comme Arcturus et Véga, se rapprochent de nous. Quoique ces conchisions ne soient pas encore définitives, nous croyons devoir les rappeler pour faire voir quelle source intarissal)le de découvertes est le spectroscope pour l'Astronomie.
Dans certains groupes d'étoiles déjà indiquées par nous comme très-remarquables par l'analogie de leur spectre et par la région compacte cpi'elles occupent, comme celle de la Grande Ourse, etc., on a reconnu un mouvement semblable et dans la même direction, ce qui fait soupçonner qu'elles forment un même système.
Il semble au premier abord que les grandes étoiles soient distribuées sur la voûte céleste au hasard et sans aucune loi ; cependant ini examen attentif montre assez facilement qu'elles occupent luie zone traversée en son milieu par un grand cercle ayant l'un de ses pôles près de l'étoile Fomalhaut
du Poisson austral. On peut s'en convaincre en disposant un globe céleste de manière que cette étoile corresponde au zénith; l'horizon passera alors par les Ilyades, par la ceinture d'Orion, entre Sirius et Canopus ; il divisera en deux la Croix du Sud, passeraprèsdes luisantes du Centaure et par le corps du Scorpion. En montant dans riiémisplière boréal, au-dessus de l'écliptique, ce cercle passera entre les luisantes du Serpentaire, traversera In constellation de la Lyre en touchant presque Véga; puis, après avoir passé par Cassiopée et tout près de a de Persée, il laissera la C^hèvre à une petite distance. H traverse la constellation d'Iïercule tout près du point vers lequel notre Soleil est emporté avec son cortège de planètes. Ce grand cercle coupe l'équateur par V'A^'" d'ascension droite, dans la constellation du Taureau ])rès d'Aldébaran, et dans le Scorpion près d'Antarès, par iG''4^"'- Cette zone contient presque toutes les étoiles des quatre premières grandeurs. Elle ne coïncide pas avec la voie lactée, mais elle en est très-voisine; elle suit même pendant quelque temps la bifurcation, c'est-à-dire cette branche divergente qui se dirige vers le Scorpion.
Quoiqu'il soit absurde de prétendre fixer le centre de l'univers, nous devons cependant rechercher quels sont les rapports qui existent entre notre Soleil et les nombreux soleils ([i;i l)rillent à de si grandes distances. Nous analyserons donc brièvement ce qui concerne les étoiles, leur composition et leurs svstèmes, afin de nous éclairer de plus en plus sur la constitution de notre Soleil et sur la position qu'il occupe dans l'univers. Nous étudierons également ces masses de matière cosmique, ces nébuleuses qui sont des mondes en voie de foi-mation, et qui passent actuellement par les mêmes phases que notre Soleil a parcourues autrefois.
§ TT. — Rapports de composition entre les Soleils. ■ - Spectres stellaires.
L'analyse spectrale peut nous faire connaître la composition chimique d'un corps de deux manières, comme nous l'avons dit en parlant du Soleil : d'abord par les rayons qu'il émet directement, en second lieu par l'absorption qu'il produit sur les ondes lumineuses. On emploie ces deux procédés dans l'étude du ciel : le second s'applique à la plupart des étoiles; le premier aux nébuleuses et à un petit nombre d'étoiles. Entrons dans quelques détails historiques sur un sujet de si grande importance.
Le premier qui s'occupa des spectres stellaires fut Fraunhofer, qui, ayant appliqué im prisme d'un angle de 3'y°4' devant l'objectif de son chercheur de comètes de 4 pouces d'ouverture et une lentille cylindrique pour élargir le spectre linéaire des étoiles, examina Sirius, Bételgeuse, Arcturus et les autres étoiles principales, en remarquant que leurs spectres étaient différents en général de celui du Soleil, tandis que la Lune, Vénus et les autres planètes donnaient seulement le spectre solaire. La mort empêcha Fraunhofer d'aller plus loin dans cette voie.
M. Lamont, en possession des instrimients de Fraunhofer, répéta et confirma ces recherches en i838, mais ne put les étendre par défaut de lumière dans l'appareil. Il songea cependant à étudier les spectres stellaires en plaçant un prisme ordinaire près de l'oculaire ; mais les images obtenues ainsi ne sont pas assez précises, car la nappe focale qui se développe par l'intervention du prisme tombe ordinairement dans les cercles de diffraction de l'image focale. INL Lamont attribua le mauvais résultat aux conditions atmosphériques.
De plus, les lignes sont courbes, et le foyer est trop variable d'une ligne à l'autre. T/expérieuec de AT. T.aïuont resta donc stérile.
En i855, avec un tbéodolitc garni d'ini prisme, nous répétâmes ces observations, et un petit prisme adapté au grand réfracteur de Merz nous fournit un spectre si beau deSirius, qu'il nous donna envie de poursuivre ces recliercbes. Mais d'autres occupations nous en empêchèrent.
En 1860, M. Donati, de Florence, reprit ces études, en employant une large lentille collectrice et un spectroscope ordinaire à prisme simple angulaire, où à la fente il avait sub.stitué une lentille cylindrique. Tl publia en i8()2 la description de plusieurs spectres; mais, à cause du défaut de lumière et de précision dans l'appareil, il ne put faire avancer beaucoup cette branche.
• Toutefois ces recherches enrichirent la Science d'abcrd du spectroscope composé appliqué aux lunettes, ensuite du prisme à vision directe, inventé par Amici, de Modène, qui a été Tuie ressource si précieuse pour ces sortes de travaux.
En 1 862, M. Hoffmann inventa son spectroscope de poche, et nous lui en finies une demande avec l'intention de l'employer dans les recherches stellaires ; pendant que nous attendions l'instrument, M. Janssen en ayant porté iui à Rome, nous l'appliquâmes à notre réfracteur de ]Merz, faisant ainsi les premières recherches avec le savant français, et reconnaissant le sodium dans Bételgeuse. Nous continuâmes ensuite seul ces recherches, qui ont été publiées en i8(33.
Dans le Bull, météor. du Collège Romain (i863, p. 12G), nous donnâmes les premiers aperçus d'une distinction entre les spectres des étoiles blanches et des étoiles colorées, en nous fondant sur les caractères spectraux et non sur les couleurs naturelles ordinaires. Nous modifiâmes successivement
notre instrument, et d'abord nous supprimâmes la fente comme inutile, en employant une lentille cylindrique qui donnait une imaije linéaire de l'étoile. Ainsi nous construisîmes l'appareil (Jig. 2G8), et nous publiâmes les spectres de a d'Orion et a du Taureau, puis de a du Scorpion à une grande échelle. Ensuite nous inventâmes notre spectroscope simplifié /fg- 269).
Dans le même temps, M. Iluggins aborda en Angleterre, avec M. Miller, l'étude des spectres des étoiles et des nébuleuses, constatant la présence de plusieurs autres raies métalliques outre le sodium, et publia les deux spectres de «du Taureau et de Bételgeuse ; ce dernier présentait quelques différences avec notre dessin, que l'on ;ittribua d'abord à une variabilité, mais dont l'origine a été trouvée plus tard dans une méprise commise par le savant anglais dans l'ordre des positions des bandes.
Le spectroscope simplifié de \i\Jig. 269 donne beaucoup de lumière et une grande précision d'image. Il ne permet pas, il est vrai, de mesures absolues, ni de comparaison avec les raies des gaz; mais nous réussîmes à obtenir une précision suffisante pour les mesures relatives en profitant de l'image directe de l'étoile vue au-des.sus du prisme ensemble avec son image spectrale. Après avoir fixé prir le spectroscope ordinair(^ la position absolue de plusieurs raies dans les étoiles principales, il était facile ainsi d'examiner les étoiles plus petites, et nous pûmes descendre jusqu'à des étoiles de 9*' grandeur. Dans un catalogue assez étendu des étoiles jusqu'à la 5^ grandeur, publié en 1866, nous confirmâmes la différence des trois types principaux d'étoiles, et l'année suivante nous reconnûmes le (piatiième type.
On a attribué cette découNcrte des types à M. Rutlierfurd ; mais si ce savant a reconnu indépendamment la diversité
des spectres (^cbose déjà vue par Fraunhofer), il n'a j)as établi les types d'après les caractères propres des spectres, mais seulement d'après les couleurs naturelles, ce qui est bien différent. De plus, pour établir ces types, c'est-à-dire faire voir que toutes les étoiles étaient réductibles à ces types, il fallait faire une revue complète des étoiles, et c'est ce que 31. Rutberfurd n'a pas fait, mais ce qui a été exécuté par nous. La découverte des types en ce sens nous appartient exclusivement. Elle a été acceptée par les astronomes, et jM. d'Arrest a étendu et continué notre travail. ^Malbeureusement les publications italiennes sont très-peu connues à l'étranger, et il se peut bien que les savants aient ignoré nos travaux (' ).
Enfin, après avoir épuisé ces métbodes, et vovant que le champ présentait encore des merveilles à examiner, nous essayâmes la méthode de Fraunhofer, mais d'une manière différente, en employant un prisme d'un petit angle réfringent du diamètre de 6 pouces, que nous avons appliqué successivement à l'objectif de notre grand équatorial de ]Merz, et à la lunette de G pouces de Cauchoix. Les résultats obtenus sont tout ce qu'on pouvait espérer avec un objectif de {) pouces seulement Plusieurs autres savants ont plus tard pu disposer de forces plus considérables; jNL Rutberfurd, ]\L Iluggins, ]NL Yogel et 3L d'Arrest ont employé des instruments plus puissants et ont réussi à voir des détails intéressants, dont nous profiterons dans ce Chapitre.
Passons maintenant à la description des instruments, omettant toutes les dispositions qui sont identiques à celles du spectroscope solaire. Dans \^/ig. :^C8, AIN est le tube prin-
(') Nous insistons sur ce point, car .M. Schellen, clans la traduction allemande de notre Ouvrage, a arbitrairement attribué la découverte des types à M. Rutlierlurd.
ripai qu'on visse à la lunette par un écrou G. En E est une lentille cylindrique qui produit une image linéaire de
l'étoile au foyer S des deux lentilles KR qui constituent le collimateur. QO est la lunette analysatrice et/?, q, />',.. le
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jirisme intermédiaire à vision directe. La petite lunette porte un micromètre à pointes et est mobile sur un secteur CB
pour examiner les différentes parties du spectre. Cet instrument donne beaucoup plus de lumière que celui à fente, et peut être employé même avec la fente pour les comparaisons de spectres métalliques et gazeux, en plaçant la fente exactement à la place focale de la lentille cylindrique.
Cependant il absorbe beaucoup de lumière, et c'est pour éviter cet inconvénient que nous imaginâmes l'appareil de la fig. 2G9. Il se compose d'un prisme à vision directe PP' [Jîg- 269), derrière lequel est une lentille cylindrique achromatique C qui forme une image linéaire de l'étoile. On regarde cette image avec un oculaire ordinaire O formé d'une double lentille sphérique, ou mieux d'une double lentille cylindrique dont l'axe est perpendiculaire au plan de dispersion. On conserve ainsi une grande intensité lumineuse, et avec une lunette de 25 centimètres d'ouverture nous avons pu obtenir des spectres très-sensibles des étoiles de 7*^ et même de S*' grandeur. Les étoiles des premières grandeurs donnent des spectres extrêmement brillants qui permettent de dessiner facilement leurs raies, et d'en mesurer la position avec exactitude. Faisons remarquer en passant qu'on peut parfaitement employer un prisme ordinaire à la place du prisme à vision directe, comme fit ^I. Lamont, mais alors on rencontre les inconvénients mentionnés ci-dessus.
Mais l'appareil le plus propre à ces recherches est certainement le prisme angulaire d'un faible angle réfringent, que l'on place avant l'objectif, revenant ainsi à l'idée originale de Fraunhofer. Le défaut de son appareil était l'usage d'un prisme d'angle trop grand : un tel prisme dispenserait, il est vrai, de la lentille cylindrique à l'oculaire, car on voit l'image dilatée dans la nappe focale due à la dispersion prismatique, mais il a d'autres inconvénients, parmi lesquels la difficulté de trouver des masses de flint assez grandes et
pures. Notre prisme, fail par M. Merz, est représenté dans la Jig. 270. La grande armatm^e peut s'adapter au grand réfracteur de 9 pouces comme un couvercle; au centre est monté le prisme de 6 pouces, mobile sur deux tourillons pour qu'on puisse le disposer au minimum de dispersion. I.a monture est représentée à part, Jlg. 271, et le prisme dans hxjlg. 272.
Un petit prisme achromatique P' est placé de coté pour recevoir l'image directe de l'étoile, mais cet essai n'a j)as réussi à satisfaction. Nous avons alors fixé sur la grande lunette un autre chercheur incliné comme à l'ordinaire et disposé de manière que les étoiles se trouvent dans le champ de la grande lunette lorscju'elles sont au centre de celui du chercheur. L'angle du prisme est d'environ 12 degrés, et la dispersion au foyer de la grande lunette occupe un espace plus large que le diamètre solaire. Nous avons ainsi des spectres très-étalés, même trop, car la lumière est affaiblie. Appliquant ce piisme à une lunette de 6 pouces de diamètre et 2'",4o de foyer, on ne perd rien en lumière et l'on a plus de vivacité, de sorte que l'on peut avoir des spectres magnifiques. La figure que nous avons dernièrement publiée d'à Orion, ainsi obtenue à la lunette de Cauchoix, prouve l'efficacité de ce système. Avec les grandes lunettes on peut employer un angle réfringent plus petit : 5 à G degrés sont })lus que suffisants pour la longueur focale de 4 mètres, et des angles encore plus petits pour des longueurs plus grandes. On ne se heurtera donc plus à la difficulté d'avoir de larges masses de flint pour de tels prunes.
C'est avec des instruments de celte espèce et surtout avec le spectroscope simplifié {^g. 269), que nous avons examiné les étoiles principales du ciel et même un assez grand nombre de petites. Cette étude nous a conduit à des résultats intéressants que nous allons résumer le plus brièvement possible.
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Considérées au point dv vue du spectre qu'elles produisent, les étoiles se rapportent à quatre types parfaitement tranchés ; quelques spectres, peu nombreux, au lieu de se rapporter nettement à l'une de ces catégories, sendilent servir d'intermédiaires entre elles.
Le premier type est celui des étoiles blanches, comme Si-
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rius, Véga, Altaïr, Régulus, Rigel, les étoiles de la Grande Ourse, à l'exception de a, celles du Serpentaire, etc. Toutes ces étoiles, qu'on appelle communément blanches, bien qu'en réalité elles soient légèrement bleues, offrent le spectre qui est représenté dans la PL L,Jig. 2. Il est formé de l'ensemble ordinaire des sept couleurs, interrompu par quatre fortes lignes noires, l'une dans le rouge, l'autre dans le vert bleu, les deux dernières dans le violet. Ces quatre raies appartiennent à l'hydrogène; elles coïncident avec les quatre raies II. 29
— 4o0 — les plus brillantes que Ton distingue dans le spectre de ce gaz lorsqu'il est porté à une haute température, par exemple dans les tubes de Geissler. Outre ces raies fondamentales et trèslarges, on voit dans les étoiles les plus brillantes, comme Sirius, une raie noire très-fine dans le jaune qui paraît coïncider avec celle du sodium, et dans le vert des raies plus faibles qui appartiennent au magnésium et au fer.
La particularité la plus frappante de ce type, c'est la largeur des raies de l'hydrogène, largeur qui tendrait à prouver fjue la couche absorbante possède une grande épaisseur et qu'elle est soumise à une pression considérable.
Dans les petites étoiles, la raie du rouge est difficile à constater, car la lumière fait défaut; mais, en revanche, la raie du bleu devient quelquefois très-large. En réalité, comme nous l'avons déjà fait observer, ces étoiles ont une teinte bleue, et en effet leurs spectres contiennent peu de rouge et de jaune; c'est le bleu et le violet qui y dominent ').
Sirius, examiné avec le grand prisme, a montré ses raies considérablement diffuses [fig. 273, p. 453 ; nous avions, dès le commencement de nos études, constaté cette particularité que la raie F était garnie de deux ballants : on attribua ce résultat à lui défaut de nos instruments. Actuellement il n'est ])lus question de cette objection. La diffusion des raies est certaine, et elle prouve ime pression considérable sous laquelle se trouve le gaz lumineux.
La moitié à peu près des étoiles du ciel se rajiportcnt à ce type; aussi est-il facile de l'étudier, même avec une lunette assez faible.
(') Nous n'avons jamais nié la présence du rouge dans ces étoiles (comme on l'a prétendu pnr suite d'un malentendu), nous avons seulement dit qu'il y est beaucoup plus faible que dans les autres types.
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Le deuxième lype est celui des étoiles jaunes, comme la Chèvre, Pollux, Arcturus, Aldébaran, a de la Grande Ourse, Procyon, etc. Le spectre de ces étoiles est parfaitement semblable à celui de notre Soleil, c'est-à-dire qu'il est formé de raies noires très-fmes, très-serrées, et occupant la même position que celles du spectre solaire {PL L, fig. i .) Toutes ces étoiles ne sont pas également faciles à étudier. Les raies noires sont extrémemenl fines dans le spectre de Pollux et de la Chèvre; elles sont plus larges et plus faciles à reconnaître dans Arcturus et Aldébaran, Cette dernière étoile pourrait même être considérée comme servant de transition entre le deuxième et le troisième type, tandis que Procvon serait intermédiaire entre le premier et le deuxième. Aldébaran, dans les périodes de sa variabilité, lorsqu'elle revêt la couleur rouge, appartient plus au troisième qu'au deuxième Ivpe , phénomène important qui nous met sur la voie de l'origine de la variabilité des étoiles rouges. jM. Weber a dernièrement annoncé la variabilité de la couleur dans a de la Grande Ourse (voir The Nature, t. XV, p. 107 \ Ainsi cette étoile rentre dans la règle générale.
Nous avons dit que le deuxième lype présente les mêmes raies que lé Soleil : en étudiant Arcturus, nous avons constaté l'identité de trente d'entre elles choisies parmi les principales. Cette identité est telle que, en Tabsence du Soleil, nous n'hésitons pas à employer les raies de ces étoiles pour contrôler les points de repère de nos instruments. Les étoiles du deuxième type ont donc la même composition que notre Soleil, et elles sont dans le même état physique que lui. Plusieurs étoiles jaunes petites paraissent donner un spectre continu, mais cela tient à la finesse des raies et à la difficulté de les distinguer ; lorsque l'air est calme, on les aperçoit facilement avec de bons instruments. Avec le prisme objectif, nous
avons pu résoudre en bandes sombres etbrillantes les groupes du vert d'Arcturus et de a d'Orion, et signaler la nébulosité et la diffusion de la raie D dans ces étoiles. M. Huggins assure qu'il a reconnu des raies plus fines qui bordent la raie D dans cette étoile. Les persiennes du vert sont comparables à celles que nous avons indiquées déjà dans le spectre des taches solaires.
Fig. 371.
On a vu que le premier type contient à peu près la moitié des étoiles observées jusqu'à présent ; les deux tiers de ce qui reste doivent être rangées dans la catégorie des étoiles jaunes dont nous venons de parler.
Le spectre du troisième type est assez extraordinaire; il est composé d'un double système de bandes nébuleuses et de raies noires. On peut prendre comme exemple celui de a d'Hercule [PL L, fig. 3). En réalité, les raies noires fondamentales sent les mêmes que dans le deuxième type, comme
l,r Soleil
fao
iZ
bO
bf)
'^wify -
- {ri3 -
on le reconnaît surtout dans Aldébaran et Arcturus; mais, en outre, le troisirnic type contient un grand nombre de bandes nébuleuses qui divisent tout le spcctie et en font une espèce de colonnade. Clés bandes, dont la largeur et l'intensité sont très-variables, forment pour les étoiles de cette catégorie des différences assez considérables. Nous avons cboisi pour type
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fondamental r/. trilercule, car c'est cette étoile qui offre le spectre le plus régulier. Nous pouvons encore citer [j de Pégase, 0 de la Baleine, a d'Orion, Antarès, etc. Ces étoiles sont très-remarquables, car elles sont toutes variables, et d'une
JL
couleur tirant plus ou moins sur le rouge ou l'orangé; a d'Orion (P/. M,fig. \) présente de très-grandes variations dans ses l)andes, suivant sa couleur; 0 de la Baleine, cette célèbre étoile qu'on a appelée la Merveilleuse [Mira), montre de véritables lacunes qui sont très-variables suivant sa grandeur. Dans quelques étoiles plus petites, au lieu des colonnades, on voit des espaces obscurs qui séparent des groupes de raies
brillantes. Les zones spectrales dépendent donc des variations des étoiles, et ces variations elles-mêmes dépendent de l'action plus ou moins absorbante de leurs atmosphères. L'analyse spectrale des différentes parties du Soleil nous a appris qu'au fond des taches on obtient un spectre plus profondément rayé, et traversé par des bandes noires analogues à celles qu'on voit dans 5c d'Orion. Nous pouvons conclure de cette remarque que les étoiles dont nous parlons doivent _
leur spectre à une absorption analogue à celle qui se pro- f
duit dans les taches du Soleil. Si donc notre Soleil avait partout une couche absorbante, comme il l'a dans les taches, I
il nous présenterait le même aspect que y. d'Orion et les *
autres étoiles de la même catégorie.
Les belles étoiles de ce type ne sont pas nombreuses; les plus remarquables sont au nombre de trente environ, et, en comptant celles du second ordre, nous eu avons trouvé une centaine. M. d'Arrest en a augmenté considérablement I
le nombre avec son puissant instrument. L'hémisphère î
austral en contient sans doute d'autres : telle doit être l'étoile rouge et variable appelée vj du Navire, et d'autres rouges et jaunes, mais uous n'avons pas encore vu de dessins de ces spectres. Nous reproduisons ici le Catalogue des plus importantes pour guider les amateurs qui voudraient les observer. Lorsque toute autre dénomination fait défaut, le numéro d'ordre est celui du Catalogue d'étoiles rouges de M. Schjellerup.
Catalogue des étoiles principales du troisième type.
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Il importe beaucoup de remarquer, pour ce troisième type, (|ue les raies principales qui séparent les colonnades se retrouvent à la même place dans toutes les étoiles. Ce fait a été constaté par un grand nombre de mesures. Les raies les plus saillantes sont celles du magnésium, du sodium et du fer, qui souvent sont diffuses aux bords comme dans les taches du Soleil. On y retrouve aussi celles de riivdrogène, mais elles ne dominent pas comme dans les deux premiers types. Ce gaz existe donc certainement dans les étoiles de la troisième caté-
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gorie : on avait eu tort de le nier; mais ses raies y sont partiellement renversées, comme cela arrive dans le spectre des taches. La plupart des raies dominantes appartiennent à des métaux qu'on retrouve dans le Soleil.
Le spectre du troisième type est donc le même que celui du Soleil, ou plutôt d'Arcturus, mais profondément divisé par des Landes nébuleuses dues probablement à des oxjdes, ce qui fait croire que la température de ces étoiles est moindre que celle de notre Soleil. Nous disons : plutôt d'Arcturus^ car ces raies sont plus larges que celles du Soleil; si nous examinons en détail les lignes secondaires, nous verrons qu'x\rcturus, pour la partie verte de son spectre, se sépare du Soleil et des étoiles du deuxième type, pour se rapprocher de celles du troisième ; c'est pour cela que nous l'avons enregistré dans le Catalogue précédent. Toutes ces particularités sont plus ou moins tranchées, selon la couleur plus ou moins rouge de l'étoile, et, lorsqu'elle est franchement rouge, elle présente des traces de bandes comme Aldébaran. Notons encore en passant que ces différences sont précisément celles qu'on observe dans les noyaux des taches; les spectres que nous étudions actuellement nous rappellent en tout les spectres des taches solaires ; aussi sommes-nous de plus en plus autorisés à penser que les étoiles du troisième tvpe et celles du deuxième diffèrent uniquement par l'épaisseur de leurs atmosphères, et par le défautde continuitédansleurs photosphères ; elles auraient donc des taches variables comme celles du Soleil, mais dont les dimensions seraient incomparablement plus grandes, ou même très-probablement elles sont enveloppées d'une couche générale plus absorbante et moins chaude.
Le quatrième type est encore plus extraordinaire, et il nous avait échappé d'abord, car il comprend de petites étoiles de couleur rouge de sang qui sont assez peu nombreuses. Leur
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spectre [PL M^fig. 2) (') contient trois zones fondamentales, jaune, verte, l^lene. (les zones ne peuvent pas se réduire à celles du tyj)e précédent p;ii" la suppression .iltcrnatiNe d'une bande nébuleuse ; car, (|uoi(jue plusieurs lignes noires coïncitlent assez bien, la distribution de la lumière est tout à fait différente : quelcpu^s-iuies ont encore luie trace de zone rouge, mais cette couleur Irés-sombre est difficile à constater (-).
Dans le troisième type, la lumière est plus vive dans les colonnes du coté du iouge, tandis qu'ici elle est plus vive du coté opposé, c'est-à-dire du coté du violet. Cette différence est fondamentale, et il semble que l'im des deux spectres soit le négatif (\q l'autre. C'est ])our cela qu'au-dessous des figures colorées nous avons ajouté des courbes indiquant par hnu^s ordonnées l'intensité lumineuse. On remarque encore parfois des lignes brillantes très-vives (/'Z. M^Jig. 2, 3). Ces spectres peuvent offrir des différences très-grandes dans leurs détails; nous donnons comme exemple le spectre d'une étoile assez remarquable par les lacunes qu'elle présente dans le rouge et dans le jaune [PL M^fig. 3), et il nous serait facile de multiplier ces figures.
Les étoiles de ce type ne sont pas nombreuses ; nous en avons trouvé une trentaine, et nous donnons le Catalogue des plus remarquables. Comme elles sont toutes très-petites, il est probable qu'on en découvrira un plus grand nombre en employant des instruments plus puissants. M. d'Arrest, ayant continué ces recberches, en a ajouté effectivement un certain nombre. \oir pour cela le catalogue des étoiles colorées que
(') Je ne conçois pas comment ce type manque dans la traduction de M. Schellen. Il faut absolument l'ajouter; je ne m'étais pas aperçu de l'omission.
(') M. Hu[;(jins a assigné un spectre, différent scion lui, aux étoiles de ce type: mais toute lu dllférence se réduit à étendre la zone du rouge.
nous venons de publier dans les Mémoires de la Société des spectroscopistes italiens, année 1876.
Catalogue des étoiles principales de quatrième type.
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Quelques-unes des raies noires, et les plus importantes, coïncident à très-peu près avec celles du troisième type; cependant le spectre , dans son ensemble , se présente comme un spectre direct appartenant à un corps gazeux, plutôt que comme un spectre d'absorption. Si on le considère comme un spectre d'absorption, on trouve qu'il présente le caractère des composés du carbone, tels qu'on les obtient en produisant une série d'étincelles électriques dans un mélange de vapeur de benzine et d'air atmosphérique et dans l'arc voltaïque entre les charbons. Les bandes diffuses étant un caractère des oxvdes gazeux, il s'ensuivrait
que ces étoiles de troisième et de quatrième type sont riches en oxydes et sont à une nioindro température.
Quoi qu'il en soit, des mesures et des études postérieures pourront faire connaître la nature véritable de ces étoiles ; nous n'avons fait jusqu'à présent que les classer en plusieurs types d'après les différences que présentent les rayons lumineux qu'elles nous envoient.
Outre ces quatre types principaux, il y a des groupes d'étoiles qui méritent une attention particulière : tel est celui de la constellation d'Orion ; il appartient au deuxième tvpe par l'extrême finesse de ses raies, mais en même temps il est très-remarquable par l'absence presque complète du rouge et du jaune. Nous disons, presque complète, car ces couleurs existent, mais leur faiblesse est manifeste. C'est à tort qu'on a dit que nous avions nié l'existence du rouge dans ces étoiles (peut-être ]M. Ilvggins a-t-il été induit en erreur parla manière trop absolue dont s'exprime M. SchcUen dans sa traduction); de sorte que toutes les étoiles de cette région présentent un double caractère : i° elles ont une teinte verte très-prononcée ; i" les raies de leurs spectres sont si fines, qu'il est souvent difficile de les séparer. Au contraire, la région de la baleine et de l'Eridan renferme un très-grand nombre d'étoiles jaunes. Cette distribution ne saurait être l'œuvre du hasard : elle dépend sans doute de la nature et de l'état des substances qui remplissent les différentes [)arties de l'Univers. M. Tfuggins vient de découvrir que, dans certains groupes, connue par exemple dans celui de la Grande Ourse, le déplacement des raies dû au mouvement des étoiles a lieu dans un même sens, pour celles du premier type, tandis qu'il marche en sens opposé pour a, qui est du deuxième type, ce qui prouve l'indépendance des systèmes et la connexion de leurs membres, comme nous l'avions déjà conjecturé.
Il y a une exception très-singulière formée par une cinquième classe d'étoiles très-peu nombreuses, qui nous donnent le spectre direct de l'hydrogène. La plus remarquable est y de Cassiopée, qui possède deux lignes brillantes à la place des raies hydrogéniques F et C; celles du violet sont trop faibles pour qu'on puisse les distinguer. On voit aussi dans le jaune une raie brillante qui occupe probablement la même place que la raie brillante D3 des ])rotubérances solaires; mais les mesures de cette raie sont très-difficiles à exécuter d'une manière précise.
Nous retrouvons encore le même caractère dans p de la
Lyre, étoile variable, très-difficile à étudier. Enfin deux étoiles variables et temporaires ont présenté également un spectre direct, mais discontinu, ce qui les distingue des précédentes; l'une d'elles parut en 1866 dans la Couronne (a = i5''53"'.9; 0 = -+- 26*^ 1 8' ) {Jig. 274 ' ? l'autre est R des Gémeaux (a =^{j^ 58'", 5; ^ =: 22" 55'). Ces deux étoiles ont présenté le spectre de l'hydrogène disposé en zones, mélangé avec celui de quelques autres substances parmi lesquelles on distinguait le magnésium. Leur éclat était trop faible, et il a été trop passager pour qu'on ait pu les étudier de manière à obtenir des résultats plus complets. L'étoile temporaire du Cygne a = 2i''36"'5o% 0 = -h 42° 17', a présenté un spectre semblable. Ces spectres accusent évidemment une combustion rapide qui eut lieu sans doute à une époque trèsreculée, mais qui se manifeste tardivement à nous à cause de
rimmonse distance que la lumière a dû franchir pour parvenir jusqu'à la Terre.
On s'est demandé si Algol appartient au même type que les autres étoiles variables c|ui sont ordinairement colorées. Nous l'avons étudiée avec soin, et nous avons trouvé qu'elle donne constamment un spectre du premier type, de sorte que ."?es variations ne tiennent pas à une absorption plus ou moins grande, ni à des taches plus ou moins développées, mais probablement à un corps opaque circulant autour d'elle et produisant des éclipses partielles, ce qui est confirmé par la durée de l'occultation au maximum, qui n'est que de quelques minutes, tandis que les phases de lumière décroissante et croissante durent environ cpiatre heures, la période entière étant d'environ trois jours.
§111. — Spectres des nébuleuses.
Le spectre des dernières étoiles nous montre quelque analogie avec celui des nébuleuses. Les nébuleuses résolubles, composées d'une grande quantité d'étoiles juxtaposées, ont un spectre stellaire continu. I^es nébuleuses proprement dites forment deux catégories : quelques-unes, comme celles d'Andromède et celles de la constellation de la Vierge, ont un spectre continu; mais la plupart ne donnent qu'un petit nombre de lignes brillantes : telles sont les nébuleuses d'Orion, du Sagittaire, de la Lyre, et toutes celles qui sont connues sous le nom àc planétaires . La découverte du spectre singulier de ces objets est due à M. Huggins. Avant même de connaître ses résultats, nous avions cependant relevé cpie le spectre de la nébuleuse d'Orion se réduit à trois raies, l'une « {/ig. 273), dans le vert, est large et brillante; la seconde h,
plus fine, est très-voisine de la première ; la troisième c est un peu plus éloignée. En comparant ces raies à celles des gaz, on trouve que c correspond à F de l'hydrogène, et que a est très-voisine et peut-être identique avec une raie de l'azote. Comme ce dernier gaz présente plusieurs spectres, on a constaté que, pour obtenir la coïncidence, il faut éclairer le tube (le Geissler par l'e^lectricité à forte tension, ce qu'on obtient en introduisant un condensateur dans le circuit d'induction. Cependant les dernières recherches de M. Tluggins et de M. Yogel prouvent que la raie verte de l'azote est double dans le gaz, mais simple dans la nébuleuse, avec une longueur d'onde égale à la plus longue de 5oo4. ^I. Vogel a
rig. 275.
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(Micore dernièrement constaté la troisième raie de l'hydrogène Ha, dont nous avons vu bien souvent des traces, quoique fugitives. Ainsi la présence de l'hvdrogène est mise hors de doute, mais on pourrait contester celle de l'azote.
Toutes les nébuleuses planétaires ont le même spectre; la raie principale est très-vive ; les raies secondaires le sont moins. Nous présentons au buteur un certain nombre de ces nébuleuses d'après nos j)ropres observations [l'oir, au frontispice, Pi. J, n*'* i, 2, 3, 4 et Pi. K, n"'' i, 1). La simplicité de ce spectre fait qu'il est visible très-nettement et qu'il supporte même l'éclairage du champ de la lunette, malgré la faiblesse de la nébuleuse, la lumière se trouvant toute concentrée dans ces quelques lignes. Une circonstance mérite d'attirer toute notre attention. Quelques nébuleuses planétaires semblent offrir des points lumineux : telles sont
celles de l'IIyclre (/V. .7, 11° 3)
et celle du Sagittaire [Pi. J , iT i
et cependant elles donnent des spectres nionoclironialiques, ce qui prouve que la matière gazeuse qui les compose peut bien S3 condenser jusqu'à prendre l'apparence d'une étoile, sans pourtant former un corps solide et incandescent. Cependant la nébuleuse planétaire d'Andromède [PL K, n" 2), qui est réellement une étoile nébuleuse, présente les deux spectres superposés. La nébuleuse annulaire de la Lyre [PL K, u^ j) donne aussi un spectre linéaire, bien qu'elle apparaisse composée de petits points. La nébuleuse d'Orion fut annoncée comme décomposable par Bond avec le grand réfracteur de Cambridge (Etats-Unis); mais le spectroscope nous apprend qu'elle est gazeuse. Les amas centraux (voir PL hfig' 5) ne présentent aucune trace de spectre continu. Au contraire, là où sont les étoiles du trapèze, on voit le double spectre. On doit en conclure que ces points ne sont pas de véritables étoiles, mais seulement des masses gazeuses plus condensées.
La théorie que nous avons exposée relativement à la formation du Soleil, que l'on attribue à la condensation successive d'une nébuleuse, n'avait d'abord été admise que sur de simples inductions; elle a été bien confirmée et pour ainsi dire démontrée par la découverte des nébuleuses gazeuses, et tout nous porte actuellement à croire que ces nébuleuses se transformeront un jour en étoiles, et que tous les astres qui brillent maintenant au firmament ont eu une origine semblable. Nous avons fait remarquer que, pour obtenir artificiellement des spectres analogues à ceux de quelques-uns de
ces amas de matière cosmique, nous devons recourir aux modes de dissociation les plus efficaces que nous connaissions, par exemple l'étincelle électrique d'induction rendue plus énergique par l'interposition d'un condensateur; il faut en conclure que cette matière- est dans un état extrême de dissociation, et sans doute élémentaire. Nous ne pouvons cependant pas être certains de connaître complètement leur spectre; leur distance est trop grande, leur lumière est trop faible, et nos instruments sont trop imparfaits.
Si une nébuleuse vient à se condenser par l'attraction que ses différentes parties exercent les unes sur les autres, on comprend cjue ce mouvement produira une quantité de chaleur comparable à celle dont nous avons reconnu l'existence dans le Soleil. Ces masses cosmiques occupent des espaces immenses. La nébuleuse d'Orion, dans sa partie la plus dense, sous-tend un arc de i degré, mais son étendue tout entière est bien de 4 degrés. La nébuleuse d'Argus est à peu j)rès aussi grande. De l'autre coté du Sagittaire, nous trouvons de larges surfaces blanches donnant les raies directes, qui doivent être des nébuleuses non résolubles. Il n'est donc pas étonnant que quelques-unes de ces masses se déplacent, traversent notre système planétaire et finissent par entrer dans notre atmosphère en donnant naissance aux comètes et aux étoiles filantes. Cette hypothèse est parfaitement confirmée par le spectre si discontinu que présentent les comètes.
Le monde s'élargit donc à nos yeux; le système solaire ne nous paraît plus qne comme un point dans l'espace. Quelle différence entre ces idées si larges et celles qui autrefois limitaient le monde à notre globe ! Mais, en reculant les limites du monde, nous ne diminuons pas notre grandeur véritable. Sans doute nous paraissons peu de chose dans cette immensité de l'Univers; mais plus le monde est grand par rapport
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à nous, plus il nous faut d iiitelligciiro |)()iir romprcndre ces merveilles, plus il ;i fallu de génie poiu' les découvrir. Dieu seul peut comprendre parfaitement son œuvre : heureux le mortel qui peut en avoir une idée assez exacte pour en admi-
rer la grandeur et la beauté !
CxTALOGUE DES MÎBULEUSES CONTENUES DANS LF.S l'IANCHE-; J FT Iv
(Extrait du grand Catalogue do J. Hcrscliel ) (1860, o janvier).
Planche J.
Fig. I. — Planétaire du Sagittaire :
H. cat. n" 4510. . , iR — i9''3G'"24% decl. - — i4»28'j2". Fig. 2. — Annulaire dans Andromède :
II. cat. n" 2241. . . .t\ = aS"" i9"'9% 9, décl. rr. -h 4i''46'3". Fig. 3. — Annulaire de Tllydre :
H. cat. n"2102... .T\r^ io''i8"'2%2, dccl.^— i7''55'5o".
Fig. 4- — Planétaire de Struve :
II. cat. n" 4390.. . .T\ =^ i8''5'"i7%8, décl. =^ 4- 6''49'6",5. Fig. 5. — Grande nébuleuse de 9 Orion :
H. cat. n" 1179. . . ;i\ =51^28'" 24% o, décI. r= — 5"29' 1 1".
Planche K.
Fig. I . — Nébuleuse annulaire de la Lyre :
H. cat. n" 4447. . . m= 18'' 48'" 20% décl. = + 32"5i'3".
Fig. 2. — Etoile nébuleuse :
II. cat. n" 4514. . . ;r = i9''4i>"7%5, décl. =^ A- 39''49'42".
Fig. 3. — Etoile nébuleuse :
H. cat. n° 1532.. . iR = 7''20"'54%4, décl. =^ + 21'' 1 1' 27":
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Fig. 4" — Nébuleuse eUi[)tiqae dans le Renard, a[)|)elée Dumb-bell (lialtère) par les Anglais :
ir. cat. n° 4532. . . M= igi-SS-^ac/, 3, décl. = 4- ii"io' 17". Fig. 5. — Spirale dans les Chiens de chasse (spectre non gazeux) :
H. cat. n" 3572. . . M = i3'':>3'"j5% décl. = + 47°54'56". Fig. 6. — Nébuleuse en forme d'écrevisse dans le Taureau :
II. cat. n" 1157. . . ^ = ji» 26'" 3', 9, décl. = 4- 2i°54'4o". Fig. "j . — Nébuleuse double, ou plutôt quadi'uj)le :
II. cat. n" loG7. . . -Tv = ■;''35"'4i', dccl. = — i'-/53'22".
Fig. 8. — Figure d une nébuleuse elliptique. Elles sont très-nombreuses. Celle d'Andromède est placée :
H. cat. n" 116. . . .^\ = o''35'"3^c), décl. = -1- 4o"3o' i5".
Fig. (). — Nébuleuse double avec étoile au milieu :
II. cat. n" 1520. . . JR = -'" i6'"44^ 7' 'i""l- — -^ 29"45'39".
§IV. — Coup il œil sur la distribution des étoiles dans V espace.
Les étoiles sont distriljuées en groupes formant des systèmes semblables à celui auquel nous appartenons. Les mêmes lois de l'attraction produisent et régissent le mouvement de ces astres lointains, aussi bien que la circulation des planètes autoiu' du Soleil. Les systèmes les plus simples constituent les étoiles doidjles ou triples; ce sont autant de Soleils ayant leurs cortèges de planètes brillantes qui décrivent autour d'eux des orbites elliptiques. Ces planètes ne diffèrent des nôtres qu'en un seul point : elles sont encore incandescentes, et par conséquent lumineuses par elles-mêmes; elles nous éclairent par une lumière qui leur est propre, et non par une lumière empruntée venant se réfléchir à leur surface. C'est cette circonstance qui nous permet de les distinguer à une aussi grande distance, d'observer les positions qu'elles
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occupent successivement, et de calculer les orbites qu'elles décrivent.
Ont-elles aussi des satellites obscurs? Il est naturel de le supposer. Les irrégularités observées dans le mouvem(;nt propre de Sirius ont fait soupçonner j)endant longtemps l'existence d'un astre obscur circulant autour de cette magnifique étoile. Dernièrement on a découvert ce satellite; mais il est lumineux par lui-même, et son éclat égale au moins celui d'une étoile de G^ grandeur ; ce qui en a retardé la découverte, et ce qui le rend très-difficile à apercevoir, c'est l'éclat de l'étoile principale, dont les rayons masquent ordinairement le peu de lumière qu'il nous envoie. A Procyon, on a cru trouver aussi un satellite qui expliquerait les irrégularités du mouvement propre de cette étoile, mais on a dernièrement mis en doute sa réalité.
Une autre étoile, Algol {(î de Persée), nous prouve directement l'existence des satellites obscurs, par les variations régulières qu'elle subit, et qui ne peuvent être que des occultations produites par un corps opaque passant devant l'astre lumineux. La période <\q ces variations est de 2'2o''48'"58\ Pendant -jji?)^, l'éclat est constant, et fait ranger cette étoile parmi celles de 2^ grandeur; puis elle commence à pâlir, et, au bout de S'^So'", elle se trouve réduite au-dessous de la 4*^ grandeur; elle demeure clans cet état pendant cinq ou six minutes au plus, et elle met à recou\ rer son état primitif un temps égal au précédent, 3''jo™. C'es variations sont des pliénomènes en tout semblables a nos éclipses; on le supposait depuis longtemps, mais les dernières découvertes spectroscopiques l'ont pleinement démontré, car les variations de cette étoile ne peuvent pas, comme celles de beau coup d'autres, être attribuées à des changements survenus dans le pouvoir absorbant de son atmosphère.
Il ne suffit pas que deux étoiles paraissent très-voisines pour constituer ce qu'on désigne plus spécialement sous le nom à' étoile double : il faut de plus qu'elles soient réellement assez voisines pour s'influencer l'une l'autre par la gravitation et former un système à part. Jusqu'à présent il n'v a qu'une quinzaine de ces systèmes qui soient assez bien connus pour qu'on ait pu déterminer complètement leurs révolutions et calculer les éléments de leurs orbites; mais il y en a un bien plus grand nombre dont on peut affirmer avec certitude la connexion physique. Ainsi, sur i32[ étoiles doubles observées par Struve et revues à l'Observatoire du Collège Romain, on en a trouvé un tiers avant un mouvement relatif angulaire certain et très-remarquable. Le nombre des systèmes binaires et ternaires ira en croissant avec le temps, le seul élément qui manque actuellement aux astronomes, et dont ils ne peuvent pas disposer à leur gré. Il n'y a guère qu'un demi-siècle qu'on a commencé à faire sur ce sujet de bonnes observations, et déjà on a vu plusieurs de ces soleils ;icconiplir une révolution tout entière (Ç d'ITercule, 3G ans; vj de la Couronne boréale, 43 ans; Ç du Cancer, 59 ans; ^ de la Grande Ourse, 63 ans). Il y a d'autres étoiles qui emploient un temps plus long à accomplir leurs révolutions. Le com- })agnon de a du Centaïu-e a une orbite à peu près semblable à celle de la comète de Hallev. Comme on connaît la distance de cette étoile, on a pu calculer la masse de ce système, qui n'est guère différente de celle de notre svstème solaire.
LiG^Jig. 2-6 et 2-j'j représentent les orbites apparentes de ç de la Grande Ourse et de 'Ç d'Hercule.
Les systèmes binaires présentent deux particularités remarquables : i^ leurs orbites sont ordinairement très-allongées, ce qui peut conduire à des idées théoriques sur leurs modes de formation; 2" les deux étoiles ont presque toujours des
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couleurs coniplcmentaircs, ce qui ludique une différence de température et un état différent de condensation.
Outre ces systèmes plus simples, il y a des amas globulaires, connus en anglais sous le nom de clusters, composés d'une nudtitude littéralement iiniombrable de petites étoiles dont la densité croît près du centré d'une manière prodigieuse, sans que cependant ces astres soient gazeux, ni les individus cessent d'être distincts, comme on s'en est assuré par les ob-
servations faites avec le spectroscope, La Jîg. 278 représente celui qui se trouve dans le Verseau, \:i fig. 279 celui des Cbicns de chasse. Il est à remarquer que les plus beaux amas globulaires se trouvent dans la zone des grandes étoiles ; il semble que leur formation tient la place d'une de ces grandes étoiles plus voisines de nous.
Enfin il y a, dans le ciel, des groupes d'étoiles qu'il est impossible de ne pas reconnaître comme formant des systèmes d'astres physiquement reliés ensemble, par exemple les Pléiades, le groupe du Cancer, celui de Persée [fig. 280). Certains espaces nébulaires très-vastes, comme la Chevelure de Bérénice, les nuées de Magellan, et surtout la A oie lactée.
Nous ne pouvons connaître en détail le mode de groupement de ces amas, ni déterminer le centre autour duquel
s'exécutent leurs mouvements, car il faudrait pour cela de
Fis. 0^8.
Groupe du Verseau, l'ig, •>79.
Groupe des Cliiens de cluisse.
longues observations qui nous font défaut. Quant à la région plus voisine de nous qui forme la Voie lactée, nous pouvons sonder sa profondeur dans les différentes direetions, et nous faire une idée assez exaete de la manière dont les étoiles v sont groupées. Impossible, il est vrai, de résoudre cette question directement, ni d'évaluer la distance des étoiles avec des
Groupe de Persée.
unités connues; mais nous pouvons atteindre le résultat avec une certaine approximation par un calcul de moyenne fondé sur la théorie des probabilités.
Les étoiles, sauf très-peu d'exceptions, n'ont pas de parallaxe sensible, d'où il faut conclure que, vu la distance où elles se trouvent, leur lumière met en moyenne une trentaine d'années au moins à parvenir jusqu'à nous [*). Nous
(') Nous donnons ici la liste des parallaxes assignées comme probables pour cer-
devons donc renoncera mesurer leurs distances absolues, et nous contenter d'apprécier leurs distances relatives.
On peut emplover trois méthodes pour trouver ces distances relatives : on peut d'abord mesurer l'intensité de la lumière qu'elles nous envoient, ce qui constitue la méthode photométrique ; on peut, en second lieu, étudier le rapport ([ui existe entre leurs mouvements propres; on peut enfin se fonder sur le nombre relatif des étoiles contenues dans les classes successives. Ces trois moyens étant indépendants l'un de l'autre et fondés sur des lois géométriques différentes, s'il arrive quils conduisent à des résultats semblables, nous
laines étoiles, tout en avertissant que plusieurs sont Men douteuses, et celles autl( ssous de û",a Irès-incertaines. Celle de a Centaure est peut-itre un peu trop forte
{voir p. /,3S).
NOMS ET GRANDEIRS lies éloiles.
V. Centaure (i à
Ci Cygne (5 ^ à G)
Lalande, 21185 ( 7 i) . . •
/3 Centaure (i)
jj. Cassiopée {b \]
Groombridfje, 34 (8 j)...
La Chèvre (i)
Lalande, 21258 (8 i) ....
OEltzen, 17415 ( 8 i) ....
o- Dragon (5)
Sirius ( 1 )
y. Lyre ( 1 )
70 Opliiuchus (.'j j)
V5 Cassiopée (4 î i» 7 ) ■ • •
Procyon (i)
Groombridge, 1830 ((3 4).
Polaire (2)
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trouverons dans cette concortlaiicc une raison très-grave de croire à l'exactitude des conclusions.
L'estime des distances par la |)liotoniétrie repose sur deux j)rincipes : i*' les étoiles ne peuvent être placées toutes à la même distance de nous; 2" les plus éloignées doivent, par cela seul, nous paraître plus petites. Ces principes nous ( onduiraient même à l'appréciation directe et certaine de leurs distances relatives, si nous pouvions affu'mer que toutes les étoiles ont une lumière intrinsècpie égale ; mais cette troisième assertion n'est ni prouvée ni j)robable. Nous devons donc traiter le problème par les méthodes emprinitées au Calcul des probabilités. Les résultats auxquels nous parviendrons seront vrais poiu' Tinnuense majorité des étoiles, quoiqu'ils puissent se trouver en défaut pour quelques-unes d'entre elles; car, dans la moyenne, les exceptions se détruiront Tune l'autre. Supposons, par exemple, que deux étoiles parai.ssent être de la même grandeur, tandis qu'elles sont réellement inégales; on attribue à la plus grande une distance troj) petite, et une distance trop grande à celle qui a moins d'éclat : il y aura donc compensation.
Avant d'aborder la question en elle-même, les astronomes ont du résoudre un problème préliminaire : Etant donnée une étoile d'une grandeur déterminée, de combien devra-t-on augmenter sa distance pour que son éclat diminue d'une unité dans l'ordre des grandeurs?
La classification qu'on trouve dans tous les Catalogues est complètement arbitraire et de pure convention; aussi n'en peut-on rien déduire tant qu'on n'aura pas mesuré le pouvoir lumineux de chaque ordre, tant qu'on n'aura pas déterminé la loi physique contenue dans cette classification arbitraire, et exprimé numériquement l'intensité relative de la lumière qui caractérise chaque grandeiu' En employant
des méthodes pliotométriques très-ingénieuses, les astronomes sont arrivés à cette conclusion : en moyenne, deux étoiles prises dans deux ordres consécutifs de grandeur ont des intensités lumineuses dont le rapport est égal à 2,42. Les étoiles de la i"' et de la 1^ grandeur font exception; car, pour elles, le rapport est 3,-7,5. En prenant la' valeur movenne 2,42, à laquelle répond le rapport des distances 1,55, on a j)u calculer les distances auxquelles devrait être placée une étoile de i'** grandeur pour avoir le même éclat que les étoiles des*' grandeur, de 3*" grandeur, etc. Les résultats de ce calcul sont contenus dans le tableau suivant :
DISTANCES
IJ
/|86,io
iG
I^a iG*' grandeur contient les plus petites étoiles visible^s dans le grand télescope d'IIerschel, qui, avec son ouverture de j8 pouces 45 centimètres) en bonne condition de polissage, équivaut en force pénétrante à un réfracteur de Merz de 25 centimètres.
Essayons de nous faire une idée des distances absolues de ces étoiles. En supposant une étoile assez éloignée pour que sa lumière mette dix ans à nous arriver, sa parallaxe serait représentée par un tiers de seconde, quantité sans doute exagérée pour les étoiles de i'*' grandeur. Alors les plus petites étoiles visibles dans notre réfracteur seraient situées a une si grande distance, que leur lumière mettrait sept mille cinq cent soixante ans à parvenir jusqu'à nous.
Dans le rrflcctciir de lord llossc, l.i limilc des disl. mecs serait représentée par *^()()() unités, cl, jxmi- paiconrir (•<-ll<' distance, la lumière (Mnpioierait xin^f mille neuT cents ans.
On a ensuite elierelié à déterminei- la distance relative des étoiles de différentes «grandeurs, d'après l'amplitude de leurs mon\ cmcnis propres. Sti'uve a fait sur e«; sujet un travail Irèsremarquahle au(piel nous enij)i-untons les résultats suivants.
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En ascension Urolle.
En déclinaison.
En ascension drulle.
En déclinaison.
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Ce tableau révèle une circonstance singulière, c'est que les étoiles doubles ont des mouvements plus prononcés I.a cause de cette singularité réside dans l'impulsion plus considérable que ces svstèmes ont reçue à l'origine et (pii les a forcés à se diviser en plusieurs parties.
Comme les mouvements apparents sont en raison inverse des distances, on pourra calculer la distance relative des étoiles, en prenant celle de la 1"' grandeur pour unité. Le tal)lcau suivant contient la comparai.son des résultats ol)tenus par 1 étude des mouvements propres et par la méthode pliotométrique.
CRANDELT.
des
ÉTOILES
PAR LES MOUVEMENTS PROPHES
PAR LA PHOTOMÉTRIE
Étoiles simples.
Étoiles doubles.
II, G 17.8 3i,8
De ce tableau il résulte que la progression est extrêmement semblable de part et d'autre, et l'on ne devait pas s'attendre à un accord plus parfait entre des éléments aussi disparates. Il y a un peu d'incertitude pour les mouvements propres des étoiles des trois dernières grandeurs, et c'est là ce qui explique les différences un peu plus grandes qu'on trouve dans les résultats.
Le troisième moven d'évaluer les distances relatives des étoiles est fourni par le dénombrement de celles qui forment les classes successives. INIais il faut ici tenir compte de leur distribution dans les diverses régions du firmament. Et ici il faut bien distinguer entre la distribution réelle et la distribution apparente.
Lorsque nous voulons, de la disposition apparente, conclure à la distribution réelle des étoiles dans l'espace, nous quittons le domaine de l'observation et nous entrons forcément dans celui des hvpothèses. Or il se présente deux manières de concevoir la distribution réelle d'après celle que présente l'observation . i** on peut supposer que, si l'on voit
plus d'étoiles clans une direction que dans une autre, cela tient uniquement à leur condensai ion, la profondeur du la couche restant la même dans tous les cas; 2" on peut admettre, au contraire, fjue la couche est j)lus profonde dans une direction que dans l'autre, la densité étant la même de toutes parts.
I.a solution de cette question demande la connaissance préliminaire de la manière dont les petites étoiles sont distribuées dans le ciel. Ce travail a été fait par les deux Herschel, William pour l'hémisphère nord, et John pour ifsud . Il est absolument impossible qu'un honmie exécute à lui seul une semblable énumération; elle lui demanderait près d'un siècle de travail soutenu. Pour arriver au résultat, W. Ilerschel a substitué à l'énumération continue le procédé des sondes ou Jauges [star gaiiges) distribuées sur le ciel d'une manière uniforme. Ces opérations consistaient à compter les étoiles visibles dans un réflecteur de 18 pouces, auquel était adapté un oculaire qui lui donnait un champ de vision égal à i5 minutes. Ces sondes ont donné des résultats extraordinairement différents. Dans quelques endroits, près du pôle delà Voie lactée, on comptait trois ou quatre étoiles à chaque observation, tandis que, dans la Voie lactée ellemême, ce nombre s'est élevé jusqu'à 588.
En discutant ces observations, on est arrivé à quelques conclusions générales que nous allons exposer brièvement.
1° Les étoiles sont d'autant plus nombreuses qu'on approche davantage de la Voie lactée; le maximum a lieu dans le plan de cette nébuleuse, le minimum à ses pôles.
2*^ Dans la Voie lactée elle-même, l'accumulation est plus grande pour les points voisins de l'Aigle (18 heures d'ascension droite) que dansle voisinag(^ du Taureau (G heures). D'un coté le maximum est de 5 37, de l'autre il est seulement de 204.
3° La densité apparente décroit très-rapidement quand on s'éloigne de la Voie lactée. A une distance de 2 degrés, elle est encore très-considérable; à i5 degrés, le nombre d'étoiles correspondant à une sonde descend à 56; à 3o degrés, il est de 17; à 45 degrés, il est de lo; entre 60 et 70 degrés, on ne trouve plus que 6 ou 4 étoiles.
4*^ En calculant d'après ces sondes le nombre des étoiles visibles dans le télescope d'IIerschel, on trouve le nombre 20374034. Avec le grand réfracteur de Washington de 26 pouces on trouverait 3o millions.
Ces résultats, confirmés j^ar les travaux de plusieurs astronomes, permettent d'établir avec une assez grande probabilité la loi de la distribution réelle des étoiles dans l'espace. Nous avons dit qu'il y a deux hypothèses possibles. Afin de reconnaître laquelle des deux est la véritable, on a calculé par deux méthodes différentes le rayon delà sphère dans laquelle doivent être renfermées les étoiles de chaque grandeur. Dans un premier calcul, on a supposé la distribution uniforme; dans un autre, au contraire, on a supposé la densité variable. En comparant les nombres ainsi obtenus avec les distances calculées par les deux méthodes précédentes, on choisira l'hypothèse dont les résultats s'accordent le mieux avec les nombres déjà trouvés. Voici le tableau où se trouvent résumés ces calculs :
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1° Do la dislributiuti unirornie.
2° En suppusant la Uensilé variable.
3* De la pliotomélrle.
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Nous voyons que, pour les plus grandes étoiles, les résultats donnés par l'hypothèse de la distrijjution uniforme ne sont pas déraisonnables; mais, à partir de la 4^ grandeur, les divergences deviennent très-grandes, et plus loin elles sont énormes. Il en est tout autrement des nombres calculés d'après l'autre hypothèse, comme on peut s'en assurer en comparant les deux dernières colonnes. La conclusion que nous devons légitimement tirer de cette remarque, c'est que la couche stellaire non-seulement semble posséder, mais possède réellement une densité plus considérable dans la Voie lactée que dans le reste du ciel.
Notre Soleil n'est pas placé au milieu de la couche qui constitue la Voie lactée; sa position est même très-excentrique. D'abord, la Voie lactée ne traçant pas un grand cercle sur la sphère céleste, il en résulte que nous nous trouvons à une certaine distance, 4 degrés environ, du plan moyen qui la contient. Outre cela, la projection du Soleil sur ce plan moyen est loin d'occuper le milieu de la Voie lactée ; de là vient que, dans le Sagittaire et dans l'Aigle, la densité appa-
rente de la couche stellaire est beaucoup plus considérable qu'à l'autre extrémité du même diamètre. Du côté du Sagittaire, la Voie lactée est absolument insondable, le fond du ciel est formé par une véritable poussière stellaire, et, dans le chnmj:) des plus puissants instruments, cette poussière reste projetée sur im fond blanc. Ce fond blanc peut être en partie composé de matière nébulaire; mais, comme cette matière possède nécessairement un certain pouvoir absorbant, elle doit à coup sûr arrêter beaucoup de ravons lumineux, et nous empêcher de voir un grand nombre d'étoiles plus éloignées.
11 faut conclure de toutes ces considérations que la profondeur des cieux est réellement insondable, et que nous n'en connaîtrons jamais les bornes. Il est probable que la réunion des grandes étoiles qui environnent notre Soleil n'est qu'un des amas qui forment la Voie lactée, et que, vu d'une certaine distance, cet amas nous apparaîtrait comme une tache plus blanche dans la Voie lactée elle-même.
En arrivant à cette limite, nous sentons notre imagination confondue. En vain chercherions-nous à accumuler comparaison sur comparaison pour donner une idée de cette immensité. Nous pouvons entasser les chiffres, multiplier les zéros, et, pour abréger, exprimer ces distances par des nombres affectés d'exposants; l'abîme n'en reste pas moins impénétrable. Que dire de ces espaces immenses et des astres qui les remplissent? Que penser de ces étoiles qui sont, sans doute, comme notre Soleil, des centres de lumière, de chaleur et d'activité, destinés, comme lui, à entretenir la vie d'une foule de créatures de toute espèce? Pour nous, il nous semblerait absurde de regarder ces vastes régions comme des déserts inhabités ; elles doivent être peuplées d'êtres intelhgents et raisonnables, capables de connaître, d'honorer et d'aimer
leur Créateur; et peut-ètro que ces habitants des astres sont plus fidèles que nous aux devoirs que leur impose la reconnaissance envers Celui qui les a tirés du néant : nous voulons espérer qu'il n'y a point parmi eux de ces êtres infortunés qui mettent leur orgueil à nier l'existence et l'intelligence de Celui à qui ils doivent eux-mêmes et leiu' existence et la faculté de connaître tant de merveilles.
CONCLUSION
Le long chemin que nous avons parcouru touche à son terme. En étudiant les j)hénomènes que nous présente le Soleil, nous avons reconnu la constitution physique de cet astre radieux et la nature chimique des substances qui le composent ; nous avons même reconnu des traces de son mode de formation; nous avons pu jusqu'à un certain point entrevoir la place qui] occupe dans l'univers.
Ce globe enflammé, source de la vie et cause du mou^ement sur les planètes, a été jadis une masse nébuleuse semblable à celles que nous ^ oyons dans la profondeur du ciel.
Cette masse, en se refroidissant, a donné naissance aux planètes et à leurs satellites. Elle conserve encore dans son sein une partie delà chaleur qui a dû résulter de sa condensation et de la chute de ses différentes particules, qui, venant des limites les plus reculées de son domaine, ont obéi à l'attraction en tombant vers le centre.
Cette masse énorme, subissant les phases de refroidissement par lesquelles ont passé les planètes qui l'environnent, pourra un jour se trouver complètement dépouillée de l'éclat dont elle brille aujounriiui; mais il s'écoulera encore des millions et des millions d'années avant qu'elle devienne incapable d'agir efficacement pour entretenir la force et la vie
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autour d elle. Y aura-t-il une cause quelconque dont l'action doive alors rétablir les choses dans leur état primitif? Nous ne saurions le dire. Le monde n'a pas toujours existé, et rien ne nous prouve qu il doive exister toujours.
ÎSous avons trouvé que la constitution du Soleil doit être en grande partie gazeuse. Ceci nous explique les phénomènes que nous observons à sa surface. La partie qui reste extérieurement exposée à la radiation vers les espaces célestes est continuellement renouvelée par une circulation intérieure très-compliquée Cette couche est le siège de vastes opérations chimiques, physiques et mécaniques. Des éruptions rejettent de l'intérieiu^ à l'extérieur des masses énormes de gaz métalliques et donnent ainsi naissance aux taches. Ces masses vaporeuses, plus obscures et plus absorbantes, nous interceptent la plus grande partie des ravons lumineux qui émanent de la photosphère gazeuse et complètement dissociée.
Au-dessus de la couche lumineuse qui constitue la limite apparente de l'astre se répand Fatmosphère formée de vapeurs transparentes qui s'élèvent, selon leurs poids s|>écifiques, à différentes hauteurs.. De toutes ces substances, l'hydrogène est une des moins denses; aussi flotte-t-il à une grande hauteur, formant des colonnes et des nuages qiii constituent les protubérances roses observées autour du Soleil pendant les éclipses. Parmi les matières qui forment les taches, le sodium, le magnésium, le fer et le calcium sont les plus abondantes entre celles qui sont éruptives.
Cette atmosphère du Soleil, ordinairement invisible, excepté dans les éclipses, est très-vaste; elle s'étend à une distance qui est bien supérieure au rayon solaire ; elle a une forme comprimée, son élévation étant moins grande aux pôles qu'à l'équateur. Dans les régions équatoriales, et surtout dans celles où se présentent les taches, on observe une
activité jihis grande qu'aux pùles, activité qui se manifeste par un éclat plus grand, et par une liauteur plus considérable de la couche atmosphérique elle-même.
Le spectroscope, en nous révélant la composition chimique (lu Soleil, nous a montré que les substances dont il est formé souL identiques avec celles qui constituent les corps terrestres, qui sont non-seulement ])ropres à notre système, mais aussi aux autres systèmes stellaires. Mais nous sommes encore l)ien loin de connaître la nature de toutes ces substances.
Telles sont, résumées dans im aperçu général, les connaissances que nous possédons sur l'astrcMlu jour. Ces connaissances sont bien incomplètes, il est vrai-, cependant, si nous considérons la rapidité avec laquelle les découvertes se sont succédé, nous serons fiers d'appartenir à une génération qui, à elle seule, a plus avancé dans cette voie que toutes celles qui l'ont précédée. Le dernier mot n'est pas dit, mais on peut bien espérer que les découvertes à venir, loin de détruire aucune des parties de l'ccuvre actuellement accomplie, continueront le travail déjà commencé, le compléteront et résoudront les nombreux problèmes dont nous avons indiqué l'énoncé dans cet Ouvrage. Le travail patient de l'observation, les expériences habilement dirigées pour contrôler les théories et les hvpothèses finiront par éclaircir ce qui est encore douteux ou incertain.
Il nous reste beaucoup de choses à apprendre, car la nature est inépuisable dans ses merveilles; lorsque l'on croit arriver au terme, on n'est encore qu'au début, et l'histoire même du Soleil nous fournit une preuve frappante de cette vérité.
Le champ serait bien plus vaste et plus inépuisable si nous voulions nous occuper des influences merveilleuses que cet astre bienfaisant exerce sur la Terre, puisque ses rayons.
doués du pouvoii' d'éclairer, d'échauffer et d'agir sur les molécules des coi'ps, sont la cause première d'où découlent, sur toutes les planètes, et la force et la vie. Lorsqu'on se borne à considérer le Soleil comme le centre géométrique des orbites que décrivent les planètes, on se fait une bien pauvre idée de l'action qu'il exerce dans le monde et de son importance dans la création. Mais, lorsque l'on considère son influence physique, chimique et physiologique, on se trouve en présence d'une foule de questions mystérieuses et de problèmes non résolus, dont l'étude suffira, sans doute, à exercer l'activité de bien des générations. Les forces qu'il met en jeu sont d'un ordre plus élevé que l'attraction ellemême, et leur nature intime est tout aussi inconnue que celle de la gravitation. Nous n'avons pas pu entrer dans l'étude spéciale de ces relations, mais nous ne devions pas les laisser complètement de coté. La nature de cet Ouvrage nous a pei'mis à peine d'en dire quelques mots; peut-être un jour pourrons-nous traiter ces questions d'une manière plus sérieuse et plus approfondie.
FIN DE LA SECONDIi ET DERNIEUE PARTIE.
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