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PRÉFACE
Dans ce Volume, je m'occupe exclusivement des systèmes slellatres doubles et multiples.
Après avoir analjsé les méthodes à l'aide desquelles on déduit aujourd'hui les orbites réelles des étoiles doubles de leurs orbile> apparentes telles que les donnent les mesures micromélriques, montré comment ces données sont complétées par la détermination spectroscopique de la vitesse radiale orbitale, et indiqué Tensemble des renseignements qui en résultent pour nous sur les distances, les dimension.s et les masses de ces systèmes binaires, j'aborde Félude des étoiles dont, avant toute constatation directe, la duplicité a été démontrée par les irrégularités de leurs mouvements, absolus ou relatifs, élude qui a donné naissance à l'Astronomie de rinxisible et qui constitue l\in des plus beaux titre> de gloire de l'illustre Bessel : viennent ensuite l'histoire ei la théorie des étoiles doubles, soit spectroscopiques, soit photométriques; Tétude des amas stellaires, la description des système> colorés, et enfin la détermination du centre dynamique de notre amas stellaire ou Soleil central de iMiidler.
Quoique le grand nom d'ilerschel, sous l'autorité duquel s'abrite la conclusion de ce Volume, en domine encore Tensemble, il ne le remplit pas comme le premier; dans la seconde moitié de ce siècle, en effet, des méthodes nouvelles d'observation ont révélé l'existence d'un grand nombre de systèmes jusqu'alors à peine soupçonnés, et l'initiative de Vogel et de Pickering a créé
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une Astronomie nouvelle des étoiles doubles qui a sin|i»;uliùrenienl élargi le tableau que Taslronome de Slough nous avait laissé du monde stellaîre.
Un autre fait saillant est rintrodu«!tion systématique, faite par Tisserand, des méthodes de la Mécanique céleste dans Tétude de ces nouvelles classes de systèmes binaires. Malheureusement, la mort nous a enlevé cet homme d'élite au moment où son action à cet égard n'était encore qu'à son début; néanmoins, les résultats obtenus par lui ont déjà, à eux seuls, une grande importance el ils semblent devoir élre pour l'Astronomie française un encoura- «»;emenr considérable à reprendre la même voie qui la conduira certainement à d'importantes découvertes.
Kn terminant, je prie M. Lagrula d'agréer tous mes remercîments pour le soin avec lequel il a bien voulu revoir les épreuve^ et les calculs de la plus grande partie de ce Volume.
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LISTE DES CONSTELLATIONS
Pour la commodité du lecteur, nous reproduisons ici la Liste des constellations on y ajoutant leurs noms latins; cette nouvelle liste tiendra lieu d'erratum pour crile du premier Volume.
Les constellations en italiques sont celles de VAlmageste,
D'autre part, les signes (a) et (6), (A) et (B) indiquent : (a) que la consiellation boréale empiète sur riiémisphérc austral, et inversement pour (b): ( \) que la constellation boréale est partagée à peu près également par l'équateur, quoique s'étendant un peu plus au Nord, et inversement pour (B).
Constellations boréales.
L'rsa minor. ... la Petite Ourse.
Draco le Dragon.
Cepheus Céphée.
C assit) pea Cassiopée,
Camelopardalus. la Girafe.
Ursa major la G''" Ourse.
^ ,, . . i les Chiens de Canes Vcnatici.. -,,
{ Chasse.
Bootes le Bouvier.
Corona Borea- \ la Couronne bo-
lis ' re'ale.
Hercules Hercule.
Lyra la Lyre.
Cygnus le Cygne.
Lacerta le Lézard.
Andromeda. . . . Andromède.
Triangulum ... le Triangle.
Perseus Persée.
Auriga le Cocher.
Lynx
le Lynx.
Léo minor
le Petit Lion.
Coma Bérénices.
\ la Chevelure de ' Bérénice.
Aquila.,
r Aigle {k).
Sagitta
la Flèche.
Vulpecula
le Renard.
Delphinus
le Dauphin.
Equuleus
le Petit Cheval.
Pegasus
Pégase.
Pisces
les Poissons {a).
Aries
le Bélier.
Taurus
le Taureau.
Orion
Orion (A).
Gemini
les Gémeaux.
Canis minor. . .
le Petit Chien.
Cancer
rEc revisse.
Lco
le Lion (a).
Constellations australes.
Antiia la.Ponrîpe
__ , i la Couleuvre
C rater la Coupe,
Corvus le Corbeau.
Libra la Balance.
Scorpius le Scorpion.
Sagittarius ... le Sagittaire.
Scutum l'Écu.
Capricornus ... le Capricorne.
„. . , . {le Poisson aus- Ptscisaustrinus. : , ,
{ Irai.
Aquarius le Verseau ib i.
Cetus la Baleine.
Le pus le Lièvre,
Canis major. . . le Grand Chien.
Monoceros la Licorne ( B;.
Sextans le Sextant (B).
Virgo la Vierge ( B ) .
Serpens le Serpent ( B j .
Ophiuchus Ophiuchus ( B ,j.
( ' ) La Connaissance des Temps a conservé le nom de Machine pneumatique.
TRAITÉ
I. — Historique
2ii. Etoiles doubles anciennes. — Le nom (ïétoile double a été employé la première fois par Ptolémée dans sa description de l'apparence de v Sagittaire. Le premier objet de ce genre découvert avec une lunette est probablement Ç de la Grande Ourse, qui parut double à Riccioli dans le milieu du xvii^ siècle; le système quadruple de 9 Orion a été découvert par Huygens en i656 et la large paire de 'i^ du Bélier indiquée par llooke huit ans plus tard. En 1689, le P. Richaud, en observant une comète à Pondichéry, sépara les composantes de a du Centaure; la duplicité de Y Vierge a été découverte accidentellement par Bradiey et Pond en 1718, et redécouverte ensuite par Cassini et Messier pendant une observation d'occultation; enfin a Gémeaux a été résolue en 17 19, la 61^ du Cygne en 1^:53 et ^ du Cygne en 1755. Mais la première recherche systématique sur les étoiles doubles est due à Christian Mayer, de Mannheim (1777), pour qui les deux étoiles d'un groupe sont deux soleils tournant l'un autour de l'autre et qui entreprit une étude suivie du Ciel avec la lunette de 2", 6 de son quart de cercle mural. Sur les 80 couples qu'il décrivit, 67 rentrent dans la définition actuelle des étoiles doubles, A. — II. I
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el certains d'cnlre eux, comme p Hercule et s Ljrc sont des lests encore utiles pour les instruments de moyenne dimension. Les procédés de mesure étaient d'ailleurs alors trop peu précis pour que ses observations aient pu mettre en évidence le mouvement relatif correspondant à leur durée.
2i5. Jl\ IlerscfieL — En réalité, cette découverte cl, par suite, celle de rexistence des systèmes binaires, est due à W. llerscbel. Nous avons vu (n" 173) comment, dans la persuasion (pie la proximité apparente de deux étoiles était un effet de perspective, il avait été amené (1782) à recbcrcher, pour la détermination de leurs parallaxes, tous les groupes semblables de la sphère céleste. Pendant (piarante ans (') l'attention de cet infatigable astronome se porta souvent sur ces groupes, dont il prit un très grand nombre de mesures micrométriques; mais leur discussion Tamenn à une conséquence lout autre, beaucoup plus inq)ortanle encore que celle qu'il cherchait, el qu'il énonça en i8o3 dans un Mémoire célèbre basé sur un ensemble d'observations s'élendant à vingtcinq années ('-).
Les changements constatés dans les positions relatives de deux étoiles voisines vues du Soleil ne peuvent provenir que :
1° Du déplacement d'un seul de ces trois corps;
2** Du dé|)lacement simultané du Soleil et d'une des deux étoiles;
3" Du déplacement simultané des trois asircs.
Prenant comme base ses observations de Castor, y Lion, s Bouvier, JJ Hercule, Serpent et y Vierge, Herschcl leur applique successivement ces trois hypothèses (^) et, après une discussion minutieuse de chaque système d'observations, arrive à la conclusion que la troisième hypothèse peut seule en coordonner les
(») Le dernier Mémoire de W. Ilerschel sur les étoiles doubles e-l de 1832. On the places of i \ô ncw double stars (Memoirs 0/ thc /?. A. S., vol. I, p. 1G6 ).
(2) W. Hf.hs<;iiel, Account of the changes that hâve happencd, during the least tix'entv-jive y cars, in the relative situations of double stars: with an investigation of the cause to which they arc Oiving {Philosophicai Transactions of thc Royal Society of London, iSo3, l'art I, p. 33f) et suiv.).
(•') Le niouveinent propre du Soleil n'étant point, dit-il, « absolument prouvé », il a fait de l'immobilité de cet astre Tun des cas de la discussion.
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résiillals, et qu*cn conséquence « beaucoup d'entre les étoiles doubles ne sont pas doubles qu'en apparence, mais doivent être considérées comme une combinaison réelle de deux étoiles inlimemenl reliées l'une à l'autre par le lien de leur attraction mu- Inelle ». D'après lui, la plus petite des deux étoiles devait décrire autour de la plus brillante une orbite elliptique, et les observalions dont il est ici mention lui permirent d'assigner une valeur déterminée à la durée de révolution de cinq d'entre elles :
Castor î î'.>, ans
Y Lion 1*200 ans
£ Bouvier 1O81 ans
Serpent 37'> ans
Y Vierge 708 ans ( * )
Celte splendide découverte ouvrait à l'Astronomie un nouveau champ d'investigation. Dès 181G, J. llersclud et sir James Soulh enlreprirent lu surveillance du ciel boréal el, pendant dix ans, publièrent soit ensemble, soit séparément, de nombreuses séries d'observations; lors de son séjour au Cap, J. Herschel catalogua 2K)5 couples d'étoiles et donna une mélbode élégante pour le calcul de leurs orbites.
En même temps, W. Struve reprenait l'examen du ciel boréal (i8'24-i836) à Dorpat avec le célèbre é([ualorial (o"\ 27) de Fraunliofer; les résultats de cette revision donnèrent les mesures de 3i3^ étoiles multiples; ils ont été réunis dans un Ouvrage d'importance capitale que nous aurons l'occasion d'étudier plus loin et qui renferme, en outre, l'indication de méthodes nouvelles d'observation encore suivies aujourd'hui.
Après lui, Madler, Bessel, Dawes, O. Struve, Schmidt et Demhowski contribuèrent à l'avancement de celte branche de l'Astronomie : l'œuvre de ce dernier est surtout rcmar([uable; de i85.î
(') Si pareille délcrminalion lui fut impossible pour ^^ Hercule, les ol)scrvjitir>n»i «le ce système furent pour lui roccasion de voir « un phénomène nouveau en Astronomie, celui de l'occultalion d'une étoile par une autre ». Dn 17-5, en eiïet. il vit sans difficulté les deux composantes, tandis (jue, lorsqu'il en reprit l'étude en i8o2, il ne put, malj;ré l'emploi d'un grossissement de '-îi^o, séparer la petite étoile de la grande, et n'obtint, dans les cas les plus favorables, qu'une image focale un peu allongée, indiquant la superposition partielle de l'une des étoiles sur l'autre.
à 18-8, il repril la mesure de lous les couples accessibles à un objectif de 7 pouces en même temps qu'il découvrait de nombreux couples nouveaux. Les 20000 observations précises qui lui sont dues ont été recueillies après sa mort par deux célèbres observateurs d'étoiles doubles, Otto Struve et Schiaparelli, et éditées dans les Accademia dei Lincei de Rome.
Aux noms précédents, il convient d'ajouter ceux lout actuels de Burnham et de See qui, le premier surtout pour riiémisphére boréal, le second pour riiémisphère austral, s'attachent à découvrir et mesurer les systèmes binaires qui ont échappé aux observateurs antérieurs; de pareilles recherches ont une grande importance, parce qu'elles s'adressent, ou bien à des couples de plus en plus serrés et, par suite, à durée de révolution de plus en plus courle, si bien qu'au bout de très peu d'années d'observation on peut en calculer les orbites, ou bien à des couples dont l'une des étoiles est parfois brillante tandis que le compagnon est d'éclat très faible (2® et i/}*' grandeur par exemple) et qui offrent ainsi un intérêt spéculatif considérable pour nos vues sur la formation de ces systèmes. Le nombre des couples découverts jusqu'ici par M. Burnham est environ de 1000; pour M. See, qui a commencé à la lin de 189G, il atteint déjà 5oo(').
II. — Classiflcation et observation
2i6. Classification de JV, IlersckeL — Pour le but spécial auquel il destinait leurs observations, Herschel avait divisé les étoiles doubles en différentes classes {'^), Dans la première, il plaçait toutes celles qui exigent une lunette réellement supérieure,
(') L'inâlrunient dont se serl M. Sec, à la station de Flagslaiï (.Vrizona, a.'îao'" d'alliludc), est un objectif de o",6i le dernier qu'aient construit Alvan Clark and Sons; cet objectif, qui parait tHre le meilleur de cette dimension et peutôtre niùme de tous ceux actuellement en usage, a son pouvoir séparateur théori(|ue '»", i(j et montre alors une élongation de l'image (|ui ne laisse aucun doute à l'esprit : il présente cette particularité que les deux lentilles sont écartées de 10"" dans leur barillet. See appelle iS* grandeur la limite de visibilité de cet objectif dans les conditions [)articulicres d'altitude et de climat où il est placé.
{• ) \V. IIeusciiel, On tlie parallax of fixcd stars {Philosophical transactions for l'^i).
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le plus grand calme de TalmosphclTe et ton le antre circonstance favorable, pour élre vues parfaitement doubles ou tout au moins assez bien pour qu'on puisse décider de la duplicité (' ).
« L'observation de ces étoiles doubles exige une puissance de pénétration et de clarté peu commune, aussi ne faut-il pas oublier de préparer graduellement son œil par quelques étapes de vision. Ainsi, si Ton veut voir x de la Couronne boréale (5 et 5.6) (une des étoiles doubles les plus serrées), on laissera quelque temps le télescope braqué sur a Gémeaux ou sur ^ Verseau, |jl Dragon, p Hercule, a Poisson ou sur la curieuse étoile double e Ljre ; on les regardera longtemps, afin que l'œil acquière la facilité de voir ces objets distinctement et bien. On passera ensuite à Ç Grande Ourse et à la belle étoile triple du pied de devant de la Licorne, puis à i Bouvier qui est une belle miniature de a Gémeaux, à l'étoile qui précède a Orion, puis à n Orion; pendant ce temps, l'œil et la lunette se seront tous deux préparés à ce tableau plus délicat encore qu'est r, Couronne boréale. Ce serait en vain que Ton tenterait cette observation, si toutes les étoiles précéd(3nles jusqu'à / Bouvier n'avaient été bien nettement séparées, carr^ Couronne est une miniature encore plus fine de / Bouvier que / Bouvier Test de a Gémeaux. Si l'observateur a bien réussi, il peut alors essayer en même temps b Dragon, quoique je doute qu'un grossissement moindre que 4oo ou Doo le montre double, tandis que les autres étoiles se voient avec le grossissement de 227. Pour essayer les étoiles d'inégale grandeur, on pourra suivre l'ordre suivant, a Hercule, a Cocber, Gémeaux, k Cygne, f Persée et b Dragon, après quoi l'observateur pourra passer à un objet beaucoup plus beau s Bouvier (3.5 et G. 5, distance 2", 5 à 3'',o) que j'ai suivi de très près depuis deux ans comme éminemment propre à la mesure des parallaxes des étoiles fixes. »
Dans la seconde classe d'étoiles doubles, il a placé toutes celles qui sont convenables pour la comparaison par les yeux des distances aux diamètres apparents ou les mesures très délicates avec le micromètre; le grossissement du télescope ne doit pas être beaucoup moindre que 200 et celui-ci doit donner comme image
l') Il fait remarquer d'uillcurs qu'un observateur ne doit condaiiiner ni son instrument ni son œil, s'il ne réussit point à les séparer.
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(lu groupe stcllaire deux disques ronds, bien définis, séparés l'un de l'autre par une ligne noire bien nelle.
La Iroisième classe renferme les étoiles doubles dont la dislance est comprise entre 5" et i5"; si elles doivent servir à la détermination des parallaxes, elles peuvent être regardées comme débarrassées tout à fait des elFets de la réfraction, etc.
Les quatrième, cinquième et sixième contiennent les étoiles doubles dont les distances sont comprises entre i 5'' et 3o'', 3o"et r', i' et 2' ou plus.
« (les étoiles sont à peine utilisables pour la détermination des parallaxes slellaires : on les a néanmoins cataloguées, car elles peuvent conduire à la solution d'un problème fort important aussi, celui de la parallaxe systémali(|ue provenant d'un mouvement de translation du Soleil, solution pour laquelle la précision des mesures micrométriques serait d'un grand secours. »
247. Classification de \V. Struve. — Cette classification un peu vague d'Herschel a été reprise plus tard par W. Slruve (*) alors (jue les moyens de mesures étaient devenus plus précis. La limite supérieure de distance admise par Struve pour que deux étoiles voisines s'appellent ^,^/o//t' double est 3a'' et cet intervalle est partagé en liuit classes par ordre de dislance comme il suit :
Classe. ï>isliince. Classe. l>islanrc.
■>/' I > (? \'>. iG
r a î 7^' iT) i\
Au point de vue de l'éclat, Struve sépare les étoiles en deux groupes, les hrillanles dont les compagnons sont supérieurs à la 8'- grandeur, el \qs restantes lorsqu'ils sont au-dessous ; le nombre total des étoiles doubles retenues par Struve est de '?.Ç)/\\ se distribuant ainsi :
ï)is
liince.
( ' ) w. J>TuiTVi:, StellaruTH duplicium et nmlti plie uni mcnsurœ microfuetricœ jtt'r tna<;nuni Fraunlioferi tubum annis a \^2\ ad 1837 in spécula Dorpatensi institutœ (\K\-}.
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Classe. Brillantes. Ueslantes.
Il y a environ trois fois plus des restantes que des brillantes, et, pour chacun de ces groupes, les classes 3 et 4 comprennent à elles seules presque la moitié du nombre correspondant.
248. Systèmes binaires, systèmes optiques, — I.a première question à résoudre est de savoir quelles sont, parmi ces étoiles, celles qui, liées Tune à l'autre par les lois de l'attraction, forment un système binaire, et celles qui, réunies simplement par un eflel de perspective, ne sont qu'un groupe optique.
Voici comment Mitchell a calculé leur proportion numérique probable : Soit une étoile quelconque sur la sphère, pour qu'une autre forme avec elle un couple optique de distance rf, il faut qu'elle se trouve dans la zone à une base terminée par le petit cercle dont le pôle est la première étoile et d le rayon sphérique : la probabilité p de cette rencontre est donc le rapport de la surface de cette zone à celle de la sphère; soit, puisque ici d est toujours petit et si ^ est la distance angulaire correspondant à rf,
et si n est le nombre d'étoiles jusqu'à la grandeur m incluse, le nombre probable v de leurs groupes optiques sera
^. „(„-0,in.,- ^,
ou si m = 8, et par suite approximativement n = looooo, on a en nombres ronds v = ^> et, pour ^ =: 32", v == Sa.
Les groupes optiques sont donc probablement en proportion -très faible relativement aux autres.
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Néanmoins, les mesures de posîlions relatives peuvent seules décider la question.
Ces mesures se feront d'après les méthodes décrites à roccasion des parallaxes (vol. l, p. 255 et suiv.), et elles exigent la même précision : Finfluence des corrections de précessîon et de nutation y est d'ailleurs plus grande, puisque les observations à comparer sont souvent distantes d'un grand nombre d'années; mais, d'un autre côté, il n'y a pas alors lieu de tenir compte de la réfraction, pour une distance zénithale de 60® et pour une distance r de 10', son eflet maximum, qui correspond au cas où les deux étoiles sont sur le même cercle vertical, ne surpassant pas o'',o4*
Ces observations sont d'ailleurs sujettes à une erreur spéciale dont nous allons dire quelques mots.
249. Équation personnelle. — W. Herschel avait déjà remarqué que les estimations faites avec un télescope ne peuvent êlre appliquées à un autre, de même que les estimations faites au même télescope avec des grossissements différents. Mais, en outre, deux observateurs différents se servant du même instrument ne trouvent pas, pour l'angle de position et la distance d'un même couple, les mêmes valeurs, il y a donc là pour chaque observateur une équation personnelle que W. Struve et F. Bessel ont indiquée les premiers et dont il faut .corriger les mesures.
Un certain nombre d'astronomes, parmi lesquels nous citerons W. Struve, O. Struve, Dunér et Bigourdan, ont cherché à en déterminer les lois au moyen d'étoiles artificielles et d'appareils spéciaux; d'autres, comme O. Struve, Dembowski et A. Hall (*), ont formé une liste de couples étalons convenablement choisis et destinés à servir de base de comparaison aux mesures des différents observateurs. Tous ont indiqué r.otnme causes principales de ces différences dans l'eslime de l'angle de position la direction de la ligne des yeux par rapport à celle des étoiles, Tinclinaison de la têle, la différence de grandeur des étoiles (-), l'angle visuel, c'est-à-dire Tangle AOB {Jig. i), sous lequel on voit à travers
( ' ) Vicrleljahrsschrift der astronomischcn Gesclischo/t (ii* année, p. 227 cl suîv.). Celle lisle comprend acliicllcnient 3o couples.
(-) L'clénienl iniporlant ici csl le raj^ort des éclats des deux composantes, et
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Tociilaire LL les deux images slellaires A et B données en son plan focal par Tobjeclif, et enfin la distance des deux composantes.
Chaque observateur devra donc, au moyen d'une étude préalable, calculer la valeur de son équation personnelle en raison de ces différentes causes et en corriger les nombres observés;
ou bien on ado{)lera un observateur type auquel on ramènera toutes les observations au moyen de séries communes faites par les différents observateurs sur la liste étalon.
230. Observations concomitantes. — A ces mesures différentielles, il faut joindre deux sortes de déterminations :
1" Celle de [^position absolue de Tétoile principale faite aux instruments méridiens à peu près à la même époque-,
2" L'estimation des gran leurs des deux composantes et l'appréciation aussi exacte que possible de leurs colorations.
2ol. Distinction des systèmes binaires et des groupes optiques. — Si Tétoile principale a un mouvement propre et que les coordonnées de la seconde par rapport à la première restent ou les mêmes ou très sensiblement les mêmes, en sorte que les deux étoiles aient le même mouvement propre, Tétoile double est certainement un système binaire.
Si, au contraire, les coordonnées relatives des deux étoiles, ou
par suite la diirérencc d de leurs grandeurs. M. Bigourdan trouve pour réquation spéciale à ce cas
E = a(i-f-6rf),
a étant la valeur de E pour d = o tl b étant égal à o,53.
G. BioouiiDAN, Sur l'éguation personnelle dans les mesures d'étoiles doubles [Annales de rObservatoire de Paris^ Mémoiresj vol. XIX; 1889).
Tune d'elles, changcul beaucoup, il y a à décider si ces changements ne sonl pas dus à une dilFérence de mouvements propres des deux étoiles et cela présente quelque difficulté. L'observation directe, ou à son défaut la connaissance du mouvement propre de Téloile principale, donne sa position absolue à chaque époque de détermination micromélrique; si, en y appliquant la difierence trouvée pour les deux étoiles, on obtient pour la seconde une position constante, Tétoile double est un groupe optique ; c'est au contraire un système binaire si celte position varie : en appli- (juant alors aux deux étoiles le même mouvement propre, il reste, en effet, dans les différences de leurs positions des résidus faibles (|ui s'expli([uent de la façon la plus simple par un mouvement orbital.
La solution complète réside d'ailleurs dans le mouvement de la faible étoile par rapport à l'autre et demande que l'on dispose de plus de deux com|>araisons diflerentes; si les variations de l'une des étoiles ])ar rapport à l'autre considérée comme au repos ne peuvent pas se représenter par une ligne droite, mais surtout forment une courbe avant sa concavité dirigée vers l'étoile principale, l'étoile double est un système binaire; si les diflerentes positions sont sur une ligne droite, l'étoile double est un groupe optique. Ces derniers groupes ont peu d'intérêt pour nous, les premiers seuls retiendront notre attention, et nous étudierons maintenant les procédés à Taide desquels on a déterminé l'orbite relative d'une des composantes d'un système binaire, orbite que les lois de l'attraction nous indiquent être certainement une ellipse.
III. — Utilisation des données de l'observation
2o2. Discussion des données de l'obscri^ation. J. Ilerschel. — Si les données de l'observation étaient toujours exactes, on les utiliserait immédiatement; mais en génér;il, et surtout pour les observations un peu anciennes, les nombres qu'elles fournissent à différentes époques sont peu concordants j)ar suite des erreurs inévitables et souvent considérables de mesures aussi délicates, et aussi des différences provenant des observateurs.
11 faut en déduire pour chaque coordonnée un ensemble de
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valeurs qui, tout en représentant la loi générale de sa variation, loi qui est déterminée par celles du mouvement elliptique, soit autant que possible débarrassé de ces causes de discordance (*); ici le procédé graphique est très avantageux; traitons par exemple des angles de position.
2o3. Angles de position. — Supposons-les rangés par ordre de dates el prenons comme abscisses les années et fractions d'année, comme ordonnées les angles eux-mêmes, nous aurons une série de points (jui, si les observations étaient exactes, fourniraient une courbe régulière; en réalité, la ligne qui joint ces points est une ligne ondulée et irrégulière. Nous lui substituerons au mieux du jugement de Tœil la ligne régulière passant au milieu de ses ondulations et qui soit à la moindre distance de chacun des points, ligne qui représentera la loi de variation de Tangle de position avec le temps, aussi bien aux dates d'observation qu'aux dates intermédiaires, beaucoup mieux (|ue ne peuvent le faire les observations brutes. C'est d'elle que Ton déduira par interpolation les \aleurs de Tangle de position qui seront emplovées dans le calcul de Torbite à Texclusion des valeurs observées elles-mêmes. Prenons comme exemple v Vierge ;'Ia liste des observations dont disposait J. Herscbel était la suivante :
(' ) J. Hkhschel, On the investigations of the orbites of revolving stars {Memoir'i of tke royal astronomical Society of London, vol. V, p. 171 et suiv.).
Valeurs
observées.
Époque.
Position.
Distance.
Observateur.
Pond
Bradley
IJjGjOO
T. Maver
W. Ilerschcl
W.IIerschel
W. Ilerschcl
W. Struvc
io5. I j
W. Stiuve
J. Soulh
W. Slruvc
J. South
W. Slruvc
J. Hcrsrhcl
J. Herschol
J. Herschel
J. Ilerschcl
J. Herschel
On les a représentées graphiquement dans la fi g. 3i, cl
Fig. Si.
no"
ifift
isn
mn
nn
DO
AO
Vm WO 1A?0 1830 tlbÛ
it» nw nw nwj nw nw iras y a tracé la courbe d'interpolation dont la lecture donne I
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nombres conlemis dans la première colonne du Tableau suivanl :
Valeurs (déduites de la courbe.
Angle Dak'. de position.
I8iO 106. i5
2oi. Distances. — On pourrait procéder de la même manière pour les distances et aboutir aussi à des valeurs interpolées préfér.ibles aux valeurs données directement par l'observation; mais, à Tépoque de J. llerschel, les erreurs des mesures de dislances allei«;naieiit souvent une fraction notable de la distance elle-même. Aus^si préféra-t-il déduire, des angles de position, les valeurs relatives des dislances ainsi qu'il suit.
L'orbite apparente étant la projection orthographique de l'orbite réelle, la vitesse aréolaire y est constante, et si r ci p sont la distance et l'angle de position à un moment donné /, on aura
- ,2 dp = C dt
dp dt
les variations de /- sonl inversement proportionnelles à celles de
Vitesse
mgulaire.
Distance,
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la vîlessc angulaire-.^-- Or, A/), A^^;, A'/? étant les didérenccs première, seconde et troisième de/?, on sait que
dt
et comme ici A/ -= lo,
dp _ A/; A-/> A^^ f// lo uo 'U>
A/?, A2/>, A^/> se déduisent immédiatement des valeurs ([iii précèdent.
On peut encore, et cela esl la plupart du temps préférable, lire
directement sur la courbe la valeur de -r- : c'est, en eflel, la tangente Irigonométrique do Tangle que fait avec l'axe des Icnips la tangente menée à la courbe au point correspondant, et la lochire du quadrillage donne les valeurs des côtés du triangle rectangle dont riiypoténuse est un seguient déterminé de la tangente.
On aura donc ainsi une série de valeurs inversement proportionnelles aux carrés de la distance ; en d'autres termes, les valeurs successives de
dl
exprimeront les distances apparentes des deux étoiles aux époques successives, en parties de réclicUe arbitraire que Ton aura choisie pour l'estimation des distances; ces nombres sont inscrits dans la dernière colonne du Tableau précédent. 11 faut maintenant les transformer en secondes d'arc; pour cela, on mesure sur la courbe d'interpolation des angles de position, les valeurs (|ui corres[)ondent aux dates diverses données pour les distances observées, et l'on calcule pour chacune d'elles, comme nous venons de le dire, les vitesses relatives; on fait leur somme ainsi que celle des distances observées. Soient s la première et //" la deuxième, et x la valeur en secondes d'une partie de l'échelle, on aura
xs = n\
iol
KSir»,:; 98,0 7,0') 3,20
182rJ,i 97 r> 7v>o o,'38
i831,2 77,7 J,oo -2,01
Somme 93,35 ^8,70
X =oMi458.
On a ainsi une série de valeurs correspondantes de Tangle de position et de la dislance, rjue Ton pourrait utiliser immédiatemeni s*^ le procédé d'inlerpolation adopté était exempt d'incertitude. E-ïi réalité, il n'en est pas toujours ainsi, et Ton doit souvent, en r^" gui a ri sa ni au mieux jusqu'au troisième ordre les diflTérences des ^'îilcurs de ce Tableau, obtenir une nouvelle courbe d'interpolation corri;;ée qui donne des valeurs nouvelles aussi exemptes que possible des erreurs accidentelles d'obscr\ation, et qui servira à obtenir de nouvelles \aleurs des distances correspondantes.
Ce sont ces données ainsi transformées qui serviront à la détermination de l'orbite décrite par le compagnon dans l'espace autour deTétoile principale.
255. Savary. Encke. — La première solution de ce problème Jate de i8'25; elle est due à Savary (') et est restée célèbre, non ^'Ciilement parce que Tauleur en fit une application beureuse au <^alcul de l'orbite de l'étoile !J Grande Ourse, première orbite de ce i;cnre qui ail été connue, mais surtout parce qu'il y fit voir pour la
('; V. Savary, Sur la détermination des orbites que décrivent autour de ffur centre de gravité deux étoiles très rapprochées l'une de l'autre {Con- '^<i(ssance des Temps pour i83o).
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première fois que les lois de la gravitation s'appliquent aussi bien à ces systèmes binaires qu'au système solaire. Un peu plus lard, Encke fit connaître une nouvelle méthode, remarquable par son analyse élégante et symétrique ('), et qu'il appliqua au calcul de l'orbite de 70/? Ophiuchus. Ces deux solutions, qui utilisent d'ailleurs directement les observations, exigent l'emploi de quatre observations complètes, distance et angle de position; mais, quoique les observations modernes embrassaient dfjà une période de trente ans, on n'en pouvait rarement trouver quatre complètes, assez distantes pour se prêter à l'application de ces méthodes qui, calquées de trop près sur celles qui servent au calcul des orbites des petites planètes, ne sont point réellement pratiques dans le cas actuel. On a donc dû en chercher d'autres qui permissent d'employer un grand nombre d'observations et d'utiliser celles souvent incomplètes faites par W. Herschel de 1^80 à i8o4; c'est le résultat auquel est arrivé J. Herschel en i833, en déterminant d'abord Torbite apparente au moyen des observations elles-mêmes, et se servant ensuite de celle-ci pour obtenir l'orbite vraie, (^ette marche a été adoptée par tous les astronomes qui, après J. Herschel, ont traité la question, et parmi lesquels nous citerons Y. Villarceau, Miidlcr, Klinkerfues, ïhicle, Glasenapp, Seeliger, Kowalsky et Zwiers. Mais, de ces méthodes diverses, nous n'en retiendrons que trois : celle de J. Herschel à cause de son intérêt historique; celle de Kowalsky, la plus employée actuellement; et celle de Zwiers, si remarquable par sa grande simplicité.
IV. — Orbite apparente
Le problème à résoudre est de déterminer l'orbite la plus propre à représenter l'ensemble des nombres obtenus par l'observation directe. On peut y arriver soit par un procédé graphique, soit par l'analyse; ces deux solutions ayant ce point de départ commun que, d'après les lois de la gravitation universelle et les règles des projections, l'orbite réelle et l'orbite apparente sont toutes deux des ellipses.
(') ExcKE, Ucber die Berechnung der Bahnen der Doppelsterne {Berlincr astronomisches Jahrbuch fur j832, p. ii53 el suiv.).
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236. Procédé graphique, — A l'aide des deux coordonnées polaires données par chaque observation ou prises sur la courbe d'interpolation, on peut, en partant d'un point déterminé comme origine et d'un axe choisi, marquer sur une feuille de papier une série de points par lesquels doit passer ou dont doit être suffisamment voisine la courbe qui représente l'orbite apparente. En réalité, aucune ellipse ne peut passer exactement par tous ces points; mais il est facile d'en trouver une qui passe par certains d'entre eux et telle que les autres soient disposés, de part et d'autre, aussi près que possible de sa circonférence et forment, par leur réunion, une ligne légèrement ondulée autour d'elle; pour le tracé de cette ellipse, on se servira, par exemple, d'un ellipsographe ou de tout autre procédé, mais on devra ne négliger aucun soin pour avoir la meilleure ellipse possible et la ligne la plus fine. La mesure des dislances apparentes maximum et minimum donne ensuite l'excentricité, la longueur du grand axe et sa direction; quant au point origine des coordonnées ou position de Tétoile principale, il occupe le foj^er projeté de l'orbite réelle.
Herschel a trouvé ainsi, pour Torbite apparente de ^Vierge :
Demi j*rand axe 5", 862
Position du grand axe 67**, 20'
Excentricité o ,7o332
Dislance moyenne de l'éloile au centre... r,9<>8
Vitesse angulaire ai)|)arenle maximum... — 68^,833
Vitesse angulaire apparente minimum. . . — 0% 193
257. Procédé analytique, — I/équation générale d'une ellipse, avec l'origine en un point qui est ici l'étoile principale, est
(1 ) Y = ax^ -r lU xy -\- hy^ -+- •>. i^^x -h -^fy -+- c = o,
que l'on peut ramener à la forme
( •>. ) Xx'-¥- '). Wxy -^ Wy- -f- 2 T. x -\- i V y -- \ = o.
Cette équation renferme cinq constantes inconnues, et, par suite, cinq couples de valeurs de x et de y suffiront pour les déterminer.
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On a, évidemment, si l'axe des x est dirigé vers le point nord,
a^ = r cos/>, y =^ r sin/? ;
chaque observation donnera donc une relation entre les diverses inconnues et cinq observations, faites à différentes époques, suffiront pour déterminer l'orbite; dans la pratique, on en emploie un beaucoup plus grand nombre et l'on traite Ténsemble des équations ainsi obtenues par la méthode des moindres carrés.
Mais cette méthode est compliquée, et Tincertitude des données de l'observation a conduit M. Glasenapp à éviter l'emploi des moindres carrés. Dans l'état actuel de l'astronomie des étoiles doubles, sa méthode est très pratique; elle est la suivante :
Reprenons Téquation générale de l'orbite apparente, que Glasenapp a tracée d'abord par un procédé graphique,
(i) Ax'-T- illxy -+- D^*H- xGx-i- iVy -+- 1 = o;
faisons-j y = o, elle se réduit à
équation dont les racines Xi et x-^ sont les abscisses des points d'intersection de cette orbite avec l'axe des J7, abscisses que l'on mesure sur la courbe même ; on a donc
A=-'- et G = -^l±:^';
de même, les racines y^ et y^ de l'équation Bj'-+ \iYy-\- i = o, obtenue en faisant ^ = o dans (i), sont les ordonnées des points où l'orbite croise l'axe desj^^; elles se mesurent sur Torbite apparente et donnent
OU a donc quatre. A, B, F et G, des cinq constantes inconnues. La dernière, H, se détermine au mojen de Téqualion
A:rs -4- H K* -H 2 G .r -i- >. F r -^ I
ixy
dans laquelle on remplace x et y par les coordonnées d'un point convenablement choisi, et surtout tel que le produit xy ait une
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\alcur suffisamment grande; préférablemeni, on adoptera pour H la moyenne des valeurs obtenues avec plusieurs points de l'ellipse apparente.
En utilisant ainsi toutes les observations de y Vierge jusiju'en 1892, Sce (*) a obtenu, par cette méthode, les éléments suivants :
Longueur du grand axe 6', So.,\
Longueur du petit axe 3*,53o
An^^le du grand axe i'1o*',4
Angle du périaslre ' {o",.}
Distance moyenne de l'éioile au centre. . . 3', 06a
V. — Orbite réelle
258. Déjlnilions, — La courbe que nous venons de tracer, ou dont nous avons calculé Téquatlon, est la projection de l'orbite l'celle sur un plan perpendiculaire à la ligne de visée; ses différents points représentent les projections sur ce plan des positions réelles du compagnon par rapport à l'étoile principale supposée immobile. Nous devons en déduire ces positions réelles aux mêmes instants et aussi la forme et les dimensions de Vorbite réelle parcourue par ce compagnon ; ces positions et cette orbite sont déterminées par un certain nombre d'éléments dont il faut trouver les valeurs numériques dans chaque cas particulier.
Us sont de deux sortes : les éléments géométriques, qui définissent la forme, la position et les dimensions de l'orbite; et les éléments dynamiques, qui servent à obtenir la position, à un instant donné, du compagnon sur cette orbite. Les éléments géométriques sont :
/, inclinaison du plan de l'orbite sur le plan tangent à la sphère à Tétoile principale (perpendiculaire à la ligne de visée);
9, longitude du nœud, ou angle de position de la ligne d'intersection du plan de l'orbite avec le plan tangent;
<*. excentricité de l'ellipse;
(') T. J. J. See, liesearches on the évolution of the stellar Systems; Lynii (Mass. (U. S. A )], vol. I, p. i2<i: 189G.
A, angle que fait, dans le plan de l'orbite, la ligne des nœuds avec celle des apsides ou du périastre et compté de o** à 36o'* dans le même sens que les anomalies, du nœud vers le périastre.
Au lieu de cet angle X, on emploie parfois le suivant :
ny, angle de position de l'étoile au moment de son passage au périastre, angle compté à partir de la même origine que Q et dans le même sens; ces deux éléments sont liés par la relation
lan<;(Gj — ^) = cos/ tangX.
Les éléments dynamiques sont :
T, époque du périastre, ou temps du passage du compagnon en ce point, temps compté en années et fractions d'année;
P, durée de la révolution en années, à laquelle il faut ajouter le sens du mouvemenl, cest-à-dire le sens dans lequel augmentent les angles de position.
Au lieu de cette durée P, on emploie souvent Télémenl suivant :
/? , mojen mouvement angulaire annuel, ou angle décrit en mo^'enne en un an par le rayon vecteur; on doit y ajouter le signe -i- si Tanglc de position augmente d'année en année, le signe — dans le cas contraire.
Ces deux éléments sont liés Tun à l'autre par la relation
MÉTHODE DE J. IlERSCIIEL.
259. Éléments géométriques, — La méthode de J. Herschel, en grande partie graphique, est la suivante :
La courbe ABMD {Jig* 32), qui représente l'orbite apparente, est la projection de l'orbite réelle sur un plan perpendiculaire à la ligne de visée : d'après les lois de la gravitation, l'orbite réelle est une ellipse dont l'étoile principale S occupe un des foyers; d'autre part, le centre C de l'orbite apparente est la projection du centre de Torbite réelle; par conséquent le diamètre MA de Torbite apparente qui passe par l'étoile principale est la projection 2 a du grand axe de Torbite réelle, et le diamètre BD conjugué
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du premier, c'est-à-dire parallèle à la tangente en A, est la projection 2^ du petit axe; A et M sont les projections du périastre et de l'apoastre, et les temps de passages de l'astre projeté par ces deux points sont le temps T de passage du compagnon par le
Fig. 3i.
périastre et celui T' de son passage par Tapoastre dans Torbile réelle. Enfin, les longueurs portées sur le grand axe réel, ayant
es
entre elles le même rapport que leurs projections, le rapport ^
(on mesurera les longueurs avec un compas) donne l'excentricité e
deTorbite réelle et, par suite, —==-. est le rapport r des deux
axes de cette orbite.
D'un autre côté, soient a: et j^ les points équidistants de S, où la parallèle^S^ au diamètre BD coupe la circonférence de l'ellipse; et, sur le cercle n/sp^ dont le centre est à l'étoile principale et
sur lequel on compte (de n vers/, sn étant le cercle horaire de S) les angles de position, mesurons les angles de position A et B de Sx\ et de Sx\ le premier est l'angle de position du périastre projeté, c'est l'angle xs.
Cherchons maintenant les angles 8 et i\ pour y arriver, nous comparons {fi g. 33) le triangle ABC (rectangle en C) formé dans
Fi
OC
le plan de l'orbite réelle par son centre C et ses sommets AB, à sa projection Ca^ sur le plan de l'orbite apparente; des points A et a, abaissons des perpendiculaires sur la ligne des nœuds, elles couperont cette ligne en un même point I, et si l'on suppose a et [î mesurées à notre échelle, on aura
rt» = Cl
Or,
d'où
Cl = a cos(A — P(j), AI = la sec/ = asin(A — ^)séci\ a-= a«cos*(A — i^)-4-a»sin*(A — ii) sec'/,
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et aussi cl comme
il vient
l rtï-h^»2^-+-aîcos*(A — ,Q)-h aîsinî(A — ii)séc5 ■'' ( 4-?«cos B — r6)-hp*sinHB-ro)scc*/.
D'autre part, dans le plan HBAI de l'orbite réelle, menons BP perpendiculaire à AI et, par suite, parallèle à la ligne des nœuds, nous aurons
a» -H ^»* = Âb' = ÏÏp' H- PÂ*.
Or, on a
Hï = IC — HC = a cos(A —Po) - B cos( A - Q,), PA = ÎA — IIB = [a sin (A — ii) — p sin ( B — ,Q)] séc i;
on aura donc pour (a^-j- b-) la nouvelle expression,
a^^b^= [a cos( A — p) — p cos(B — ^)]î
-h [a sin(A — £) — p sin (B — Q,)]'- séc^i, développons
s a'cosï(A — r6)-^P»cosî(B — r6)-'^^a?cos(A-i^)cos(B— ^) ^•' l-+-[a*sin»(A — ro)-+-?*sinî(B — r6)-2apsin(A— ^)sin(B — ro)]sécn' = a*-h^2,
et, par suite, en retranchant (a) de (i),
Ci) cos(A— i;)cos(B — ii)-hsin(A — ii)sin(B — ii)scc«t = o;
substituons cette valeur dans la valeur de a^, nous aurons
^- = sin«(A - i^) cos(A — r6) cos(B ~ ii) - cos«( A - a) sin(A - ^) sin(B - Tô), = isin(A — B)sin2(A — fl);
par permutation, on aura
^ = -sin(B-A)sin2(B — ,Q),
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d^où CD divisant
' '^ a=^fi2 ~ /ay sin'/(A-iïj'
formule qui conduit pour le nœud à la construction graphique suivante :
Par le centre C (Jiff- 3) de l'ellipse apparente menons (en allant dans le sens où sont comptes les angles de position ) deux lignes correspondant aux angles de position 2 A et 2 B, puis parallèlement à
celles-ci deux lignes, qui en soient distantes de (ô) ^Mâ) elsoit U leur point d^inlersection; on voil aisément que la ligne CRaura un angle de position égal à 2Q. Cette construction donne réellement deux angles différents de 180*^; nous prenons arbitrairement pour le nœud ascendant celui qui est compris entre o** et iSo**. L'équalion (3), ou son équivalenle
( >) cos2 1 = tang ( A — ,Q) tan- (B — .Q),
fait ensuite connaître Y inclinaison i.
Et si, dans Téquation
laiig(T;T — P(,) = cost lang)
on remplace cosi par sa valeur, on aura pour déterminera l'équation
Quant à la valeur du demi grand axe, on Ta fort simplement. Les distances mesurées /• dans le plan de l'orbite apparente sont les projections des rayons vecteurs p de l'orbite réelle; si donc / est l'angle de deux de ces droites correspondantes, on a
r = p cos /,
et, par suite, à une époque marquée par l'anomalie vraie i^*,
r = cos / :
OL I
~~ ^ V^ I — sin't sin'X
260. Eléments mécaniques. — Reste à obtenir la durée P de la révolution ou le moyen mouvement, et Vépoque T du périastre; on peut procéder de différentes façons et se servir soit de î'orbite apparente, soit de l'orbite réelle.
1° On trace Torbile apparente sur une feuille de carton d'épaisseur uniforme; on la découpe soigneusement et on la pèse avec une balance très sensible.
On détache alors successivement deux secteurs correspondants, Tun à la portion de courbe comprise entre les deux dates extrêmes d'observation, l'autre à l'une de ces dates et au périastrc, et on les pèse de la même façon.
Les poids ainsi obtenus sont proportionnels aux aires, et celles-ci proportionnelles aux temps aussi bien dans l'orbite projetée que dans l'orbite réelle;
2° Procédant de la même manière, on substitue aux pesées des mesures planimétriques;
3" Soient ^el/>' les angles de position aux dates extrêmes t^ et ti (déduits de la courbe d'interpolation et non des observations elles-mêmes), on détermine successivement l'anomalie vraie et l'anomalie excentrique correspondantes à l'aide des formules du mouvement elliptique
tang(/) — ^)= costtang{i^-hX),
d'autre part la formule de Kepler
M = n(/ — T) = R — csinE permet de calculer les valeurs M| et Ma de (E — e sinE) corres-
pondant aux époques tt el f^] on a ainsi
11— h Mj— Ml
,p_ /i/,-M, _ n/s— Ms
261. L'application de cette méthode a donné à Sir John Ilerschel pour éléments de l'orbite réelle de y Vierge
P = 5i3,-28, a -= ir83o, To = 87" 5o',
fr=3l°0, T!T= I7"5l',
MKTUODE DE KOWALSKY ET GLASENAPP.
262. Éléments géométriques (*). — L'orbite réelle est une section plane du cjlindre droit circonscrit à l'orbite apparente, section menée par l'étoile principale; par rapport à un système d'axes ayant pour origine l'étoile principale et le plan de l'orbite apparente pour plan des xy, Taxe des x étant dirigé vers le poinl nord et Taxe des z parallèle aux génératrices du cylindre, l'équation de celui-ci est
( I ) Xx^-\-illxy-\- B/î -h 2 G 2- -+- ';t F/ -h j = o,
sans changer l'origine; prenons de nouveaux axes de coordonnées 011 le plan des x'y' soit le plan de Torbite réelle, l'axe desx'élanl la ligne des nœuds el Taxe O^' faisant avec l'axe Oz l'angle f , nous
(') KowALSKY, Sur la détermination des orbites des étoiles doubles {Procèsverbaux de r Université impériale de Kasan, 1878).
S. (iL.vsENAi'P, On a graphical method for determining the orbit of a binary star {Monthly notices of the /?. A. 5., vol. XLIX, p. 276).
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aurons évidemment les relations
X = a:'cos^ —y sini^cosi -h^' sin^ sin/, y = :r'sini^ -f-^r'cosii cosi — ;;'cos^ sin/, z =z _^^' sin t -I- ^' cos /.
Si dans ces équations nous faisons z'= o, les coordonnées Jr^y, z
résultantes
ix = .r' cos^ — y sin^i cos/, j' = x' sin iJ H- y cos Q, cos /, y' s'ini
caractériseront un point quelconque du plan de l'orbite réelle, cl, en les remplaçant par leurs valeurs dans (i), on aura Téquation de la section du cylindre par le plan de l'orbite réelle, c'est-à-dire l'équation de l'orbite réelle; la coordonnée z n'entrant évidemment pas en compte ici, puisqu'il s'agit d'un cylindre dont l'axe lui est parallèle, les valeurs précédentes se réduisent à
ir = a:'cosoi — ^'sinj^cosi, • ^' = ar'sin^ H-^'cos^cos/ P).
En les portantdans(i)et supprimant les accents, on aura pour équation de Torbite réelle dans son plan
IA(jrcosi^ —j^ sin i^ cos/)* -h 'ilKxcosSl — ^ sin^i cos/) (x sin^ -i-y cos^i cos/) (3) ' -h B(j'siniJ -1-^cos^cos/)*
h 2G(iFC0s^ — y sini^ cos/) r- iF (xsin^ -H^cos^ cos/)-i- 1 = o,
où l'origine des coordonnées est le foyer de l'ellipse; d'autre part si Ton suppose l'ellipse rapportée à deux axes de coordonnées
{') Soit
ycosi = y, on aura
X — x'cosQ— y'sinQ, y-. x'sinQ-4-^''cosQ;
ï^Ialions qui reprcscnlenl un changement de coordonnées dans lequel les '>rdonnées y ont été réduites dans le rapport de cosi à i, tandis que l'axe des x' l'>Drnait de l'angle Q.
donl Taxe des x soit le grand axe et l'origine le foyer, son équation est
faisons rourner l'axe des x d'un angle ). du grand axe vers la ligne des nœuds, puisque le sens de la rotation est négatif; on a
X = x' cosX -r- j' s'mX, y = .r'sinX -t-j^'cosX,
d'où, en remplaçant dans l'équation précédente, et enlevant les accents
, ,^ /a* rosX 4- y sinX -4- rte\- / — 5? sinX — r cosXX' ^^> ( a^ )-"( V^- )=!'
qui représente l'équation de l'ellipse rapportée à son foyer et à la ligne des nœuds.
Les deux équations (3) et (4), représentant la même courbe par rapport aux mêmes axes de coordonnées, sont nécessairement identiques, et, par suite, les coefficients des mêmes puissances des variables sont proportionnels. On a ainsi les relations suivantes, où £ désigne un facteur arbitraire :
^^^ ' (^"o*^ "^ nj^} ^ ^ cos»a -h B sin2£ -+- II sin-i^i,
(6) tf^}^^^^\ =(Asin^^-»-Bcos2^-Ilsin9.iî)cos^-,
(7) ^ ( "7 ~~ 71 ) sinaX = ( — A siriA^C^ -+- B sinaiCi-haH cosiJDcos/,
(8) gf-^^Gcosiî+Fsinrû,
I x ^ Sin X , ry • rs ■- ^ . .
(9) £ = (— G siii^\i -+- l^ cosfl) snw,
(10) e(,_eï)=— I.
Cette dernière équation donne
d'où, si l'on pose/? = ^/(i — ^-),
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vl aussi, par conséquent,
Maintenant (8) el (9) donnent
( esinX — — /?( Fcos^ — G sin Sl)cos/, ( ^ cos Â = — /> ( F sin ii -+- G cos ^ ) ;
Multiplions (8) par (9) et réduisons, nous trouverons
— sin^X = (F2 sin'^ — G*sin?.^ -+- aFG cos2^)cos/; P
rc({iiation (7) donne
- ^ sinaX = (— \ sina^ -f- B sin9.^-^ 9AI cos2^) cos/,
et, par conséquent,
(11) ( F*— Gî-r- A — B) sina^ -f- •?.( FG — H) cos^.Q = o.
Soustrayons (6) de (5), nous aurons
e^ . /cos*X — sin'X cos'X — sin'X\ -- COS-. X = s (^ — ^^ j ;
la différence des carrés de ecosX et esinA (a) donne une autre valeur de — cos'^À. Enralons ces deux valeurs de ^tC0S2À, et ré-
pi o pi '
solvons par rapport à cos/, nous aurons
, . _ ( !^_*:7_?_HiïJo6 -+- (G^- A)cosg^-h (FG— 11 ) siaa j:^ , ^""^^ *- (F*- B)cos\Q,-+-(Gs-A)sin»a-(FG- lIjsin';tP, '
les formes du dénominateur et du numérateur montrent que si Ton peut poser
cos* t = - ,
d'où
nous aurons
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Le premier membre de (6) peut s'écrire
(sin*X ros*X\ <*'..> i
et, par conséquenl, on a
— -sin*X —{ K sin'^ -h Bcos'^ — H siii2Îi)cos*«.
Or Téqualion (9) élevée au carré donne
î- 5in»X = ( Fî cos^Q 4- G^ sin«£ — FG siii2^)cos«/: on a donc
(iJ) -- =[(F2— B;cosa^o-H(G2-A)sin*a-(^'G — H)sin-2i;î}]cosî/\
ou, par (?.),
(,4) -^ =(Fi — B)sin\?6-H(Gî-A) cos^a^-Cl^'G — H) sinaTo = ï*
et par suite, par (6),
Dans la formule (i4)ï remplaçons sin-Q et cos^Q en fonction do cos'.>. 8, nous aurons
^ ( ^ =[F2-r-Gî— (A-+-B,)1~(F2— G*-+-A- B^cosaPo ( -T-2(FG — H )sin2,Q,
cl, en retranchant de (i3),
(•7 ) ^r-' = (F-- G2-^ A - B) €082^6 — -iCFG — H) sin2ro.
Multiplions (11) par sinaQ et (17) par cosaQ, retranchons le second résultat du premier, nous aurons
(18) ^-^^sin2ro=-2(FG — H).
Multiplions, au contraire, (11) par COS28, (17) par sin-îQ, cl
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ajoulODS les produils, nous aurons
tan""' /
Celle analyse nous condull donc à l'enserable d'équallon^
-^--sin>.r. =->.(FG-.n), î^f- cosjtP^ = Vi- Gî-H A- B,
é* siii X = — p( F cos ^ — G siii ^Q ) cos 1, ecosX =— />(F<iii^-}- Gcosiî),
(|ui permellenl d'oblenir 8, /, p, X, e, «, en fonclion des quanlités connues A, B, F, G el H.
2(33. Eléments mécaniques. — On les obliendrail par Tun des moyens que nous avons indiqués plus haul (n'* 17).
264. L'applicalion de celle mélhode a donne à M. See(*) les valeurs suivantes pour l'orbile réelle dey Vierge :
V = 19/1,0 ans, T= i8iG,33, [e =0,8974, £ = 50% 4,
<|in\ quoique différant parfois beaucoup de celles données par î^irJohn Herschel, onl avec elles ceci de commun qu'elles allriliuem à Torbile une excenlricilé considérable.
Cj Loc, cit., [i. l'ii).
METHODE DE ZWIERS.
26o. Eléments géométriques, — Zwiers (*) De s'occupe, lui aussi, que des élémenls géométriques. Sa ipélhode peut se décomposer en deux parties :
a. Forme graphique. — L'orbite apparente donne la pro-
Fis. H.
ip
jcction Ort" sur son plan {/ig- S/j) du ^^rand axe de Torbite réelle, celle O dj son cenlre et la valeur de Texcentricité.
(') Zwiers, Uebcr eine neue Mcthodc zur Destinimung von Doppelsternbalinen {Astronomische Nachrichten, n** 333G).
CHAPITRE XII. — SYSTÈMES BINAIRES
On a donc, par
le rapport dans lequel il faut augmenter toutes les ordonnées de l'orbite réelle perpendiculaires au grand axe, pour avoir le cercle de l'excentrique E de Kepler; siipposons-le décrit autour de Forbite réelle et projeté avec elle; d'autre part, nous savons tracer la projection 06' du petit axe de l'orbite réelle, puisque c'est le diamètre de l'ellipse apparente conjugué à la projection connue du grand axe.
Ceci posé, prolongeons dans le rapport de A* à i les ordonnées de l'orbite apparente parallèles à 06', nous aurons une nouvelle section conique 8a"g, qui est évidemment la projection du cercle E; nous l'appellerons ellipse auxiliaire, car, une fois construite, elle résout le problème à elle seule.
En effet il résulte évidemment de son origine que :
i" Le demi-grand axe «i de l'ellipse auxiliaire, lequel est égal au rayon du cercle E, est égal au demi grand axe a de l'orbite vxaie;
2^ Sa direction est celle de la ligne des nœuds et son angle de position égal à Q ;
3" Le rapport — ^ des deux demi-axes de cette ellipse est le cosinus de l'angle d'inclinaison i;
4" L'angle V de son grand axe avec la projection Oa" du grand axe de l'orbite réelle est la projection de l'angle X — (gj - - 8) que fait, dans le plan de l'orbite, la ligne des nœuds avec celle des apsides ou du périastre; cet angle est donc donné par
(i) tangX' -^. tangX cosi,
d'où
tang(nï — fl) ^ j- tang X'
et par suite l'angle m.
Cet angle rs peut être obtenu d'une autre manière purement {graphique ( * ) : toutes les distances perpendiculaires à la ligne des
(') N. RussEL, A /ie*v graphical method of determining the éléments of a double-star orbit {Astronomical Journal, n*» 434).
nœuds étant réduites par projection dans le rapport y» si l'on
abaisse de la position apparente d' du périastre une perpendiculaire a!'V sur la ligne des nœuds, et si, sur cette perpendiculaire, on prend un point R tel que
R sera la position que le périastre devrait occuper si l'orbite avait tourné autour du grand axe de l'orbite auxiliaire dans le plan de
visée. Par conséquent, Tangle POR sous-tendu par PR au centre de l'ellipse auxiliaire est l'angle X^r^-m — G entre le nœud et le périastre dans le plan de l'orbite vraie, angle qu'il est facile de mesurer et qui donne l'angle to.
Ainsi aux mesures qui nous ont donné e, il suffit d'ajouter celles des deux axes a^ l)\ ainsi que des angles Q et >/ ou \ pour avoir tous les éléments géométriques de l'orbite; l'application de ce procédé sera des plus rapides si l'on a un moyen simple et ])récis pour tracer les deux axes de l'ellipse auxiliaire. Ce moyen le voici.
Les axes de l'orbite réelle sont deux diamètres rectangulaires du cercle de Kepler : les droiles suivant lesquelles ils se projettent sont donc deux diamètres conjugués de l'ellipse auxiliaire, diamètres qu'il est bien facile de tracer puisque nous connaissons l'un d'eux (la projection du grand axe).
Soit r/" rextrémilé de ce diamètre sur l'ellipse auxiliaire: sur la normale à l'ellipse en ce point, et de part et d'autre du point de contact, prenons deux longueurs d' p^ a" q égales à la longueur V du conjugué de O^/'. Par les points /?, q et le centre O décrivons une circonférence qui coupera en A' et B' la tangente à l'ellipse auxiliaire en t^' : les droites OA' et OB' seront les axes cherchés ( • ).
b. Forme analytique. — Les formules qui traduisent ana- Ijtiquement cette méthode sont d'une égale simplicité.
(') Pour 110 pas (loiiiier à la figure des dimensions exagérées, nous n'avons rnar<|U(! que l'un. li', do ces deux points.
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Soieot :
4* rexceniricilé de l'orbite vraie déduite de l'orbile apparente :
//' la projection du demi grand axe mesurée sur TcUipse apparente;
// le demi-diamètre conjugué de a' mesuré de même ;
]f% et />2 les angles de position des directions a' et b' (/?| donne la direction dans laquelle l'étoile principale est vue du centre O, la direction /?2 fait avec la direction p^ un angle aigu).
Nous remarquerons que le diamètre b" conjugué à a' dans l'ellipse auxiliaire est donné par
<'l calculerons
A -- _/ . , h" r-.kb'.
Ceci posé, les théorèmes d'Apollonius donnent entre les demi-
îixesf/| et ^1 de l'ellipse auxiliaire et les diamètres conjugués a'
♦'t b" les relations
où le sinus est toujours pris positivement.
Ou en déduit
( «i -r- bi )^ = a'^^b"- -t- xn' b" sin(/>i /fi) — m*, (ai — bi )* - a'-- b '■ - ?.ii b" sinf/^i — pt) = /t*.
m- et n'^ représentant par abréviation les seconds membres de ces
équations; on a
relations qui font connaître les quantités auxiliaires ^i et 6|, et par ^uile le «lorni grand axe a et l'inclinaison / par les relations
(l z= (fi, — — cos/.
D'autre part, en rapportant Tellipsc auxiliaire à ses deux axes, on a pour le point ^/"
d'où
lanpA ^ —i/ -T2 r^i
où l'on prend pour )/ le signe de {p\ -p-i) • cette équation fournit V et, par suite, 8, puisque
de plus, elle équivaut à
d'où Ton conclut
tancA = 1
Or, si dans l'ellipse auxiliaire E est l'anomalie excentrique d'un
Fig. 35.
de ses points, et or et y ses coordonnées par rapport aux deux axes, on a en général
A* — rtiCOsE, ^' = 6isinE.
Supposons que ce point soit le point à' i fig. 35) et soit E, hi valeur de E correspondante; on aura
d'où
a'^=a\ cos»Ei -/>f sin*E|, tangEi = r:râ -/. — = langX
et, par suite,
Ainsi l'angle X, qui dans le plan de l'orbite réelle mesure la
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distance angulaire du périastre au nœud, est égal à Tanomalie <\centrîque du périaslre apparenl dans TelHpse auxiliaire.
266. Récapitulation des formules, - Le Tableau des opéralions et formules nécessaires est donc le suivant :
A. Mesurer sur l'orbite apparente
e, a\ 6', px et />j.
B. Calculer
m-\a"^ -b"^ - 2ab' sinipt — jOj), n = ^a'^-^b''^ — ia'b'sïn{pi — pt), d'où
puis
ai — -, 6>, — ,
. b, cosi — ~ :
lanL'X' — - — 4/ -\ >-T-
On prendra garde que dans Teraploi des formules précédentes tous les angles doivent être comptés dans le même sens que les angles de position.
VI. - Calculs et graphiques auxiliaires
Le calcul des éléments dynamiques et la comparaison ultérieure des observations aux positions déduites de Torbite calculée sont facilités par des moyens auxiliaires communs à toutes les méthodes précédentes. Les plus importants sont les deux suivants.
267. Résolution de V équation de Kepler, - - Dans l'étude (lu mouvement des planètes, on résout cette équation par des
séries de la forme
E = M -i- e sin M -4- c ( - j sin 2 M -f . . ,
qui, en raison de la faible valeur de rexcentricité e, sont alors rapidement convergentes; mais, ainsi que nous l'avons vu pour y Vierge et comme le montrera mieux la suite de cette étude, les orbites des étoiles doubles sont en général fort excentriques; ce procédé de résolution ne leur est donc point applicable, et le calcul direct se trouve alors à peu près impuissant; aussi on a cherché à résoudre l'équation graphiquement. Cette solution a été indiquée pour la première fois par Waterston (1849) et redécouverte quelques années plus tard (i863) par Ed. Dubois ('). L'équation à résoudre
(I) M ^ fit = E — esinE
peut être considérée comme résultant de la combinaison des deux équations
(•<) r = sin E
et
(3) y = iE — /lOtang^»
où
l = lang^;;
l'équation (:>.) représente une sinusoïde, et Téquation (.'3) une droite, qui coupe l'axe des x au point x = ni cl qui fait avec lui un angle '^ dépendant de la valeur de Texcentricilé; il s'agit de déterminer leurs intersections.
Pour cela construisons une fois (^/ig- 36) pour toutes, à une échelle convenable ('-), la sinusoïde y ^-. sin E; puis, par chacun
(') J.-J. Watf.ustox, Mont/i/y notices 0/ thc JRoyal astronomicol Society : i8'i9-3o.
Ed. Dubois, Moyen de résoudre graphiquement le problème de Kepler {Astronomische Aarhrichten, n' 14(^4; i8«).'i).
(-) Le papier iiiillimclriqiic ù l'échelle de i"*" =; ri' permet de lire ais<^inrnt à o*, I ; i'ori£;ine de l'arc E étant à l'origine des abscisses et les arcs E allant de 0° à 180", la longueur totale 0\ sera de 90"".
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des poinls de i^axe des x, lels que M, menons une droite faisant avec l'axe des x l'angle A, et soit C son point d'intersection avec
Fig. 36.
la sinusoïde; de par Téquation de cette courbe, l'ordonnée CE sera
^ = sinE;
mais, en tant qu'appartenant à la droite, cette même ordonnée
iera
Or, et d'où
y ^ MElangi}/ =-- -ME.
ME:=OE — OM OE ^- E, OM ^ M
y^: -fE-IM).
Kii égalant ces deux valeurs, on a donc
ou
sinE = -(E — M),
M rzi E — <? sinE,
qui est l'équation de Kepler. Par conséquent, pour une orbite d'excentricité déterminée, on construira le triangle CME (en pratique, il pourra être fait avec une feuille de carton), et l'on appliquera son sommet M aux diverses anomalies moyennes, la l>ase coïncidant avec l'axe des x^ l'intersection C de l'hjpoténuse
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avec la sinusoïde donnera immédialement les valeurs (abscisses) de Tanomalie excentrique correspondante. En raison de la nature transcendante de la courbe, son tracé n'est jamais d'une parfaite exactitude, et le procédé ne donne pas une précision absolue, mais il est très rapide et les erreurs ne dépassent pas o"*, i.
II faut remarquer que, pour les orbites elliptiques, l'angle ^ ne varie qu'entre 45°, ce qui est le cas de la parabole, à 90°, cas du cercle; dans le premier cas, d'ailleurs, celte méthode ne peut être employée, puisque, alors, l'hypoténuse serait tangente à la sinusoïde à l'origine. Mais lorsque e << i, l'hypoténuse coupe toujours la sinusoïde, et son intersection est toujours bien définie, excepté lorsque e s'approche de l'unité et que M est petit.
Par cette méthode, dont l'approximation est très suffisante dans l'état actuel de l'astronomie des étoiles doubles, on peut aisément résoudre, en moins d'une demi-heure, une centaine d'équations de Kepler, résultat qu'on n'obtiendrait pas en un jour avec les méthodes ordinaires et des excentricités comprises entre o, 35 et o, 85.
On peut encore, pour plus de commodité, graver la sinusoïde sur une plaque métallique et munir celle-ci d'un triangle à angle variable et mobile, afin d'avoir ainsi un appareil pouvant servir à n'importa quelle excentricité.
Ce procédé graphique s'applique d'ailleurs tout aussi bien à la détermination des éléments de l'orbite à l'aide des observations qu'à la préparation à l'aide des éléments d'une éphéméride devant servir aux observations ultérieures.
268. Méthode graphique de tracé de rellipse apparente, — Pour faciliter la comparaison des observations au calcul, il est convenable de déduire des éléments une orbite apparente théorique, et de marquer sur la même feuille et à la même échelle les positions observées. Cette orbite théorique s'obtient graphiquement par l'un des procédés suivants :
1° Sur une feuille de paj)ier {Jig* 3^) nous traçons deux lignes rectangulaires, Ox^ Oj>^, qui seront les axes auxquels se rapportent les angles de position ; leur intersection est le centre commun O de l'orbite réelle et de Torbile apparente : une ligne menée par lui et inclinée d'un angle de position égal à 8 nous donnera la ligne des nœuds; une seconde ligne d'angle déposition égala 8 j- X, la
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direction du grand axe de l'orbite réelle. Prenant sur cette dernière, et de part et d'autre de O, des longueurs égales k ae et à a, nous aurons le foyer S et les sommets P et A; nous tracerons alors l'ellipse réelle par les méthodes ordinaires.
__J^ ^5" — tE>^*^"
'-^^^'jM
Ceci posé, prenons sur la ligne des nœuds et symétriquement par rapport au centre une série de points aa', fip', yy'^ • • • ^ P*^ lesquels nous lui élèverons des perpendiculaires venant couper l'ellipse en a, 6, c, .... Mesurons les longueurs aa, ^[i, . . ., multiplions-les par cos/, et portons, à partir de la ligne des Qœuds, les longueurs qui représentent ces produits, sur les perpendiculaires correspondantes. Les points a', 6', c', ... qui les terminent appartiennent à l'orbite apparente que l'on obtiendra en traçant cette ellipse par les procédés ordinaires.
Pour trouver, sur cette orbite apparente, la position d'une étoile à un moment donné, nous commençons par trouver la position ([u'occupe l'étoile principale par rapport à Torbile apparente;
pour cela, nous menons par S une perpendiculaire à la ligne des nœuds ; puis au moyeu d'une ouverture de compas égale à OS X cos£ el de O comme centre, nous déterminons sur cette perpendiculaire le point S', qui est celui que nous cherchions; la ligne OS' esl la projection du grand axe de l'orbite réelle el son point d'intersection P' avec l'orbite apparente la projection du péri astre.
Il suffit alors de mener par S' des lignes parallèles à celles que nous avions menées par le centre et qui marquaient les quatre quadrants de l'angle de position; ces parallèles seront les axes auxquels sera rapporté cet angle dans l'orbite projetée, et le point où une droite, faisant l'angle de position donné, coupera l'elHpse apparente, sera la position demandée. Nous ajouterons d'ailleurs que, pour la commodité du tracé, il conviendra de prendre négativement dans le cas d'un mouvement rétrograde et positivement si celui-ci est direct, l'angle A qui doit toujours être compté dans le sens du mouvement, et que le nœud ascendant doit être pris entre o" et 1 80'* ; de sorte q ue l'angle de position du grand axe de l'orbite réelle devient Q — A dans le premier cas et Q-{-\ dans le second ( * ).
a" Le point de l'orbite réelle (-) qui correspond à l'anomalie excentrique E s'obtient en prenant sur le grand axe OA un point l\ ( /Ig. 38) tel que
--^cosL;
menant ensuite par II une parallèle au petit axe, le point M d'intersection avec l'orbite est le point cherché.
Le point correspondant M, de Torbile apparente s'obtiendra évidemment en prenant sur la projection 0|A, du demi grand axe un point Ri tel que
menant ensuite par R| une parallèle à la projection du demi petit axe, son intersection M, avec l'orbite apparente sera le point cherché.
(' ) Voir S 1:1:, lue. cit., p. ')S.
(-) loir Hi'ssKi.i., Astrunomical JnuriKi!, n" \'.\\.
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La construction s'ensuit : avec le demi grand axe projeté comme diamètre décrivons un cercle; à partir du périaslre projeté A| comptons sur le cercle, dans le sens du mouvement de Tétoile, un arc A| N égal à Tanomalie excentrique E donnée; du point N abaissons sur 0|Ai la perpendiculaire JNR,, par R, menons une parallèle à la projection du petit axe, le point M| d'intersection avec l'orbite apparente sera la position apparente de l'étoile à rinstant marqué par la valeur donnée de E.
Fig. 38.
l^es différentes valeurs de E s'obtiendront d'ailleurs en résolvant par le procédé précédent (n" 267) l'équation de Kepler pour une série de valeurs de M équidislantes les unes des autres.
(le procédé a l'avantage de n'exiger la connaissance d'aucune autre donnée que l'excentricité, le temps du passage au périastre et la durée de la révolution ; on n'a besoin de connaître ni la position du plan de l'orbite, ni celle de l'orbite dans son plan.
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VII. — Valeurs des éléments
269. Nous terminons ce Chapitre en réunissant les caractéristiques des soixante systèmes binaires les mieux connus que noii> tirons, soit de V Annuaire du Bureau des Longitudes pour 1898, soit de rOuvrage de M. Sée; elles sont condensées dans les deux Tableaux qui précèdent. Le Tableau I donne la position de chacun de ces systèmes, les grandeurs de leurs composantes, leurs couleurs, l'auteur et la date de leur découverte; le Tableau II renferme les éléments géométriques et dynamiques de leurs orbites auxquels on a ajouté, pour permettre la comparaison, la valeur de leur mouvement propre commun.
Nous étudierons, dans le prochain Chapitre, les plus intéressants de ces systèmes binaires; mais il convient de remarquer de suite que les durées de révolution, ainsi que les excentricités, varient entre des limites très étendues.
Ainsi, les plus courtes durées sont de i i^"%42 pour x Pégase et 1 1""%45 pour Petit Cheval, la plus longue de 870 ans pour cde la Couronne boréale, dont le rapport est de un à trente-trois : et que, de son côté, Texcenlricité varie de o, i3i pour Ç Scorpion à 0,897 po"*^ T Vierge, soit de un à huit.
I. -<- Nombre probable des systèmes binaires
270. IV. Struve, J , Herschel et O. Striure, — Les nombreuses publications de W. Siruve, échelonnées de 1820 à i85i et dont la plus importante date de iSSy (*), fournissent des documents considérables pour la solution de cette question. Les principes sur lesquels repose cette analyse sont les suivants :
I" La distribution des sjslèmes binaires dans le monde stellaire est évidemment indépendante de la position relative que le Soleil et nous y occupons ;
2** Il y a d'autant plus de chances pour nous de dédoubler deux étoiles voisines que ces étoiles sont plus rapprochées de nous et, par suite, qu'en moyenne leurs éclats sont plus grands et aussi leurs mouvements propres plus considérables.
Il en résulte deux procédés de discussion.
a. Sur les 0^21 étoiles visibles à l'œil nu, Struve en compte 425 doubles, dont 44 appartiennent aux trois premières grandeurs sur un* nombre total de 2i3 appartenant à ces trois classes; soit 88 étoiles combinées sur 267, ou en chiffres ronds
I sur 3.
b. Sur 100 étoiles à mouvement propre annuel supérieur ào", 5,
( • ) W. Struve, Stellarum duplicium et multiplicium mensurœ micrometricce (Saint-Pétersbourg, 1837).
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il en compte 24 doubles, soit, en chiffres ronds, pour le rapport des étoiles combinées,
1 sur 3.
Ces deux déterminations s'accordent à montrer qu'avec les procédés d'investigation cmplojés par Struve il y a, parmi les trois premières classes de grandeur, une étoile double sur trois étoiles visibles; mais, d'une part, Otto Struve, à l'aide de l'objectif de o"", 38, de Merz etMahler, avait déjà, en i853, augmenté de près de 5oo le nombre des couples slcllaires distants de moins de 3'/', et, d'autre part, le Catalogue général des étoiles doubles, publié en 1874, sous les auspices de la Société royale astronomique de Londres, par MM. Main et Pritchard, d'après les manuscrits de J. Herschel, et qui résume toutes les déterminations faites jusqu'en 1867, en contient io3oo (*).
271. Confirmation ultérieure, Schmidt, Burnham. See. — Depuis cette époque, Schmidt et Burnham, deux des plus infatigables observateurs d'étoiles doubles, en ont découvert 2200 nouvelles (jusqu'en 1892) dans l'hémisphère Nord et, en général, assez serrées; de leur côté, H, Russell et T. See en ont trouvé 800 nouvelles (jusqu'en 1898) dans l'hémisphère Sud 5 de sorte que leur nombre total actuellement connu est certainement voisin de i34oo.
D'ailleurs, comme nous le verrons un peu plus loin, un nombre assez considérable de systèmes binaires sont inacces-
(') J. IIerschel, a Catalogue of io3oo multiple and double stars y edited by B. Main and C. Pritchard {Memoirs of the Royal Astronomical Society, vol. XL; 1874). Les étoiles doubles y sont définies d'après les règles de W. Herschel; ce nombre loBoo n'est donc point directennent comparable aux autres, tous établis d'après les règles de W. Struve. Mais l'étude des publications de J. Herschel sur les étoiles doubles, publications qui renferment la moitié des couples du Catalogue général {Mémoires de la Société royale astronomique: Observations au Cap de lionne-Espérance), montre que les couples distants de plus de '^î" forment à peu près le quinzième du nombre total : une diminution de c*t ordre, ré<luisant le total d'environ 700 (soit 9^)00 cou[>les de W . Struve), rend donc toutes ces d<mnées comparables entre elles. 11 est clair qu'elle ne modifie pas sensiblement les conclusions du texte.
Il est fort à regretter que re Catalogue n'indique ni la distance moyenne, ni les grandeurs et couleurs des composantes.
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sibles à ces moyens de recherche par suite du rapprochement apparent de leurs composantes sur un plan tangent à la sphère. Aussi il n'y a certainement pas exagération à doubler la proportion de Struve et à admettre que, pour les trois premières classes de grandeur et, par suite, pour le monde stellaire tout entier, les deux tiers des étoiles sont engagés dans des combinaisons binaires. Les soleils simples comme notre Soleil semblent donc être beaucoup plus rares que les autres; et le monde stellaire paraît être formé, pour la plus grande partie, de soleils non isolés, mais groupés tout au moins par deux : nous reviendrons sur ce sujet dans la suite.
272. lie tour sur les groupes optiques. — Mais ceci suppose expressément que toutes les étoiles doubles considérées sont des systèmes physiques, ou plutôt que les groupes optiques sont trop peu nombreux pour qu'on ait à en tenir compte; en raison de Timporlancc cosmogonique de notre conclusion, il est bon d'insister sur ce point.
Nous avons vu (n° 2i8) que, sur la totalité des étoiles jusqu'à la 8*^ grandeur, le nombre probable v des groupes optiques est
En donnant à p les valeurs limites successives des différentes classes de Struve et retranchant chaque nombre ainsi obtenu du précédent, on aura pour ces classes les nombres probables suivants, rapidement croissant avec la distance :
III 538 VII 4G
IV j->4 VIII 33-
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qui, au lieu de croître avec la distance p, montrent, au contraire, un maximum très marqué vers les classes III et IV, et où le nombre correspondant à la dernière classe ne diffère pas sensiblement de celui que fournit la plus serrée; les groupes optiques n'ont donc pas d'influence sensible sur la distribution des étoiles doubles avec ia distance.
Une autre preuve, peut-être plus décisive, de leur petit nombre relatif se déduit de la considération des mouvements propres : dans les 480 étoiles du Catalogue des mouvements propres d'Argelander, on trouve 4» étoiles doubles, d'après la définition de W. Struve: or ces étoiles forment toutes des svstèmes binaires.
Les groupes optiques ont donc pu, à cause de leur petit nombre, être avec raison laissés de côté dans les considérations précédentes.
II. — Éclats relatifs des composantes
273. Classification par éclats et distances, — Il est intéressant de connaître le mode de variation des éclats relatifs des deux composantes. Nous utiliserons d'abord, dans ce but, les Catalogues de W. Struve, de Burnliam (*), de See (^) et nous rangerons leurs étoiles, 2920 pour le premier, 4^4 pour le second et 5oo pour le troisième, en trois subdivisions suivant la grandeur de l'étoile principale; la subdivision A comprend celles pour lesquelles elle est supérieure à ôs*", o, B, lorsqu'elle est comprise entre 6s'^,o et 8^*^,2; C, lorsqu'elle est inférieure à 86*", 2. Les Tableaux suivants donnent pour chacun de ces Catalogues les résultats de ce classement.
(') Ce Catalogue comprend la série des observations faites par Burnham, à Chicago, avec le célèbre objectif de six pouces d'Alvan Clark, et donne une liste (le !\^i étoiles dont nous n'avons retenu que [\'ô!\', il a été publié par parties successives dans les Monlhly Notices de 1873, \%-/\ et 1877, et dans les Astrononiische Nachrichten, n°' 20G2 et 2103.
(') Aslrononiical Journal , n" 131.
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Catalogue W. Struve (o'",27).
Total Richesse
Classe». 1. II. m. IV. V. YI. VII. VIII. on moyenne, relatire.
Nombre de systèmes binaires.
Sommes... 89 3i6 53o 586 36i 232 ^9^ ^21 2925 //
I^ichcss6 r6~ )
... [o,o3 0,11 o,i8 0,20 0,12 0,08 0,17 0,11 // rf
Grandeur moyenne de l'étoile principale,
^' 7»36 7,47 7,47 iM 7»43 iM 7)48 7»^^ 7,47 //
Grandeur moyenne du compagnon.
A 6,28 6,54 7,o'| 7,59 7,66 8,o3 8,59 9,16 rf ff
^ 8,86 9,42 9,40 9,60 9,73 9,72 9,68 9,71 ff »
Différence moyenne des grandeurs.
C 0,33 0,85 0,78 0,93 1,04 i,'|8 1,06 i,i3 ff //
Catalogue S. Burniiam (g", i5).
Clanes. 1. II. 111. IV. V. VI. VU. VUI.
Nombre de systèmes binaires.
^ i3 II 10 1 2 I 5 5
B 36 loi 5i 4^ 20 12 II 4
Sommes... 59 i54 99 65 3i 17 18 11
Richesse re- ) , , / / / /
laii^e o,i3 ^'^ ^'"^"^ ^' ♦ *^'"^ °'°^ ^'^^ °'°^
Grandeur moyenne de l'étoile principale.
A 5,77 5,77 5,4o 6,0 6,0 6,0 5,10 5,ao
Total Richesse on moyenne, relaiife.
Catalogue de S. Burnham (suite).
ClasMS. 1. 11. 111. IV. V. Yl. VII. VIII.
Grandeur moyenne du compagnon.
C 8,90 9,93 10,93 10, jo 11,87 11,01 i4,o 11,0
Différence moyenne des grandeurs,
B <),83 i,H8 2,99 3,32 4)"i 6»oo 'i»*>^ ^>92
Total RicbeMè ou moyenne, relatlre.
Catalogue T. See (o«,6i).
Classée.
VUI
Total Richesse on moyenne, relatif e.
Nombre de systèmes binaires.
Sommes... \i\ 4o G^ 73 68 5o 43 38
Richesse r^;- / ^ ^ •? c o
, .. ; ^i2J 0,08 0,i3 o,i5 o,i3 0,10 o,on 0,07
Grandeur moyenne de l'étoile principale.
Grandeur moyenne du compagnon.
A 5,80 4»^^ 12.75 i'|,io i3,36 i'|,2o i3,86 i4>i8
Différence moyenne des grandeurs.
A ^«90 <»,oo 6,95 10,60 8,34 S,5() 8,90 10,21
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L'examen de ces Tableaux montre que :
I** Les deux tiers à fort peu près (o,63) des systèmes considérés rentrent dans la subdivision B dont les éclats des étoiles principales sont toujours entre la 6* et la 8® grandeur; mais la subdivision brillante A contient une proportion double d'étoiles dans les Catalogues de Burnham et de See (o,i i) que dans celui deStruve (0,06).
2® Quant à la richesse proportionnelle des classes de distance elle est la suivante : celle de la classe I augmente progressivement du Catalogue de Struve (o,o3) au Catalogue de Burnham (o,i3) et à celui de See (0,26) où elle renferme le quart des étoiles cataloguées; celle de la classe II, faible pour Struve (0,10) et See (0,08), est considérable pour Burnham où elle renferme le tiers du nombre total.
L'ensemble des classes III et IV est à peu près aussi proporlionnellement riche dans les trois Catalogues (o, 38, o,34 et 0,27).
En sorte que ces quatre premières classes renferment dans Struve et See la moitié seulement du nombre total, tandis que dans Burnham elles en contiennent les huit dixièmes.
Dans chacun des trois Catalogues la grandeur moyenne de Téloile principale est sensiblement constante dans toute l'étendue d'une subdivision A, B ou C quelle que soit la classe; de même elle diffère fort peu d'un Catalogue à l'autre pour chacune de ces subdivisions; elle a, en effet, les valeurs suivantes :
Struve. Burnham. See.
Kf fr fr
Ces valeurs sont sensiblement les mêmes pour les subdivisions Bet C, mais, pour la brillante A, la valeur du Catalogue de Burnham est inférieure aux deux autres de plus d'une unité de gran- ^leur; et, comme Burnham ne fait que compléter le Catalogue de *V. Slruve, on doit en conclure que, soit l'instrument, soit l'observateur, et sans doute tous deux à la fois, avaient dans le second Cas un pouvoir de pénétration et de séparation bien supérieur.
3° Les résultats sont autres quant à la grandeur moyenne du compagnon : dans les trois Catalogues et jusqu'à la classe VI in-
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cluse, le compagnon est en moyenne d'éclat de plus en plus faible à mesure que sa distance à Tétoile principale augmente.
Mais, à partir de la distance que la classe VI représente, Tinversé a lieu et la grandeur moyenne du compagnon augmente avec la distance; on paraîtrait autorisé à en conclure que les systèmes dont les composantes diffèrent le plus d'éclat sont compris en dessous d'une valeur angulaire déterminée (lô'^) du demi grand axe de l'orbite relative et, par suite, au-dessous d'une distance linéaire déterminée des deux composantes puisque, en moyenne, l'éclat de l'éloile principale est le même pour toutes les classes de distance d'une même subdivision de grandeur.
4® La comparaison des différences de grandeur comporte un enseignement tout aussi intéressant : dans les trois Catalogues, pour les deux classes les plus brillantes, cette différence augmente progressivement à mesure que la distance augmente elle-même. Mais, dès que l'étoile principale a un éclat inférieur à la 8® grandeur, l'influence de la distance n'est plus sensible au delà de la classe VI (i 6").
274. Systèmes à grandes différences d^ éclats, — La troisième de ces conclusions est un peu modifiée par les considérations suivantes.
On trouve dans le Catalogue de 209.5 étoiles doubles de J. Herschel (*), fait avec son télescope de 20 pieds (o", 49 d'ouverture), les dix-huit systèmes suivants dans lesquels la différence de grandeur des deux composantes est égale ou supérieure à 8 unités :
Étoiles. Grand. Distance. Étoiles. Grand. Distance.
P Phénix 3-11 3o 9 Centaure 5-i5 12
yÉridan 4-14 12 N*» 4598 5-i4 i5
a Dorade 3-ii 82 j' Autel 3-ia 12
P Lièvre 4-i3 70 Ç Paon 5-i4 35
a Lièvre 3-i2 25 X Paon 4-i5 4^
Y Colombe 4-i4 3o N* 5029 3-i6 45
No 4041 7-1 5 3 96 Verseau ... . 6-14 i5
7i Volant 5-14 35 N* 5437 6-14 2
N»4125 5-14 35 7) Navire 2-16 i3
(*) J. HersciieL) Residts of astronomical observations mode during the years i83'f-i838 at the Cape of Good Hope, p. i65 et suiv. (La Classification en distance adoptée dans ce Catalogue est celle de W. Herschel.)
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Soit une distance moyenne de 28" pour une différence moyenne de grandeur égale à 9,5 : il est à remarquer que, pour les deux seuls de ces couples qui soient serrés, l'étoile principale est de 6* et de 7* grandeur.
De même, on compte dans le Catalogue de See dix-huit couples où la grandeur du compagnon est inférieure d'au moins 9 unités à celle de l'étoile principale. Ce sont :
Étoiles. Grand. Distance. Étoiles. Grand. Dist.
a Phénix a,a-i4,i 9,04 6 Scorpion .. . 2,0-14,0 6,24
Canopus i,o-i5 3o,io i| Scorpion.. . 3,o-ii,i 38, 4o
( Grand Chien. 4,9-14,5 2f,8i G Scorpion . . 3, 0-14, 8 34, 00
X Voiles 2,5-14,8 17,11 W Sagittaire. 479-14,6 33,38
GCentaure 'j,3-i3,8 23, 5o Sagittaire . . 3, 0-14, 5 25,78
7, Centaure 2,6-14,8 5,65 s Sagittaire.. . 2, 0-14, 3 32,48
Oi Loup i,o-i5,o 17,00 Sagittaire . . 4,5-i4ï5 34,53
p Scorpion ... . 3,3-i3,7 38, 4i Ç Capricorne . 4,o-i4,5 21,59
X Scorpion ... . 2,0-14,9 4Iï73 Fomalhaut... i -i4,8 29,98
Soit une distance moyenne de 25", 7 pour une différence moyenne de grandeur égale à 1 1 , 5 cl une grandeur moyenne 3^', o de l'étoile principale.
Le Catalogue de Burnham ne renferme que sept de ces systèmes, qui sont :
Étoiles. Grand. Distance. Étoiles. Grand. Dist.
Cassiopcc . . . 5,5-i5 20 6088 B. A. C. . 6,0-20 8
Si Ëridan. . . . . 6,o-i5 28 p Capricorne. . 5,o-i5 3o
T Orion 6,o-i4 28 y f*^l'^ ^^^^^^*' 5, 0-16 25
T Cocher 5,o-i4 25
soit une distance moyenne de li" pour une différence de grandeur 106*^,4 et une grandeur moyenne 56'', 5 de l'étoile principale.
275. Couples serrés, — D'un autre côté, le nombre des systèmes du Catalogue de See dont la distance est inférieure à ^ est de 298, soit les 0,6 du nombre total, parmi lesquels i53 ont des composantes d'égale grandeur; la moyenne des différences de grandeur des i45 autres est de 2,4? et parmi eux i4 seulement comportent une différence comprise entre 5 et 8 unités de grandeur.
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Dans le Catalogue de Burnham, on compte 3i4 de ces couples, soit les 0,7 du nombre total, et parmi eux Sa ont des composantes d'égale grandeur, tandis que pour i6 seulement la différence des éclats est comprise entre 5 et 8 unités de grandeur.
D'autre part, dans ces mêmes Catalogues, les couples brillants (à étoile principale de grandeur au moins égale à 7^') dont les composantes ont des grandeurs différentes de moins de 1 unité, sont très serrés : dans le Catalogue de See on en compte i4 qui sont :
Étoiles. Grand. Distance.
95 Fourneau . . 6 -6 0,17
1 4 Voiles 7 -7,3 0,26
i5o Voiles 6,5-6,5 o,9.5
•A97 Hydre 7 -7 0,20
a?j Centaure. . . 7 -7,2 0,22
i83 Centaure.. 7 -7 o,34
t;? Centaure 5-5 0,19
Étoiles.
46 Loup
X Règle
54 Scorpion Çi Scorpion.
75 Sagittaire .
217 Sagittaire
Moyennes. .
Grand.
Dist.
0,35 o,3o 0,23 0,18 o,iG
soit pour la moyenne de ces couples les grandeurs 6,4-6,5, différant de o^*", 1 avec la faible distance de o",23. Remarquons en outre qu'aucune des composantes de ces couples n'est de grandeur supérieure à la cinquième.
Le Catalogue de Burnham en renferme, de son côté, 27 dont la distance moyenne est o'', 85 (la plus grande étant a*') et la différence moyenne de grandeur 0^*^,24 (66'*, 5o et 66*^, 74). Aucune des étoiles principales de ces couples n'est d'ailleurs non plus très brillante, la grandeur maximum étant de 5^% 5.
Il paraît donc bien établi que les couples où les composantes sont le plus semblables sont aussi ceux où elles sont le plus voisines.
Ces faits, au premier abord un peu surprenants, s'expliquent aisément par les conditions mêmes de l'observation; ils montrent à la fois la facilité relative de dédoubler deux étoiles très voisines d'éclats relativement faibles et sensiblement égaux et la difficulté considérable que Ton éprouve, même avec le meilleur instrument, à séparer deux étoiles dont l'une est très brillante, même lorsque leur distance angulaire est relativement grande. L'importance du
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choix de rinstrument est d'ailleurs considérable, ainsi que nous allons le montrer.
276. Comparaison des deux Catalogues de Burnham. — Après le Catalogue dont nous venons de parler, Burnham en a publié un second, obtenu avec l'équatorial de o",47 d'ouverture de l'observatoire Dearborn, à Chicago (*).
La comparaison de ces deux Catalogues est intéressante, car ici toutes les conditions d'homogénéité sont, en effet, réunies, puisque le constructeur et l'observateur sont les mêmes, l'ouverture de l'instrument étant seule différente. C'est ce que permet le Tableau suivant qui résume le second Catalogue :
Catalogue Burnham (o"",/|8).
Tolal Richesse CUsse. 1. II. III. IV. V. VI. VU. VIU. ou moyenne, relallve.
Nombre des systèmes binaires,
A — i4 12 II 6 7 2 4 9 6^ 0,17
Sommes... 99 101 69 48 3o 7 23 19 396 '/
Richesse re- ) r ^ o ce
laiive l^f^^ ^'^" ^î'7 ^î'^ ^j^^ 0»^^ ^t^^ *^)"" "
Grandeur moyenne de l'étoile principale.
A 5,24 5,55 5,89 5,73 j,Gi 6,00 4>75 5,08 5,64 /'
Grandeur moyenne du compagnon,
"•• 8,43 10,62 II, 'fO 11,64 12,06 II, 5o 11,79 9,63 // rf
Différence moyenne des grandeurs,
A 3,i5 ifbo 5,76 6,38 6,49 4î73 7,63 6,71 // "
^ >,oi 3,07 3,95 4,39 4,93 4,38 4,7^4 2,27 // /'
( ') Cet objectif, construit par Clark pour l'Université du Mississipi, a été acheté plus lard par les fondateurs de l'observatoire Dearborn : d'après M. Burnham, il possède effectivement son pouvoir séparateur théorique o", 25.
Ce second Catalogue de Burnham se trouve dans les Volumes XLIV et XLVII des Memoirs of the Royal astronomical Society,
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La richesse relative de l'ensemble des quatre premières classes de distance est la même, b, 80 dans les deux Catalogues, mais sa distribution y est différente, puisque pour la classe I elle est double dans le second Catalogue que dans le premier et que, tandis qu'avec le 6 pouces la classe II était, à fort peu près, trois fois plus riche proportionnellement que la classe l, les richesses relatives de ces deux classes sont les mêmes avec le 18, 5 pouces.
D'un autre côté, dans le second Catalogue, l'étoile principale est en moyenne, pour la subdivision A, plus brillante d'une demigrandeur que dans le premier, et surtout la différence des grandeurs pour les trois classes de systèmes les plus serrés est double ou triple dans le second Catalogue que dans le premier.
Enfin, le second Catalogue ne renferme que deux couples où la différence des grandeurs soit supérieure à 9,
Céphéc 3«'^-i38'" à ig'/i
Andromède 3 -12, 5 à 28', o
et il contient quatorze couples brillants dont les composantes diffèrent de moins de une grandeur, couples très serrés, car, la distance maximum étant i'',4j on a en moyenne,
et dans aucun d'eux, d'ailleurs, l'étoile principale n'a un éclat supérieur à la grandeur 56% 8.
Ainsi, augmentation du nombre des groupes, dédoublement d'étoiles plus brillantes et à compagnons plus faibles, tel est l'effet principal de l'accroissement de l'ouverture.
277. Comparaison des Catalogues de Russell et Burnham, — Le Catalogue de Russell (*), fait avec un objectif de o", 19 d'ouverture, permet, par la comparaison avec le premier Catalogue de Burnham, de mettre en évidence l'effet des qualités optiques.
(') II. -C. Russell, Measures of Sir John Nerschel's Cape stars, tof(ether with a list of neiv double stars {Memoirs of the Royal Astronomical Society, Vol. XLVII, p. 107 et suiv.)*
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Catalogue Russell (o^^ip).
Total Rfchetse
Classe. 1. II. III- IV. V. VI. VU. VIII. oa moyenne, relative.
Nombre des systèmes binaires.
B 3 5 20 9 2 8 5 9 Gi 0,20
C ff 9 3o 43 5i /|8 38 18 237 0,78
Sommes... 5 16 b'\ 62 54 56 4^ 27 3oG if Richesse rc- ) lati
esse rc- 1 - o /
Grandeur moyenne de l'étoile principale.
A 3,5o 5,5o 5,00 /' 6,00 // if // // //
C " 9,44 9»43 9>9^ 9'^^ »o,oG 10,12 9,91 9,80 //
Grandeur moyenne du compagnon.
A 7»7^ 8,00 0,33 // 9»00 // n n tr n
Différence moyenne des grandeurs.
A 4^25 2,5o 4î33 If 3,00 // ff II f> "
Ce Catalogue renferme fort peu de groupes brillants, o,o3 pour A et 0,20 pour B, soit en tout 0,28 pour les deux, subdivisions brillantes au lieu de 0,71 pour Burnham, si bien que dans la majeure partie (0,80) des groupes Téclat de l'étoile |)rincipale est inférieur à la 8* grandeur. D'autre part, les groupes serrés y sont en proportion très faible, 0,07 pour l'ensemble des classes I et 11 au lieu de 0,47 dans le Catalogue de Burnham, et à partir d'une distance de 2" la richesse relative des différentes classes est sensiblement la même (0,17).
Un autre fait bien caractéristique, dans ce Catalogue, est le peu de différence d'éclat des composantes des groupes qu'il contient : seuls les huit systèmes brillants (A) présentent des différences un peu importantes (moy. = S^"", 5i); et, dans les deu\ groupes où celle différence est la plus grande, elle n'atteint que quatre et cinq classes de grandeur. D'autre part, pour le cinquième (G.'î) du nombre total des systèmes, les composantes ont
des éclats égaux; et la différence moyenne d'éclat des composantes y est de iS'',35 et 0^*^,71 pour les subdivisions B et C, au lieu de 3s',29 et i^"", 78 dans le Catalogue de Burnham.
Enfin le Catalogue de Russell renferme neuf groupes brillants dont les composantes diffèrent de moins de une classe de grandeur; mais ils sonl, en général, moins serrés que dans les autres Catalogues; cependant, parmi eux, les groupes les plus brillants, dans lesquels Tétoile principale est de 4^ et de 5* grandeur, sont de beaucoup les plus rapprochés (o",5 et i",o).
L'objectif de Russell se comporte donc, vis-à-vis de celui de Burnham, comme s'il avait une ouverture considérablement moindre.
278. Comparaison des principaux Catalogues. — Afin de mettre en évidence les progrès successivement acquis dans l'observation des étoiles doubles, nous réunirons dans le Tableau qui suit la distribution, dans les deux premières classes de Slruve, des systèmes que contiennent les Catalogues les plus importants.
Nombre Richesse
total. Classe I. Classe II. Total. relative.
Hcrschel ï (Hi) 819. 12 'j>!\ 36 o,o45
Herschcl II (Hj) 3:î'>>9 'i -20 ol'î ^7007
W. Struve (2) •ic)vj 89 3iG 4<>5 0,1 5o
O. Struve (0. S )(»)... 547 i54 03 217 o,4oo
Burnham (Pi) et (,32) •• . 1000 2GG 254 520 0,620
Russell 306 5 16 21 o,oG(>
Sec 5oo 124 40 164 0,3-28
(») Ces observations de O. Struve ont été failes avec un objectif de Mcrz cl Mâhlcr de o",38 d'ouverture, dont le pouvoir séparateur parait être très voisin de son pouvoir lliéorique; le Calaloguc fort important qui s'en déduit a été publié sous le titre : Catalogue revu et corrige de 5'i7 étoiles doubles principales nouvelles {ftecupil des Mémoires des astronomes de l'observatoire central de Russie, Vol. 1, iH.").!); on l'appelle Catalogue de Poulkoiva. Depuis, O. Struve a rejjris les incsnrfs d'un certain nombre d'étoiles de ce Catalogue et de celui de W. Struve: rllc<s «ml été publiées sous le titre : Mesures micrométriques des étoiles doubles (Observations de Poulkowa, Vol. IX, 1878, et Vol. X, i%3). Les introductions à ces mesuras renferment une série de Notices fort intéressantes sur l'observation des étoiles doubles, et, en particulier, une étude remarquable sur Véquation personnelle relative à ce genre d'observations.
III. — Masses
279. Généralité de la loi de Newton. — L'étude des étoiles doubles a été le point de départ de l'extension à tout l'univers des lois de la gravitation universelle et de l'affirmation de la généralité absolue du coefficient d'attraction qu'elles renferment; depuis que le premier Savarjr Ta démontrée par le fait, deux mathématiciens célèbres, MM. Darboux et Halphen, répondant à une question académique posée par M. Bertrand, ont fait voir d'une façon tout à fait générale et abstraite que : « une force centrale qui, agissant sur une particule matérielle lui fait décrire une conique, a nécessairement la même expression que la force de la gravitation de Newton ».
280. Comparaison des systèmes binaires au système solaire. — Nous sommes ainsi en droit de comparer les systèmes stellaires doubles entre eux et au système solaire.
Soient donc rapportés à des unités déterminées de masse, de longueur et de temps :
M et M' les masses de deux étoiles,
p le demi grand axe de l'orbite stellaire,
V la durée de la révolution,
on aura pour tous les systèmes doubles et d'après la troisième loi de Réplcr,
,,„ ^/ rn- = consl.
Soient, par rapport aux mêmes unités :
\i. la masse du Soleil,
\i! la masse de la Terre,
R,le demi grand axe de l'orbite terrestre,
T la durée de Tannée sidérale,
on aura, par suite de l'universalité de la loi de gravitation.
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équation qui donne une relation entre les éléments d'un système slellaire quelconque et ceux du s^^stème solaire.
Soit maintenant A la distance de l'étoile au Soleil rapportée à la même unité, cette équation pourra s'écrire
(!)• JIL.
Pi(M-^M') Tî(|jH-|jl')' or,
^ = (a") = demi grand axe de l'orbite stellaire, exprimé en secondes d'arc, — =/? = parallaxe de l'étoile, exprimée en secondes d'arc;
on a donc
hl+k' ~ n'y'
d'où cet énoncé remarquable :
Le rapport de la masse totale d\in système stellaire double à la somme des masses du Soleil et de la Terre est égal au quotient du cube du rapport du demi grand axe à la parallaxe exprimé en secondes, par le carré du rapport de In durée de résolution du système à celle de Vannée sidérale.
Choisissons maintenant les unités et prenons pour
unité de masse, la somme des masses du Soleil et de la Terre,
unité de longueur, celle du demi grand axe de l'orbite terrestre,
unité de temps, la durée de l'année sidérale, T= i, la relation précédente prendra la forme simple
ol l'énoncé ci-dessus se réduira au suivant :
La masse totale d'un système stellaire double est égale au
CHAPITRE XIII. — NOMBRE, DIMENSIONS, ETC., DES SYSTÈMES BINAIRES
f/uotîent du cube du rapport de son demi grand axe à sa parallaxe exprimée en secondes par le carré de sa durée de révolution exprimée en années.
Comme la parallaxe d^une éloile est le quolient du demi grand axe {a^) exprimé en secondes par le même demi grand axe a exprimé en unité astronomique, la relation précédente peut encore s'écrire
elle théorème précédent s'énoncer :
La masse totale d'un système stellaire double est égale au quotient du cube de la longueur de son demi grand axe par le carré du temps de sa rés^olution.
Sous celte forme, d'ailleurs moins pratique, l'analogie avec les lois du système solaire est beaucoup plus évidente.
On peut donc peser les éloiles de même que l'on a pesé les planètes; el, dans les deux cas, les seuls éléments qui interviennent réellement dans la mesure sont les angles et le temps.
C'est ainsi qu'en appliquant la formule (i)aux systèmes binaires dont on connaît la parallaxe on obtient les résultats suivants :
Étoile. p. a", P. a. M-+-M'.
a Centaure 0,76 18,17 ^4 25 2,0
Gi Cygne 0,44 29,48 788 68 o,3
Sirius 0,39 8,3i 52 24 3,2
Procyon 0,27 5,84 4o 4 6,3
qs Eridan 0,19 5,72 176 28 0,9
r, Cassiopée o,i5 8,20 190 39 4,3
/> Ophiuchus o,i5 4,Co 88 3o 3,6
Ce Tableau montre que les masses des systèmes binaires tantôt plus grandes, tantôt moindres que celle du. Soleil, lui sont, en général, comparables et qu'à ce point de vue encore l'analogie de cet astre et des étoiles est complète; seule la masse de Procyon est relativement forte; mais il faut remarquer que les observations micrométriques servant de base à la détermination de son orbite n'embrassant encore que quelques années, la valeur admise pour le grand axe peut être un peu erronée.
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D'un autre côté nous avons inséré dans la colonne a les valeurs en unité astronomique des demi grands axes des orbites de ces sept systèmes binaires; sauf pour la 6 1* du Cygne où il en est sensiblement le double et pour Procyon où il en est le quart, ces grands axes sont voisins de celui de Torbile de Neptune.
281 . Rapport des masses des deux composantes. — Le rapport des masses des composantes peut s'obtenir si l'on connaît les mouvements absolus de chacune déciles : elles décrivent, en effet, pendant la durée de la révolution du système et autour de son centre de gravité, des ellipses semblables dont les dimensions sont inversement proportionnelles à leurs masses.
Jusqu'à présent ces déterminations ont été généralement basées sur les observations méridiennes; c'est ainsi que les nombreuses séries d'observations de a' et a^ Centaure, faites au Cap à différentes reprises depuis i832, ont conduit à des valeurs sensiblement concordantes du rapport de leurs masses. Stone le trouvait égal à I, et après une discussion plus complète W. Roberts (') obtint pour lui
Elkin (.2), de son côté, trouve le nombre
Adoptons la valeur i,i, et pour la masse totale du système le nombre 2,1, les masses des deux composantes seront 1,0 et 1,1 fois la somme des masses du Soleil et de la Terre, le compagnon décrivant une orbite relative un peu plus petite que celle de Neptune.
C'est en procédant de même pour le système de Tj Cassiopée que L. Slruve a trouvé en 1881
-jyf =0,306,
et comme, dans ce cas
(') Cape meridian observations et Astronomische Nachrichten (n" 3313). (-) l'AKix, Inaugural Dissertation,
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il en résullc
rorbile du compagnon surpassant d^aillcurs de un quart celui de Neptune.
Mais cette méthode n'esl pas applicable aux couples serrés dont les distances n^atteignent, au plus, que deux ou Irois secondes d'arc; généraleinenl, en efTel, ces couples ne sont pas dédoubles par les instruments méridiens usuels ou^ si la séparation est possible, les erreurs d'observation surpassent les quautités inconnues qu'exige la détermination du rapport des masses. Gill a proposé ^remployer alors une triangulation du système à Taide d'étoiles voisines et faibles, faite soit avec l'béliomèlre, soit avec le micromèlre (*).
Cette méthode est absolument la même que celle adoptée pour la détermination des parallaxes^, mais la durée des observations sera, en général, beaucoup [)lus grande, celle-ci devant s'étendre, duQs ce cas, à une période lout enlière du svstème binaire ou, lout au moins, à une grande partie de cette |)ériode.
Quoi qu'il en soit, il résulte de ce qui précède que, dans les systèmes binaires à composantes d'éclats égaux, les masses di» celles-ci sont sensiblement égales ; nous verrons plus loin cjue ceci s applique aussi aux groupes dont l'une des composantes est d'éclat beaucoup plus faible que l'autre, la diUérencc entre chacune d'elles ne portant ici que sur leur éclat intrinsè(|ue.
Parallaxes théoriques. — Reprenons l'équation
y^) — -7 = -Fï->
et supposons la masse du système égale à celle du Soleil M-f-M'= |JL-+- |jl',
(') Gill, Sur les mesures de a Centaure {Proceedings of t/.e Roy. Astr. Sùcietj\ t. XL, p. 235).
et soit TT la valeur de p qui résulte de cette hypothèse, nous aurons
Tz est ce qu'on appelle la parallaxe théorique du système binaire, et Féqualion précédente donne Ténoncé :
La parallaxe théorique dhin système binaire est égale au quotient du demi grand axe de son orbite exprimé en secondes d^arc par la puissance deux tiers de la durée de sa réi'olution.
Le Tableau suivant donne les valeurs de t: pour les systèmes binaires dont nous avons fait connaître plus haut les éléments.
Kloilc. p. T.
a Centaure 0,75 0,944
Gi Cygne 0,44 o,347
Sirius 0,39 0,575
Procyon 0,27 o,499
0* Eridan <^ji9 0,182
Tj (^assiopce o,rj o,'243
/? Ophiuchus o,i5 0,9.29
On voit que, pour les systèmes dont la masse diffère peu de celle du Soleil, les deux parallaxes sont sensiblement concordantes; d'autre part, une parallaxe théorique un peu forte indique, selon toute probabilité, un système où la masse est relativement grande par rapport à celle du Soleil ; une parallaxe théorique relativement faible donne, au contraire, à supposer que la masse du système binaire n'est qu'une fraction de celle du Soleil.
Si Ton introduit Texpression (2) dans l'équation (i), il vient
ou, en prenant pour unité de masse la somme des masses du Soleil et de la Terre,
d'où l'énoncé :
La masse totale d'un système binaire est égale au cube du rapport de sa parallaxe théorique à sa parallaxe réelle.
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Le Tableau des pages 8^ el 85, donne pour chacun de nos systèmes binaires la valeur de sa parallaxe théorique.
Pour les sept précédents, les valeurs des deux parallaxes concordent suffisamment-, on est donc en droit de considérer ce Tableau comme un guide utile dans le choix à faire pour une recherche directe de parallaxe.
V. — Intervention de la vitesse radiale orbitale
283. Historique et principes de la méthode d"^ observation. JViven. Pickering, See. — Les observations micrométriques font connaître la valeur angulaire de la projection sur la ligne de visée du grand axe de Torbite d'un système binaire ; si Ton pouvait obtenir la valeur linéaire de cette même projection, la combinaison de ces deux nombres conduirait à la détermination des dimensions réelles de l'orbite, ainsi que de la distance du système au Soleil. C'est ce que permettent de faire les observations spectroscopiques par la mesure de la vitesse radiale orbitale.
L'idée de combiner ainsi les données de ces deux modes d'observation a été émise pour la première fois, en 1878, par Talbot, au congrès d'Edimbourg de l'Association britannique pour l'avancement des Sciences, plutôt d'ailleurs à litre d'indication. L'année suivante, C. Niven et, depuis, C. Pickering et T. See en ont donné, dans des voies différentes, la solution théorique (*) et, à ce point de vue, elle est aujourd'hui complète.
Quant à la méthode d'observation, elle consiste à déterminer le déplacement relatif d'une raie donnée dans les spectres des deux étoiles. Cette détermination pourrait se faire parfois par observation directe; mais elle est plus facile par la spectrophotographie. On peut obtenir ainsi, soit sur une même plaque pour les groupes
C) C. Niven, On a method of finding the parallax of double stars {Monthly notices 0/ B.A.S., vol. XXXIV, p. 339 el suiv.; 1874).
C. Pickering, Dimensions of fixed stars, with especiai référence to hinary and variable of the Algol type {Proceedings of the american Academy of Arts and Science, vol. XVI, p. 5 et suiv.; 1880).
T. See, Théorie of the détermination by means of a single spectroscopic observation of the absolute dimensions^ masses and parallaxes of stellar System whose orbits are known from micrometrical measurements (Astronomische Nachrichten, n» 3314).
serrés, soil sur deux plaques diflTérenles à peu d'intervalle et en les rapporlanl toutes deux à une même raie artificielle pour les groupes plus larges, les images des spectres des deux composaules du système binaire.
Or (u° 143), la vitesse ç^ avec laquelle une étoile s'approche de nous est donnée par
/étanl le déplacement d'une raie déterminée de son spectre : pour une autre étoile, on aura
la vitesse relative suivant la ligne de visée sera donc
et sera donnée par les mesures elTectuées, soit directement, soit sur les images photographiques des deux spectres.
Mais, pour l'application de cette méthode, les points d'observation sur l'orbite relative ne sont pas tous également favorables; en certains de ces points la vitesse radiale relative est nulle; dans d'autres, au contraire, elle a une valeur maximum. 11 convient donc d'étudier tout d'abord ces conditions à l'aide de l'expression théorique de la vitesse radiale orbitale.
284. Expression théorique de la vitesse radiale orbitale, — La projection d'une droite quelconque du plan de Torbite sur la ligne de visée est évidemment égale à la projection sur celte même ligne de sa composante suivant une perpendiculaire à la ligne des nœuds. La vitesse radiale R sera donc, au facteur constant près sin/, égale à la composante ç^, estimée suivant une perpendiculaire à la ligne des nœuds, de la vitesse réelle sur l'orbite; il suffit donc d'obtenir l'expression de la composante v. Nous procéderons de deux manières :
i" Méthode analytique, — Soit un point M de l'orbite défini
par le rayon vecteur /- et l'argument de latitude u \ sa distance 5
au foyer estimée suivant une perpendiculaire à la ligne des nœuds
sera
.V — /• si II u.
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d'où
di dr . du du f dr . \
v^ — -r-=z -— sin u-7- r cos u-y- = -j- ( -r- sin w h- /• cos u . dt dt dt dt \du j
Or on a
^ du e/v
" = ^-^^' -di^Tt
et
dr dr é'sinv
du dv I -H e cosv '
en remplaçant (i -h ^ cosv) par sa valeur, il vient
f = \e cosX -r- cos(v -i- X)l -7- ;
d'autre part, C étant la constante des aires,
d't C iTza^ ^
dt r» P
<I'oii
V — p : [e cosX -î- cos(v -i- X }],
et, en posant, pour abréger
v» = m[ecosX -i- cos(v -\- X)],
d'où
R = m [ e cos X -+- cos ( V H- X )] sin *.
2^ Méthode géométrique. — Des considérations géométriques simples conduisent à la même expression. Soit ïï' la tangente en M à l'orbite {/ig' Sg), p et p' les perpendiculaires abaissées FQ, F'Q' sur elle des deux foyers, V la vitesse en M; on a par la loi des aires
et d'autre part
PP'=b^,
d'où
V= , p'^^kp'.
La projection de la vitesse en M sur une perpendiculaire à la ligne des nœuds n'est donc autre que la projection sur la ligne des
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nœuds d'une longueur Ar.F'Q' portée à partir de F' sur F'Q'. Or
on a
proj F'Q'= proj F'O -4- proj OQ';
d'autre part, on sait que Tangle Q'OF est égal à Tanomalie vraie v
Fig. 39.
du point M et que le lieu des points Q est le cercle directeur de Tellipse; on aura donc
et par suite d'où
proj F'Q'= aecosX-ha cos(v 4-X), V = ka[e cosX -4- cos(v -h X)], R = m[ecosX -+■ cos(v -4- X)] sint\
: [e cosX -+- cos(v -+- X)] sini.
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seconde et, pour les systèmes dont il est question ici, la période P se rapporte à Tannée sidérale; soit donc s le nombre de secondes que contient celle-ci, on aura
a=Ri- ''^'-''
•2 71 [e cosX -4- cos(v H- X)] sint
où a est, comme R, exprimé en kilomètres. Si l'on veut a en unité astronomique, on aura, en désignant par K le nombre de kilomètres que renferme cette dernière,
«=R^ py^^^
K [e cosX -h cos(v -j- X)J sint
On introduit souvent ici le mouvement moyen annuel n exprimé en nombre
la formule précédente devient alors
K n [e cosX -f- co5(v -f- X)] sin*
L'une ou l'autre de ces expressions équivalentes donnera a en unité astronomique pour toute valeur de la vitesse R et de l'anonaalie vraie v correspondante; en principe, une seule mesure de la vitesse radiale suffit pour obtenir les dimensions absolues de l'orbite.
286. Choix des époques favorables. — Mais toutes les époques d'observation ne sont point également favorables; ainsi aux points de l'orbite où la vitesse est peu inclinée sur la ligne des nœuds, toute tentative de mesure de R serait évidemment illusoire. Les moments les plus favorables sont ceux où
cos(v-t- X) = ± I,
car alors la vitesse R est maximum.
R, = m(ecos\ ■+■ i) sint, Rj = /n(ecosX — i) sini';
dans ces cas,
V -+- X = o ou V H- X = T
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et le compagnon passe par un de ses nœuds. Mais ici nous avons le moven de dislingucr l'un de l'autre ces deux points; en effet le compagnon se rapprochant de la Terre pendant une portion de son orbite et s'en éloignant pendant l'autre portion, le déplacement relatif de la raie s'efTectuera tantôt vers le violet, tantôt vers le rouge, /' — /sera tantôt négatif, tantôt positif, la vitesse relative (r' — i') sera en même temps tantôt négative, ianiàl positlie, et dans ce dernier cas correspondra à un éloignemenl relatif du compagnon.
Nous appellerons nœud ascendant celui où le compagnon s'éloigne de la Terre et par suite où la vitesse est positive.
Soient A et B les valeurs absolues de ces vitesses au nœud ascendant et au nœud descendant. On a
a = \ rp r — ; — . et a = B =7 ?— — : — .»
K n (i -h e cosÂ) sin* K n (i — ecosA)sint
équations qui donneront séparément la valeur de a.
Deux autres régions conviennent encore pour cette détermination : ce sont celles qui correspondent au cas où le rayon vecteur est perpendiculaire à la ligne des nœuds. Alors
cos(v -i- X) = o, V -i- X = 90® ou V -i- X = 270**;
les vitesses radiales sont alors égales toutes deux à R3 = a ■—^^::=, ( e cos X sin i )
(c'est-à-dire à la moyenne algébrique de R| et R2), et l'on détermine a par
K n e cosX sin*
Il est à remarquer que le facteur (ecosX cos/) est la projection de l'excentricité sur la ligne de visée.
287. Résultats acquis. — Belopolsky, — Cette méthode spec- Irograpliique de recherches a été appliquée de 1896 à 1898 par
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A. Belopolsky (*) à l'aide du grand éqiiatorial de o"', 76 de Tohservatoirc de Poulkowa (2).
Les sjslèines choisis par lui sont ceux à très longue période de Y Vierge (3k, g — 3^,0 . a = 4") et y Lion (2^,0— 3b, 5 . a = 3", 2) ; dans chaque cas les spectres des deux composantes ont été trouvés identiques Tun à l'autre, mais un peu difTérenls d'éclat. Les mesures faites par comparaison avec une source artificielle et Siins avoir choisi pour elles les époques les plus favorables ont donné les vitesses suivantes des deux composantes par rapport au Soleil, et leurs vitesses relatives à l'époque moyenne des observations.
y Vierge. y Lion
km , km
Comp" Nord (compagnon). — 9,1,7 Étoile principale — 39,1
Comp" Sud — 19,6 Compagnon . --37,3
Vitesse relative — 2,0 Vitesse relative — i,H
Avec ces vitesses orbitales et les éléments des orbites donnés
parDorbeck, on obtient pour a en unité astronomique, pour la
somme des masses M + M' = tj:^ et la parallaxe/? = — > les valeurs
suivantes :
Y Vierge 79,4 o',o5i i"),©
Y Lion 102,0 o'',o2o 6,5
Il faut remarquer d'ailleurs que ces valeurs sont assez incertaines; les valeurs isolées déduites des difierentes observations varient, en effet, entre les limites suivantes :
Y Vierge... 80 à io5 o'',o35 à o*,oj5 lî à 35
Y Lion .... 80 à i3o o',oi5 à o',o'25 3 à i5
On déduit, d'autre part, des nombres observés, les valeurs de la vitesse radiale à l'époque moyenne des observations
Y Vierge R = — 2o'^™,8, y Lion R=— 37'"°,7
(*) A. Belopolsky, Ueber einen Versuch die Geschwindigkeiten im Visionradius der Componenten von y Virginis und y Leonis zu bestimmen. {Astronomische Aachrichien, n" 3510).
(-) Cet instrument dont l'objectif est achromatisé pour les rayons chimiques permet l'étude des systèmes binaires dont les composantes sont de grandeur supérieure à 4'«5 et à une distance supérieure à 3'^.
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288. Résultats théoriques, — La lenlalive de BelopoUky est la seule qui ail été faite jusqu'ici; le choix de y Lion, dicte surtout par la facilité que donne Téclat relativement grand des composantes, est mauvais au point de vue de l'application de la méthode à cause de la durée considérable de sa période; celui de Y Vierge au contraire paraît convenable au point de vue théorique.
Il semble donc utile d'examiner les résultats que peut donner chacun des systèmes binaires étudiés plus haut et de préciser aussi les conditions de temps les meilleures pour leurs observations.
Soit, par exemple, Oq la valeur de a déduite d'une mesure faite au moment du plus fort maximum, ou aura
K i-+-^cosX . .
R = — naQ — ^^z:=z- sin f ,
ou, en remplaçant a^ par — »
K „ \-k- e cosX . .
/>.K = — /i.a — _ smi,
s v/i — tfi
qui donne le produit de la parallaxe par la vitesse radiale maximum en fonction des éléments de Torbite.
Supposons que, dans le système binaire dont la parallaxe est encore inconnue, sa valeur soit égale à o",?., il viendra, pour vitesse R^ correspondante
K I -h e co?X
B„= 5. - n.a" / - siiii,
où a' est le nombre do secondes d'arc du demi grand axe de Torbite. On aura ainsi une valeur R^ sans aucun doute inférieure à la valeur réelle de R, puisque fort probablement tous les systèmes binaires que nous considérons ont une parallaxe inférieure à la valeur commune que nous avons adoptée; son calcul a donc pour nous un intérêt considérable, car il nous renseigne sur la possibilité d'application de cette méthode et aussi sur ceux des systèmes binaires qui lui offrent les conditions les plus favorables.
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Dans le Tableau ci-dessus nous avons inscrit en regard du nom de chacun des systèmes dont nous avons donné plus haut (p. /\6 el 4") les éléments :
I** L'époque du passage par chaque nœud, les valeurs de p.l\ el Kp correspondantes;
9."* Les époques de passage aux points où le rayon vecteur est perpendiculaire à la ligne des nœuds et les valeurs correspondantes de/?. R et de l\p.
28^. Discussion. — Les difficultés d'application de cette méihode peuvent provenir de quatre causes :
1** Les orbites sur lesquels le calcul est basé peuvent être douteuses et incertaines. Mais les élémenls les plus importants a, P ete sont toujours obtenus avec une assez grande exactitude; ce serait donc seulement dans le cas d'une excentricité très forte que les erreurs des éléments auraient une influence considérable.
i>." Le peu d'éclat des étoiles; or Huggins, en 1864, a pu observer, difficilement il est vrai, par vision directe les spectres des deux étoiles de p Cygne et de a Hercule dont les grandeurs sont 3,7-4,0 et 3,o-3,9 • aujourd'hui la méthode spectrographique s'applique aisément à la grandeur 4^3? et il n'est pas douteux qu'elle atteigne bientôt la 7® grandeur.
3° La distance des étoiles peut être trop faible pour que la séparation soit possible. Ce fait arrivera évidemment dans les couples très serrés lorsque le compagnon occultera plus ou nïoins l'étoile principale; mais, dans cet intervalle la vitesse radiale du compagnon étant sensiblement nulle, celle de l'étoile principale donne directement sa vitesse radiale relative.
4^* La faiblesse du déplacement relatif qui le rendrait inappréciable à nos moyens de mesure. Or, les formules précédentes permettent de trouver R lorsque/? est connu; ce calcul, fait pour les systèmes binaires dont nous avons les parallaxes, conduit aux résultats suivants :
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Vitesse maximum
Nœud Nœud
Étoile. Parallaxe, ascendant. descendant.
km km
a Centaure 0,75 -1- i3,7 — 6,9
61 Cygne o,44 -^ '^y^ — 2,*^
Sirius 0,39 -f- 6,7 — 16,1
Procyon 0,27 H- 9,7 —12,2
o> Éridan 0,19 -4- 6,0 — 4,0
7^ Cassiopée o,i5 -f- 4>o — 9>*^
/> Ophiuchus o,i5 -h 5,2 — 14,9
d'autre part, on irouve, dans les Tableaux des observations faites par C. Vogel et Scheiner, de 1888 à 1891, à l'observatoire de Potsdam (^), un assez grand nombre de déplacements correspondant à une vitesse radiale de o^^,"] pour laquelle la mesure est notée comme bonne et facile; ceci, il est vrai, pour des étoiles de 2,5 grandeur ou plus. La précision serait évidemment moindre pour des étoiles plus faibles, mais depuis des perfectionnements importants ont été apportés au processus expérimental, et l'on est en droit d'admettre que, pour les systèmes qui nous occupent, un déplacement relatif correspondant à une vitesse de 1^"^ serait aujourd'hui très appréciable.
Les vitesses que nous venons de calculer sont bien supérieures à cette limite; il y a donc lieu d'espérer que l'application de cette méthode d'observation conduira bientôt à des conséquences importantes.
En classant, en effet, les systèmes binaires de notre Catalogue (n° 269) par rapport à la grandeur de leur compagnon, on en trouve :
7 où elle est supérieure ou égale à 4)3
dont sept seulement ont une parallaxe déterminée par un autre procédé que celui de la vitesse radiale : de sorte que l'application
( ' ) C. VoGEL, Untersuchunff ûber die Eigenbewegung der Sterne im Visionradius auf spectrographischcn Wege ( Publicationen des astrophysikalischen Observatoriums zu Potsdam. Vol. VIT. p. 71 et suiv.).
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continue de celle méthode, partout où elle est possible, ferait connaître la parallaxe, les dimensions de Torbite et les masses des composantes de systèmes nouveaux au nombre de :
6 si la grandeur 1
limite d'observation est. . .
Le nombre des étoiles dont les parallaxes ont été déterminées clant à peu près de 5o (n" 190), on Taccroîtrait ainsi au moins de moitié et peut-être des deux tiers; en même temps on sextuplerait le nombre des systèmes binaires dont les dimensions linéaires de Torbite, la masse totale et sa distribution dans les deux composantes seraient connues, ce qui nous en donnerait une notion à peu près équivalente à celle que nous avons du système solaire.
VI. — Dimensions
290. Valeur linéaire dUtn diamètre stellaire. — Outre leurs masses, les systèmes binaires peuvent aussi nous faire connaître les dimensions linéaires des étoiles. Ainsi, Tun des systèmes les plus récemment découverts (nous verrons plus loin comment), celui d'Algol, a donné, par la combinaison de mesures pliotométriques et spectroscopiques, les valeurs suivantes des diamètres de ses deux composantes :
Algol. . I ,!i rayon solaire, 846000*"", o", 00061
Compagnon 1,0 » 7o5ooo'^", o', ooo5i (')
Comme rien ne nous autorise à croire qu'au point de vue physique, Algol diffère sensiblement de la moyenne des étoiles
(') Soient s le diam<^tre apparent du Soleil vu de la Terre, c'est-à-dire à la disiancc i, s celui qu'il aurait si on le transportait jusqu'au système binaire, à la distance A, r^ la valeur linéaire de son diamètre; on a
sinS— ~t sin5=--» d ou sin*— — sinS; I 1 A
s = p sinS = 0,009 33/>;
c'est d'après cette formule et avec la parallaxe o',o35H de PrilcUard qu'a été Ciilculé le second de ces deux nombres, d'où l'on a déduit le premier.
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et son système de la moyenne des systèmes binaires, nous pourrons dire qu\'n général les étoiles ont des dimensions de même ordre que le Soleil, et aussi c\u^ en général les systèmes binaires sont formés d'étoiles dont les dimensions sont comparables dans chacun d'eux et de même ordre que celles du Soleil, Les considérations qui suivent montreront d'ailleurs toute la probabi> lité de celte généralisation.
291. Diamètres équivalents en densité, — Les systèmes binaires nous permettent, en effet, d'avoir une idée approximative des diamètres stellaircs. Car, supposons toute la masse du système réunie dans fétoile principale et soient r et D le rayon et la densité de Tétoile combinée fictive; soient aussi r^ et o le rayon et la densité du Soleil; on a
d'où
et, par suite.
relation qui donnerait le rapport -y- si Ton connaissait p et - ;
pour un certain nombre de systèmes on connaît />, mais pour aucun d'eux on n'a la valeur du rapport <• On ne peut donc obtenir ainsi le rayon réel r de l'étoile; aussi on lui en substitue un autre tout à fait conventionnel en posant
c'est le rayon d'une étoile fictive qui aurait même densité que le Soleil et même masse que le système. Nous l'appellerons rajon équ liaient en densité du système binaire.
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Le Tableau suivant contienl les valeurs de /• calcnlécs pour les systèmes dont nous avons pu déterminer les parallaxes ; ce sont
Étoile. /•.
a Centaure i ,']
6i Cygne 0,8
Sirius I , î
Procyon 1,9
02 Eridan 1,0
7) Cassiopée i , (>
p Ophiuchus 1,5
T Vierge 2, (
Y Lion 1,8
(>es diamètres sont tous fort peu différents de celui du Soleil. Il n'est pas sans intérêt de remarquer que le produit/?/* est précisément ce que nous avons appelé la parallaxe théorique,
pr =:7z; ou, en y remplaçant/? par sa valeur -
h parallaxe théorique d'un système binaire serait donc le diamètre apparent vu du Soleil de l'étoile qui lui est équivalente en densité.
Pour le calcul, il faut introduire les unités; or, ici, /• est rapporté au rayon solaire, tandis que A est mesuré en unité astronomique; on devra donc diviser /• par le rapport du rayon du Soleil à sa distance à la Terre ou, ce qui revient au même, par la longueur de ce rayon exprimée en unité astronomique. En réalité, nous diviserons par le double, qui est 0,009.33, pour transformer les rayons en diamètres (*), de sorte que si b est le diamètre équii'alent en densité, exprimé en secondes d'arc, on aura
:: = -» «l'où = o.oonS'J-.
o,oo()J:j ' -^
Le diamètre équivalent en densité h est le produit de la parallaxe théorique par 0,00933, le Tableau suivant en contient
(') 0,00933 = si n 32' 4".
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les valeurs pour tous les systèmes binaires dont nous avons les éléments; elles sont en général comparables à celles que nous a données la combinaison directe d'un ensemble de mesures directes (n" î201) et qu'on doit considérer comme peu éloignées de la vérité. Ainsi, le diamètre équivalent en densité 0,0088 de a Centaure, le plus fort de la liste, est sensiblement la moitié de celui (|ue nous avons obtenu directement; la conclusion du n** 290 acquiert ainsi un haut degré de probabilité.
Parallaxes et diamètres équivalents. Densités équivalentes.
Noms des couples. tz.
82 Baleine o ,089
Tj Cassiopée o,243
C6 Poissons 0,018
Y Andromède 0,026
0* Éridan * o , 1 8'P.
12 Lynx 0,027
Sirius* 0,5/5
Castor 0,072
Procyon o, (99
9 Poupe o,o83
t Écrevisse o,o5G
w Lion o ,037
çp Grande Ourse 0,016
Y Lion o,o36
J Grande Ourse 0,164
Y Centaure o,o5i
Y Nierge 0,119
35 Clievelurc de Bérénice... o,o45
.\'K Chevelure de Bérénice. . . 0,074
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Noms des couples. tz. b. ^. I).
5 Bouvier 0.219 204 201 1,1
t Bouvier 0,076 71 184 0,11
T| Couronne boréale 0)^77 72 i53 0,14
jji» Bouvier o,o35 33 84 0,071
Y Couronne boréale 0,042 39 254 o,o4i
5 Scorpion 0,062 58 211 o,o3i
T Couronne boréale 0,074 69 127 o,3o
X Ophiuchus o,o3o 28 254 0,001 5
Ç Hercule* o,i34 i25 ^01 o,o34
167 Hercule o,o3i 29 84 0,048
{ji Dragon 0,045 4'^ 211 0,011
221 Ophiuchus* 0,089 ^^ ''^7 '^j^'^-
ji* Hercule 0,110 io3 25 93
X Ophiuchus o,o33 3i 184 0,0066
/) Ophiuchus* 0,229 '^''1 ■' * ' '»^
99 Hercule 0,070 65 96 o,3i
î Sagittaire 0,097 91 319 3,o3i
7 Couronne australe 0,086 80 175 o,i4
Cygne 0,044 4' 38 { 0,0012
^Dauphin 0,073 68 266 0,021
X Cygne o,o25 a3 175 o,oo3o
4 Verseau 0,029 ^7 ''^ 0,018
61 Cygne* o,348 325 i53 i3
Petit Cheval 0,088 82 242 o,o5i
- Cyî^ne 0,108 101 121 o,63
X Pégase o,o83 77 266 o,o35
î Verseau o,o52 49 3o5 o,ooj5
3; Pégase 0,027 ^^ *®^ 0,016
t: Céphée o,o32 3o i46 0,0096
85 Pégase* o>io7 0,00100 96 1,1
292. Diamètres équivalents en lumière. — Il est intéressant de procéder pour les éclats comme on Ta fait pour les densités, et de considérer Tétoile équivalente en lumière au système entier, c'est-à-dire au système lel qu'il apparaît à Toeil nu ou dans une lunette qui ne le dédouble pas. Le diamètre équivalent en lumière
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de celle étoile ficlive sera le diamètre équwalent en lumière [ï du syslème. Il est facile de Tohlcnir.
En effet, soient s^ et s^ les grandeurs des deux composantes, Sq celle inconnue de l'étoile formée par leur réunion optique, et soit / la lumière de la petite étoile en fonction de celle de la plus grande; on aura par la fornuile de Pogson
.vj— 5i = — •2,5loj;/, il— 5o = — '2,51og(i -4- /), d*où, M étant le module,
soit 6'^"*= rt, on aura
d'où
relation qui |)ermetlra de calculer Sq,
Les valeurs de {s% — ^o), dont le maximum 0,75 esl alteinl quand 50 — Sx = o et qui s'annule dès que(52 — .V|) surpasse 38*^,5, soni données dans la Table suivanle :
oj5
ij
Sq une fois connu, on prendra son diamètre équivalent dans les Tables du n" 200; on les trouvera, pour chaque système, dans la Table précédente à la colonne j3.
293. Comparaison de ces deux diamètres, — Leur comparaison avec les diamètres étjuivalents en densité donne les résultats suivants : sauf pour neuf de nos systèmes binaires (ils sont accompagnés d'un astérisque dans le Tableau précédent), les diamètres ^ surpassent, et parfois de beaucoup, les diamètres b. On doil conclure de là que rhypothèse d'égalité d'éclat intrinsèque avec le Soleil esl assez éloignée de la vérité et que, d'autre part, la grandeur stellaire assignée au Soleil est probablemenl un peu faible.
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D'ailleurs, les systèmes qui, parmi eux, s'approcheuL le plus de Inégalité (différence inférieure à o'', 00020) sont :
Étoile. Couleurs. Grandeurs.
-j jaune-jaune verl 0,3-6,6
2 3i2i blanc-jaunûlrc 7,9.-7,5
21785 blanc-blanc 7,2-7,5
Ti Couronne boréale jaune-bleu 4 -7
P 4*6 jaunûlre-jaunâtre ^>j4-7j8
Si, en général, elles ont sensiblement même couleur et même éclat. Tune d'entre elles cependant, r^ Couronne boréale, a ses deux composantes très différentes Tune de l'autre sous ces deux rapports.
La cause des exceptions signalées plus haut n'est pas plus facile à apercevoir; elles sont, en effet :
Étoile. Couleurs. Grandeurs.
o< Êridan blanc-blanc 9 -10,8
Sirius blanc-jaune 1 -10
2178-3 blanc-blanc 7,7- 7,"»
02 '285 jaunàtre-blanchàtre 7j>-7î^»
J Hercule jaune-blcuîklre 3 -6
221 Ophiuclius jaune-jaune 6 -6
p Ophiuclius jaune-purpurin 4 ? *>- 6
Oi Cygne rouge-grenat 5,5- 6
85 Pégase jaunâtre-bleuâtre 6 -10
11 est encore un fait à remarc|uer : les deux systèmes de Sirius et de Procyon, qu'on serait tenté de rapprocher l'un de l'autre par les circonstances de leur découverte, se distinguent au contraire nettement à ce point de vue; le diamètre équivalent en lumière du premier étant à peu près six fois plus grand que son diamètre équivalent en densité, tandis que pour le second le diamètre b n'est que la moitié du diamètre p.
VII. — Densités
291. Valeur absolue dUine densité slellaire, — Les systèmes binaires fournissent encore un renseignement très important; car, dans le cas où, en outre des masses des composantes, ils peuvent
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servir à déterminer leurs dimensions linéaires, ils conduisent direclement à la connaissance de leurs densilés.
Soient r et r' les rayons des deux composantes, D et D' leurs densités; on a, en eflel,
où, sauf les densités, tout est connu. Tel est l'état de nos connaissances sur le système d'/Vlgol; dans ce cas,
M = 1,1 et rr=i,2, M' = 0,5 et r'=:i.
On a donc
D = o,48, ry--ro,37.
Les densilés des deux composantes d'Algol sont donc sensiblement égales et voisines de la moitié de celle du Soleil.
Mais, dans l'état actuel de TAstronomie stellaire, ce cas est le seul pour lequel nous puissions conclure avec certitude ; il convieni donc de chercher si d'autres voies ne conduiraient point à un résultat analogue.
29S. Densités équivalentes en lumière des composantes. Densités moyennes équivalentes. — Soient /, et to? ^^i et ^2 les éclats intrinsèques cl les grandeurs des deux composantes, leurs diamètres />, et b^ exprimés en secondes d'arc seront donnés par
lo^^l — A -- 0,2 5| — O, ) lo«;fj,
* log^j— A — 0,^5, — 0,5 loge» (•).
Soient d'ailleurs x, et Xy les densilés des composantes rapportées à celle du Soleil, et q un fadeur constant. On aura
^\^^V=qb\ M =q{h,)\ry. M' -. y(6j)'^2, d'où
( ' ) La constante A est la somme o,'iS ■+■ lof; H «jui, d'après les valeurs que nous avons admises, esl égale à S, 184. Les grandeurs des étoiles brillantes ont été déduites de réelirlle normale ( n" 79 ) ; ainsi nous avons pris pour Sirius les grandeurs — i»^,.'» et 8*f',5, et pour Centaure les valeurs o^'jO et 3«%().
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et si les mesures micrométriques ou spectroscopiques ont donné le i*apport des masses
ivr
équations qui feront connaître les densités de chacune des composantes. Les mesures de grandeurs ajoutent donc aux valeurs déjà acquises celles des densités des composantes et de leurs dimensions; leur ensemble donnerait donc de chaque système binaire une connaissance équivalente à celle que nous avons du système d'Algol ; malheureusement on n'a pas encore pu comparer les éclats intrinsèques des étoiles à celui du Soleil et, par suite, on ne peut calculer ainsi ni bi ni 62? pas plus que x^ et Xo. Jusqu'à ce que ce problème difficile soit résolu, le mieux est de substituer à ces données réelles des données analogues conventionnelles, en supposant les éclats intrinsèques des deux composantes égaux entre eux et à celui du Soleil
cela revient à remplacer les diamètres bt et b^ par les diamètres équivalents en lumière ^1 et ^2 correspondants; on a alors
(3) Iog3, = A— 0,9.^,, Iojj:32= A— 0,25,;
portant ces valeurs dans les équations (2), on aura des valeurs j^',
/hy M / h\
analogues aux densités réelles et que nous appellerons densités équivalentes en lumière : c'est ainsi qu'ont été calculés les nombres suivants pour les systèmes dont nous connaissons les rapports des masses :
a Centaure -rr- = 1 , i j^, = 0,091 J'i = o,J
r^ Cassiopée . . . . =3,3 =0,19 = ^9,0
Sirius =ijï =0,002 = 38oo
Procyon ='^)' = o,o32 =i5ooooo
Ces valeurs sodI manifeslemcnl iDCompatibles avecles résultats obtenus précédemment et contradictoires avec tout ce que l'on peut légitimement supposer sur la constitution des systèmes binaires.
Mais on peut pousser plus loin la démonstration de l'inexactitude de rhvpotlièse de l'égalité des éclats intrinsèques. Les grandeurs stellaires peuvent, en effet, nous servir à obtenir la densité moyenne du système; car, si Ton suppose A*, = ar2=D, ce qui paraît en général s'éloigner assez peu de la vérité, on a
les valeurs de D qui en résultent sont réunies dans la Table précédente.
Les deux tiers des valeurs ci-dessus sont tout aussi invraisemblables que les précédentes, et par suite l'hypothèse qui a servi de base à leur calcul absolument inadmissible en général.
On remarquera d'ailleurs que les vingt étoiles, dont la densité est suffisamment voisine de l'unité pour être acceptable, ont pour la plupart des grandeurs sensiblement égales ou peu différentes, quoique cependant pour trois d'entre elles (r, Cassiopée, 99 Hercule et 85 Pégase), leur différence soit de 3,4 et 6 grandeurs.
VIII. — ■ Conclusions
296. Conclusions. — On paraît en droit de conclure de la discussion précédente qu'en moyenne les étoiles qui composent les systèmes binaires ne diffèrent pas beaucoup ni du Soleil ni des étoiles simples par leurs dimensions et leurs masses et, par conséquent, leurs densités ; mais que, comme les étoiles simples, elles se distinguent entre elles etdu Soleil parleurs éclats intrinsèques : c'est en cet éclat qu'on trouve non seulement la différence caractéristique des étoiles principales de chaque système, mais aussi dans chacun d'eux la différence réelle des composantes dont il est formé,
La mesure exacte de ces éclats intrinsèques est donc l'un des desiderata les plus pressants de l'Astronomie des étoiles doubles : elle seule peut nous conduire à des notions exactes sur les dimen-
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sions et les densités absolues des composanles de chaque système^ (ioii, par voie de retour, elle nous donnerait le rapport de leurs niasses et aussi celui des grands axes des orbites que chacune d'elles décrit autour du centre de gravité commun. On aurait ainsi de chacun de ces systèmes une connaissance presque équivalente à celle que nous avons du système solaire.
I. — Description de trente-denx systèmes binaires
297. Système binaire S.3o6:>.. — Cetle étoile a été découverte le i45 août i^8a (-) par W. Herschel, qui prit alors une mesure de son angle de position : une mesure analogue faite l'année suivante ne lui manifesta aucun changement; son étude fut reprise, en i8îè3, par W. Struve qui la continua pendant dix ans et démontra que ce système est un groupe stellaire à mouvement orbital : les éléments donnés résultent de l'emploi de 323 observations s'étendant de 1782 à 1895, et montrent une excentricité très faible ainsi qu'il résulte de la Jig, /\o représentant l'orbite réelle : il est à remarquer que l'orbite apparente est elle-même fort peu excentrique {Jig* 4i).
(') On consultera avec fruit sur ce sujet : T. Sek, lïesearches on the Evolution 0/ the stellar System, Vol. I, p. (u et suiv. ainsi que C. Flammarion, Mesures microniétriques d^ctoiles doubles, où les listes des mesures obtenues pour ('ha(}ue étoile sont stii\ies de Notices historiques sur chacune d'elles.
(-) f*our abréger nous dirons « l'étoile a été dé«:ouverte »> au lieu de « le earactèrc double de cette étoile a été découvert ». Le signe il indique le Catalo(;uo de W. Slrnue.
CHAPITRE XIY. — HISTOIRE ET DESCRIPTION DE SYSTÈMES BINAIRES. Q.i
Nous ajouterons que ce système a dans l'espace un mouvement propre considérable o",26y et que, par suite, sa parallaxe est probablement sensible.
Fig. \x.
298. 7, Cassiopée, — Découvert le 17 août 1779 par W. Herscbel, ce système n'a accompli depuis lors que la moitié d'une
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de ses révolutions. D'après les mesures mlcromélriques d'Ollo Struve (i856) et liéliométriques de Bruno Peler (i8()5 el 1898) sa parallaxe serait de o", i54, ce qui le place à une dislance de un million et demi de fois l'unité astronomique et donne à son demi grand axe une longueur de dg fois celle même unité.
En 1881, Ludwig Struve a discuté le mouvement relatif du compagnon autour du cenlre de gravité commun du système : il
résulte de ses investigations que le rapport ~ de la masse du
compagnon à celle de l'étoile principale est
Comme, avec la parallaxe précédente, la masse totale des deux étoiles est 4,3 les masses des deux étoiles seraient alors 3, 1 et i ,r>. fois la masse combinée du Soleil et de la Terre. L'éloile principale a donc une masse sensiblement Iriplcde celle du Soleil, celle du compagnon lui étant à j)eu près égale; le demi grand axe de son orbite est un peu plus grand que celui de Neptune; mais par suile de la valeur assez grande de l'exccntricilé, le compagnon serait, au passage au périastre, de beaucoup à l'intérieur de l'orbile de celle plauèle.
2J)9. Y yindromède, — Cette étoile a été découverte par Olto Struve en i8/|'>-. Klle forme un couple très serré el son observation exi^^e des instruments puissants; d'autre part, son orbiteapparente {Jig- 4'-^) est très excentrique et très inclinée, si bien que toutes les observations sont comprises dans une région renfermée entre les angles de position k>.o" et 100'*. Aussi ce n'est que toul récemment (ju'on a pu mettre en évidence la réalité de son nioiivenient orbital; cctle (lécouverlc est due à Harnard et à Burnbani. I.a forme de son orbite {Jig* 43) est très remarquable et |>rend place entre celles de y Vierge et de y (Centaure.
IK)0. Sirius (a Grand Cbien). — I^a découverte de ce système binaire e>t un évr^nement important de la seconde moitié de ce siècle; elle a été faite le 3i janvier i8():>. par A Ivan G. Clark, alors qu'il essayait l'équatorial de 18 pouces (o™,4<i) qu'il venait
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de construire pour TUniversitc (Ju Mississipi. Les éléments que nous avons donnés reposent sur i3(j observations s'étendant de
Fig. \u
i86ri à 1890; depuis cette époque la distance apparente du compagnon à Téloile principale est devenue si petite, que même avec robjeclif de 3G pouces (o"\9i) de l'observatoire Lick, il a été
Kig. /|3.
pendant quelques années entièrement perdu dans les rayons de l'étoile principale. Cependant, il a été revu à Greenwich à la fin de 1896.
Avec les éléments que nous avons donnés et la valeur de la
parallaxe o", 38 de Gill, la masse du système est 3,2 fois celle du Soleil et de la Terre, et son demi grand axe atteint ai,i unités astronomiques; il est donc un peu supérieur à celui de l'orbile d'Uranus. D'après Auwers, les masses des composantes sont dans le rapport de i à 9., 12 et, par suite, en prenant la masse du Soleil pour unit/', égales à 1 ,0 et 2,2 (* ).
Ce système, sur lequel nous reviendrons plus loin, est fort intéressant, tant pour la façon dont il a été découvert que par sa constitution. Nous avons quelque raison de croire que Sirius est moins dense que le Soleil et ressemble plus que lui à une nébuleuse : si cela est vrai, Faction du compagnon doit provoquer des marées énormes dans l'aspect de Sirius. Les hauteurs de ces marées étant en raison inverse du cube de la distance, leur élévation est environ 80 fois plus grande au périastre qu'à Tapoastre. Il doit donc en résulter dans l'aspect de Sirius un trouble périodique dépendant de la durée de révolution du compagnon, que pourraient peut-être mettre en évidence des mesures photométriques faites à 20 ans de distance.
La différence de grandeur entre l'étoile principale et son compagnon étant 10,0, l'éclat du compagnon serait, avec le coefficient de Pogson, le dix-millième de celui de Sirius. Une aussi grande différence d'éclat ne peut s'expliquer par une différence de densité; on doit donc admettre que ces deux corps ont des éclats intrinsèques très différents : quelques astronomes ont même émis l'idée, d'ailleurs peu vraisemblable, que le compagnon brillerait surtout par la lumière qu'il réfléchit.
Il convient de rappeler en terminant le changement dans la couleur de Sirius constaté depuis les temps anciens.
301. Castor (a Gémeaux). — Castor est le moins serré et le |>lus beau des systèmes binaires de l'hémisphère boréal ; son mouvement anguhiire non équivoque imprima le j)rcmler dans l'esprit du grand Herschel la conviction complète de ses vues
(') La valeur a'.SJ que donne Auwers pour le demi grand axe de Torbile de Sirius se rapporte à Tcllipsc décrite par I étoile principale. Élanl données le< masses des deux étoiles, ce nombre doit être multiplié par 3,i, el devient S'jO^. (/esl le nombre que nous avons adopté.
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longtemps caressées au sujet des étoiles binaires. C'est Tune des étoiles doubles les plus anciennement connues; Bradiey et Pond la résolurent et robservèrenl en 1719. D'autre part, ce fut le second exemple auquel J. Hersclicl appliqua sa méthode de calcul des orbites.
D'après Dorbeck, la durée de la révolution est de mille ans et le grand axe de l'orbite de 7", 43.
IVous ajouterons qu'en 1776 Christian Mayer découvrit à 73'' de là une étoile de 1 1*^ grandeur qui participe au mouvement propre de Castor et fait donc de lui un système ternaire.
302. ^ Écrevisse (A. B.). — A ce groupe il convient d'ajouter une troisième étoile C un peu plus faible, connue avant le dédoublement de A, distante d'environ 5'' du milieu de AB et qui, d'après W. Struve, a, dans l'espace, le même mouvement propre que lui, d'environ i5" par siècle; Tensemble de ces trois étoiles forme donc un système physiquement lié, et l'on doit considérer Ç Écrevisse comme une étoile triple. Son histoire est intéressante.
En 1756, Tobie Mayer constata avec le cercle mural de Gottingue que Tétoile JJ était double et détermina la position relative des deux composantes A et C à l'aide des différences d'ascension droite et de déclinaison ; des observations analogues furent faites par Christian Mayer, à Mannheim, en 1778.
Le 9A novembre 1781, W. Herschel, en examinant ce couple, fit la découverte intéressante que Téloile principale A était la réunion de deux étoiles A et B très rapprochées et à peu près d'égal éclat; vingt-deux ans plus tard (7 février i8o3) l'illustre astronome la retrouva double et constata un changement de 9*^57' dans Fanglc de position mesuré par lui en 1781. Cependant, à la date du •?.\ février iSa.;*, J. Herschel note îj Cancer comme une étoile double (A. C.) et non triple; c'est seulement au printemps de i8'25 (jue Taffirmation de W. Herschel fut mise hors de doute par J. South dans son observatoire temporaire de Passy : il sépara alors très nettement A en deux étoiles distinctes et les trouva à une dislance de 1".
L'étoile autrefois cataloguée ^ Écrevisse est donc hien triple. Les dislances moyennes des composantes sont AB =:!",>., A.-JI. 7
AC = 5", 7, el tandis que B tourne autour de A en 60 ans environ, C met de 6 à 7 siècles pour effectuer sa révolution (*) autour du centre de gravité de (AB). Depuis cette époque, ce système AB a effectué un peu plus d'une révolution [nous donnons ici son orbite apparente et son orbite réelle (Jiff- 44 et 4^)» toutes deux
remarquables par la faiblesse de leur excenlricité], et pendant cet intervalle aucun autre n'a peut-être été observé aussi fréquemment et aussi régulièrement, et aucun n^a plus exercé la sagacité des calculateurs. Il est, en effet, fort intéressant, non seulement par la difficulté de Tobservalion de deux étoiles si rapprochées el toutes deux d'éclat assez considérable, mais aussi parce qu'on pouvait espérer y trouver, pour la première fois en dehors
( ') L'appInMtion do la Iroisicinc loi de K<'plcr donnciail (iSo ans. Au connncncciiienl du >u.c\c W s>>lcrnc AU passait par le périastrc apparent: J. Hcrscliel ne pouvait donc le dcdmihlcr avec la lunette de 5 pieds qu'il cuiplovail en i.S:<j.
CHAPITRE XIV. — HISTOIRE ET DESCRIPTION DE SYSTÈMES BINAIRES
du système solaire, un spécimen achevé du problème des trois corps. Théoriquement on doit s'attendre, en effet, à ce que la troisième étoile C trouble le mouvement relatif de A et de B; mais, au point de vue pratique, on négligera d'abord ces perturbations et l'on traitera le système AB comme s'il était seul (pour éviter les erreurs accidentelles on prendra toujours comme série des positions à considérer celles qui résultent des moyennes de
Fig. 45.
deux années consécutives). L'application d'une des méthodes que nous avons indiquées a montré que l'orbite apparente de B, par rapport à A supposée immobile, est presque circulaire, avec une durée de période d'environ Go ans, et que, l'inclinaison du plan de l'orbite réelle étant très faible, celle-ci diffère fort peu de la première. Mais, par suite de la précision croissante des mesures, on a constaté, il y a une trentaine d'années, dans la série des positions observées pour le compagnon, des irrégularités ayant un caractère de périodicité nettement accusé; aussi un essai de détermination indirecte de l'action perturbatrice de C sur AB a-t-il été
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tenté récemment par H. Sceliger (*), en supposant que la distance de C à un point de la droite AB reste constante pendant le court intervalle (60 ans) pour lequel nous avons une série continue d'observations exactes. Cette question fort intéressante nous occupera dans le Chapitre prochain.
303. w Lion, — Ce sjstème a été découvert par Ilerschel, le 8 février 1782. En raison de son resserrement, il constitue un test classique pour le pouvoir séparateur des petites lunettes; mais, en même temps, les mesures micrométriques sont difficiles, et il convient de ne combiner les anj^les de position et les dislances données, même par les meilleurs observateurs, qu'après les avoir soigneusement contrôlés et étudiés à l'aide de la loi des aires (n"2o2).
D'autre part, il faut noter que les dimensions angulaires sont petites, quoique, en même temps, le mouvement orbital soit lent. Si Ton y ajoute l'éclat relativement grand des composantes on sera |)orté à admettre, ou que ce système a une faible masse, ou qu'il est près de nous.
30i. Ç Grande Ourse, — Ce groupe a été découvert par W. Herschel, le 2 mai 1780; il en fit des mesures pour la première fois en 1781, et leur reprise, en 1802 et i8oi, montra que la petite étoile avait un mouvement relatif rapide, (^e fut i)our l'illustre astronome l'une des premières indications (jue certaines étoiles doubles avaient un mouvement de nature orbitale.
C'est aus^i ce groupe binaire qui a servi, en 1827, à Savarv ])Our démontrer la généralité des lois de ratlraclion newtonienne; car c'est lui (ju'il a pris comme e\em[)le pour ap[)li(|uer sa méthode de calcul des orbites des étoiles doubles (-).
Ce groupe a un mouvement propre considérable et ce fait, joint à Télat de ses composantes, nous porte à admettre qu'il est voisin de la Terre : malheureus(;ment on n'a point encore tenté d'en mesurer la parallaxe.
(') II. SKKi.KiKn, I't*her die lie\vri:uni:.^KTrliiiltni!>fiC in dem dreifttchcn Stvrnsystt'tn î^ Cftucri ( Xi'ituni^'shrrir/ife dvr A'. .t/,(idi'/nic drr Wi.sscnschaften.
(') Connaissance des Temps pour lè.io.
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305. Y Centaure, — Ce système, très remarquable par Tégalité d'éclat et l'idenlité de coloration de ses composantes, a été découvert par J. Ilerschel, le i*''* mars i835, pendant son séjour au Cap de Bonne-Espérance.
Il convient de signaler la grandeur de l'inclinaison et Texcen- Iricité de son orbite, et, par suite, la difficulté de ses mesures au voisinage du périastre : depuis la découverte, le rayon vecteur a fait une révolution complète.
306. Y Vierge, — Le dédoublement de y Vierge a été trouvé par Bradiey et Pond le i5 mars 17 18; c'était la seconde fois qu'un astronome constatait qu'une étoile paraissant unique k la vue simple montrait dans une lunette deux images stellaires distinctes; depuis sa découverte, ce groupe binaire a été très souvent
Fig. 46.
l'objet de l'attention des astronomes; c'est sur lui que J. Hcrschel a fait le premier essai de sa méthode de calcul d'orbite, et il est
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probable que pour lui seul on a calculé plus d'orbites que pour aucune autre étoile double.
L'orbite de y Vierge est remarquable par la grandeur de son excentricité 0,8974, la plus forte de tous les groupes binaires connus (les fig, 46 et 4; représenlent son orbite apparente et son orbite réelle); il en résulte, dans la distance relative des deux
composantes et le mouvement angulaire de la droite qui les joint, des variations considérables, de o",4 à 7^,6, c*est-à-dire dans le rapport de i à 19 pour la première (*), et dans celui de i à 36i pour le second, en telle sorte que, au périastre, le rajon vecteur décrit par an un angle voisin de I20'\
Un autre caractère de cette orbite est que la ligne des nœuds coïncide avec son petit axe, lequel est aussi le petit axe de l'orbite apparente, et, comme l'inclinaison est faible, l'orbite apparente et Torbite réelle diffèrent fort peu Tune de l'autre, et, par suite, les éléments de cette dernière sont obtenus avec une précision relativement considérable.
307. 42 CheK'clure de Bérénice. — Cette étoile a été découverte par W. Struve en i8i>.7 et, depuis lors, elle a déjà cflectué
(') Au périasirc de i83j et i83<), aucune des lunettes d'alors ne put donner in séparation des deux composantes.
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près de trois révolutions; son excentricité étant assez forte et son demi grand axe petit (o",64), la séparation des composantes de ce système devient fort difficile aux environs du périastre. Ainsi, actuellement, elle est impossible à tous les instruments existants et l'occultation durera jusque vers 1899.
D'ailleurs, son inclinaison étant de 90^, le mouvement se fait <lans le plan de vision et, par suite, tous les éléments, sauf le nœud et l'inclinaison, sont basés uniquement sur les distances.
Néanmoins, son orbite, qui résulte de 490 observations, embrassant près de 3 périodes, est l'une des plus exactes que nous connaissions.
308. Mizar (Ç Grande Ourse), — C'est probablement la première étoile qui ait été reconnue double; cette découverte a été faite en i65o par Riccioli et fut confirmée par Kirch en 1700. Les premières mesures de Mizar sont de 1765 et sont ducs à Bradley. Ce couple magnifique, l'un des plus brillants du ciel (2^"^, 5-4^*", o, bleùâtre-blanc), forme un système physique car les deux composantes ont le même mouvement propre; mais, quoiqu'on l'observe depuis près de i5o ans, les observations n'ont pas encore conduit au tracé de son orbite, le mouvement relatif des deux étoiles étant trop faible; la durée de révolution du compagnon semble être voisine de 20000 ans.
Non loin de ce groupe (à ii'3o") est une étoile de 5* grandeur, Alcor, qui parait avoir le même mouvement propre (o", 16) que Mizar et, par suite, former avec lui un système triple.
309. a Centaure. — Ce système, l'un des plus beaux du ciel austral, est l'un des groupes binaires les plus tôt reconnus : l'étoile a Centaure a été trouvée double par le P. Richaud, à Pondichéry, en décembre 1689, dans les circonstances suivantes : n Regardant à l'occasion de la comète plusieurs fois les pieds du Centaure avec une lunette d'environ douze pieds, je remarquai que le plus oriental et le plus brillant était une double étoile comme celui de la Croisade; avec cette différence toutefois que, dans la Croisade, une étoile parait, avec la lunette, notablement plus éloignée que l'autre; au lieu qu'au pied du Centaure les
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deux étoiles paraissent, même avec la lunette, presque se loucher, ((uoique cependant on les distingue aisément (*).
Un autre religieux, le P. Louis Feuillée (premier botaniste de Sa Majesté et correspondant de l'Académie royale des Sciences), retrouva vingt ans plus tard, le 4 juillet 1709, à Lima, le caractère binaire de cette étoile. 11 se servait d'une lunclte de dix-liuit |)ieds et nota les deux étoiles comme étant de 3*^ et de 4*" grandeurs.
La troisième observation de a Centaure a été faite par Lacaille, en 1702, lors de son séjour au Cap de Bonne-Espérance; elle donne les différences en ascension droite et en déclinaison des deux composantes; depuis, les observations ont été multipliées. C'est, en effet, Tune des plus intéressantes pour nous, Tétoile a du Centaure étant la plus rapprochée de la Terre.
Si l'on adopte pour parallaxe de a du Cenlaurele nombre 0^,71 de Gill et Elkin, le demi grand axe de l'orbite est de 23,6 fois l'unité astronomique, soit la moyenne des demi grands axes d'Uranus cl de Neptune; mais, en raison de sa grande excentricité, la dislance des deux étoiles au moment du périastre surpasse à peine le demi grand axe de l'orbite de Saturne tandis qu'au moment de l^ipoastrc elle est de beaucoup supérieure à celui de Neptune.
La masse totale du système est d'ailleurs double de celle du Soleil.
D'autre part, les nombreuses observations méridiennes de ces deux étoiles faites successivement au Cap de Bonne-Espérance par iNIaclcar, Stone et Gill ont permis, tout récemment, à M. Roberls d'obtenir le mouvement de chacune d'elles par rapport au centre de gravité commun et, par suite, le rapport des masses des deux composantes (2).
(') Mémoires de l'Académie des Sciences. Paris, i%2. — On the periodic timc of X Centaure by E.-B. Powell {Monthly Aoiiccs 0/ the royal astronomical Society, vol. XLV, p. 19).
(') A.-\V. HonKRTH, MasSf proper motion and positions 0/ a Centaure {Astronomische Nachricliten, n" 3313). Kn 1880 la posiliou du centre de gravité du syslèmc était a = i/4»»3i'»27»G4? = — Go''2o'2o",G4 et le mouvciiicnl propre commun exprime par un arc de 3',GG sur le grand cercle.
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D'après cet astronome, les masses des composantes 0L2 et ai sont entre elles dans le rapport
Les deux composantes ont donc sensiblement même masse et aussi même masse que le Soleil; a, est un peu plus lourd que lui, tandis que a, est au contraire un peu plus léger (7^).
D'autre part, la discussion des diflerenles déterminations de l'éclat relatif du Soleil et des étoiles porte à admettre que les éclats de a^ Centaure et du Soleil seraient les mêmes à la même distance : 7.2 Centaure serait donc, par sa lumière, ses dimensions et sa masse, comme un frère jumeau de notre Soleil; a,, au contraire, serait un peu plus petit et cinq ou six fois moins lumineux. Le système de a Centaure est donc un des mieux connus.
310. Ç Bouvier. — Ce système a été découvert par W. Herschel le ig avril 1780; il est remarquable par l'inégalité de grandeur et de couleur de ses composantes (il ressemble, à cet égard, aux systèmes de p Ophiuchus et de tj Cassiopée), ainsi que par la grandeur de son excentricité et la dislance considérable de ses composantes; malgré cette longueur du grand axe de son orbite, la durée de la période est relativement courte : on est donc porté à croire que, comme l'indique l'éclat de ses composantes, ce système n'est pas loin de la Terre; mais, d'un autre côté, son mouvement propre est faible (o",i6i) : il serait donc très intéressant que des observations spectroscopiques, faites sur ce groupe, tranchent la difficulté en nous donnant ses dimensions, sa masse et sa distance.
3H. r^ Couronne boréale, — Ce système, découvert par W. Herschel, le 9 septembre 1781, est le premier qui lui ait donné (i8o3) la notion nette d'un mouvement orbital.
Depuis sa découverte, ce système a déjà effectué plusieurs révolutions; les valeurs des éléments paraissent soumises à certaines irrégularités dont nous parlerons plus loin.
312. [x* Bouvier. — C'est Herschel qui a découvert ce système le 10 septembre 1781; la comparaison des observations de 1802
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avec les premicTes lui monirèrent le caractère physique de ce groupe, que W. Struve et nombre d ^astronomes ont depuis suivi assidûment; sauf au moment du passage au périastre, la dislance des deux composantes est assez grande pour que le dédoublement soit possible avec un objectif de six pouces; et, d'autre part, comme lune des composantes est notablement plus faible que Paulre, les mesures n'offrent jamais de sérieuses difficultés.
L'intérêt principal de ce groupe est qu'il est en réalité ternaire; à j'48" de UL^ se trouve une étoile beaucoup plus brillante (de 4* grandeur) [jl* qui lui semble physiquement liée.
En effer, la position relative de ces deux étoiles n'a pas varié depuis les mesures de Struve en 1821, et l'on constate sur fi* un mouvement propre assez fort de o'',i6 en ascension droite et o",io déclinaison, mouvement que partage donc }jl^. Malgré leur distance considérable (i'48"), ja* et la binaire [x^ sont donc emportées dans l'espace par un mouvement commun, lequel leur fait parcourir environ 2' par siècle. Très probablement [x^ tourne autour de jjl* dans une orbite excessivement étendue et dans une période de très longue durée embrassant peut-être cent ou cent cinquante mille années.
313. Y Couronne boréale, — Ce système très serré a été découvert par W. Struve en 18'jiG; les mesures ultérieures montrèrent que les angles de position et les distances diminuaient tous deux d'une façon continue, si bien qu'en i835 l'étoile apparut unique avec les meilleurs instruments et parut telle jusqu'en 1842. La caractéristique de ce système est la grande inclinaison (82^,6) du plan de son orbite, d'où il résulte qu'il y a, périodiquement, à peu près occultation de l'une des étoiles par l'autre. Nous avons cité celle de i835 (où la dislance minima était de o", 'o); depuis, il s'en est produit une autre, vers 1878, à la distance de o",i2.
Par suite de celte inclinaison, les observations des angles de position sont sujettes à des erreurs considérables et, pour un même observateur, diffèrent souvent de plus de 10^ d'un pointé à l'autre; les éléments de l'orbite sont donc fort incertains.
31 i. \ Scorpion. — Découvert par W. Hcrscliel, le 9 septembre 1781, ce système n'a été réobservé ensuite qu'en 1826,
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par J. Herschel et W. Stnive. Mais, depuis celte époque, il a été suivi très régulicremenl; malheureusement, sa position sur la splu'Te céleste rend son observation assez difficile pour les observatoires de rhémisphère nord et les résultats de leur comparaison
Kig. 18.
ne sont probablement pas exempts d'erreurs systématiques. Cependant, la presque circularité de son orbite qu'ils accusent paraît être démontrée d'une façon définitive; [es /Ig, 48 et 49 donnent son orbite apparente et son orbite réelle.
D'ailleurs, Ç Scorpion est une étoile triple en tout semblable à Ç Écrevisse, la troisième composante étant de grandeur 7,5,
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bleuâtre et à une distance acluelic de 7'' environ du milieu des deux étoiles principales.
315. T Couronne boréale. — (^e groupe a été découvert par W. Ilcrscliel, le 7 août 1780; et, dus i8o3, par suite des grands cliangcmenls survenus dans la position relative des composantes, il affirmait leur dépendance physique. En 1821, 1822 et i8'23, ce système binaire a été l'objet d'études suivies de la part dt? J. [[erschel et J. South; mais c'est seulement en i83.i que J. [lerschel réussit à faire entrer toutes les observations dans une orbite elliptique, de demi grand axe égal à 3" (38, avec une durée de révolution de 2G8 années. Il faut remarquer que ces nombres (lifTèrent bien moins des valeurs actuellement admises que ceux trouvés parfois depuis à l'aide de méthodes imaginées pour perfectionner celle de J. Ilerschel : en particulier, la durée de la révolution, que nous admettons actuellement être de 370 ans, a été trouvée de 195 ans par Jacob en i855, et de 8.^5 ans par Dorbeck
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en 1876. Depuis la découverte de W. Herschel, le compagnon a parcouru un arc de 2^3''.
316. ^ Hercule» — Découvert par W. Herschel le i8 juillet 1782. Ce syslcme a été mesuré par lui le 21 juillet suivant, puis réobservé en 1795, époque où il constata que la distance avaîl diminué; en 1802, nouvelle recherche, mais Herschel ne put alors séparer Téloile eu ses deux composantes. Ce n'est qu'en 1826 qifune étude nouvelle et régulière de cette étoile fut entreprise par W. Struve et, après lui, par nombre d'astronomes. Depuis l'époque de sa découverte, ce groupe a efTectué trois révolutions complètes, et cependant les éléments obtenus ne sont pas très concordants.
11 y a lieu de remarquer que W. Struve, dont l'attention était si attachée à l'examen des couleurs des étoiles doubles, a noté le compagnon rougeâtre, alors qu'actuellement il est manifestement bleuâtre. Est-ce une erreur ou un indice de variabilité?
317. Système ^4^6 (*). — Ce système a été découvert par Burnham au commencement de juillet 1876. Il n'est pas très serré et sa situation australe rend seule son observation difficile dans les observatoires de l'hémisphère nord. Sa période, 33 ans, est étonnamment courte pour un système aussi étendu; il est donc probable qu'il a une parallaxe sensible.
318. jjL* et fjL^ Hercule. — Ce groupe est en réalité triple; en 1781, W. Herschel découvrit que l'étoile [x Hercule (de grandeur 3, 6) était double, le compagnon étant de grandeur 9, 4- Malgré leur grande distance (3o'' environ), ces deux étoiles forment d'ailleurs un système physique, car elles ont le même mouvement propre (o^', 81 1). L'observation de ce système fut reprise en 1825 par South et, quelques années après, par W. Struve (182g). En juillet 1809, Alvan Clark, l'observant avec une lunette de o™,i9, reconnut que le compagnon lui-même était double et formé de deux étoiles à fort peu près de même éclat (9,4 et 10) et très voisines (i",o) l'une de l'autre. Depuis lors, ce système serré a été
(') La Icllre ? indique le Catalojj'uc de Burnham.
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Tobjet d'observations 1res nombreuses, qui onl mis en évidence son mouvement orbital; c'est celui dont nous avons donné les éléments.
319. p Ophiuchus, — Ce système a été découvert parW. Herschel le 7 août 1779; depuis lors, il a effectué un peu plus d'une révolution. Il offre le plus grand intérêt à cause des irrégularités non encore expliquées de son mouvement, et par ce fait que sa parallaxe est une des mieux déterminées jusqu'ici; aussi, le nombre des orbites calculées pour lui est-il considérable : nous en avons vingt, dont la première, due à Encke, est de 1829 et la dernière, due à See, est de 1895.
En adoptant la valeur o'',i 5 pour sa parallaxe, la masse totale de ce système est sensiblement triple de celle du Soleil et son diamètre équivalent en densité serait une fois et demie celui du Soleil.
320. p Dauphin, — Ce groupe a été découvert en août 1878, par Burnbam avec son célèbre équatorial de six pouces, alors que le compagnon était à son maximum d'élongation; il a été étudié surtout par Dembowski et Burnham. Son excentricité est assez considérable, et au moment du périastre le dédoublement en devient impossible dans les plus puissantes lunettes, qui ne font que donner du système une image allongée.
321. Petit cheval. — Ce système a été découvert par O. Struvc, le 19 août i852, cl, l'année suivante, cet astronome constatait une faible diminution dans l'angle de position aussi bien que dans la dislance. En 1 854 et 1 856, l'étoile parut unique; mais en 1857 le compagnon reparut dans un quadrant opposé. Il était donc évident qu'on avait affaire à un système physique. Son orbite est très inclinée sur le plan de projection (79") et la durée de s;i révolution très courte (ii'"%4'>)- Ce groupe a été observé surtout par O. Struve et Burnham. Comme le montrent \es Jig. \(.) et 5o, la forme de son orbite apparente diffère beaucoup de celle de l'orbite réelle, qui est sensiblement circulaire.
322. 61^ du Cygne, — Le dédoublement de la 61'' du Cygne a été obtenu la première fois par Bradley, en 1705; réobservé
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ensuite par C. Mayer en 1778, et, depuis, étudié d'une façon assez continue, ce système est fort intéressant à plus d'un titre. Cest sur ces étoiles qu'on a constaté, pour la première fois, un moavement propre (5", i4) considérablement supérieur à la raojenne et qui n'a été surpassé depuis que par ceux de l'étoile i83o Groombridge et de l'étoile de Kapleyn (zones de Cordoba).
Fig. 5o.
C'est, d'ailleurs, la rapidité énorme de ce mouvement propre qui avait fait présumer S Bessel sa proxiinilé de la Terre, et le lui avait fait choisir pour servir à prouver que certaines étoiles sont à (les distances accessibles à nos moyens de mesure; il trouva, pour leur distance commune au Soleil, ()oo 000 rayons de l'orbile terrestre (a Centaure est seule plus rapprochée).
Ces cloilos sont donc emportées dans l'espace d'un niouvemenl
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commun, tout en restant à la mémo distance du Soleil; elles sont donc liées Tune à Tautre et doivent tourner toutes deux autour de
leur centre de gravité commun.
Fig. 3i.
(^cst ainsi que Bessel avait interprch' les observations dont il disposait; et il avait assigne à la période une durée de ioo ans : depuis lors, la dur<'T de la période a été j)rogressivement augnienlée, et par suite la courbure de Torbite diminuée, par les astronomes qui se sont occupés di* ce système, jus(|u'à ce que, on iî^"5, Flammarion, r 'unissant les observations connues depuis sa (b'îcouverte, ait roiistalé cpielles se placent sur une ligne absolument droite qui, d'ailleurs, ne contient pas l'étoile principale.
!V2){. Le mouvement relatif de Tune des étoiles, par rapport à l'autre, est une ligne droite : c'est là un fait assez curieux qui augmente encore l'intérêt de ce couple.
CHAPITRE XIV. • UiSTOlRR ET DESCRIPTION DE SYSTEMES BI?(AIRES. Il
321. A Pégase. — C'est encore Burntiam qui (12 août 1880) a découvert ce système très serré avec Téquatorial de 18 pouces de l'observatoire Dearborn. Sa durée de révolution (ii*"%42) est, avec celle de Petit Qieval (ii*"%^5), la plus petite que Ton connaisse. Ces systèmes offrent donc le plus grand intérêt, mais leur observation est difficile, el, au momtnit du minimum de distance, k Pégase en particulier (o",o34) paraît simple dans les plus grandes lunettes actuellement construites. Il serait intéressant de noter les époques et les durées de ces disparitions.
II. - Considérations générales
325. Grandeur de l' excentricité. — Le fait le plus saillant qui ressorte de la comparaison des éléments des orbites des étoiles doubles est le suivant : leurs excentricités sont beaucoup plus considérables que celles des planètes (sauf Mercure) et de leurs satellites; la plus petite, 0,1 3i de ; Scorpion, est double de l'excentricité moyenne des sept planètes extérieures à Mercure; la plus grande 0,897 appartient à y Vierge. La moyenne de toutes les excentricités mesurées est 0,489., près de douze fois l'excen- Iricité moyenne des huit planètes et de leurs vingt et un satellites. D'ailleurs, leur distribution dans ces limites est intéressante.
IS ombre IDxcentricilt:. irorbites.
Entre 0,1 et 0,2 •>.
•> o, a et 0,3 i
»> 0,3 et 0,4 8
» 0,4 et 0,5 9
« 0,5 et 0,6 \)
» 0,6 et 0,7 a
') 0,7 et 0,8 4
u 0,8 et 0,9 2
Le maximum du nombre d'orbites correspond à Texcentricité 0,482.
326. Égalité des masses. — Un autre trait caractéristique des systèmes binaires est celui de la presque égalité des masses des deux composantes : c'est ce que nous avons trouvé pour ceux
A. - II. s
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de ces systèmes dans lesquels nous avons pu déterminer le rapport des masses. Leur nombre est, il est vrai, petit jusqu^à présent; mais, comme rien ne paraît à cet égard devoir les distinguer des autres, cette conclusion peut, à juste raison, être généralisée.
Cette loi d'égalité des masses s'accorde d'ailleurs avec celle que J. Herschel a démontrée pour les nébuleuses doubles et semble être la loi générale des systèmes binaires, comme elle est celle qui gouverne le partage, par ruplure d'équilibre des masses fluides en rotation, si bien étudié par Poincaré et Darwin.
327. Comparaison au système solaire, — La constitution des systèmes stellaires doubles est donc bien diflTérente de celle du système solaire où une masse très prédominante gouverne une série de masses incomparablement plus faibles et dont la plus forte, celle de Jupiter, n'est que le millième de la première.
Si les étoiles sont entourées de compagnons aussi petits, ceux-ci seront toujours invisibles pour nous, et les perturbations qu'ils produiraient dans le mouvement de l'étoile nous seront tout aussi cachées par suite de leur faiblesse et ne pourront nous conduire à leur découverte; il nous est donc impossible de savoir si les étoiles sont accompagnées de corps tels que les planètes et leurs satellites, et nous serons probablement toujours dans l'ignorance sur l'existence d'un système semblable au nôtre.
D'un autre côté, dans les systèmes binaires la masse totale est divisée en deux masses comparables entre elles; la distribution des masses y est évidemment double, dans le système solaire elle est essentiellement simple; en d'autres termes, il semble que les nébuleuses originelles se sont divisées le plus fréquemment en deux ou plusieurs masses comparables entre elles, tandis que dans le cas de notre nébuleuse, cas relativement rare, toute la matière a été prise par un seul astre qui constitue le SoleiL
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I. — Historique
328. Notions préliminaires, — Une étoile qui n'est soumise à aucune force extérieure est fixe dans Tespace ou se transporte en ligne droite avec une vitesse constante : par conséquent, pour un observateur placé au centre de gravité de notre système, elle conserverait la même position sur la sphère céleste, ou elle se déplacerait d'un mouvement uniforme sur le grand cercle de la sphère qui correspond à la direction de sa vitesse.
De même, le centre de gravité d'un système binaire, c'est-à-dire (le deux étoiles dont les distances réciproques sont petites par rapport à celles qui séparent, en général, les autres étoiles aura aussi un mouvement propre invariable tant qu'une force extérieure à ce système et au nôtre n'agira pas sur lui : chacune des composantes de ce système aura, au contraire, un mouvement propre variable, puis((u'il se composera du mouvement uniforme commun du centre de gravilé combiné avec le mouvement orbital de la composante autour de ce point.
D'un autre côté, si le centre de gravité du système solaire est animé d'un mouvement de translation uniforme, il n'en est pas rigoureusement de même des différentes planètes, pas plus que du centre même du Soleil, par suite des actions attractives de ces dernières; cependant, celles-ci étant invisibles pour lui, nos instruments montreraient à un observateur placé sur une étoile quelconque le Soleil comme une étoile simple; et, si la masse de l'une des planètes devenait comparable à celle du Soleil, le mou-
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vemenl propre de cet astre cesserait de paraître uniforme ponr le même observateur, sans que le Soleil cessât d'êlre pour lui une étoile optiquement simple. Un système binaire dont l'une des composantes est d'éclat très faible relativement a l'autre peut donc nous être révélé par l'étude de son mouvement propre.
329. Bessel. — Or, au cours des observations et des discus> sions qui ont conduit Bessel à des positions si précises pour un certain nombre d'étoiles fondamentales, cet astronome remarqua, entre les mouvements propres de Sirius et de Procyon déduits d'observalions faites à des époques successives, des différences qui ne lui parurent pas pouvoir s'expliquer par des erreurs d'observation. En i844î après avoir serré le problème de plus près et, afin d'éliminer les corrections systématiques des Catalogues, comparé seulement les différences des positions de chacune de ces deux, étoiles avec un certain nombre d'étoiles voisines, il arriva à la conclusion que ces variations de leurs mouvements propres sont bien réelles, et, en cherchant à en déterminer la cause, il fut conduit à l'un de ses plus beaux travaux, la démonstration complète de l'existence d'une étoile invisible pour lui et ses contemporains, et l'indication approché*! de sa position (•).
Telle est l'origine d'une espèce d'Astronomie qui a reçu depuis de grands développements et qu'on a appelée Astronomie de l'Invisible,
II. — Variabilité des mouvements propres de Sirius et de Procyon.
330. yisccnslons droites de Sirius. — Les étoiles repères choisies par Bessel pour Sirius sont : j3 Orion, a Orion et Procyon^ et la comparaison d'une série fort nombreuse de différences d'ascension droite observées et discutées soigneusement, avec les diiférenccs déduites des Tabulœ re^iomontanœy a eu pour ré-
(') Hkssrl, L'eber Veràndlichkeit der eigencn liewegung der Fixsterne ( Astronomischc Aachrichten, n** 514, 515 et 510, i8'|.^ ).
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sultat le Tableau suivant des écarts q entre ces deux sortes de nombres.
Années. q»
Fundamenta Astronomiœ. 1755 0,000
Maskelyne 1767 — o»o79
Piazzi 1800 H-o,o33
Maskelyne 1806 -f-o,oi6
Bessel i8i5 — o,o36
Pond 1819 — o,o83
Bessel i8a5 0,000
Struve 1825 —0,006
Argelander 1828 o,oo3
Airy i83o H-o,o49
Pond £83-2 ^o,o84
Busch i835 -i-o,i88
Bessel i843 -+-o,32i
Ainsi Tascension droite observée par Bessel en i843 diffère de 0*, 3*4 1 de celle observée en 1755 par Bradley et de celle qu'il avait observée lui-même en 1825.
Ces écarts sont, d'une part, trop considérables el, d'autre part, ils affectent trop manifestement une marche périodique, pour qu'ils puissent être attribués aux faibles erreurs restant dans les observations utilisées, après leur longue et systématique revision par Bessel : en un mot, ces écarts sont réels; et, par suite, l^ hypothèse de V invariabilité du mouvement propre en ascension droite de Sirius, par rapport aux étoiles ^ Oribn, ol Orion et a Petit Chien, est incompatible avec les observations,
331. Déclinaisons de Procyon, - Pour Procyon, les repères choisis par Bessel sont les huit étoiles voisines de son parallèle, a Baleine, a Orion, ^ Vierge, a Serpent, y Aigle, a Aigle, p Aigle et a Verseau. La discussion complète de toutes les observations antérieures de ces étoiles et de Procyon conduisit, pour les écarts entre les différences successives des déclinaisons observées et celles des Tabulœ regiomontanœ, au Tableau suivant :
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Années. q.
Fundanienta Astronomiœ. . 1755 0,00
Maskelyne 1770 -Hi,54
Piazzi 1800 -^-I^99
Bessel 1820 0,00
Pond I i8'22 — o,o3
Pond IJ 1822 -4-0,16
Struve 1824 —0,1 5
Argelander i83o -f-o,o3
Airy i83o -+-0,47
Pond i832 -+-0,84
Anderson i833 -+-0,89
Busch i838 H-i ,59
Bessel 1844 -+-2,62
Ainsi, la déclinaison observée en i844 p8»r Bessel diffère de 2", 6a de celle observée, soit en lySS par Bradley, soit en 1820 par Bessel lui-même.
En vingt-quatre ans cette différence donne une erreur annuelle de o", 1 1 , ce qui conduirait pour 1^55 à un écart de près de k/ absolument improbable, les différences données plus haut étant les moyennes des différences d'un grand nombre d'observations.
Bessel arrive donc à celte conclusion que V hypothèse de l^ invariabilité du mouvement propre en déclinaison de Procyon, par rapport aux huit étoiles de comparaison, est complètement invraisemblable ,
332. Conclusion. — Il est ainsi démontré que les mouvements propres des deux étoiles Sirius et Procyon ne s'effectuent pas en ligne droite; d'après les considérations qui commencent ce Chapitre, ces anomalies sont probablement dues à l'attraction d'un ou plusieurs astres extérieurs, et il convient d'étudier leurs actions.
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cuire du Soleil, un certain nombre d'étoiles exerçant sur elle une action attractive et soient
X, y^ z les coordonnées de Fétoile troublée O par rapport à un s_)'s-
lème d'axes quelconques et m sa masse, ç, T,, !^ les coordonnées du Soleil S et jjl sa masse, -^/îî y 11-, ^n les coordonnées d'une E„ des étoiles troublantes et m,,
sa masse, p, 0/,, r„ les distances OS, SE,, et 0E„,
on aura, pour équations différentielles des mouvements de l'étoile et du Soleil sur l'un des axes, l'axe des x par exemple,
et, suivant le même axe, l'équation du mouvement relatif de l'étoile O et du Soleil sera
J-- -4-(/l, -i-jz
\ 'a fil /
si X, Y, Z sont les coordonnées relatives (jc — Ç), (r, — y)^
(^ - z) de l'étoile O et du Soleil ; 1/, r, iv les coordonnées relatives {x — x„)^ (y — y,,), (z — z,i)
des étoiles E^, et O; X|,Yi, Zi les coordonnées relatives ($—^«), (tj — yn)^{^ — ^n)^ •••
de l'étoile E„ troublante et du Soleil,
on a donc pour équations dilFérentielles de ce mouvement (I)
le dernier terme de chacune de ces équations, représentant l'action de chaque étoile attirante, devra être répété autant de fois qu'il y aura d'étoiles de cette espèce.
Une combinaison de ces équations les réduit à une forme plus
Xt
dn
-r- nin
dt^
Krf,
^iV
dn
Tïï
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simple; multiplions, en effet, la première équation par Y, la deuxième par — X, el ajoutons les produits; nous aurons
''^^^-^^-^ /;»«(e^ Y- .X) -L -. m«(X, Y- XY,) 1 ;
ut cil I n ^f^
si l'on remarque que
(I) MY-t'X = X,Y-XY,,
comme tous deux égaux au double de la surface du triangle obtenu en projetant les trois points O, E« et S sur le plan des xy et que
l'équation précédente deviendra ,. d(Yd\^\d\) . „ _, / 1 I \
Or, soient O et O' deux positions infiniment voisines de l'étoile troublée, d'f l'angle des deux rayons vecteurs SO et SO', c'està-dire la variation apportée pendant le temps dt par l'étoile troublante au mouvement propre de Fétoile troublée vue du Soleil; d\ et dY les variations correspondantes des coordonnées relatives X et Y; et prenons pour plan des xy le plan SOO' du mouvement apparent, on aura
XrfY- YrfX = ?«r/cp,
puisque ces deux expressions représentent la surface du secteur infiniment petit SOO' : d'ailleurs la variation de p correspondant au temps dt est négligeable par rapport à p et, par suite, p peut être considéré comme une constante, d'où
d{o^do ) __ j d^o
dt^ ~ " ^ Ui ' et, par conséquent, l'équation (3) devient
Planons maintenant l'origine des coordonnées à l'étoile O el prenons la droite SO comme axe des x\ alors
Xr -p, Y ---(,,
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et, si Cn et pn sont l'angle SOE^, et celui du plan SOE„ avec Je plan du mouvement, il viendra
\? -- /Vi sine„ cos/?«, d'où
(5) -^- .-„.„( ___j---s.ne„co..y.„,
formule qui exprime la variation qu'éprouve la vitesse du mouvement apparent de Tétoile O par Tattraction de chacune des étoiles E;i dans Tunité de temps.
Si l'on désigne par -^ la valeur de cette vitesse pour une époque
déterminée T, la variation totale de cp entre les époques T et T-4- ^ sera donnée par
la différence de cette variation de cp et de celle qui aurait lieu dans rhjpolhèse de l'invariabilité de la vitesse initiale, et par suite du mouvement propre, sera donc
I d^t^ ~i ~dii
en se bornant aux termes du second ordre et ne prenant que la partie proportionnelle au carré du temps, cette différence sera
Si l'on prend pour unité de masse celle du Soleil, pour unité de temps le siècle, pour unité de distance 206265 fois la distance de la Terre au Soleil afin de rapporter p, p«, r„ à la distance qui correspond à la parallaxe annuelle de 1", on aura pour la variation A en un siècle, du mouvement initial, exprimée en secondes d'arc,
• i) A = o", 000004G39 i — ;j ( 1 — -j ) sin^„ cos/?„.
334. Conditions qui en résultent, - Etant donnée la faible valeur numérique du facteur constant, il ne peut y avoir de variation séculaire du mouvement propre de l'étoile O que dans les cas suivants :
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i" La dislance p de Tétoile troublée au Soleil est très petite par rapport à celle qui correspond à la parallaxe annuelle de i".
2" La masse m,i de Tétoile troublante est très grande par rapport à celle du Soleil.
3* La dislance p,^ de l'étoile troublante au Soleil est très petite par rapport à la parallaxe de i".
4° I^a dislance r,, de l'étoile troublante à l'étoile troublée est très petite par rapport à celle qui correspond à la parallaxe de i'^.
5" Et, enfin, si toutes ces grandeurs ont des valeurs normales, une variation sensible du mouvement propre peut être causée par l'action d'ensemble des innombrables étoiles du ciel.
335. Discussion de ces différentes conditions. — Il convieni de chercher quelle est celle de ces conditions qui est acceptable dans l'espèce : pour cela nous les examinerons successivement.
1*" et 3" Les distances p ou pn sont très petites par rapport à l'unité. Ces conditions sont toutes deux inadmissibles, puisque alors l'étoile troublée ou l'étoile troublante feraient partie du système solaire, qui ne contient bien certainement pas d'autre étoile que le Soleil, aucun corps attirant de masse importante et à une petite distance de cet astre ne trahissant sa présence par une action perturbatrice sur les mouvements de notre système planétaire.
9." La masse m,i de V étoile troublante est très grande par rapport à celle du Soleil.
La variabilité du mouvement propre serait alors due à l'attraclion d'une masse énorme par rapport à celle du Soleil et située à une dislance de l'étoile troublée comparable à l'unité, hypothèse inadmissible pour plusieurs raisons.
Tout d'abord, nous ne connaissons rien de pareil dans Tespace étoile, où, au contraire, les masses paraissent être toutes comparables entre elles.
De plus, en admettant qu'une telle masse y existe, son action serait sensiblement constante pendant l'intervalle de temps considéré, un siècle, puisque dans cet intervalle les distances au Soleil de l'étoile troublée et de l'étoile troublante auraient fort peu changé, et la variabilité ne serait pas sensible pendant cette durée. Au contraire, elle apparaîtrait au bout d'un temps assez long et serait proportionnelle au temps écoulé, si bien que l'ascension
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droite actuelle de Sirius devrait différer beaucoup de celle d'Hipparque (2000 ans); ce qui est contraire aux faits observés.
V' Ce dernier raisonnement s'applique évidemment à la cinquième hypothèse qui est, par suite, également inadmissible.
i"^ Reste donc la quatrième condition, z*,^ est très petit par rapport à r unité; ainsi, seule une masse attirante de dimensions comparables à celles du Soleil et située à une petite distance de l'étoile peut causer la variabilité constatée.
L'étoile troublante et l'étoile troublée faisant partie d'un système limité à un petit espace, la variation est alors périodique comme leurs mouvements relatifs; l'étoile troublée forme, avec Tétoile troublante, un système binaire, et la variation de son mouvement propre est une conséquence immédiate des lois de TattractioD.
Cette déduction n'est d'ailleurs pas contredite par ce fait qu<' l'étoile troublante est invisible pour nous; car, pour n'en citer qu'une, la célèbre étoile de Tycho Brahe dans Cassiopée est restée et restera longtemps encore invisible pour redevenir visible à des intervalles de temps éloignés.
Nous nous arrêterons donc à la conclusion suivante : la variabilité du mouvement propre en ascension droite de Sirius, ainsi que celle du mouvement propre en déclinaison de Procyon, sont dues à l* attraction d'un compagnon voisin invisible aux moyens d' investigation que possédaient les astro nomes en i841-
336. Objections de W. Struve. — Conjirmation par C. P esters. — Cette conclusion de Bessel ne fut point admise immédiatement et souleva de nombreuses critiques. Ainsi, Struve dit en 1847 * ^^ ^^ l'irrégularité du mouvement de Sirius est réelle, cette découverte serait, sans doute, l'une des plus importantes qui eussent été jamais faites dans l'Astronomie stellaire, une des plus belles dont la Science fût redevable au grand astronome de Kœnigsberg. Il m'a cependant paru permis de douter encore de cette réalité jusqu'à ce qu'elle soit constatée par une recherche encore plus concluante )> (*).
(' ) W. Struve, Études d* Astronomie stellaire, p. 55 et suiv.
(^elte recherche, W. Striive Ta entreprise et il employa pour cela les différences d^ascension droite de Sirius et de sept étoiles de la même constellation (*), très voisines de lui aussi bien en ascension droite qu'en déclinaison : en comparant ces différences telles qu*elles résultent des observations de Bradley (1755) et Piazzi (1800) avec celles provenant des observations faites à Greenwich en 1829, et par lui à Dorpat en 1829, et celles effectuées par Fuchs en 1847 si^'^c la grande lunette méridienne d'Erlel do Pouikowa, il arrive à la conclusion que les observations des années 1705, 1800, 1829 et 1847 ^^ présentent pas la moindre trace dune irrégularité dans le mouvement propre de Sirius.
(]ctte importante question ne fut définitivement tranchée qu'en i85i, par C. Peters (^); une discussion nouvelle des observations qui avaient servi de bases aux travaux de Bessel et de Struve Tamena à confirmer la réalité des irrégularités annoncées par Bessel, ainsi que le montre la liste suivante des corrections q à faire aux différences d'ascension droite moyenne, données par les Tabula* regioniontanœ, entre Sirius et les trois étoiles de comparaison de Bessel, pour les rendre égales aux résultats des observations.
Années. q. Années. q
Fund. Astrononiiœ. . ij^j — 0,002 Airy i83d,5 -f-o,
Maskelync 1767 o,i)83 Pond iHSa —o,
Piazzi i8o'j,i —0,006 Busoh i835 -i-o,
.Maskelync 1806 -+-0,017. Airv i838,5 -f-o,
Bessel i8rj — o,o32 Pétris 1839,1 -f-o,
Pond 1819 o,o83 Bessel et Busch 1843 -t-o,
Bessel 1825 — 0,004 Ai»7 »844î'> -^«î
Struve i8"25 —0,010 Bouris 1847, 5 -+-0,
Argelander i8jt8 — o,oo4 Busch et Wischmann. 1848,6 -^-o,
Peters i83o -+-0,066
Pelers a d'ailleurs été plus loin; il a démontré que l'existence (l'un compagnon obscur tournant autour du centre de gravité
( ' ) Ce sont les étoiles p, v', v-, 6, |i, i et y du Grand Chien, dont les grandeurs sont .^ 6.7, o.j. o.'j, 5.5, o, \.h cl l\,h.
(-) C.-A.-F. Peters, Ueber dieeigene Dewegung des Sirius {Astronomischc ynchrichten, n*»' 745, 4(), 47 et 48).
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commun dans une orbite déterminée rendait bien compte numériquement des irrégularités constatées.
337. Calcul de l^ orbite. C, Peters. — Cherchons, en eflfel, les conséquences d'un pareil mouvement. Pour cela, rapportons la position de Sirius à trois axes rectangulaires passant par le lieu du centre de gravité C à l'époque ^o (1800), et ayant pour axe des z la ligne de visée OC correspondante (sa partie positive étant au-dessus de C), pour plan des xy le plan A perpendiculaire à 0(i, l'axe des x étant parallèle à Tintersection du plan A et du plan mené par OC et la direction moyenne pour 1800 de l'axe du monde (sa partie positive est dirigée vers le Nord et la partie positive de l'axe des j' vers l'Est); le plan A est le plan de l'orbite apparente, et, avec nos notations, on a pour les coordonnées X — r[cos(X -^ v) cos^s^— sin(X -f-v) sin^ cos*], y -■■ r[cos(X - v) sin^ - - sin(X h- v)cosiJ cos *J, z =n r sin(X -t- v) sin i.
D'autre part, soient, à une époque quelconque ^, a et 0, a' et 0' les ascensions droites et les déclinaisons de Sirius et du centre de gravité, et représentons par vi et ^ leurs différences
à l'époque ^0 prise pour origine, on a évidemment
Mais, à une époque quelconque /, les mêmes relations n'exislent plus en toute rigueur entre les coordonnées x et y ti les valeurs correspondantes de 'f\ et $, parce que l'axe des x ne représente plus alors la direction moyenne de l'axe du monde pour cette époque ; et il faudrait apporter de petites corrections à ^ et r^ pour les faire correspondre aux x el y àxx système d'axes adopté; en pratique, cela est inutile; en effet, ces corrections sont très faibles [au maximum, 0^,0007 pour(7^cosS) eto"o2 pourç], et, d'un autre côté, nous pouvons, pour plus de simplicité et pour Ir court intervalle de temps considéré, prendre 8 comme constant et égal à sa valeur pour le milieu de l'intervalle (* ) , de sorte que si
( ' ) La différence entre les valeurs de coso pour 1750 et i8jo est o^jOooSa, ce qui pour T^ -- o%a7, sa valeur maximum, atteint seulement 0% 00009.
l'on désigne coso par p et si yi et $ sont, à Tcpoque /, les différences d'ascension droite et de déclinaison amenées par le mouvement orbital,
et aussi
7) — Q [cos(X H" v) sin^^ii - sin (X ~ v) cos^cosi],
5 == r[cos{X — v) cos^ — sin(X H- v) sin^cosi], ou, en développant,
r^ = (cosX sin^ - sinX cos^ cost)
— ( sin X sin ^ — cos X cos ^ cos i) .
5 — (cosX cos^ - sinX sin^ cos i)rcosv
— (sinX cos^ -i- cosX sin^cosî)rsinv.
Or, si E est l'anomalie excentrique au temps ^,
rcosv = a(cosE - e), r sinv = a y^i — e* sinE,
(roù, en remplaçant, il vient
r sinv
ae a
-,- (cosX sin^ -!-sinX cos^ cosï)
-Q (cosX sin^(i -H sinX cos^ cosi ) cosE
(sinXsin^ -cosXcos^ cose) sinE,
--- rte(cosX cos^ - sinX sin ^cost)
afcosXcosi^ — sinX sin^cosi) cosE — a v/i — c* (sinX cos^ ^ cosX sin^ cosi) sinE,
<'t, en posant pour abréger,
^ (cosX sin^Çi -- sinX cos^ coso ~ A'»
(sinX sin^ — cosX cos^^ cosi) - /i,
a(cosXcosii — sinX sin ^ cosi) - g\y — a/i — c* (sinX cos^ -r- cosX sin^ cosi) = Ai,
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il vient
(1) Tj =/— ^cosE - /i sin E, J =/i -+- ;?'i cosE -f- Ai sin E,
où les coefflcienls/, g et h^ fty gi et //| dépendent des éléments de Torbite, et, par suite, sont constants si aucune autre cause que l'attraction du compagnon n'a d'influence sur la variation du mouvement de Sirius.
Telles seraient les variations en ascension droite et en déclinaison que l'on pourrait déterminer pour chaque époque ^, si l'on connaissait les éléments de l'orbite de Sirius; mais, en réalité, ce sont ces derniers que nous devons déduire des ascensions droites observées (nous nous bornerons désormais à cette seule coordonnée : on traiterait la seconde de la même manière).
Or, dans l'hypothèse précédente, le centre de gravité du système de Sirius se meut sur un grand cercle de la sphère avec une vitesse constante, si bien que l'on peut, avec son ascension droite moyenne pour 1800, avoir son ascension droite à une époque quelconque /; cette ascension droite pour 1800 s'écarte un peu, il est vrai, de l'ascension droite de Sirius donnée parles Tabula* regiomontarife pour la même époque. Aussi bien, le mouvement propre du centre de gravité s'écarte un peu du mouvement propre adopté pour Sirius dans le même Ouvrage; la précession peut, au contraire, être considérée comme égale pour les deux. On peut, en conséquence, supposer que la correction à apporter à l'ascension droite relative de Sirius adoptée par les Tabulœ regiomonlanœ pour l'époque f, par rapport à ^ Orion, aOrion et Procyon, pour avoir l'ascension droite relative du centre de gravité, est de la forme
de sorte que, si ai est l'ascension droite relative moyenne de Sirius au temps /, déduite des Tabulœ re giorno ntana*, Tascenî^ion droite relative du centre de gravité pour la même époque
sera
^*t l'ascension droite moyenne relative a de Sirius lui-même
a — ai -T- Tj, OL -^ OLi- fj -■-/-. c(f — iSoo) ^i^cosE AsiiiE,
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et, en désignanl par q la différence a — a, . - y,
(2) q — h -^ f -r-c{t -i8oo)-^^cosE-i- AsinË.
D'autre part, si n est le mouvement moyen annuel de Tétolle dans son orbite, ï l'époque de son passage à Tapside inférieure, l'anomalie moyenne ni^t — T) sera liée à K par
( J) n{t--T) — E— esinE.
Si /i, ï et e étaient connus, cette équation (3) donnerait, pour chaque époque t^ la valeur correspondante de E; et pour obtenir par (2) la valeur de y, il faudrait, en outre, connaître (/^ --/). c, g (il h. On peut donc considérer q comme une fonction de n^ T, e, (c -\- f)t c, g, h, t'y chaque observation faite à une époque déterminée donne une valeur de q, qui, introduite dans la formule (2), fournira une équation de condition entre les sept grandeurs Al, T, Cj (6 -h/), c, g et h.
L'ensemble de ces équations résout théoriquement la question : mais il convient tout d'abord d'obtenir un système de valeurs approchées des différentes inconnues. Prenons comme exemple les ascensions droites de Sirius (on procéderait de même pour les déclinaisons).
L'examen du Tableau de leurs valeurs montre que, dans l'intervalle des observations, l'écart entre la position observée et celle déduilc des Tabulœ regiomontanœ passe trois fois par zéro et, entre ces deux intervalles, par un maximum M et par un minimum M de signes contraires. Soient
z\ 0'(NK T*, 0'(M) et z"'
ces cinq époques : puisque, entre t' et t"', Sirius a effectué une révolution entière, on a
d'autre j)arl, aux époques 0' et 0'' du minimum ou du maximum, on a
— f; = -z/'sinEi - /* cosEï — o,
(l'oii
(4) langEi^:^ -, suiE,= -— _-T^, cosE| —■ -~ ,
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le signe supérieur correspondant au maximum. Mais (Tableau p. 1^4) les valeurs de q. — 0,079 et o,o8i^, aux limites de l'inlervalle de cinquante ans (1767-1819), étant égales, le mouvement propre de Sirius adopté dans les Tabula* Rcgiomontanœ est sensiblement le même que celui du centre de gravité; on peut donc admettre que c = o.
Avec celle hypothèse, il vient, en remplaçant dans (2) cosEï et sinEi par les valeurs (4),
( 3 ) M = ft -i-/-^ /^* Wt«, N -^ ^ -^/— \^g^ ^^^
soit E' la valeur de E qui correspond à la première valeur t' de t, et, par suite, définie par tj = o, /-+- ^cosE'4- /i sinE'= o, on aura, d'après (4),
/-H^{cosE' r- langEisinE') = o, d'où
(7) cos(b'-E,;- ]jfir-N'
Soit y — (E' — E,) cette différence connue (laquelle est toujours inférieure à 180®), on aura, pour les anomalies excentriques correspondantes aux époques ci-dessus indiquées :
6' Et -^ 180° T^ = M,
x'" E, — YH-36o° '/; - o, d'où les relations
ni'z'—T) = El -Y — esiii(E, — Y), n(6'— T) = E, — esiiiE,, (8) l nCx" — T; = Ei-f- Y — ^sin(E,~-Y),
n(6'- T) ■-= E|-f- i8o"-h<?sinE,, n(z'"~-T) =-- E, — Y -'r- 36o'^ — e sin( E, — y ).
Kn retranchant la première de la troisième et la quatrième de 'a cinquième, on a
n(z'' — t') = 2Y — '^c sinY cosEï,
n{'z'^—0')= i8o°— Y~-2ccos^ sin /'e,— ^ j,
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équations d^où Ton tirera e et £« et ensuite, par Tune quelconque des équations (8), on aura T. Après quoi les formules (4) et (6) feront connaître b -+-/, g et A.
Appliquée aux nombres du Tableau précédent cette méthode conduit aux valeurs suivantes :
Y — 53*4*2' et Et= 109*22', d'où
T= 1792,97 et c= 0,6412.
On a aussi
^ = -i-o*,i98, /i= -o*,o37, ^-h/~-+-o%ii9.
Mais ces valeurs ne sont qu'approchées; pour arriver à une plus grande exactitude et obtenir les valeurs les plus probables qui résultent des données, on procédera comme suit :
Différentions les équations (2) et (3) en y considérant toutes les lettres, sauf c- o, comme représentant des variables, nous aurons
dq —d(b /; -+- c?^cosE -hûfAsinE-+-(AcosE— ^sinE)«^E, (r — T)c?n — /icHT =:: (i — «rcosE)rfE — ^csinE;
éliminons é/Ë entre ces deux équations et posons
,. A cosE — ^sinE
I — ecosE
nous aurons, pour exprimer la variation de q correspondant à de petites variations des éléments, l'expression
dq — d{b-^f)-\-dgco?>E'\- <fA sinE -f- X(<— T)c?/i — X/i rfT-i-(X sinE)û^<',
et si p est un reste que Ton obtient en retranchant des écarts observés au temps t les écarts calculés, pour la même époque et avec la valeur de E correspondante, à l'aide des valeurs approchées de/, g^ A, ^, n et ï qui précèdent, on aura, pour chaque valeur de tj une équation de la forme
o - p-hû?(6-4-/)H-//^cosE4-rf/i sinE-t-X(f"T)rf/i — X/i£fr-r-(XsinE)rfr
dont l'ensemble, traité par la méthode des moindres carrés, donnera les valeurs les plus probables de rfe, rf/i, rfT, rf( b -f-/), dg^ (lli^ et par conséquent des éléments e, n et T, ainsi que des coefficients (6 -1-/), g et h.
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Peters a obtenu ainsi :
e— o,5647 :-■- 0,0827, îivec
g r= -:- 0% 170 db 0*,0I2,
A — — o',oo7 — o'î032:
la quanlilé h est donc mal déterminée; el, d^autre part, ces valeurs différent peu de celles qu'avait fournies la première approximation.
Il est à remarquer d'ailleurs que les expressions de g et h sont insuffisantes pour déterminer les inconnues qu'elles renferment; aussi ce procédé ne fait-il connaître ni le grand axe de l'orbite ni son inclinaison sur le plan do visée pas plus que la position de la ligne des nœuds.
338. Emploi des déclinaisons, A. Auwers. — Pour avoir une connaissance complète des éléments de l'orbite de Sirius il faudrait donc pouvoir combiner les écarts du mouvement propre en déclinaison avec les irrégularités de son mouvement en ascension droite. On aurait alors, en effet, quatre équations entre les quatre éléments inconnus a, ij Q et w qui pourraient servir à les déterminer.
Malheureusement, par suite de la situation australe de Sirius, les observations de sa déclinaison sont pour les observatoires d'Europe bien moins précises que celles de son ascension droite et, jusqu'à ces derniers temps, les observations exactes de Sirius dans l'hémisphère austral étaient fort peu nombreuses. Quoi qu'il en soit, A. Auwers entreprit néanmoins cette combinaison (*) : au moyen de 7000 observations d'ascension droite et 4S00 de déclinaison il obtint 119 diff*érences moyennes d'ascension droite de Sirius avec Rigel, a Orîon et Procyon, s'étendant de 1761
(') A. AuwERSy Untersuchungen ûber veràndliche Eigenbewegungen, -- Voir aussi : Ueber die Bahn des Sirius {Astronomische Nachn'chten, n* 1506).
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à 1864, et 95 différences moyennes de déclinaison (dont 8 seulement provenant de Thémisphère austral) de Sirius avec Rigel et a Hydre. Cet énorme ensemble de matériaux a été traité par la méthode de Peters, tant pour les ascensions droites que pour les déclinaisons, et Ton en a déduit pour les coefficients
^ = -1- 0% i5io=ho',oo43, ^' = -h 0% 576 =h o', 10 1, h = — o*,oo29 ± o*,oo7'2, h' = -H i'jSsd rt o'',o64,
où Ton voit que le coefficient h est encore mal déterminé ; et pour les éléments de l'orbite de Sirius autour du centre de gravité de son système, les valeurs suivantes :
dont les erreurs moyennes probables sont un peu plus faibles que celles que nous avons indiquées plus haut.
339. Vérification expérimentale. Découverte optique du compagnon de Sirius. — Un peu avant la publication du Mémoire de A. Auwers, la belle théorie de Bessel était d'ailleurs vérifiée par l'observation directe. Le 3i janvier 1862, les célèbres Clark de Boslon (Mass.), essayant sur le ciel l'objectif de o"*, 4() qu'ils venaient de terminer pour l'Université du Mississipi et le dirigeant dans ce but sur Sirius, furent fort surpris de remarquer à première vue un compagnon de la 10* grandeur environ; la position qu'ils en obtinrent correspondait à fort peu près avec l'angle de position déduit de l'orbite de Peters et, d'autre part, à cette époque, circonstance qui explique la facilité de leur observation, le compagnon se trouvait d'après le même astronome, très voisin de son apoastre.
340. Orbite apparente de Sirius autour de son compagnon. Masses des composantes. — Cette découverte fit alors sensation; et, presque partout, on chercha à voir celte étoile nouvelle annoncée depuis si longtemps, si bien que l'observation de ce système binaire fut pour ainsi dire continue, le compagnon ayant pu être
CHAPITRE XV. — ASTRONOMIE DE L^INVISIBLE. l
bientôt observé avec des objectifs d'ouvertures beaucoup moindres (dans l'hiver de 1873-18747 Wilson, à Rugby, Ta observé avec un objectif de o'",2i et Knott, à Kuckfield, le 2 janvier 1866, avec un objectif de o",i7): aussi, dans la liste où, en 1892, A. Auwers a réuni toutes les observations faites depuis 1862, cet astronome en compte-t-il 181, malgré une interruption presque totale de quatre ans (1888-1892) due à la trop grande proximité angulaire du compagnon (^ ).
Leur combinaison a conduit cet astronome aux éléments suivants, pour l'orbite relative du compagnon par rapport à l'étoile
principale :
/i=— 7''2877, SI = 37.30,7,
qui diffèrent comme on le voit fort peu, pour les éléments qui leur sont communs, de l'orbite théorique obtenue plus haut avec les positions méridiennes de l'étoile principale seule.
L'adjonction de ces nouvelles données est d'ailleurs fort importante : en effet, on a, en désignant par M et m la masse de Sirius et celle de son compagnon,
— = ou = — =2,247;
la masse du compagnon de Sirius est donc à fort peu près la moitié de celle de l'étoile principale; et d'autre part, si l'on adopte pour parallaxe la valeur
ir = o'38±o,oi,
donnée par Gill et Elkin, on a
M -4- m = 3,24» M = 2,20, m = 1 ,04 et a =21,1;
limasse du compagnon serait donc égale à la masse du Soleil et celle de Sirius en serait le double; quant au demi grand axe réel
(') \. AuWEiis, Beitrâge zttr Kenntniss des Sirius Systems {Astronomische ^'achrichten, n*»* 3084-85).
(') La durée de la période et le moyen mouvement provenant de l'orbite théorique ont été conservés.
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de Torbite du compagnon il serait sensiblement égal à vingt fois Tunité astronomique, soit à fort peu près le demi grand axe de l'orbite d'Uranus.
Or, nous savons que le Soleil, transporté à la distance de Sirius, paraîtrait comme une étoile de 7,8*^ grandeur : le compagnon de Sirius ne différerait donc pas énormément du Soleil en éclat; mais, de son côté, la quantité de lumière envoyée par Sirius étant environ cinq cents fois celle du Soleil, on doit en conclure que l'éclat intrinsèque de cette étoile est beaucoup plus grand, et que, par suite, très vraisemblablement sa température est aussi beaucoup plus élevée que celle de l'astre central de notre système.
IV. — Système de Procyon
341. Objections de W. Struve, Confirmation de Màdier, — La réalité des irrégularités du mouvement propre en déclinaison de Procyon fut sujette aux mêmes objections que celles de Sirius : ainsi W. Struve fait observer que les étoiles de comparaison adoptées par Bessel ont des ascensions droites très différentes et parfois distantes de douze heures ; (c il paraissait risqué de vouloir trouver la correction moyenne pour Procyon par des étoiles observées dans des saisons tout à fait différentes et parfois même opposées », et, après avoir soumis les chiffres donnés par Bessel à un nouveau calcul, Struve conclut que « les observations de Procyon n'énoncent rien de certain et même de probable sur une irrégularité du mouvement propre en déclinaison de Procyon » (*).
Mais, en i85i, Madler (2) montre parla comparaison aux Tabulée regiomontanœ des observations en déclinaison de Challis, Henderson, Airy et Maury, que de i835 à 1846 le mouvement propre de Procyon est bien réellement croissant (de 4- i",o8 à -+-2", 99) comme l'avait annoncé Bessel; et reprenant ensuite les observations en ascension droite de cette étoile depuis Bradley il prouve en outre, par comparaison avec a Taureau, a Orion,
(') Études d'Astrononiie stellaive, p. •.>7 cl j>.
(2) Madler, Ueber die Veràndlickkcit der Kigenben-egung des Pmcyon {Astronomische Nacliricliten, n«* 750).
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a Gémeaux, ^ Gémeaux et a Hydre, que son mouvement en ascension droite est lui aussi soumis à des irrégularités complètement analogues à celles de Sirius, ainsi que le montrent les Tableaux suivants :
Dates. Observateurs. Ascoso.
1755. Bradley
1770. Maskelyne. . .
1800. Piazzi
1819. Pond
i8a5. Bessel
1828. Argelander. .
i83o. Pond, Airy..
Dates. Observateurs.
1755. Bradley
1770. Maskclync. . .
1800. Piazzi . ,
1820. Bessel
1822. Pond
1825. Struve
i83o. Airy
i832. Pond
i833. Henderson.. .
i836. Airy
0,00 1,35 i./ii o,58 -0,08 i ,o5
- a,oi ■ 2,o5
AS
Dates. Observateurs.
i835. Challis. Airy.
Challis, Airy
et Henderson.. .
Airy, Johnson.
Airy,Maury. .
Dates. Observateurs.
1845. Johnson.
18 if). Maury ..
Airy^ Challis
et Henderson. . .
As cosû.
Aô.
Màdler en conclut que les corrections se rapportent bien à un tinouvement particulier s'efTectuant dans une orbite fermée d'un *iiamètre d'environ 2'', 5 avec une durée de révolution de cinquante à soixante ans.
342. Démonstration complète d^Aiavers, Détermination de Vorbite. O, Struve et L, Struve, — Mais la question fut définitivement élucidée par A. Auwers, en 1862 ( ' ), au moyen d'une
(') A. AuwEHS, Ueber die Eigenbewegung des Procyon {Astronomisc/ie .Xarhrichlen, n" 1371).
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étude complète de toutes les observations de Procyon faites depuis 1765 jusqu'en 1860; il les compare pour les ascensions droites aux mêmes étoiles que Mâdler auxquelles il ajoute a Lion, et pour les déclinaisons à a Baleine, a Orion, a Serpent, v, a et |5 Aigle et a Verseau. Il obtient ainsi, pour diverses époques, ()2 corrections moyennes en ascension droite et 49 en déclinaison, qu'il traite parla méthode de Peters (*) et arrive pour l'orbite supposée circulaire aux éléments suivants, où T, est l'époque d'un minimum d'ascension droite :
T.-- i795/>7H::o-,445, P - Sg-, 97?. dr o% 40/, .
(^e beau travail d'Auwers fut confirmé plus tard (1892) par L. Struve (^) au moyen de la discussion des mesures différentielles qu'avec l'équatorial de o™,4i de Poulkowa O. Struve (1873- 1874) avait faites de Procyon par rapport à deux étoiles voisines de g*' grandeur, situées de chaque côté de l'étoile principale. Cet astronome arrive ainsi aux éléments suivants :
Ti^ 1874,90 J-o%246, P ^ 39",78±o-.4oi,
qui ne diffèrent pas sensiblement de ceux d'Auwers.
343. Vérification expérimentale. Découverte optique du compagnon de Procyon, Schœberle, — En même temps qu'il poursuivait les mesures micrométriques dont nous venons de parler, O. Struve chercha assidûment le compagnon de Procyon et annonça même sa découverte; le 28 mars 1873 et le 1 1 avril 1874, il avait cru voir en effet, à 12" environ de Procyon, une faible étoile de i2-i3® grandeur dans l'angle de position assigné par l'orbite d'Auwers; mais cette étoile ne put être revue
(') Pour les déclinaisons, Vuwers a ajouté les observations micrométriqucs faites de Proryon avec trois petites étoiles voisines (grand. 7,8» et g*), par VVichmann (1847-18^^8, liéliomètre de KOnigsberg), W. Struve (1827, équatorial de Dorpat), O. Struve (iHii-iSOi, équatorial de Poulkowa) et Peters (1861-186» héliomclre de Kœnigsborg).
(2) L. Struve, Ueber die unregelmàssige Eigenbewegung von Procyon nach O. Struve's Afikrometermcssungen {Astronomische Aachrichten, n" 3108).
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nulle part, pas plus avec l'objectif de o™,66 de l'observatoire de Washington qu'avec celui plus puissant (o",9i) de l'observatoire Lick (*); la distance indiquée était d'ailleurs trop forte pour cadrer avec l'orbite théorique.
L'honneur de la découverte du compagnon de Procyon revient à J. Schaeberle; elle a été faite le i4 novembre 1896 avec l'équatorial de o™,9i de l'observatoire Lick. C'est, d'après lui, une étoile de i3* grandeur, de couleur jaunâtre et passablement intense, qui se trouvait alors à 4"')^9 de distance de Procjon et dans l'angle de position de 318*^45' (^), assez voisin de celui (2-5**) indiqué par l'orbite d'A.uwers.
Depuis, ce compagnon a été observé fréquemment; jusqu'au printemps de 1898 nous en possédons, en effet,- huit déterminalions nouvelles, dues à Aiken, Hussey, Schaeberle, See, Boothroyd, Barnard et Lewis (^).
L'une de ces observations, celle de MM. Lewis et Malotte, est particulièrement intéressante : ils ont remarqué que la même nuit le compagnon de Sirius était complètement éclipsé par le fil du micromètre, tandis que celui de Procyon débordait visiblement de chaque côté du fil. Il y aurait donc une différence sensible entre ces deux compagnons puisque l'éclat du premier est certainement beaucoup plus grand que celui du second; cette différence est encore accusée par ce fait que, pour eux, le compagnon de Procyon, qu'ils estiment de i/\*^ grandeur, est franchement pourpre.
Ces mesures micrométriques, jointes aux observations méridiennes différentielles de O. Struve (^), ont permis à M. See
( ' ) Avec cet objectif, Burnbam trouva, en effet, tout aussi bien à la fin de i88« qu'à la fin de 1890, Procyon comme une « large étoile unique sans le moindre compagnon rapproché ».
(•) Publications of the astronomical Society of Pacific (n« 33, p. 3i4, 1896).
(^) See, 28 et 29 octobre 1897, avec l'objectif de o",6i de l'observatoire Lowell à la station de Flagstaff (Arizona) {Astronomische Nachrichten, n" 3496).
Barnard, 2 novembre 1897, ^^^^ l'objectif de i",02 de l'observatoire Yerkes ( Astronomical Journal, n«» 135 ) .
Lewis et Malotte, les 20 et 21 mars et 4 avril 1896, à Greenwich, avec le nouvel objectif de o'»,7i {Afonthly Notices of the Royal Astronomical Society, Vol. LVIII, p. 355).
(*) Annales de V observatoire de Poulkova, Vol. X.
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de calculer les éléments de l'orbite relative du compagnon, qui
sont (M :
n — -h9°,o, ii = 108.3,
a =5", 84, Tw ii = 106.35,
ainsi que le demi grand axe de l'orbite de Procyon autour du centre de gravité qu'il trouve égal à
Si bien que les axes des orbites de Procyon et de son compagnon autour du centre de gravité commun sont, en valeur angulaire,
o',94 et 4', 80,
et, par suite, le rapport des masses de ces deux corps égal à
Avec la valeur o", 27 trouvée par Ëikin pour la parallaxe de Procyon, on conclut que :
r' Le demi grand axe de Torbite relative du compagnon est, en unité astronomique, de 21,2 et, par suite, à fort peu près égal à celui de l'orbite d'Uranus, tandis que celui de l'orbite de Procyon autour du centre de gravité serait de 3,3, à peu près la moyenne des distances au Soleil des planètes d'entre Mars et Jupiter. .
2° La masse totale du système est six fois celle du Soleil et de la Terre, de sorte que la masse du compagnon est précisément égale à celle du Soleil et celle de Procyon en est le quintuple.
Sll. Conclusion. — Les distances de Sirius et de Procyon à leurs compagnons sont donc inférieures à celles qui séparent du Soleil les dernières planètes de notre système, et leurs masses sont comparables à la sienne. Or il est certain que ces étoiles n<constituent point une exception dans le monde slellaire, qu'au contraire un grand nombre, peut-être la majeure partie, des étoiles qui peuplent le firmament nous auraient conduits au\
(•) J. Sek, Reseai-ches on the system of Procyon {Astronomical Journal,
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mêmes conclusions si leurs observations avaient été aussi étudiées et si nos moyens de mesure avaient depuis longtemps été plus précis.
Notre Soleil n'apparaît donc plus seulement comme une étoih^ relativement petite parmi toutes les autres, mais aussi comme une exception relative par le mode de constitution du système doni il est le corps prépondérant.
Les études qui suivent rendront ces conclusions plus probables encore.
D'un autre côté, les grandeurs stellaires de Procyon et de Sirius étant respectivement o,5 et — 1,5, cette dernière étoile est treize fois plus brillante que l'autre : et, comme Sirius est cinq cents fois plus brillant que le Soleil, l'éclat de Procyon serait quatre-vingts fois plus grand que celui-ci.
Le système de Procyon, quoique relativement pesant, est donc relativement peu brillant; l'étoile principale est loin d'être des plus lumineuses et son compagnon jaunâtre ou pourpre est pour ainsi dire obscur : d'après les grandeurs adoptées ci-dessus, le pouvoir radiant du compagnon serait inférieur à â^^q de celui Je Procyon et à sqoouoo ^® celui de notre Soleil qui a cependant la même masse.
En outre, ces deux étoiles, Sirius et Procyon, nous sont un exemple remarquable de systèmes binaires dont les composantes, de masses à peu près équivalentes, ont cependant des éclats intrinsèques très différents.
V. — Composante G de Ç Écrevisse
345. Irrégularités du mouvement de l'étoile C. — La composante C du système ternaire formé par Ç Écrevisse a conduit à des conclusions analogues : depuis sa première observation par W. Herschel, cette composante a décrit un arc de 67", soil environ o®,5 par an. Or, si l'on étudie les angles de position provenant, comme plus haut, des moyennes annuelles, on voit que leurs variations ne sont pas régulières ; leurs valeurs se partagent en périodes égales d'environ dix-huit ans, à la fin desquelles l'angle de position, après avoir augmenté d'une façon continue,
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diminue brusquement pendant à peu près deux ou trois ans pour
réaugmenter ensuite, de sorte que le mouvement angulaire, direct
la plupart du temps, est rétrograde pendant un an ou deux. Cette
irrégularité, signalée pour la première fois par O. Struve (*), a
été étudiée depuis par M. Seeliger (^) et S. Burnham (') ; elle est
mise en évidence dans le Tableau suivant qui contient les valeurs
moyennes annuelles, depuis 1826, des angles de position de
4 t p l'étoile C rapportée au milieu du système (AB).
ïHx(j,X2
io,2J
Ldi fig, 02 (*) où sont marquées par des chiffres successifs les positions moyennes annuelles successives de C depuis W. Her-
(') o. Struve, Mesures micrométriques de l'étoile triple X^ de TÉc revisse ( Comptes rendus des séances de V Académie des Sciences, t. LXXIX, p. i463 et suiv.).
(') II. Srelioer, Untersuchungen iiber die Bewegungsverhàltnisse in dem dreifachen System T^ Cancri {Dankschriften der Wiener Akademie^\Q\. XLIV). — H. Seeligkh, Fortgesetze Untersuchungen iiber dos mehrfache System i; Cancri {Abhandlungen der k. bayer. Akademie der Wissensch., Classe II, \o\. XVII, 1" Partie). - II. Seelioer, Ueber den vierfachen Stem ^ Cancri ( Sitzungsberichten der Classe II der A-. bayer. Akademie der Wissensch., Vol. XVIII, 1S88; Vol. XXIV, Hefl III, 1894).
(') S. BunNMAM, Invisible double stars {Monthly Notices of the Boyal astronomical Society j Vol. LI, p. 388 et suiv., 1891).
(*) Celte figure représente les positions successives, depuis 1781 jusqu'en 1888,
<lc l'étoile C par rapport au milieu — à Tépoque initiale.
Les coordonnées a: et ^ sont reliées aux angles de position p et aux distances p
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schel, est peut-être encore plus instructive. Le chiffre i correspond à 1 78 1 , 9 et le chiffre 55 à 1 888 , 3 : la courbe pleine est celle qui parait le mieux relier toutes les positions. Les anomalies du
Fig. 52.
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mouvement de C y sont bien évidentes, ainsi que l'existence de groupes spéciaux de positions à intervalles sensiblement équidistants.
par les relations
X — a — 6pcos(a — /?),
y ~ a! — 6p sin(a — /?),
ou, a, a\ b tX. % sont des constantes déduites de Tobservation. Dans la figure, chaque division de la graduation, soit horizontale soit verticale, vaut o", i25.
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346. Cause de ces anomalies, — Nous avons déjà montré expérimentalement (n" 302) que, avec le degré d'approximation des mesures actuelles, il n'y avait pas lieu de faire intervenir, pour expliquer ces anomalies, les perturbations provenant des attractions réciproques des trois corps A, B et C en présence: l'application rigoureuse des équations fondamentales de la Mécanique conduit à la même conclusion : mais ces anomalies peuvent provenir d'une accumulation d'erreurs d'observation.
Il y a lieu, tout d'abord, d'éliminer les erreurs accidentelles, car elles n'auraient ni cette grandeur, ni cette allure périodique, et surtout auraient disparu dans les moyennes annuelles, seules considérées; restent les erreurs systématiques, qui sont de deux sortes :
i*' Le centre de gravité du système, origine réelle des rayons vecteurs de C, peut n'être pas au milieu du système AB malgré l'égalité d'éclat de ces deux composantes : cette excentricité causerait une erreur périodique des mesures, dont la période serait la moitié de la révolution apparente du système AB par rapport à C, soit d'environ 35 ans, et, par suite, double de celle qu'indiquent les observations;
2^ La précision de l'angle de position mesuré dépend évidemment de l'angle que la droite, joignant C au milieu de AB, faii avec la ligne AB : lorsque les trois points C, Aet B sont en ligne «Iroite, l'erreur est minimum; elle est maximum lorsque C est à angle droit avec AB : l'erreur résultante est donc périodique, et sa période serait précisément d'environ 17,0 ans.
Mais il faut remarquer que les nombres du Tableau précédent sont la moyenne d'au moiQS douze observations dues à quatre ou cinq observateurs différents, et que l'erreur, n'étant probablement pas de même signe dans chaque cas pour chacun d'eux, devient <lans leur combinaison une erreur accidentelle et, par suite, ne peut avoir ce caractère de périodicité.
Nous conclurons de cette discussion que les anomalies constatées dans le mouvement de l'étoile C du groupe ternaire de ^ Ecrevisse ne sont pas dues à des erreurs d'observation; la démonstration analytique de Bessel s'applique donc entièrement à ce cas, et nous devons chercher leur cause, comme le proposait O. Struve, dans l'existence d'un compagnon voisin relativement
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obscur qui, par son attraction, causerait ces variations périodiques, Tétoile C tournant en dix-huit ans autour de leur centre de gravité commun.
347. Calcul de r orbite. — Le problème est absolument analogue à celui que présentait la variabilité des mouvements propres de Sirius et de Procjon, et il pourrait se traiter de la même manière; maisy dans le cas actuel, une solution différente et plus simple est préférable.
Toutes les mesures deC étant faites (ou réduites) par rapport au milieu G| du système (AB), nous pouvons considérer ce point comme immobile. Prenons comme plan fondamental le plan mené par G| perpendiculairement à la ligne de visée et Gi comme origine des coordonnées; l'orbite de C, autour du centre de gravité Ga de son système partiel, étant une ellipse ayant G2 pour loyer, son orbite apparente dans ce plan est une ellipse entourant la projection de Ga, et qui, si x ely sont les coordonnées de C, £ et 7| celles de la projection de G2, a pour équation
1) Xx'^-r~ By« — jLCx'y-^ aDj-'-f- -iEy— 1=0,
où
les quantités x et y sont données directement par Inobservation ; quant aux coordonnées ^ et 7^ elles ne sont point connues exactement, mais avec le degré d'approximation que les calculs comportent, on peut évidemment supposer que la projection de Gj ^e meut d'un mouvement circulaire uniforme autour de G| pendant le petit intervalle de 18 ans qui est la durée de la période des perturbations de C, et pendant lequel C décrit l'orbite inconnue; et, par suite, po étant la distance moyenne de G2 à G,, ^ et V des constantes déterminées par les observations, on
peut écrire
ir= poCOs(fx/H-v), r, --= posin(fx<-^v),
relations qui déterminent ^ et 7^ à chaque instant; chaque observation de C donnera une équation de la forme (i), dont l'ensemble permettra d'obtenir un système provisoire de valeurs des coefficients A, B, . . . , E.
l/|/| TRAITÉ D*ASTRONOHIE STELLAIRE.
Ces valeurs ne sont, en effet, qu'approchées ainsi que celles de Ç el Ti; mais si : o représente le premier membre de l'équation (ij considérée comme fonction des variables A, B, . . . , E, Ç et Ti; cpi, sa valeur numérique après qu'on y a introduit les valeurs approchées de A, B, . . . , E, Ç et t^; rfA, rfB, . . . , rfÇ et rfr, les corrections à leur apporter; on a évidemment
çp, -+- A<p :- O,
ce qui revient à
( >.) jr'2 ^A ^y« dB -i- x'ydC -f- x' dD -^y' c?E H- R rfj - Qe/îi -+- <p, = o,
où
H- 2(A;r'^Gy -D), Q - -vî(B7'-h Car'-t-E)
el
^{ = ^^ J - (rfv 4- f rffl)Tl, rfTl = ^ r, -r- (d^ -r- t C?Hl)$,
et, par suite,
Kd\ et, en remplaçant,
R rf^ Q c/r, -^ ^ ( RJ H- Qt) ) -T- (Q5 - Rt) ;(rfv -f- f ^ji).
l x'« ^A - y« c/B -+- x'y' dC -H a:' dD - - v' c/E ^ '-^" ( RÇ -h Qij ) (H) < " Po
f -^(Q{ — Rt, )(rfv -^ /rffji)-+-<p, = o.
Chaque observation de C donne alors une équation de celte forme (>); el, leur ensemble traité par la méthode des moindres carrés conduit aux valeurs les plus probables des corrections, et, par suite, des inconnues
A, B, C, D, E, prt» IJ^ t^'i V.
La détermination de l'orbite de G autour du centre de gravité G2 est ainsi ramenée à celle de l'orbite relative d'un système binaire ordinaire et l'une quelconque des méthodes indiquées plus haut (Chap. XII) permet d'obtenir les valeurs des éléments qui le caractérisent; c'est ainsi que Seeliger a trouvé pour eux
rt = o'',2i7, > —109,68,
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Par suile de la faible valeur de l'excenlricité l'époque ï du passage au pdriaslre est indélermlnée.
Seeligcr a déduil de la même diseussioD que la valeur du rapport de la masse de C à la somme des masses de A -f- B serait
égale à
il ne donne d'ailleurs ce nombre, et nous ne le considérons aussi, que comme fort approximatif.
La question des irrégularités du mouvement de l'étoile C de ^ Ecrevisse est donc arrivée au point où en étaient celles des mouvements de Sirius et de Procyon avant la découverte optique de leur compagnon.
VI. — Système de p Ophiuchus
3i8. Orbites de Schuret de Doolittle, — Comme nous Pavons vu plus haut (n" 319), le système de/? Ophiuchus est un de ceux dont on possède le plus d'observations et dont le plus de calculateurs se soient occupés. En janvier i8()4» W. Schur publia sur ce groupe steliaire un Mémoire fort important (*) dans lequel il détermina les éléments de l'orbite à l'aide de Pensemble de toutes les observations connues depuis W. Herschel jusqu'en iSyS.
Cette orbite, basée sur près de 4oo observations, pouvait être considérée comme définitive. Cependant comme Schur n'avait employé que les angles de position, E. Doolittle (2) reprit de nouveau, en 1897, le calcul à l'aide des deux coordonnées observées, angle de position et distance; la nouvelle orbite ainsi obtenue concorde très sensiblement avec celle de Schur, ainsi qu'on en peut juger par les valeurs suivantes :
(*) Untersuchungen ûber die Bahn der Doppelsterns p Ophiuchi^ von W. Schur {AsCronomiscfie JVachricàten, n** 32-20-3221). Dans ce Travail, Schur n'emploie que les angles de position ; il laisse de côté les distances à cause des difTercnces des erreurs individuelles.
(') The orbite 0/ F p Ophiuchi by Eric Doolittle (Astronomical Journal, n* 400; 1897).
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Schur. Doolittle.
P 88',3954 86',66Co
a 4'>fio 4*152
Une éphémérlde basée sur l'orbite de Schur devait donc être considérée comme bonne.
349. Irrégularités périodiques signalées par See. — Or, lorsqu'en iSgS See reprit, avec l'objectif de o™,66 de l'observatoire Leander Mac Cormick de l'Université de Virginie, les mesures des coordonnées du compagnon de ce système, il fut fort surpris de constater, entre l'épliéméride de Schur et ses observations, des écarts considérables allant jusqu'à près de 5** en angle de position. Quelques mois plus lard, de nouvelles observations de Hough , Lomstock et Moulton confirmèrent celles de See, et cet ensemble mit hors de doute l'existence d'un écart rapide du compagnon relativement aux positions assignées par l'orbite de Schur.
Reprenant alors l'ensemble des observations rangées par ordre chronologique et comparant les lieux observés aux lieux calculés, See fit voir que ces écarts n'étaient point limités à l'époque actuelle, mais qu'il y avait dans le mouvement angulaire du compagnon une irrégularité périodique qu'il était impossible d'attribuer aux erreurs d'observation. Cette périodicité se montre d'ailleurs bien simplement par les deux procédés suivants :
1° L'orbite de Schur, projetée sur un plan perpendiculaire à la ligne de visée, donne une orbite apparente théorique qui, si la première est exacte, doit coïncider avec rdlipse apparente tracée par les méthodes indiquées plus haut (n°'2o6 et 257) pour satisfaire le mieux à l'ensemble des lieux observés, hdijig, 53 donne la première ellipse en trait plein et la seconde en ligne ponctuée; les deux courbes s'entrecroisent d'une façon absolument régulière et leur comparaison montre bien nettement le déplacement périodique du compagnon observé, par rapport à la trajectoire
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apparente de ce compagnon telle qu'elle résulte de Torbite moyenne calculée par Schur avec l'ensemble des observations.
Fig. 53.
^Jj^> . *y-t^'.
<>' teh.n.
lèsb ' •
70 0phîuchi = î:2272
2° La liste, formée par ordre chronologique, des durées de période successivement calculées pour le compagnon de ce système binaire est la suivante :
Date. Auteur. Période. Date.
1830. Enckc 79,09 1868.
1833. J.Herschel 80, 34 1874.
1835. Mâdler 80,61 1876.
1842. Mâdler 96,0^ 1878.
1849. Hind 88,48 1888.
1851. Villarceau 98,34 1890.
1855. Powell 98,15 1893.
1857. Jacob 93 , 10 1893.
1858. Klinkerfue» 95,97 1895.
Auteur. Période.
Scnur 94,37
Flammarion 97- ,77
Tisserand 94 ,93
Pritchard 94,44
Core «7,84
Mann 88,04
Schur 88,39
Burnham 87,7:')
Sec 87,70
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11 en résulte que jusqu'en i835 la durée de la période est à peu près de quatre-vingts ans, tandis qu'à partir de 1848, jusqu'en 1878, elle est notablement plus grande etvoisînede quatre-vingtquatorze ans, et que d'un autre côlé, à partir de 1888, elle a diminué et reste voisine de quatre-vingt-huit ans.
La durée de la révolution du compagnon, et par suite les dimensions de son orbite, semblent donc varier d'une façon périodique; de plus le sens et la grandeur de cette variation rendent compte des écarts des deux orbites de \dijig. 53.
330. Cause physique de ces irrégularités. — D'après See, la cause physique de ces écarts est l'existence d'un satellite obscur circulant autour du compagnon visible et lui faisant décrire une courbe sinueuse de part et d'autre de l'ellipse théorique. Pour lui, Torbite de Schur, basée sur l'ensemble des observations, et par suite débarrassée de l'influence de cette cause ])erturbatrice, représente à fort peu près exactement l'orbite du centre de gravité du système formé par le compagnon visible et son satellite, et les écarts aux positions qu'on en déduit pour le compagnon visible donnent l'efl^et perturbateur. On se trouve donc dans le même cas que celui de Ç Kcrevisse et il pourrait être traité de la même manière.
M. See s'est contenté d'une solution approximative basée sur la comparaison graphique des coordonnées théoriques et observées, et il en a conclu que le compagnon visible de l^ étoile de Flamsteed 'jO Ophiuchus possède un satellite obscur , de niasse et de distance telles qu'il lui fait décrire en trente-six ans, autour de leur centre de granité commun^ une orbite dont les éléments elliptiques sont les suivants (^) :
T = 1822,0, I = Go"i,
a = o'jSo, n = io°o.
Avec la parallaxe o",2 adoptée par Schur, les demi grands axes ( ' ) T. See, Itesearches on the es^olution of the stellar systenij p. 202 et suiv.
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des orbites du compagnon visible autour de l'étoile principale d'une part et autour du centre de gravité du système formé par son satellite et lui d'autre part, sont en unité astronomique de 22,7 (moyenne e.Hre les distances moyennes d'Uranus et Neptune) et de i ,5 (trè. voisine de celle de Mars), la masse combinée de tout le système <tant i ,6 fois celle du Soleil.
351. Objections de Moulion, Stabilité du système. — Ces distances sont de même ordre que celles que nous avons rencontrées dans les systèmes binaires précédemment étudiés ; mais il est, entre ce système et celui de J^ Écrevisse, une différence considérable. Tandis que le satellite de l'étoile C de Ç Écrevisse tourne autour d'elle en un temps à peu près trente fois moindre que celui de la révolution de C autour de l'étoile principale, le satellite obscur du système de/? Ophiuchus demanderait pour sa révolution autour du compagnon visible un temps presque égal à la moitié de la période de ce dernier. C'est le premier cas rencontré d'une pareille tendance à l'égalité entre les périodes de révolution d'une planète et de son satellite, et cette exception semble contradictoire aux notions acceptées aujourd'hui sur la stabilité des systèmes ternaires. C'est pourquoi M. Moulton a cherché à étudier de près cette question de stabilité du mouvement tel que le montrent les observations, c'est-à-dire à reconnaître si dans ces conditions le satellite ne serait pas bientôt entraîné vers l'étoile principale pour tourner autour d'elle en même temps que le compagnon visible (*). Il emploie pour cela les méthodes données par Hill, Bohlin, Darwin etPoincaré("^), mais simplifie le problème en réduisant le système à deux corps finis, décrivant des cercles autour de leur centre commun de gravité, et à un corps infinitésimal, un point, se mouvant dans le même plan.
11 trouve que pour la stabilité du système, il faudrait que la distance du satellite au compagnon visible soit quinze fois plus
( • ) The liniits of temporary stability of satellite motion with an application to the question of the existence of an unseen body in the binary systeni F. 70 Ophiuchus by F.-B. Moulton {Astronomical Journal, n" 461 ; 1899).
(') Voir sur ce sujet Poincaré, Méthodes nouvelles de la Mécanique céleste, vol. III, p. i4o et suiv.
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grande que la distance admise, el que, dans les conditions numériques de Tobservation, le compagnon visible et son satellite ne feraient pas plus d'une révolution autour de leur centre de gravité commun avant que le dernier soit rejeté vers Tétoile principale. Sa combinaison finale est : Dans le système de F'joOphiuchiis, il n existe aucune étoile obscure de masse telle que, tournant en trente-six ans d'une façon permanente autour du compagnon visible^ elle soit à une distance de o'',3 de la position qu'occupei ait celui-ci si son mouvement n était soumis à aucune perturbation.
Nous ajouterons d'ailleurs que ce satellite obscur a été recberclié sans succès par Burnbam une première fois avec le i8 pouces (o™,4^>) de l'observatoire Dearborn et une seconde fois avec le 36 pouces (o"*, 92) de l'observatoire Lick. « Je ne pus, dit-il, voir le troisième compagnon et les deux étoiles restèrent rondes avec tous les grossissements ».
Si l'on admet comme définitives les conclusions des recherches mathématiques de Moulton et des observations de Burnham, il n'en restera pas moins à expliquer par une autre cause physique les irrégularités certaines du mouvement du compagnon de l'étoile /?Ophiuchus; il j a donc là un sujet d'études fort intéressant.
3o2. Systèmes doubles analogues, — Mais il y a plus ; un certain nombre de systèmes binaires, assez analogues à JJ Écrevisse, quant à leur déplacement angulaire et à leur distance el <[u'on rencontre parmi les couples les plus anciens et les plus familiers aux observateurs, présentent les mêmes anomalies : tels sont Castor, e Hydre, J^ Verseau, y et i Lion, J^ et |jl Hercule, w de la Grande Ourse, r^ de la Couronne Boréale, [ï 58 1 et [ï 58ii du Catalogue de Burnham.
Dans chacun de ces systèmes on trouve la même tendance à un groupement des positions du compagnon, et même pour queli|ues-uns d'entre eux, les intervalles sont aussi réguliers que pour JJEcrevisse; pour Castor, par exemple, on conclurait des cinquante et une mesures prises de 1819 à 1878 que le compagnon de cette étoile peut être considéré comme tournant autour d'une étoile invisible en huit ans environ; et pour e Hydre la période apparente serait d'environ treize ans.
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Nous ajoiilerons qu'en 1894 M. ïackeray a fait remarquer (* ) que des irrégularités, analogues à celles présentées par ^ Écrevlsse, se montrent dans les positions méridiennes observées à Greenwich pour les étoiles brillantes de plusieurs systèmes binaires, par exemple, pour Ç Hercule. Cette coïncidence entre les irrégularités des mesures micrométriques et des mesures méridiennes est significative et doit attirer Inattention des observateurs.
VII. — Conclusions
353. Méthodes nouvelles de dé termina lion. Généralité des systèmes binaires, — Ces constatations semblent apporter une présomption nouvelle en faveur de Texistence de ces compagnons invisibles; mais, dans les derniers cas, le doute subsistera, comme pour Sirius et Procjon, jusqu'à ce que Ton en ait donné des preuves plus certaines. Or il est possible de suppléer à la découverte optique directe peut-être alors difficile.
En effet, si des mesures micrométriques, analogues à celles qui ont servi jusqu'ici, sont toujours sujettes aux mêmes causes d'incertitude, il n'en est pas de môme pour des mesures différentielles faites, soit au cercle méridien, soit à un équatorial ou héliomètre, entre l'étoile analogue à C et quelques étoiles aussi voisines que possible et convenablement choisies d'après le plan général de Bessel et Gill (2), observations qu'on poursuivrait pendant la durée supposée de la révolution.
D'un autre côté, des mesures spectroscopiques ou spectropholographiques de l'étoile analogue à C permettraient aussi, et peutêtre plus sûrement, d'arriver à la preuve décisive de l'existence du compagnon obscur.
Cette preuve serait d'autant plus importante que les durées supposées de révolution autour de l'étoile inconnue sont des plus courtes parmi celles que l'on a déterminées dans les systèmes binaires.
( ' ) Sirius and Procyon {The Observatory, juin 1894).
(-) En ce qui concerne ^ Écrevisse, iM. Burnliam a commence des observations de ce genre à l'observatoire Lick.
l52 TRAITÉ D*ASTROKOMIE STELLAIRE.
Quoi qu'il en soit, les considérations qui précèdent étendent singulièrement nos vues sur les systèmes binaires. Leur nombre nous semble ainsi devoir être beaucoup plus grand que celui qu^avait donné l'observation directe, et en même temps les différences constitutives de leurs composantes paraissent infiniment plus variées qu'elle n'aurait pu le faire supposer.
En particulier, il est bien difficile de concevoir comment des deux corps d'un même système ayant des masses presque égales, l'un est devenu invisible tandis que l'autre se maintient au plus haut degré d'incandescence : il y a là de quoi jeter quelques doutes sur les relations généralement adoptées entre l'âge et la température des étoiles.
C'est donc tout un champ nouveau et fort étendu que la conception géniale de Bessel a ouvert à l'activité des astronomes.
I. — Généralités
33 i. Historique. Pickering. — C'est un an après la belle découverte de Vogel sur Algol que l^ickerîng Irouva cette nouvelle classe d'étoiles, beaucoup trop serrées pour pouvoir être séparées avec les instruments les plus puissants que nous possédons (*), et il y fut amené accidentellement par l'examen des spectrogrammes quotidiens, du service de Spectrophotographie stellaire, qu'un legs récent du célèbre spectroscopiste H. Draper avait permis d'installer à l'observatoire de Harvard Collège. Quelques-uns de ces spectrogrammes ayant montré d'une façon évidente le doublement périodique de la raie K des spectres de !J Grande-Ourse et de j3 Cocber, Pickering en conclut que sans doute ces étoiles formaient des systèmes doubles trop serrés pour pouvoir être séparés par les procédés ordinaires d'observation.
333. Principes généraux. Vitesses radiales orbitales. — fmaginons, en eflel, que deux étoiles de dimensions analogues et de spectres identiques se meuvent dans un plan contenant la ligne de visée ou fort peu incliné sur elle, et pour simplifier supposons que l'orbite relative soit circulaire: quand les étoiles seront en conjonction, toutes deux se mouvront perpendiculairement à
(') C. Pickering, A new ctass of binary stars {Monthly notices of the Hoyat astronomical Society, mars 1890, vol. L, p. 296 et suiv.).
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la ligne de visée, leurs spectres se superposeront el Ton ne pourra pas les distinguer de celui d'une étoile simple : après un quart de révolution, c'est-à-dire à Télongation, Tune des étoiles s'approchera rapidement de l'observateur et toutes les lignes de son spectre se déplaceront vers son extrémité bleue, l'autre au contraire s'éloignera de l'observateur et les lignes de son spectre se déplaceront vers son extrémité rouge. Si la vitesse est assez grande, les deux spectres seront alors tellement séparés que chaque ligne sera double. Après un autre quart de révolution, le spectre redeviendra simple; à l'élongation suivante, les lignes du spectre deviendront de nouveau doubles, mais en sens inverse, puisque l'étoile qui s'approchait de Tobservateur s'en éloigne, et inversement. Le speclre serait ainsi alternativement simple ou double à chaque demi-révolution pendant un quart de celle-ci.
Dans le cas général, l'orbite sera elliptique et les phénomènes seront un peu différents. Si le grand axe coïncide avec la ligne de visée, les durées de doublement, encore égales entre elles, seront séparées par des intervalles de spectre simple inégaux entre eux, le plus court correspondant au périastre ; si le grand axe est perpendiculaire à la ligne de visée, ce seront les durées de doublement qui seront inégales et celles de spectre simple qui seront égales entre elles : tous les intermédiaires peuvent d'ailleurs être obtenus par une position intermédiaire du grand axe.
Telles sont, en effet, les apparences générales qu'ont présentées à C. Pickering JJ Grande Ourse el ^ Cocher, le dédoublement étant d'ailleurs beaucoup plus facilement appréciable dans la seconde que dans la première et les variations y étant plus égales; mais, pour toutes deux, elles ont un caractère nettement périodique avec une durée de période de cinquante-deux jours pour ^ (irande Ourse et de quatre jours pour ^ Cocher.
Si les deux composantes n'ont pas le même éclat, ni le même spectre, leur mouvement relatif ne produira pas un simple doublement de ligne, mais on aura alors deux systèmes de lignes d'intensités différentes; c'est ce que l'on observe pour ^ Cocher. Mais cette formation sera de plus en plus difficile à observer à mesure que l'éclat du compagnon diminuera, et l'on retombera bientôt dans le cas d'Algol où l'on n'aperçoit que des déplacements périodiques d'un seul speclre.
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336. Vogel. Deslandres. Bailey, Campbell, — A peu près en même temps que Pickering, Vogel (') conslalail de son côté, dans les lignes du spectre de TEpi de la Vierge, des déplacements périodiques correspondant à des variations de la vitesse radiale d'une durée de période de 4^oi-
Plus tard, en 1890, Deslandres (^) indiquait des constatations analogues sur Altaïr et fi Petite-Ourse; pour la première en particulier, les vitesses radiales orbitales varieraient encore d\ine façon nettement périodique; mais le phénomène paraîtrait compliqué et il semblerait exister deux périodes, Tune de quarantetrois jours et l'autre de cinq jours environ.
En août et décembre 1896, le service photographique de l'observatoire de Harvard Collège a trouvé, au moyen de plaques speclrographiques, prises par S. Bailey à la station d'Arequipa, deux nouvelles étoiles de cette classe. Ce sont :
i** [JL* Scorpion (38%3), dont les variations de vitesse sont très régulières et la durée de la période de 34'' l^"* 5* avec une incertilude moindre que G^; cette période est la plus courte (*) connue;
2* L'étoile n'* io534 (4*^%^) de VArgentino gênerai Catalogo, dans la constellation de la Poupe, dont la durée de période est de 3J2*'4()'° (*).
Dans ces deux systèmes, les (Composantes ont des éclats assez Inégaux. Néanmoins le spectre, simple au moment des deux conjonctions, se dédouble bientôt aisément, les lignes de l'étoile la j)lus faible se portant pour l'un d'eux vers l'extrémité rouge du speclre, pour l'autre vers son extrémité violette.
Depuis, M. Campbell, à Tobservatoire Lick et par la même méthode spectrophotographique, a fourni sur ce sujet des contributions fort intéressantes. Il a, en effet, constaté des périodes de
( * ) H.-C. Vogel, Sitzungsbericht der Akademie der Wissenschaflen zu Berlin ( ?4 avril 189c).
( ' ) Dkslandres, Recherches spectrales sur Vétoile Altaïr ( Comptes rendus des séances de l'Académie des Sciences, vol. CXXI, p. Gay).
M. Deslandres a installé en 189.Î, avec le grand télescope de i'",2o de l'Observatoire de Paris, un service de spcctrograpliie solaire et stellaire, qui a déjà fourni des résultats importants.
(•^ ) E. PicKERiNo, A new spectroscopic binary star |x' Scorpion {Asironomische \achrichten, n* 3383).
( ') Harvard Collège observatory. Circular n" 11.
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variation speclrale beaucoup plus longues que les précédentes : oLion(3&%8) aurait une période de i4^î5 avec une différence maximum des vitesses de 1 1 2^'° par seconde ; en outre, son spectre paraîtrait formé de la superposition de deux spectres distincts; pour y Dragon (4^% 5), la période serait de cinq à six mois avec un écart des vitesses de 40*^"* par seconde; r^ Pégase (S^^^jO) aurait une période beaucoup plus longue encore et qui serait voisine de deux ans et demi, avec un écart extrême des vitesses de aS*""* par seconde (').
Si ces faits sont confirmés etgénéralisés, ils préciseront beaucoup nos vues théoriques sur la constitution du Monde stellairc.
II. — Détermination de Torbite
337. La méthode spectroscopique peut fournir V orbite. -- Bambaiit. Wilsing. Lchmonn-Filhès. — La méthode spectroscopique a donc jusqu'à présent permis de dédoubler cinq étoiles qui paraissent simples à tous les instruments, mais son emploi ne se borne point à cette simple constatation et il peut conduire directement à la détermination de l'orbite relative d'une des étoiles autour de l'autre.
En effet, chacune des photographies donne, pour Tiustant où elle a été obtenue, la vitesse radiide relative du compagnon ; de sorte que si l'on en possède un assez grand nombre, ou aura une sério de valeurs caractérisant le déplacement relatif du compagnon dans la direction de la ligne de visée. En d'autres termes, cette méthode revient à mesurer, à instants suffisamment rapprochés, la vitesse du compagnon sur Torbite apparente qu'il décrirait pour un observateur j)lacé à l'infini sur une perpendiculaire au plan de la ligne de visée et de la ligne des nœuds de l'orbite réelle. Elle pourra donc faire connaître la durée de la révolution et l'époque du périaslre, ainsi que la forme et l'orientation (excentricité et longitude du périastre) de l'orbite; mais quant aux dimensions de l'orbite, elle ne donnera que leurs projections sur le plan précédent et elle laisse complètement inconnue la ligne des nœuds. Les
(') Aatrophysical Jounialy vol. VIII, p. 169, ayi et 292; 1S98.
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calculs à r.iide desquels on détermine ces quaire éléments ne sont d^ailleurs qn\ine généralisation de ceux employés par Niven, en 1874? pour obtenir speclroscopiquernent les parallaxes des étoiles doubles (n^âSS); et, depuis, cette question a été étudiée par UD grand nombre d'astronomes (*).
3o8. Remarques et conventions. — Avant d'en aborder la solution, quelques remarques et conventions sont nécessaires.
1" Dans le cas des étoiles où, comme pour pCoclier, nous avons deux spectres mesurables, les vitesses observées sont des vitesses relatives; nous chercherons donc le mouvement du compagnon par rapport à l'étoile principale, cette dernière étant supposée à l'origine des coordonnées.
Si, au contraire, on a mesuré les déplacements par comparaison avec les raies fixes d'une source artificielle, comme l'ont fait Vogel pour ^Persée et Belopolskj pour S Céphée, nous rapporterons le mouvement au centre de gravité du système, dont nous devrons connaître la vitesse uniforme, afin de pouvoir déduire des nombres <»bservés leur partie périodique, qui seule se rapporte au mouvement orbital.
Quoi qu'il en soit, ces deux cas donnent évidemment des ellipses îïnalogues, situées d'une façon analogue et dont les dimensions sont dans le rapport
;i et a' étant les masses du compagnon et de l'étoile principale.
2" Ceci posé, les abscisses étant les époques successives d'observation, et les ordonnées Ips vitesses observées, réunissons par une courbe (y?^. 54) les points ainsi obtenus; prenons sur cette
( ' ) Consulter sur ce sujet :
A. Rambaut, On the détermination 0/ double stars orbits from spectroscopic oàservations 0/ the velocity in the Une of sight {Monthly notices of the Boy al astronomical Society, vol. LI, p. 3i6 et suiv.; 1891).
J. V\iL8iN0, Ueber die Bestimmung von Bahnelemten enger Doppelsterne aus spectroscopischen messungen der Geschwindigkeits-Componenten {Astronomische JVachrichten, n** 3198).
Lehmann-Filhès, Ueber die Bestimmung einer Doppelsterbahn aus spectroscopischen messungen der im Visionradius liegenden Geschwindigkeits- Componenten {Astronomische JVachrichten, n*» 3242).
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courbe des valeurs égales de la vitesse, séparées par un très grand nombre de révolutions, rinlervalle total divisé par le nombre des périodes donnera une valeur très exacte de la durée P de la révolution. Après quoi, on ramènera aisément toutes les observations
Fig. 54.
7i îS S îô S~
à ce qu^eiles auraient été si elles avaient été faites pendant la même révolution; puis, au moyen de toutes ces valeurs et en suivant une méthode analogue à celle indiquée par Sir John Herschel (n" 252) pour l'utilisation des mesures micrométriques, on aura une courbe représentative des vitesses radiales pendant toute la durée de la période : c'est la courbe des vitesses, et ce sont les valeurs tirées de cette courbe que nous emploierons dans le calcul, de préférence aux valeurs directement observées; on trouvera plus loin (n** 366) les règles qui président à sa construction.
359. Étude de la vitesse radiale orbitale. — Nous avons vu (n* 28i) que la vitesse radiale orbitale, exprimée en fonction des éléments de l'orbite, était donnée par
R = m(ecosX -r- cosu) sini.
La combinaison d'un nombre suffisant de valeurs de R conduirait donc à une série d'équations de ce genre, d'où Ton déduirait les éléments de l'orbite. Mais l'étude de la vitesse radiale montre que certains points particuliers de l'erbite offrent à cet égard de grands avantages :
1" Un cas fort intéressant est donné par
cos w = -±1 1 ou
Le compagnon passe alors par un de ses nœuds et la vitesse radiale est maximum. Ses valeurs sont
\ Ri — /n(ecosX H- i)sin /, ( Rj=m(ecosX — i)sini.
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Elles sont de signes contraires, Tune tendant à rapprocher le compagnon de la Terre, l'autre à l'en éloigner, inégales en général et la plus grande en valeur absolue correspondant au nœud le plus voisin du périastre. Soient A et B leurs valeurs absolues données par la courbe des vitesses, on aura
( A -r- B = 2/?isin i, / A — B = 2/necosX sin i, d'où
( I ) e cos X =
relation qui lie e et X au moyen du rapport seul des vitesses maxime et qui est donc indépendante des valeurs elles-mêmes. On en déduit
R= 1[(A — B)-4-(A-T-B)cosa],
expr^s.ion qui donne, en fonction des valeurs maxima observées, la valeur de la vitesse radiale correspondante à une distance angulaire u quelconque de la ligne des nœuds.
?-•' Soit
cos u — o,
d'où
V -H X = 90°. OU V -h X
on a
K3 = 2 me cos A sin * = = •
Aux points où le rajon vecteur perpendiculaire à la ligne des nœuds coupe l'orbite, la vitesse radiale est donc la même et elle est la moyenne algébrique des vitesses maxima; l'ellipse se trouve partagée par ces deux lignes en quatre secteurs ayant chacun un angle droit, et il est clair que le périastre se trouve dans celui de ces quatre secteurs dont l'aire est la plus petite, de même que Tépoque du périastre se trouve nécessairement dans le plus court des quatre intervalles correspondants.
3*> Soit (2) €cosX -h cosa = o,
la vitesse radiale est nulle; les époques correspondantes tt et t.2 sont celles où la courbe des vitesses coupe l'axe des temps et sont
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par suîle connues. De plus, aux points correspondanls M et M' Lfië' ^^) ^^ l'orbite,* la vitesse réelle du compagnon, et par suite la tangente à l'orbite, est parallèle à la ligne des nœuds.
360. Détermination des éléments, — Durée de la révolution. — La durée de la révolution est connue par la construction même de la courbe des vitesses ; cherchons les valeurs des autres éléments.
361. Excentricité et nœud, — D'après ce que nous venons de dire, la droite MM' est un diamètre de Tellipse et partage sa surface en deux parties égales; Taire décrite par le rajon vecteur allant de M en M' est donc égale à la demi-surface de Tellipse
^— — -y augmentée de la surface S du triangle FMM'. Soient /*,
et /'a les rajons vecteurs FM' et FM, on a
{'\) 2S = /irjsinFMF'.
Or
M'Fi; = FM' A = F'MT = MF^i,
et si W| et U'i sont les arguments de latitude correspondant à /« et /2, Ux étant la plus petite, £3 FM', des valeurs déduites de Téquation
(4) ecosX -h cosMi = o,
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on a
et par (3)
(5) 2S = Tj/'j sinaw,.
Il est bien clair d*aîileurs que
de sorlc que, en remplaçant Ti et /^ par leurs valeurs dans (5), il
vient
sîn 2U\
[i -i- € cos( M, — X)] [1 -4- e cos(i/i -f- X)J
1 — 'j.e cosui cosX -+- e*(cos*X — sin<i/i) et par (4)
'>.S — — a2(i - e^)—:—- — ', sin«M,
d'où
S = — a*(i — e*j collai ;
d'autre pari, la loi des aires donne T.aù ^
T.ab V ~ ' S _ t,--ti I T.ab P 'a'
ou
a2(i — c*)coU/| fi— ti I
cl enfin
et comme
,'Wl.
d\)ii
ou
COSWi — — C COSA — — - — -— , i\ -h 13
tan g Ml —
il vient
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Or on a, en général,
et par suite le second membre de celle équation est, en général, positif. Posons
a étant un nombre, Péquation précédente deviendra
d'où, pour expression de l'excentricité,
et par (i)
AB
(;) cosX=('^-«^'
Les équations (6) et (7) donnent e et \,
Dans le cas particulier où A = B, on a (i) cosX = o, et la ligne des nœuds est perpendiculaire au grand axe; mais en même temps l'expression de e se présente sous une forme indéterminée. La formule (6) ne peut donc servir dans ce cas à déterminer ce dernier élément; nous donnerons plus loin une autre solution plus générale que la précédente et qui permet alors d'en obtenir la valeur (n« 368).
36t2. Périaslre, — ^ et a étant connus, on a Tépoquc du périaslre comme suit : à cet instant
et, par suite, la vitesse radiale R^^ correspondante est
K, -. ^-^ ij^^ -^ ^'«^^) = î l( A - H) -f- ( A -i- B)cosÀ].
On trouvera aisément le temps correspondant sur la courlio des vitesses en observant que cette vitesse R^ est toujours de même signe que la plus grande des vitesses maxima et qu'en
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outre elle correspond à un point situé dans la première moitié de ia révolution si X << t: et dans la seconde moitié si X >► u.
363. On peut d'ailleurs utiliser pour la détermination de cet élément les points singuliers de l'orbite que nous avons signalés plus haut. Pour chacun d'eux, en effet, on connaît l'anomalie vraie et la valeur de la vitesse, et par suite au moyen de la courbe des vitesses les époques correspondanles. Dès lors, si v et / sont les valeurs simultanées de l'anomalie vraie et du temps, on aura l'anomalie excentrique correspondante par l'équation
tanîî — r= I , tans - »
(le sorte que le temps écoulé ô depuis le passage au périastre jusqu'à ce point sera donné par l'équation de Kepler
E — ^sinE
et enfin l'époque ï du périastre par l'expression
T — / — !i^ 1ll!i_!: .
Nous avons donné plus haut (n° 267) un procédé graphique simple de solution de Téquation de Kepler; nous en indiquerons ici un autre qui, dans le cas actuel, est peut-être encore plus commode.
36 i. Deuxième solution graphique de l'équation de Kepler- Radau, — Cette méthode élégante de solution est due à M. Radeau (*).
Le problème à résoudre est le suivant : Étant données V excentricité e et V anomalie moyenne M, déduire r anomalie excentrique E de V équation
M — K — csinE.
Or, si l'on prend e comme abscisse et M comme ordonnée,
( •) B. Radau, 5o/m/io/i graphique du problème de Kepler {Bulletin astronomique, vol. ï, p. 38i).
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cette équation représente, pour chaque valeur de E, une droite telle que les coordonnées de ses points successifs donnent tous les systèmes de valeurs de e et de M, compatibles avec cette valeur de E. Si donc on a tracé à Tavance, sur un papier quadrillé convenable, toutes les droites correspondant à des valeurs de E équidistantes et suffisamment rapprochées (suivant l'approximation demandée), la position occupée, entre deux diagonales E successives, par le point de rencontre de la verticale e et de l'horizontale M, donnera par interpolation graphique la valeur approchée de E correspondante.
La //<?". 56, où 1™"* représente un centième d'excentricité et un degré d'anomalie moyenne, montre un exemple de l'emploi de cette méthode. Les e y sont niarquées de 0,10 en 0,10 jusqu'à 1,00 sur les horizontales extrêmes du cadre, et les M sur les verticales extrêmes de gauche de 5* en 5** jusqu'à 180". Quant aux diverses diagonales correspondant à des valeurs de E équidislantes de 5" en 5", on les a tracées aisément en remarquant
(|ue
M = E pour e — o,
M=E — sinE pour e -= 1 («).
La méthode a évidemment son minimum de sensibilité pour les fortes exccnlricilés (>• 0,3:0) et les petites anomalies moyennes (<;5o"); il faudra donc, dans les portions correspondantes, agrandir l'échelle; mais il est clair qu'en employant un (piadrillé de j;ran<l format, on ohliendra toute la précision que Ton voudra, car, malgré la ])etitesse de sou échelle, le diagrauîuïe ci-conlre donne aisément le de«;ré pour les points voisins de ces liuîilos. Ainsi, soit par exemple M = r>.5'* et e =: o,85, en arrêtant l'œil au point de rencontre des droites coordonnées correspondantes, on lit immédiatement E^-^i", tandis que la valeur exacte est
365. Gruml a,rc, — l{esle à d«'lern)iner le grand axe; mais, comme nous l'avons dit plus haut, la nn'lliode actuelle est inipuis-
(') M. Hadaii donne d'aillrurs, dans son Mciiioiro, les valeurs de E — siiil'. didegré en de;; ré, de o" ù 180".
l'ig. 5G.
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sanlc à le faire. De même que les observations microméiriqucs ne fournissent que la valeur angulaire de cet élément cl non sa valeur linéaire en unités astronomiques, de même le spectroscope qui donne non les variations de distance de Téloile principale au compagnon, mais celles de sa distance à la projection du compagnon sur la ligne de visée, ne peut faire connaître que les valeurs linéaires de ces dernières, et en particulier pour le grand axe sa projection sur la ligne de visée. On Tobticnt d^ailleurs comme il suit : on a vu que
d'où
ini sin i = '1 =z= sin «,
(a sin i) — ^ P,
Remarquons d'ailleurs que pour A et B Tunité est la seconde, tandis que pour P elle est le jour; si donc s' est le nombre de secondes que contient ce dernier, on a
(asinf)= - - v^AB * — a,
v/ab 5' [(/•-/,) -^1,
où {a uni) est comme A et B exprimé en kilomètres. En unité astronomique et K étant le nombre de kilomètres contenus dans Tunité astronomique de longueur, son expression serait évidemment
(.,) (asiii^.- .__-v/AB Ut.-t,)— -J j. (>
366. Construction de la courhe des vitesses. — La détermination qui précède repose tout entière sur les données fournies par la courbe des vitesses; il est donc très imj)orlant que, comme
(') Le rapport — est égal à o,oi3.
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Torblle apparente déduite des mesures micromctriques, elle représente le mieux possible les observations et que son tracé soit altéré le moins possible par leurs erreurs.
Pour obtenir ce résultat, on utilise les deux conditions suivantes auxquelles celle courbe doit satisfaire et qu'il est facile de démontrer:
1° L'aire comprise entre la courbe et Taxe des / au-dessus de celui-ci doit être égale à Taire comprise entre la courbe et Taxe au-dessous de lui ;
2^ L'aire comprise entre la courbe, l'axe des t et l'ordonnée (|ui représente la vitesse positive maximum, doit être égaleàl'aîre comprise entre la courbe, l'axe des l et l'ordonnée négative maximum.
En effet, si l'on désigne par s la distance du compagnon à la ligne des nœuds, l'ordonnée R de la courbe des vitesses est au
ds fadeur sini près égale à la vitesse v=z —, estimée perpendiculairement à la ligne des nœuds,
K = t» sin iy de sorte que Taire de la courbe des vitesses
S= Ç\dtr
comprise entre Taxe des t et les ordonnées correspondant à deux valeurs /| et (2 de t, est égale à la différence des s correspondantes; pour une révolution enlière, cette différence est évidemment nulle, d'où la première condilion.
De même, les 5 correspondant aux vitesses maxima sont nulles toutes deux et par suite Taire tolale comprise entre les ordonnées maxima, Taxe des t et la courbe, est également nulle; d'où la seconde condition.
En employant, pour représenter les vitesses observées, un papier quadrillé dont les différents carrés représentent des surfaces égales, on trouvera aisément la courbe qui, s'éloignant aussi pen que possible des données de l'observation, représente le mieux la marclie du phénomène.
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C'est de celte façon que Rambaud a déduit des observations faites par Pickering sur ^Cocher (') la courbe des vitesses représentée dans \difig, 57.
Fig. 5;.
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On peut aussi cliercher^à représenter les vilesses observées par une expression de la forme
H — ]) -■■.- fj sin -
qui représente Tensemblc des nombres ramenés à la même période . Les valeurs de p cl r/ une fois connues, on se servira de celte formule pour calculer les valeurs de R correspondant aux difTérenlcs valeurs de /.
367. Exemple numérique, — |3 Cocher. — A Taide de celle courbe et en suivant la rnélhode de calcul qui précède, M. Lehmann-Fillics a obtenu pour l'orbite relative du système binaire
( ' ) Fourth annital report of thc Henry Draper Mémorial.
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formé par ^ Cocher :
V — 3% 968 d'où n = ç)o",7'26 ). = 57°, 562, T = 1889. Dec. 3,aG, e = 6, i58, (asini)= 12100760'"",
= 0,08 l'unité astronomique, — 18 fois le diamètre du Soleil
avec les vitesses maxima
3G8. Construction de la courbe dttns le cas rl^un spectre unique. — Lorsque, comme dans le cas des étoiles du type Algol, une seule des composantes est assez lumineuse pour former une image spectrale sur la plaque photographique et où, par conséquent, le déplacement des raies doit être déterminé par comparaison de l'étoile avec une source artiHcielle, l'emploi des observations est un peu différent.
En efiet, la vitesse ainsi mesurée n'est plus alors la vitesse radiale orbitale; elle est la vitesse radiale totale du svstème et se compose de deux parties provenant, l'une du mouvement orbital de Tétoilc autour du centre de gravité du système, Tautre du mouvement propre du système dans l'espace, mouvement qu'on peut considérer comme constant en grandeur et en direction. Les ordonnées de la courbe déduite des observations sont donc égales à celles de la courbe des vitesses augmentées ou diminuées
toutes d'une même quantité. Or il est facile de séparer ces deux mouvements et de déterminer la valeur de cette augmentation. En oïl et, à l'aide des carrés du papier quadrillé, on mesurera Taire
PACBDÂi 1\ P {Jig* 58) qui, par la première des conditioDS données plus haut, est égale à celle du rectangle aa^W^, Le quotient de cette aire par la longueur PPi donnera l'ordonnée aP de Taxe réel des temps dans la courbe des vitesses; aP est la vitesse radiale du mouvement d'entraînement du système et les nouvelles ordonnées de la courbe représenteront les vitesses orbitales.
Celte vitesse peut s'obtenir d'une autre manière; partageons la courbe des vitesses par n ordonnées équidistantes et soit R^ la valeur de la vitesse mesurée sur la courbe pour Tune v des abscisses correspondantes, nous aurons, pour le mouvement propre u,
3l59. Seconde expression de C excentricité. — Reprenons la fig, 55 et du point F abaissons des perpendiculaires sur les tangentes en M et M', FA et FB seront les distances s^ et s^ du compagnon à la ligne des nœuds aux deux époques où la vitesse radiale est nulle; on a, par suite, au facteur constant sini près, les distances à la ligne des nœuds de sa projection sur la ligne de visée.
Lorsque celui-ci est sur la ligne des nœuds, la vitesse radiale est maximum, de telle sorte que l'évaluation des aires comprises entre chacune des ordonnées maxima, l'axe des t et la courbe des vitesses, jusqu'au point où elle coupe l'axe des temps, ou, ce
qui revient au même, l'intégrale j Kdt prise entre les mêmes
limites, donnera les deux dislances A| et s^.
Cette considération va nous conduire à une nouvelle expression de Texccntricité qui j)ermettra de résoudre le cas douteux du n" 361. En efTct, prolongeons M'F jusqu'en N, nous aurons
F\B = F' MA = F'M'T = BMF,
les deux triangles BFiV et BFM sont donc égaux et, par suite,
NF = MF = /',;
d'où, par les triangles semblables FMB et Fx\M'
Il = '*'
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OÙ, en remplaçant /^ et /'a pnr leurs valeurs et remarquant que St et 52 sont de signes contraires
Si I -r- ^ cos(f/, — X) _ I -f- <? cosMi cosX — esinMisiiiX 5j ~" i -i- e cos(M| — X) "" I -+- e cosai cosX -- e sinui sinX
et par (2)
Si _ sinwi — e sinX
Si ~~ sin Wi-h e sinX d'où
, , . . Si-hSi , Si --Si /AB
(10) esinX = sinM|— x-^ :r«
Si — 5i Si— Si A -^ 13
Des équations (1) et (10) on tire
expressions qui donneront e et A.
Cas particulier où A= B. — Dans le cas où A r^ B, on a
e cosX = o,
♦égalité qui peut être satisfaite par
e =-- o ou cosX = o;
dans le premier cas, Torbite est circulaire, dans le second elle peut avoir une excentricité quelconque, mais son grand axe est perpendiculaire à la ligne des nœuds. Ces deux cas se distin«;uent l'un de l'autre comme il suit : si les valeurs obtenues pour 5| (i .v^ (n**368) sont égales, e=o et l'orbite est circulaire; en même temps la valeur de X est absolument indéterminée. Si ces valeurs sont inégales, on a
Si^u' l'orbite est elliptique; mais en môme temps, comme
X ^ 90, le grand axe est perpendiculaire à la ligne des nœuds.
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371. Exemples miniéric/ues, — a Vierge. — Les mesures failcs par Vogel sur a Vierge offrent un exemple de ce cas parliculier('); la fig, jy représente la courbe des vitesses qu'on en
Fig. 59.
déduit. 11 en résulte ([ue la vitesse radiale (correspondant à la ligne AB) du mouvement propre du sj^^stème est de
el (jue les vitesses maxinia A et IJ sont
Irés sensiblement éi;alcs.
Or le rapport des rayons s.^ et A| est très sensiblemrnl égal à l'unité et rexcentricilé très scnsiblonjent ntdie
Si
l'orbite est donc circulaire; aussi Vog<;l exprime-t-il la vitesse radiale orbitale par la forjiiulc sinusoïdale suivante
(') II.-C. V.xiKi,, Untersuchung iibcr (fie fiigenffe\\'c;:unf^ tier Sterne t'ni Msionsradius auf spectroi^raphischem Wege {Publicaiionen des astrophysi kalisclicn ohserKatoriunis zu Potsdam, vol. Vit, p. 127 el suiv.; 1892).
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OÙ l'on a, en temps mo)'en de Polsdam,
to= 1890 mai 4, 10'', 5o;
on a, d'autre part, pour la projeclion du demi-grand axe,
rt sin i = j 360 000*"",
soit un trentième de la distance du Soleil à la Terre et environ cinq fois le rayon du Soleil.
Yj Aigrie, — Les mesures de Belopolskj sur r. Aigle, dont nous parlerons plus loin donnent un exemple d'orbite où, avec A ^= B, l'excentricité n'est pas nulle. On a, en ellel, alors
A =r. B = i6'^"',3, A -f- B r= ii^'-^Ù 7. v/ÂB =. 37>",6,
s, = 77^ 5jr^ — 107,
d'où l'on déduit pour les points où la vitesse radiale est nulle
M, = 1)0** cl it^ = 270":
(1 ou
À = (jo** et f -- Oj 103.
Masses. — Reprenons Téquation (n"î280) ^3 _ R
et désignons para la dislance p exprimée en unilé astrononn(|ue, par M-f-M' la masse totale mosurce avec ;jl + jji' comme unité vl supposons P exprimé en fractions de Tannée sidérale. ]| viendra
d'où
(«j) (M H- M')sin3f = L(rt î.-iiu')\
de sorte que (a sin/)étant connu en unilé astronomique (n" 361), on aura la valeur de (M -f- M')sin'»/; la méthode spcclroscopique lie donne donc (pi'une fraclion de la masse totale. Mais lincli-
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liaison / différant évidemment toujours peu de 90", on peut, avec une approximation suffisante, remplacer le premier membre par M -f- M' et écrire
M -h M'^ ^(a s'ini)^.
Appliquée aux étoiles ^ Cocher et a Vierge, cette formule donne
pour M -f- M'
Ainsi, quoique ces systèmes soient tout à fait différents des systèmes ordinaires par les faibles dimensions de leurs orbites et la petitesse de leur période, leurs masses n'en sont pas moins absolument comparables aux leurs et, par suite, à celle du Soleil.
373. Grandeurs des vitesses. — A Unir et l* hypothèse d^ un système multiple, — Il convient d'ajouter ici deux remarques importantes :
^ 1^ Dans les plus serrés de ces nouveaux systèmes, ^ Cocher par exemple, la vitesse radiale orbitale atteint des valeurs considérables, i35''™ à la seconde, près de cinq fois plus forte que la vitesse de la Terre dans son orbite et à peu prés triple de la plus grande vitesse radiale que Ton ait constatée dans les étoiles simples ;
.4" On a parfois, comme M. Deslandres pour a Aigle (*), rencontré des courbes de vitesses de forme différente de celle que nous avons donnée plus haut; en particulier, celle de a Aigle serait, d'après sou auteur, « formée d'une grande période de 43 jours, à laquelle se superposeraient une ou plusieurs oscillalions secondaires », et il en avait conclu qu'Altaïr serait au moins triple ('^).
C'était une belle extension des principes posés par Bessel (n" 328 et suiv.). Mais depuis la base de cette spéculation a été reconnue erronée; II.-C. Vogel a démontré, par une série de
(') II. Dkslandres, liecherches spectrales sur l'éloiie Altaù\ Reconnaissance d'un mouvement orbital et d'une atmosphère {Comptes rendus de r Académie des Sciences^ vol. CWI, p. 639; 1895).
(-) Soient K la vitesse radiale orbitale d'un astre de masse M et r,, r^, ... celles d(^ ses compagnons de masses m,, m^, ... ; ces <{uantités sont liées entre elles par la relation
Mil ry:{m,r,)-.T[M -SCm,)],
où r r>l la vitesse résultante des mouvements de translation du système et du
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spccirogrammes, pris à Polsdam d'août 1896 à décembre 1897 (')» que les observations de M. Deslandres comportaient des erreurs considérables et qu'en réalité la vitesse radiale de l'étoile Altaïr était constante et égale à — 39,'^'", 9.
37 i. Supériorité du spectroscope comme appareil micrométrique, — D'un autre côté, Prilchard a trouvé (2) pour la parallaxe de ,3 Cocher la valeur o",o6, qui ne doit pas être très éloignée de la vérité ; il en résulte
a s\ni = o'jOOîS,
ou, en supposant i= 90**,
Cette valeur àe a conduit à une autre remarque importante; après Tadjonclion d'un appareil spectroscopique, le pouvoir séparateur de l'instrument d'Harvard Collège est devenu égala o",oo5; or, en lui supposant pour valeur primitive o'', i, ce qui est supérieur à la réalité, on voit qu'il est devenu au moins vingt fois plus grand. Pour V observation des systèmes binaires^ le spectroscope occupe donc de beaucoup le premier rang parmi les appareils m icrométriques.
Soleil; de sorte que si l'on suppose trois corps en présence, on aura M R -T- m, r, -t- m^^ i\ — T ( >r -i- m^^ -:- //?, ),
d'où
et les vitesses r, et r^ variant toutes deux suivant une loi sinusoïdale et le premier ternie étant constant, on aura
R = C -i- A sin/tf -h B sin/i'/'.
Un nombre suffisant d'observations convenablement choisies ferait connaître C, n et n'.
(') II.-C. VoOKL, Auf dos spectrum von a Aguilae and seine Geschwindigkeit làngs Zielenslinie {Sitzungsberichte der Berlinen Akadcmiej 7 novembre i8p8).
(') PiUTCiiARD, JVote on the paraltax of '^Aiirigœ {Monthl^' Notices of the Hoyal astronomical Society, vol. LI, p. 3io). Celle détermination a été faite par la PUotographie.
176 TRAITÉ D^ASTRONOMIR STELLAIRE.
ÉTOILES DOUBLES PHOTOMÉTRIQUES A VARIATIONS LUMINEUSES DISCONTINUES
Lorsque nous nous sommes occupé des étoiles variables, nous avons réservé l'élude des étoiles à courte période, nous contentant alors d'indiquer qu'on les avait partagées jusqu'ici en deux classes différentes, celles du type Algol et celles du type ? Lyre.
Ainsi que nous l'avons dit et comme nous le démontrerons plus loin, ces étoiles sont en réalité doubles : c'est à Téclipse partielle ou totale de Tune d'elles par l'autre que sont dues leurs variations apparentes d'éclat; et, puisque c'est par des mesures d'éclat qu'on a découvert d'abord l'existence de ces systèmes binaires, il est naturel de les appeler, comme nous le faisons, étoiles doubles photomctrlf/ues. Les étoiles du type Algol sont alors des étoiles doubles photométrif/ues à écdat le plus souvent constant avec des variations lumineuses discontinues et celles du type j3 Lyre des étoiles doubles pliotoniétriques à variations lumineuses continues.
I. — Histoire d' Algol (gr. 2, i à
375. Durée de la période, ses inégalités. — J^a variabilih» (le cette étoile fut signalée |)our la première fois en 1669 par Moiitanari. Kn i<3(j?., 1693 et 1G94, Maraldi la constata de nonveau à plusieurs reprises, et lui assigna à diflerentes dates les ^raridrurs j, .'> et ?..
Mais c'est seulement en \-S'.>, jïius d'un siècle après la première constalalion, (|ue (joodricke lit connaître la loi très remarquable
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de ses variations d'éclat : elles sont fréquentes, mais de peu de durée; après être resté constant et égal à celui de ^ Cassiopée, pendant deux jours et douze heures, l'éclat d'Algol varie pendant environ neuf heures, intervalle pendant lequel l'étoile passe de la 2^ à la 4* grandeur, son éclat étant alors un peu inférieur à celui de 5 Persée, le minimum dure environ dix-huit minutes, après quoi Téclat augmente progressivement jusqu'à redevenir égal à celui de ,3 Cassiopée, éclat qu'elle conserve encore pendant deux jours et demi, et ainsi de suite. Parmi les astronomes qui se sont le plus occupés de cette curieuse étoile, nous citerons Wurm, qui l'a suivie assidûment de 1788 à 1825, et, en ce siècle, Argelander (1842 à 1866), Schmidt (1846 à i883) auquel on doit l'observation de 25o minima, Schonfeld (1854-1874) et enfin Pickering, Loomis et Chandler, dont les travaux d'ailleurs fort importants sont surtout théoriques.
Comme conclusion de la discussion qu'il fit de toutes les observations antérieures, Argelander (*) avait annoncé que l'intervalle de deux minima successifs diminue progressivement de|)uis les premières déterminations faites par Goodricke. Peu après, F. Loomis confirma cette assertion , ainsi que le montre la liste suivante, publiée par lui, des périodes mo^^ennes aux diflerentes dates depuis la découverte (^), et où nous n'avons inscrit que l'excès de ces périodes sur aJ 20** 48™ -
1784 Mai 27 5(j,4ii*> 1849 Juin 17 34,8Gi
1788 Dec. 19 58,737 i85i Dec. 8 53,ior)
1793 Juin, if 58,393 i855 Mars 9 52,i25
i8(»5 Nov. '>.5 ^8,454 i8j6 Dec. 27 64, 3 1-2
1818 Avril 12 58,193 i8')9 Janv. 3 50,901
i83o Juin. 1 57,971 i8()i Jaûv. 9 53,86J
1842 Sept. 19 55,i8-2 i863 Mai 29 56,191
i846 Févr. 1 53,448 1866 Févr. 21 53, 014
Quelques années plus tard, Pickering {^) arriva à une conclu-
( ' ) Astronomische Beobachtungen zu Bonn, vol. VU, p. 3^3 et suiv.
(') F. L00MI8, Periodic stars; GôUingen, 1869.
(') E. PiGKERiNQ, Dimension of the fined StarSy with especial référence to Binaries and Variation of the Algol Type {Proceedings of the American Academy of Arts and Sciences, vol. VIII, p. i et suiv.; 1881).
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sion analogue en ajoutant aux observations précédentes celles faites jusqu'en 1879. Sa discussion s'étend ainsi à I2i45 périodes dont il partage les valeurs en 3o groupes qu'il combine par un procédé graphique et dont il déduit ensuite par interpolation les valeurs suivanles :
Les résultats obtenus par ces deux astronomes paraissent donc indiquer clairement la diminution graduelle trouvée par Argelander; en outre, ils montrent tous deux que de ï83o à 1860, vers 1840, la durée de la période jusqu'alors constante de 2^20*^48" )8%5 paraît avoir éprouvé un changement brusque d'environ o",3 par an, soit environ o%oo25 par période; mais, tandis que d'après Loomis, le minimum de la période aurait eu lieu vers 1860 et que, depuis lors, celle-ci irait en augmentant, d'après Pickcring, au contraire, au changement brusque d'entre i84o et i85o a succédé une période de durée sensiblement constante et égale à
Ces divergences ont engagé Chandier à reprendre l'élude de cette question : à l'aide de 684 minima, dont le premier est de 1 783 et le dernier de 1887, cet astronome (') a montré que les inégalités cumulalives d'Argelander n'existaient pas, que les seules réelles étaient périodiques et telles que l'époque d'un minimum de lang n est donnée ])ar l'expression
/ r.88. Janv. i 7''3o'"5o\>.i ( T. M. V) -- •>'j>o''4S"'5V,4v/) X n
i7'J'",3 sin( .'y- /i - - 202" 3o')
- 1 8'", o sin ( ^^ n - •>.o3** 1 5' )
-- 3'", *» sin ( J/i -T- 90^20'),
(') CuvNnLEU, On the period of Algol {Astronomical Journal, n«* 165 à 167:
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d'où l'on conclut pour la durée de la période
P=9j2o''4o™5j',4-25-4-3%6296sin(iii''7 — ^/i) -+- i»,4i37sin( 7*5 — -^V'*) -ho%6i09sin( 68*» — J/i ).
11 convienl d'ailleurs, à cause de rincerlitude de leur délerminalion, de laisser de côlé les deux derniers termes de ces expressions et de les réduire à
T = To-4-2^2o''48™53-.4'25 x /i -+- i73™,3 sin(202'3o'-f- -5^/1). V = Po-+-3%6296sin(iii°7'— sV'*)-
En outre, on met souvent la première sous la forme
T = To-f- Po^ H- 173™ sin(202''3o'-4- 2*'53 x /),
où i est exprimé en années; d'après celte formule, la période de rincgalilé serait d'environ cent quarante ans.
376. Variations d^éclat. — La marche des changements d'éclat est également fort intéressante et a été étudiée par Argelander, Schmidt et Schiinfeld ; Argelander et Schonfeld ont suivi la même méthode, celle des degrés; Schmidt, au contraire, n'a employé qu'une seule étoile de comparaison, 2 Persée; il élimine ainsi toute erreur pouvant provenir de la détermination de son éclat, mais par contre les différences avec la variable sont souvent trop grandes pour que la courbe de lumière soit bien déterminée. Les résultats de Schiinfeld, qui sont les plus importants, onl élé obtenus à l'aide de neuf étoiles de comparaison enserrant fort étroitement les variations lumineuses de j3 Persée et de plus distribuées presque symétriquement par rapport à elle (*).
En 1881, Pickering a réuni toutes ces observations dans une discussion fort soignée; les nombres résultant de cette étude et exprimés en degrés sont inscrits dans le Tableau suivant :
( ' ) Ce sont : y Andromède, i Cocher, fl Bélier, y cl £ Persce, fi Triangle o Persée, a Triangle cl v Persée.
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Temps Grandeur en degrés
compté ■■! ^ — I — -
à partir avant après
du le le
minimum. minimum, minimum.
Go
D'après Pickering, la durée probable de la varîabililé serait de neuf heures douze minutes ; d'aulre part, si l'on adopte l'heure du minimum donnée par Schônfeld, les deux parties de la courbe de lumière, l'une décroissante et l'autre croissante^ quoique d'égale durée, 4**6™, ne sont pas rigoureusement symétriques, et cette dissymétrie s'accuse dans les portions voisines de leur milieu, le décroissemenl étant plus lent que l'accroissement à égale distance horaire du minimum, de sorte que l'éclat est généralement plus grand à distance égale avant le minimum qu'après; la diminution la plus rapide a lieu à 1^*26™ avant le minimum alors que l'étoile est devenue un peu plus faible que la moyenne de y et e Persée; Taccroissement le plus rapide correspond à fort peu près au même éclat, à i''47" après le minimum.
Afin de rendre ces variations plus apparentes, on a traduit les nombres de Schônfeld en intensités lumineuses d'après la formule de Pogson, la lumière maximum étant prise pour unité : le Tableau suivant renferme les nombres ainsi obtenus et leur moyenne arithmétique : ils sont représentés graphiquement dans \^Jig» 60, où- la ligne noire se rapporte aux nombres obser\'és, la ligne ponctuée aux moyennes arithmétiques et où les lignes centrales joignent les moyennes des heures correspondant au même éclat dans les deux courbes.
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Intensité lumineuse Heure. avant. après. Moyenne.
5,0 88ji 8i7i 861 1
>.,o 7278 fi-Ufi fiî^<>'^'
Uexamen du Tableau et de la courbe montre bien la dissyméirie des deux branches ; cependant on en déduit aussi quMl suffîrail d'avancer le minimum de huit minutes et de réduire la durée de chaque demi-période à quatre heures quarante-cinq minutes
liMA.
Fig. 60.
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pour rendre les deux courbes absolument symétriques. Or, d'une part, la différence d'estime dans la comparaison à des étoiles constantes d'une étoile variable dans la période où son éclat diminue et dans celle où il augmente, et d'autre part l'incertitude de l'instant précis où elle atteint son éclat constant, semblent pouvoir autoriser ces légers changements; Schonfeld adopte donc
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pour courbe de variation d'Algol la courbe moyenne et conclut que riiypolhèse d'un changement parfaitement régulier de sa lumière représente suffisamment les observations.
Nous ferons remarquer d'ailleurs que d'après le Tableau précédent Téclat minimum est moindre que la moitié de celui que possède l'étoile pendant l'intervalle où il est constant, et nous ajouterons qu'aucun des nombreux, observateurs qui ont étudié cette étoile n'a constaté la moindre fluctuation pas plus dans sa lumière minimum que dans sa lumière maximum.
377. Changement dans la durée de la période de variation d'éclat, — Un autre fait important à signaler est le changement observé, dans la durée de la période de variation d'éclat, depuis le commencement de ce siècle. Wurm donna, en effet, comme valeur de celle durée à l'époque 1800, le nombre
tandis que Schonfeld a déduit de ses observations, et pour 1874^ la valeur
Nous reviendrons plus loin sur ce sujet.
378. Théories émises sur les variations d^ éclat d'AlgoL — Goodricke, Bouillaud, de Maupertuis, Zollner, Pickering, — Le fait saillant de l'histoire d'Algol est la régularité mathématique de ses variations d'éclat, régularité telle qu'en 184*2 (') Arago disait en parlant d'elles : (( Nous voilà presque arrivés à la précision dont les observations des éclipses des trois derniers satellites de Jupiter sont susceptibles. Rien n'empêchera donc que nous ne reproduisions, à l'aide des observations d' Algol, les combinaisons qui conduisirent Rœmer à la détermination de lii vitesse de la lumière. »
Celle régularité avait déjà frappé Goodricke et, en 1782, il pensait ne pouvoir en rendre compte que par un phénomène mécanique extérieur à l'étoile et l'expliquait par l'association à
(') Annuaire du Bureau des Longitudes pour 1842.
CHAPITRE XYII. — ÉTOILES DOUBLES PHOTOMÉTRIQUES, ETC
Téloilc principale d^un compagnon obscur qui, dans son mouvement de révolution autour d'elle, l'éclipserait périodiquement.
Avant lui, Bouillaud (1667) (*) avait proposé d'expliquer les variations périodiques d'éclat qu'on avait constatées dans certaines étoiles, dont Algol, en admettant que leurs surfaces ne sont point uniformément lumineuses, de sorte que, par leur rotation autour d'un axe convenable, elles nous présenteraient à intervalles équidistants des portions de leurs disques douées de pouvoirs éclairants différents.
Pour de Maupertuis (1734) ('^), ces étoiles avaient une forme 1res différente de la sphère, ressemblaient plutôt à des sortes de meules et, se présentant à nous tantôt par la tranche, tantôt par leur grande surface, avaient ainsi des éclats apparents périodiquement variables.
Ces spéculations furent longtemps abandonnées et la recherche de la cause de ces variations d'éclat ne fut guère reprise sérieusejDcnt que dans la seconde moitié du siècle actuel.
Dans ses célèbres Recherches photo nié triques ('), Zollnrr adopte l'opinion de Bouillaud et développe en détail la théorie qui en résulte, théorie connue sous le nom de Fleckentheorie. D'après lui, toutes ces étoiles, exagérant ce que l'on constate sur le Soleil, auraient leurs disques partagés par des taches de grande étendue et permanentes, et par suite de leur rotation offriraient à Tobservaleur des éclats périodiquement variables.
En 1880, E.-G. Pickering (*) reprend l'étude complète de ce problème. Il adopte la théorie de Goodricke pour Algol et 1rs étoiles dont les variations offrent les mêmes caractères, celle de Zcillner pour les variables du type [3 Lyre.
Utilisant les courbes de lumière données par Argelandcr et ses
(') IsMAELis BuLLULDi, De Stella novGj qucB in coUo ceti ante annos aliquot visa est (Paris, 1867).
(-) De Maupertuis, Sur les figures des corps célestes (Paris, 1734).
( *) ZiiLLNER, Photometrische Untersuchungen mit besonderer Riicksicht auf die physische Beschaffenheit der Himmelskôrper (Leipzig, i865).
( * ) E. C. PicKERixo, Dimension of the Fixed stars with especial référence to binaries and variable of the Algol type.
K.-C. PicKERiNO, Variable stars 0/ short Period {Proceedings of the American academy of Arts and Sciences^ vol. \VI, p. i et suiv., p. 207 et suiv.).
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successeurs, il détermine dans le premier Mémoire les éléments de rorblle et les dimensions relatives du compagnon inconnu d' Algol ; dans le second, il cherche à mesurer les étendues relatives des taches permanentes qui devraient exister sur Ç Gémeaux, ^Lyre, ti Aigle et SCéphée. Le mélange de ces deux modes d'explication jeta malheureusement un peu de discrédit sur le premier Mémoire, pourtant si remarquable, de Pickering.
Ainsi, en 1889, dans sa Thèse inaugurale, fort complète et fort documentée, où il étudie comparativement sur Algol les théories de Zôllner et de Pickering (* ), J. Harting arrive à cette conclusion que pour Algol la Théorie des satellites {Trabantenlheorie) est fausse. Il avait d'ailleurs affirmé précédemment que la Théorie des taches {Fleckentheorie) rendait parfaitement compte de toutes les variations photométriques.
Cette question était donc de nouveau remise en suspens; mais le doute ne fut pas de longue durée. Quelques mois après la publication du Mémoire d'Harting, Vogel démontrait par des observations spectroscopiques indiscutables qu'Algol formait réellement un système binaire, dont les éléments concordaient suffisamment avec ceux donnés neuf ans plus tôt par Pickering.
Ce dernier astronome renonça d'ailleurs bientôt après à faire intervenir la théorie des taches pour l'explication de la variabilité des étoiles à courte période; la majorité des astronomes se rallia dès lors peu à peu à l'idée de les considérer toutes comme des systèmes binaires et de chercher dans les occultations réciproques de leurs composantes la cause principale de leurs variations d^éclat.
379. Solution approchée de Pickering, — Étant donné le mode de variation lumineuse d'Algol, on ne peut évidemment avoir affaire qu'à Toccultation à la conjonction inférieure de l'étoile principale par un satellite obscur; et, de plus, cetle occultation, ne devant produire qu'une seule oscillation lumineuse aboutissant à un minimum, ne peut être que partielle.
D'ailleurs les éclats successifs, dépendant de la portion de sur-
(•) J. Harting, Untcrsucituugen iiOer den Lichtweclisel des Sternes ^ Persei (Manchcn, 1889).
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face occultée correspondent évidemment à des distances angulaires variables du compagnon à Téloile principale; le problème à résoudre pour déterminer l'orbite du compagnon est donc celui « d'un système binaire dans lequel on connaît la durée de la période, ainsi qu'un certain nombre de dislances, mais dont on n'a aucun angle de position. Sa solution complète est l'œuvre de l'avenir lorsqu'on disposera d'un assez grand nombre d'observations d'Algol ou d'étoiles analogues. Actuellement], il convient de se borner à une solution approchée ».
La solution de Pickering repose sur les conditions suivantes :
1° Les deux étoiles sont sensiblement sphériques ;
2** L'étoile principale est uniformément lumineuse ;
3** Le compagnon est uniformément obscur;
4** Au maximum de l'éclipsé, le compagnon est tangent intérieurement à l'étoile principale.
La première condition doit être considérée comme très probable, la seconde et la troisième s'imposent; quant à la quatrième, c'est un simple artifice de calcul permettant d'avoir une notion approximative du système binaire inconnu; mais les valeurs auxquelles elle conduira pour le rapport des rayons des deux composantes et l'inclinaison du plan de l'orbite sur la ligne de visée ne sont que des limites minima.
380. Orbite circulaire du compagnon ^ Dimensions et masses relatives, — Supposons pour simplifier que l'orbile relative du compagnon soit circulaire ; sur un plan perpendiculaire à la ligne de visée avec lequel elle fait un angle i, cette orbite se projettera suivant une ellipse d'autant plus allongée que le plan de l'orbite sera moins incliné par rapport à celte ligne et dont les axes sont le rayon a de l'orbile circulaire et la distance apparente Do des centres des deux étoiles au moment du maximum de l'éclipsé, c'est-à-dire la distance des centres des deux cercles suivant lesquels elles se projettent sur le plan ci-dessus lorsque le f^ercle projelant le compagnon est tangenl intérieurement au cercle projetant l'étoile principale. Prenons d'ailleurs pour unité le rayon de l'étoile principale et dans le plan de projection deux axes rectangulaires ayant son centre pour origine et dont l'axe des X soit la ligne des nœuds; par rapport à ces axes, l'équation
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(le l'orbite apparente du compagnon est
où
Do = rt cos L
Soient, d'autre part, P la durée actuelle de la période, 2 8 celle de la variation lumineuse et comptons les longitudes iv dans l'orbite à partir du maximum de Téclipse; au commencement et à la fin de l'éclipsé (premier et deuxième contact extérieur des deux disques) les longitudes du centre du compagnon seront
ivi= p3Go", «jzzzSeo^^ — pV
et ses coordonnées à l'entrée iV|,
:r = rtsintï'i, j^ = Do cosw'i ;
d'où, si A* est le rayon du compagnon en fonction de celui de l'étoile principale, puisque alors la distance des centres est égale à la somme des rayons, on a
(i -+- A)* := a7*-h^' = a* sin'iï'i -î- DJ cos*iP|.
Or, si q est l'intensité lumineuse au moment du minimum, rapportée à l'intensité constante donnée par Téloile principale, i — </ est évidemment celle que produirait un disque lumineux de même «'clat que l'étoile principale et de rayon A', de sorte que
A = /.-y; d'un autre côté, d'après notre hypothèse,
Do -- 1 — A.
En remplaçant, il vient donc
( I -r- V'^ï — </)* = rt- sin^d'i -H (i — y/r — f/ )- COS^tl'i,
d'où
2 _ (•> — r/) siii-ti>i-+- >. /i — y (i -h cos-iPi )
et ensuite / par
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On a ainsi des valeurs approchées des dimensions relatives des étoiles et de leur rapport à la distance qui les sépare. On peut aller plus loin; supposons, en effet, que les deux composantes aient même densité, le rapport de leurs masses M et M' sera
i't si {/ et d' sont leurs distances au centre de gravité commun, c'est-à-dire les rayons des orbites supposées circulaires que chacune d'elles décrirait autour de lui, on aurait
il' iM '
d'où, avec d -{- d' = (f^
ci — T-> « =
381. Résultats numériques. Représentation graplw/ue, — Ainsi la connaissance de la durée de la période et de celle de Téclipse, ainsi que des éclats minimum et constant suffiraient, avec les hypothèses que nous avons admises, pour obtenir Tinclinuison et le grand axe de l'orbite, ainsi que le rapport des dimensions et des masses des deux [composantes du système binaire considéré.
Appliqué à Algol, ce calcul donne
A — 0,704, Do = o,*i'>4 (l'i — 9.7", u'i— 3'J7**, /i = V'^o'^J, rtz= 4,480, Do =0, 236, e^«7%
La /ifi^. 61 représente, avec leurs dimensions relatives, l'orbite réelle, l'orbite apparente, les deux composantes et leurs projections sur le plan de cette dernière. D'ailleurs, la grandeur stellaire d'Algol étant a, 3, cette étoile aurait, si son éclat intrinsèque était égal à celui du Soleil (n° S.00), un diamètre angulaire égal à o', 0053; le diamètre de l'orbite relative du satellite serait alors o",028 et comme, dans Vdjig, 6i, o",oi ^^ 3^™, cette figure, éloi-
gnée à la distance de fic)^", aurait les mémos dimensions apparentes que le sjslcme d*AlgoI vu de la Terre.
Fig. ()i.
382. Confirmation expérimentale, VogeL — La théorie de Pickering reçut bientôt une confirmation éclatante.
En 1889, en eflTet, C. Vogel montra que si, au minimum et au milieu de l'intervalle entre deux miiiima successifs, les raies spectrales d'Algol coïncident avec les raies correspondantes données par un tube de (jeissler contenant de l'hydrogène raréfié, elles dévient vers le rouge un quart de période avant le minimum et vers le violet au contraire un quart de période après; de sorte que j)endant deux intervalles d'éclat constant successifs la vitesse radiale de l'étoile tantôt est dirigée vers nous, tantôt, au contraire, éloigne l'étoile de nous, comme si celte dernière effectuait.
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pendant la durée de sa période, une révolution entière autour d'un astre invisible pour nous. Ces observations sont résumées dans le Tableau suivant (*) :
Vitesse
Temps moyen de Potsdain.
Distance au niinimuni.
par rapport au 0.
1888. Dec. 4.
6,6 après
km
1889. Janv. 6.
5,7 avant
Janv. 9.
5,5 avant
Nov. li.
9, "5 après
Nov. 'jt3.
9,0 avant
i-iji
Nov. 2G.
8,5 avant
soit, en moyenne,
39'"", 3 avant le minimum 46*"", après le minimum
d'où Ton doit conclure à Texistencc d'un mouvement orbital de même durée que la variabilité d'éclat et dont la vitesse moyenne serait de 4^*^"', le système tout entier se déplaçant suivant la ligne de visée avec une vitesse de — 3'''", 3 ('•*).
383. Éclats théoriques, — Mais Torbile ainsi calculée ne repose que sur deux mesures d'éclat ; il convient d'en corriger les valeurs à l'aide de toutes les données de l'observation.
Dans ce but, nous déterminerons d'abord quel est l'éclat théorique que Toccultation par un tel satellite donnerait à chaque instant de Téclipse pour l'étoile principale.
Pour cela, soient (yî^.62) O et O' les positions respectives des centres des projections des deux composantes à l'instant / de Téclipse, les cercles qui ont ces points pour centres étant leurs disques apparents; la surface occultée par le compagnon sera égale à celle du segment doublement circulaire AMBN, et si S ^^ 1: est
(') C. VooEL, SpectrographUche Beobachtungen an Algol {Astronomische Aachrichten, n'>2947).
(') Si Ton se reporte à la valeur du mouvement tangcnticl d'Algol (vol. 1, p. aSs), on verra que le mouvement de translation de cette étoile est presque absolument dirigé suivant la ligne de visée.
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la surface de Tétoile principale, l'éclat actuel A sera
S — AMB\ _ __ AMBN
Or
AMBN = AIBM-hAIBlN,
oi si X et y sont les angles AOr et AO'r de OA cl O'A avec la
Fig. 62.
ligne 00' des rentres, angles comptés dans le même sens et exprimés en arcs,
MBM _ - ( XT — sin 2t), AlBN — [ it. — ( iy — siii 'i^')|,
(l'on
A - I — — - j (2.r — sin ix) -^^*[7.7: — {-xy — ^in ly)] -,
(le sorte que si Ton pose
lii (juanlilé à calculer dans charpie cas est
où X cl )' sont liées par la relation
{■>) sin J" — Xsinj^-o.
D'ailleurs, depuis le commencement de Téclipse jusqu'à son
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maximum, y varie de t: à o tandis que x ne peut dépasser une valeur limite correspondant au cas où le centre O' étant sur la rordc commune,
et, par suite,
sina? = A:, soit, pour Algol, ^ = 49^49'*
La formule(i) donnerait donc la suite des intensités lumineuses théoriques pendant toute la durée de Téclipse, si Ton connaissait X à chaque instant de celle-ci. Mais dans Torbite aj)parente, et à chaque instant /, on a, pour la distance D des' centres des deux astres projetés
/ > ) D2 = «î sin' w 4- a' cos* i cos* «', «• = ^ 360",
el, d'autre part ^fig* 62),
<4) COSr:
relations qui donneront la valeur de x correspondante a une valeur déterminée de /, et par suite permettront de calculer une cphéméride lumineuse théorique, que Ton emploiera ensuite pour corriger les éléments.
384. Correction de ces éléments. Ilarting, — 1° A l'aide de la formule (i), calculons les valeurs de M pour une série de valeurs de X croissant de a", 5 en 2**, 5 depuis Tangle 10° où M devient sensible jusqu'à 47"> «^ et de 0% 5 en o",5 depuis celte valeur jusqu'au maximum 49**? 5 (*); de même E étant l'éclat observé au temps ^, formons pour chacune des époques de la courbe de lumière (p. 181) les quantités N = t (i — E); nous aurons ainsi deux tables, l'une des M qui a pour argument x^ l'autre des N qui a pour argument t\ leur comparaison donnera par interpolation les valeurs de x qui correspondent aux différentes valeurs
( ' ) Ce resserrement de rintervalle csl rendu nécessaire par ce fait qu'au voisinage de X défini par sin:r= k, la fonclion M croil beaucoup plus rapidement.
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de /. La relation (4) ou celle équivalente
sin(a7 -^ y)
fera connaître ensuite la valeur de D qui convient à celte époque; après quoi, et par les relations (3), on aura, enlre les inconnues a et i et des quantités connues, autant d'équations de la forme
D* = a^ sin2 w -¥- a^ cos* i cos* w
qu'il y a d'époques dans la table de lumière; l'ensemble de ces équations, traité par la méthode des moindres carrés, donnera a et /. Hartin^ a trouvé ainsi
(I) a r-. 4,3482, i = 86*'5\ avec A = 0,7643.
2** On peut procéder d'une manière différente : la valeur de k admise jusqu'ici repose sur Tliypothèse qu'au moment du minimum le satellite est projeté tout entier sur Téloile principale, ce qui n'est pas vrai en général. Cette valeur de k n'est donc (|u'approchée et les différences entre l'éphéméride lumineuse théorique et la courbe de lumière proviennent des erreurs des éléments A^, a et i, Différenlions les relations (i), (2), (3) et (4) ou son équivalente
D =: cos^ ± v/Â*^ — sin*a:;
en y considérant a*, }', a^ i et A comme variables, nous aurons entre dx^ dy, da, di et dk des relations qui nous permettront d'exprimer dx et dy en fonction de da^ di et dk et, par suite, d'obtenir pour la différentielle rfM une expression de la forme
( ï ) dM = A da -f- B di -f- G dk ( «).
On aura autant de ces équations qu'on aura choisi d'époques dans la courbe de lumière : si l'on y remplace successivement rfiM par les écarts correspondant à ces époques entre l'éphéméride
( ' ) Il vaut mieux, dans la pratique, regarder comme variable cos'/ ou bimplement i* au lieu de i et mettre Hd{P j.
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lumineuse théorique el la courbe de lumière, on aura entre <fa, dij dk et des quantités connues une série d'équations linéaires qui, traitées par la méthode des moindres carrés, fourniront les valeurs les plus probables de ces corrections.
Cette seconde méthode a donné à Hartiog (*) les valeurs
SA- = 0,7610 ifc 0,0177, . ^ = 4,5i8:
88°i3' dbrSi'.
385. Comparaison de la théorie à V observation, — Comparons maintenant les éphémérides lumineuses déduites des divers sj^stèmes d'éléments, soit entre elles soit avec l'observation, c'est-à-dire à la courbe moyenne de Schônfcld et Pickering (2).
Le Tableau (p. 194) qui réunit ces données montre que les trois éphémérides que nous comparons à la courbe moyenne sont à fort peu près équivalentes, le maximum d'écart pour toutes étant d'environ deux centièmes de grandeur; l'éphéméride II d'Harting offre cependant une petite supériorité.
386. Pour les éléments circulaires, la méthode simple de Pickering suffit. Emploi de la courbe réelle. — Pour le calcul des éléments circulaires d'Algol, la méthode approchée de Pickering est donc bien suffisante; mais, si l'on veut avoir les éléments de l'orbite réelle, qui doit être elliptique, il paraît nécessaire de comparer l'éphéméride théorique non plus avec la courbe moyenne, mais bien avec la courbe expérimentale réelle de Schônfeld, courbe dont les deux branches sont dissymétriques par rapport au minimum.
( * ) Hartino, toc. cit., p. 4^-
(2) La transformation des différences d'éclat en difTérenccs de grandeur se fait ici 1res simplement. Les nombres (O — C, relatif) sont en effet les rapports à
récJat maximum -=-,-> des différences constatées avec les éclats observés; les
Et
nombres (O — C, grandeur) sont les produits des précédents par — > où M est le
in<Kiule des logarithmes vulgaires, 0,^34) et a la constante photométrique de la formule de Pogson {voir vol. I, p. 110).
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Celle comparaison, faite avec réphéméride II d'Haï ling, nous conduit au Tableau suivant :
Avant. Après.
Heure. Éclat. Grandeur. Kclat. Grandeur.
4,5 — 0,0057 -4-0,059 —0,0028 -ho, 010
4,0 — 0,0114 -f-0,070 -r-o,ooi() — 0,010
1,0 -hO,oiî7 —0,025 — 0,0226 -ho,o5r
0,5 -ho,oiio 4-0,022 -0,0095 4-0, 02|
Le désaccord entre les nombres calculés et observés est ici beaucoup plus grand; il atteint parfois presque un dixième de grandeur; en outre, il est de signe inverse avant et après le maximum, les éclats observés étant dans la première partie de Téclipse moindres que les éclats calculés, et leur étant au contraire supérieurs dans la seconde partie.
Celte dissymétrie relative de la courbe de lumière observée paraît pouvoir s'expliquer en supposant que Forbile du compagnon est en effet elliptique et son grand axe incliné sur la ligne de visée; d'autre part, les différences de la courbe ibéorique el de la courbe observée doivent de leur côté pouvoir servir à déterminer les deux éléments correspondants, excentricité et position du périastre.
387. Orbite elliptique, Pickeiing, Ilarting, — Pour résoudre ce problème, Pickering a procédé par tâtonnements en se servant, pour les deux excentricités 0,0 el o,5, de valeurs équidislanles du demi-grand axe comprises entre les limites possibles; il avait conclu de ce calcul qu'une orbite circulaire, avec une inclinaison de 87**, I, représenlait mieux les phénomènes observés qu'une orbite elliptique d'excentricité o,5.
Plus lard, Harliog (*) compléta la méthode de Pickering; après avoir déterminé les limites possibles de rexcenlricité et par suite de l'angle du périaslre, il applique à certaines valeurs successives de celle excentricité les formules différentielles relatives à une orbite elliptique; calculant ensuite dans chaque cas une éphéniéride lumineuse théorique, il détermine, au moyen de leurs différences avec la courbe de lumière observée, combinées par la méthode des moindres carrés, celui des systèmes d'éléments qui représente le mieux les observations d'éclats. Il arrive ainsi aux valeurs suivantes :
a— 4,477, e— 0,1679, i — S(y°o', X =i 35*16' ou 2i5"i6', /— 0,769.
On remarquera que les valeurs de l'inclinaison et du rapport des rayons diffèrent fort peu de celles qu'une orbite circulaire avait immédiatement données à Pickering (n" 381); et, à ce point de vue, les longs calculs que nous venons d'indiquer peuvent paraître à peu près inutiles.
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Le Tableau ci-contre, où les heures marquées du signe — précèdent le minimum d'éclat, réunit les intensités lumineuses observées (E) et leurs différences (O — C) avec celles calculées au mojen de ces nouveaux éléments et aussi de ceux de l'orbite circulaire II.
La comparaison avec les anciens écarts montre que la nouvelle courbe théorique est dans son ensemble bien plus approchée que la courbe dérivée de l'orbite circulaire II; les écarts n'y atteignent pas des valeurs aussi grandes, sauf au moment du minimum où la différence atteint deux centièmes de l'éclat maximum, et ils y ont un caractère plus systématique, l'éclat observé étant généralement plus grand que l'éclat calculé. On doit en conclure que, d'une part, Tinclinaison adoptée est trop faible, le plan de l'orbite devant être plus rapproché de la ligne de visée, et, d'autre part, que l'excentricité obtenue par Ilarling est trop forte.
Mais ces calculs sont longs et compliqués; de plus, leurs données ne reposent que sur l'étude d'une faible partie, le huilième, de l'orbite; d'autre part, les intensités lumineuses déduites des observations sont sujettes à des incertitudes provenant de l'estimation des grandeurs des étoiles de comparaison. Il est donc préférable de déterminer séparément et directement les valeurs de certains éléments à l'aide des observalions de minima; leur réunion en groupes, séparés par d'assez longs intervalles, rend en effet insensible l'influence des incertitudes qui précèdent; on y arrive aisément à l'aide d'une méthode relativement simple due à Tisserand.
388. Détermination directe de V excentricité et du périastre. Tisserand (* ). — L'étoile et son compagnon se projettent suivant des cercles sur un plan Q perpendiculaire à la ligne de visée et le maximum de l'éclIpse correspond au minimum de la distance D de leurs centres. Or, soit M la position du centre du compagnon sur son orbite à une é()oque t marquée par l'angle w que fait son rayon vecteur r avec la projection OX de la ligne de visée OT sur le plan de l'orbite, ou longitude comptée à partir de OX, laquelle
(•) Tisserand, Sur V étoile variable fi de Persce {Comptes rendus de T Académie des Sciences, vol. LXX, p. ijj cl suiv.).
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diffère de 90° de la longitude vraie; on aura, en projetant M en V sur le plan Q,
ri = MP» -4- ÔP' = MP* -+- D*.
Or, abaissons de P une perpendiculaire PI sur la ligne des nœuds et posons © = 90" — /, le triangle MPI donnera
MP = IMcos(p.
D'ailleurs
IM = ^cosiv,
d*oii, en remplaçant
D* = /•- (i — cos* w cos> ç )
et si a est l'angle que fait le rajon du périastre avec OX, comme
I -t- ecosCw f- en) on aura
i-+-ecos(iv — a)
Différenlions celte expression en y regardant D et w comme variables, et posons
dD
nous aurons pour condition du minimum,
( cos*cp costp» -+- ecosa)sin iv — esin*'^ cos a cosiv = o.
Telle est l'expression générale; mais, cp étant toujours petit puisqu'il y a éclipse, le second terme est négligeable et la condition précédente devient
(2) (cos*© cosi^ H- ecosa) sin w = o,
d'où
sinn' — o ou iv = 'iniTz,
Les éclipses se produisent donc toujours sur la ligne de visée (').
( ' ) Un tire tle l'équation générale
esin-9 cos a
tangiv —
cos- y cosiv H- ccosa
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D'autre part, e élant pelit, Tcxpression de iv comptée à partir de OX est en fonction de la longitude moyenne (/i/-rc)=W,
,ï. = \V-+-2esin(\V--a), d'où, avec la même approximation,
\V = w — ie sin{w — a), el pour le maximum de l'éclipsé
nt -r c =^ 'irrnz •+- 2.e sina,
de sorte que l'époque d'un minimum quelconque d'Algol sera
c 2nnz ie .
/ = 1 1 sina,
ou, en posant To = et remplaçant //, par sa valeur dans les
deux autres termes,
p (3) T = To-+-mP -+- -csina.
Cette expression doit être identique à l'expression empirique déduite par Ghandler (n° 375) de l'ensemble des observations
T = To-4-/wP-i-i73'"sin(20'2*'3o'~-a*55'x /),
on a donc pour l'époque ïo= i888.Janv.3.7**36"'3o%25,
I> 173"'= e—> d'où <î = o,i32
On remarquera que l'excentricité ainsi obtenue est plus faible que celle donnée par Harting d'environ un quart de sa valeur.
389. Valeurs approchées des autres éléments. Éclats théoriques provisoires, — Le problème à résoudre est de calculer avec ces éléments l'éclat théorique à tout instant t de Téclipse.
uu, en augmentant la valeur de iv,
esin^îpcosa
tangtv= — r
cos'ç -H ecosa
Or, pour 9 = i3* cl e = 0,1, on lire de là
langiv — o,oo(5 et iv = 20'.
A cet instant / correspondront une longitude çv
une distance D
«' =.- W -h 2 6 sin(\V— a),
D_ , v^ I — cos« (V cos* <p a ~ ^ 1 -h e cos (w — a )
el des angles x ely donnés par
de lelle sorte que si nous connaissions -> — et es nous aurions x
et y^ et par la formule (i) (p. 190) l'intensité lumineuse lliéo-
rique correspondante. Mais, nous ne pouvons avoir de cp, — et —
que des valeurs approchées; on n'a, en effet, entre eux qu'une seule relation exacte et correspondant aux contacts externes d'enlrée ou de sortie, par exemple
,,, R -^ R' . .. i/i — cos*ivicos*ç
^^ a ^ I -+-ecos(i**i— a) '
pour cela, nous supposerons nulle l'inclinaison o et, d'autre part, nous remplacerons R' par le rayon po du cercle dont la surface serait égale à celle de la portion occultée lors du maximum de l'éclipsé; ces deux rajons doivent d'ailleurs différer en général peu l'un de l'autre. Nous aurons alors, en appelant q Téclat minimum estimé par rapport à l'éclat constant et Rq la valeur a])prochéc de R qui se déduit de ces hjpothùses.
et
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Ko n'est pas la valeur exacte du rayon de l'étoile principale, mais une valeur un peu trop grande, tandis que Pq est moindre que R'; mais elles fournissent une valeur approchée '^o de Tinclinaison, celle donnée par
cos<po =
Prenons maintenant comme unité de longueur le domi-grand axe de Torbite relative du compagnon et conservons aux lettres leurs significations; nous aurons comme première solution approchée du problème les équations
w =\V-h2esin(\\ — a), D =(i — eM- ; ^-»
' n-ecos(iP' — a)
cosa: = -^ — 5— f- — —y KoSin.r — posm/ = o,
M = - [RJ('2a7 — sin2ar)-i- P5[2t: — {^'ly — sin'2>';],
qui permettront de calculer une éphéméride lumineuse théorique provisoire, de demi-heure en demi-heure par exemple, pendant toute la durée de Téclipse.
390. Deuxième approximation des autres éléments, Utilisation de la courbe de lumière. — L'éphéméride ainsi obtenue diffère nécessairement de la courbe de lumière observée, et les différences qu'elles présentent peuvent servir à corriger certains dt's éléments précédents ; nous regarderons, en effet, comme exacts e et a dont les valeurs dérivent de la totalisation d'un grand nombre de périodes.
Ceci posé, nous avons les équations
Rsinj7 — R'sinj^ = o, Rcosa? — R'cos^= D,
I -f- e cos(«' — a
1 — dC05( ci'i -- a ) M = I — <7 = K^{ix — sin-ijr) -+- R'»(2j^ — sin2^),
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d'où, en dilTérenliant par rapport à R, IV, '^, x et^' et posant pour
abréger
i — e* cos'tv sino coso _
i-+-ecos(tv — a) /7^=^os»wcoso ~ ' cos*(t'i sinç coso .
y = Al,
n-ecos(w', — a) v/,_cos*ti^iCO&o
et a la condition de remplacer dans Téquation finale ç, R, R', X ei y par leurs valeurs tirées des équations (5), on aura
dK Qosx — dK' cosy — k do = Ki\ïix dx — R' siny dy, d\\ sxnx — û^R'sin^ = — R cosx dx -^ R'cos^cÇ^;
iVoix Ton déduit aisément
^^^ ^ R'sin(a7-y) î ^ * "*" cos(jr — >')]û?R - [Ai cos{x —y) -+- A cosx]do | , "^^ "" Rsin(L-j^) ' ^^ "^ ^^^^^' — >')]^*^ - ( A, -+- A cos)^) do j, et comme
— — = R*(i — cos IX) dx H- R'*(i — cos iy) dy
-+- [R('2ar — sin ix) — ^{iy — sin 2^)] rfR -4- Al R'(*^./ — sin 'y. y) d^.
il vient
où G cl II sont des fonctions connues des angles x cl ^ et des éléments approchés
R05 ?o «il YO-
L'ensemble des équations relatives à chaque système de valeurs de X cl de y^ c'est-à-dire à cha([ue époque de Téclipse, trailé par la mélhode des moindres carrés, donnera les valeurs les plus probables de d\\ cl rfcp el, par suite, de rfR' et enfin les valeurs les plus probables des élémenls
R, R' et cp ou a, k et i.
Ayant eu pour but principal de montrer comment la détermination séparée de e et a simplifie les opérations, nous n'avons pas
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cru devoir reprendre avec ces formules le calcul numérique des élémenls; il est clair d'ailleurs que les résultats nouveaux ne différeraient pas beaucoup de ceux que nous avons cités plus haul et que nous adoptons.
391. Distance minimum des centres, — Il convient de déterminer avec ces éléments et pour le milieu de Téclipse la dislance minimum Dq réelle des centres des astres projetés; il suflit pour cela de porter la valeur vv=: 'imiz dans l'expression générale (2) (n" 389) et Ton aura
a(i-,e')siny^ I -+- ecosa
Remplaçons les lettres par leurs valeurs du n** 387, il viendra
Do= 0,357 et, comme
on voit que la distance réelle des centres au moment du minimum de Téclipse surpassera la différence des rayons de la fraction
O , l 'if)
du rayon de l'étoile principale. On a ainsi une idée plus complète des circonstances de Téclipsc, qui n'est que partielle.
392. Dimensions linéaires. Diamètre apparent. Densité, — Revenons en terminant sur les mesures de Vogel; elles ajoutent, en effet, à nos connaissances sur Algol un élément important, la valeur absolue de la vitesse orbitale moyenne du compagnon par rapport à Algol, vitesse qui permet de rapporter à l'unité astronomique les nombres relatifs obtenus plus haut (n" 387). La durée de la révolution donne alors immédiatement la valeur linéaire a du rayon de l'orbite relative, valeur d'où l'on déduit aisément toutes les autres. On a ainsi
Kil. Unité astronomique.
Distance des centres = a 5194000 o,oi3
Distance d'Algol au centre de gravité
Distance du compagnon au centre de
gravité = 0,76a 3go654o 0,022
Diamètre d'ÂlgoI 1706400^™ i ,2 x diamètre du Soleil
Diamètre du compagnon . iSSSooo*"" diamètre du Soleil
Vitesse orbitale du compagnon 89^*"
Vitesse orbitale d'Algol 43*""
Masse d'Algol 1,1 masse du Soleil
Masse du compagnon o,5 masse du Soleil
Densité d'Algol 0,49
Densité du compagnon o,38
Le système d'Algol se compose donc de deux corps à fort peu près de même dimension que notre Soleil, tournant l'un autour de l'autre dans des orbites très resserrées, dix fois plus étroites que Torbite de Mercure; par rapport au diamètre de l'étoile principale, l'orbite du compagnon est intermédiaire entre celles des deux satellites de Mars et telle que le centre de gravité commun tombe à l'intérieur de l'étoile principale.
D'un autre côté, Pritchard a trouvé récemment (*) pour la parallaxe p d'Algol la valeur
p = o*,o556, et, comme
on en déduit, pour valeur angulaire du demi-diamètre de son
orbite,
cl en lin pour son diamètre apparent vu de la Terre,
Celle donnée est importante, car elle ne provient que de résultais absolument expérimentaux et elle est la première éiaiualion certaine du diamètre apparent dUine étoile.
Ce résultat, appliqué à Tétolle la plus voisine de nous, a Centaure, dont la parallaxe est o'\yo et le diamètre réel sans doute sensiblement le même que celui d'Alj^ol, lui assignerait un diamètre apparent de
o',oi4,
nombre trois fois |)ius petit que la valeur maximum o",o5 admise par nous (n"" 197) pour les diamètres apparents stellaires.
(') Astrofwmical observations ruade a t the University observatory Oxford ( u" IV, j- Partie, 1892). Celle incsuie a élé obtenue photographiquemenl.
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D'un autre côté, le diamètre équivalent d'Algol
o',oo53o
est à peu près six fois plus grand que son diamètre apparent calculé plus haut. On en conclurait donc, si Ton était sûr de l'exactitude de la grandeur stellaire du Soleil, que l'éclat intrinsèque d'Algol est environ quarante fois plus grand que celui du Soleil.
^ Persée pourrait donc être considéré comme le type des systèmes binaires à composantes comparables en masses et en dimensions dans lesquels V étoile principale est très lumineuse, tandis que le compagnon est presque obscur et oii la durée de révolution est excessivement petite.
II. — Histoire de quelques étoiles de cette classe
393. Étoile BD -h ii^'iojy (•j^'.i à 76%9).— Cette étoile, de la constellation de l'Aigle, a été signalée par E. Sawjer puis par
Fig. 63.
Gr
ao
M. Luizet (') comme étant une variable du Ijpe Algol ; d'après a-
(*) Luizet, Sur l'étoile variable HD -}-r.»°3557 {Astronomische Nachrichten, n" 3596; 1899).
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dernier, son éclat varie en 3^' 53"* de la grandeur 7^*^,1 à la grandeur 7^% 9, le décroissement de la constance au minimum et l'accroissement qui le suit étant de même durée i''57"; d'autre part, l'étoile restant constante pendant 17^*28™', la durée totale de sa période serait de 2i''2i™= 0^89, de sorte que l'époque du minimum de rang n serait donnée en temps moyen de Paris par ( ' )
1898 Octobre 3^, 54 -h o^, 89 n.
Sa courbe de lumière est représentée dans la fig, 63, où réchelle des grandeurs est déduite du Catalogue photométrique de Potsdam.
394. UOpliiuclius (6p%o à ôs'',^); sa période, ses variations (^). — La variabilité de cette étoile a été trouvée par Gould en 1871 ; d'après Sawjer, qui le premier l'observa assidûment (1881), et Chandlcr, la durée de sa période est de 2o'*7™4i%6 et celle de l'intervalle de sa variation lumineuse de 5**o"* l'éclat restant ainsi
Fig
(',onslinit et de 6*^ grandeur pendant à fort peu près i5''; d'autre
(') K.-r. Sawykh, On a new variable 0/ the Algol type {Astronomical Journal, \()l. \IX, p. l'i'i).
.M. LriZKT. Sur l'étoile variable du type Algol DM -4- 12",35;»7 {Comptes rendus des séances de r Académie des Sciences, vol. CWIX, p, 269).
(-) Astronomical Journal, vol. VIII, p. 70.
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part, la période d'accroissement de lumière ne serait pas symétrique à celle du décroissement, Taccroissement lumineux subissant un arrêt bien marqué une demi-heure environ après le minimum, arrêt un peu plus prononcé d'ailleurs et avec un minimum plus étendu et plus plat pour Sawjer que pour Chandier : pour Ions deux, le décroissement de lumière est un peu plus rapide que l'accroissement; \?ijig, 64 représente la courbe moyenne qui résulte de leurs observations.
Il faut ajouter ce fait important que, d'après Chandier, la durée de la période est soumise à des inégalités périodiques, la date du minimum de rang/i étant représentée par l'expression
T = ToH- 2o''7'"4?.", 56 X n -h 80" sin(o°,o23n -4- i4o%o) (i);
la durée de cette inégalité serait donc d'environ iSooo périodes, soit environ 35 ans.
395. Y Cygne (7^**, i à 7"% 9). Minima pairs et impairs, Dïuier, — La variabilité de cette étoile a été découverte par Chandier en 1886; depuis lors elle a été observée par Chandier, Plassmann,Yendell et Diiner, et surtout étudiée avec le plus grand soin par ce dernier pour la coordination de toutes ces observations.
Fig. G5.
tt
I^ seule courbe de lumière publiée jusqu'ici {fig- 65) et due
(') D'après Chandier,
T„=i88i Juillet 17. i'j»'/15'".
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à Yendell (*), n*a malheureusement pas été prolongée jusqu'à l'éclat constant; elle comporte en outre, à la montée, une inflexion forte qu'il sérail bon de vérifier. L'étude est plus complète en ce qui concerne les minima et leur mode de succession. La durée de la période est de 2^ 28** 54°*43% 26, partagée en deux intervalles de variation correspondant à deux minima d'éclat égaux tous deux à la moitié de Téclat constant, mais de durées différentes, quoique voisines de 8**; d'autre part, les intervalles de temps qui séparent les deux minima d'une période ne sont pas égaux, de telle sorte que, si l'on veut avoir l'époque d'un minimum à partir d'une certaine origine, il convient de distinguer son ordre de parité; Dùner donne, à cet égard, les formules suivantes (^) :
Minima pairs Dec. 1886 (j^u'^SS'" 5" -l- 2^ 23** 54° Sa', 69 /t
Minima impairs Dec. 188G io^2i''46'° i5'h- 2'23'*54'"33',9']/i
n étant le nombre de périodes écoulées depuis l'origine.
En faisant /i = o dans les deux formules on a le premier minimum pair et impair, leur différence est iJ io**i i"*io*; la valeur /t = I introduite dans la première formule donne le second minimum pair et sa diflerence avec Tépoquedu minimum impair précédent est iJi3**43S43, supérieur de près de trois heures et demie à la première.
D'autre part, mettons les deux formules précédentes sous la
forme
m;, = To-f- /lO, M? =. T, -4- // ( - £),
nous aurons
m;'/' - M? ^ _(Tt - To) -f- /i£,
de sorte que
(M;'/' - Mn-(M?- M7,) = — 2(T,- To) -^ 2/i£.
La différence entre les intervalles de ces minima successifs pris dcu\ t\ deux ne serait pas constante; elle croîtrait avec le temps.
( ' ) P. -S. Yendell, Ao/e on thc déments 0/ l' Cygni ( .-Istronomical Journal^ n^ -233).
( - ) (\. Du.NER, Sur les cléments de l'étoile variable V Cygni {Comptes rendus de l'Académie des Sciences de Stock liolm, iSg-.i).
CHAPITRE XYII. — ÉTOILES DOUBLES PHOTOMÉTRIQUES, ETC. SOQ
proportionnellement au nombre des périodes et, en fait, de 3^% 3 par chacune d'elles. L'observation, quoique confirmant cette variation, montre que l'accroissement est en somme moins rapide que la formule ne l'indique; de 1886 à 1891, la différence ci-dessus n'a, en effet, augmenté que de 6*'io'"(3'*32™33* en décembre 1886 à9**42"55' en novembre 1891), tandis qu'elle eût dû, d'après la formule, augmenter de près de 1 1*" dans cet intervalle. L'accroissement est donc plus compliqué que nous ne l'avons calculé et doit sans doute être périodique.
396. U Céphée (7^', 8 à 9^% •>».)• — Cette étoile, dont la variabilité a été découverte par Ceraski dans l'été de 1880, a été
Fîg. 66.
observée d'abord surtout par Ceraski, Schnxidt, Wilsing et Knoll qui employaient la méthode des de^^rés ; on doit y ajouter les nombreuses observations photométriques faites par Pickering à l'observatoire Harvard. L'ensemble de ces observations a conduit Wilsing (') à cette conclusion, que tout en se composant d'une
(*) J. Wilsing, Untersuchungen iiber den Lichtweclisel von U Cephei {AstronomUche Nachrichten, n** 2596).
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série de périodes d^égales durées
la variation d'éclat de U Céphée serait la réunion de deux courbes de lumière distinctes et régulièrement alternées, l'une correspondant aux périodes impaires et l'autre aux périodes paires, l'accroissement de lumière étant beaucoup plus rapide que la diminution dans les premières, beaucoup moins rapide dans les périodes paires.
Chandler a repris l'étude de cette question dans une série de Mémoires importants (*).
D'après Chandler, la courbe de lumière serait unique ijlg* 66) et un peu dissymétrique de part et d'autre de la phase minimum, mais celle-ci consiste en une portion durant environ deux heures pendant lesquelles l'éclat peut être considéré comme constant; de telle sorte que l'éclat étant constant (7^*", 46) et maximum pendant 2^4*^20"*, il diminue progressivement pendant 3** jusqu'à la grandeur 96^,2 1, reste constant et minimum pendant environ 2^' et met ensuite 2*'3o"* pour regagner la grandeur maximum 76', 46. Les éclats relatifs, constant et minimum, sont ainsi
I et 7 •
Quant à la durée de la période, elle ne serait pas constante et les époques des minima successifs seraient données parla formule
T = i88o Juin ^SJo^^Sg^G (T.M. Gr.) -+-'2hi''49"37%85/i -»- I So™ sin ( 0% oG /i -+- Soo" ) ;
la durée de la période serait donc soumise à une irrégularité périodique d'une durée d'environ 6000 périodes, c'est-à-dire d'à peu près 4i ans.
(') S.-C. Chandler, On the Ught variation 0/ U Cephei {Asironomicai Journal, vol. IX, p. 49 ^t suiv.). — Contribution io the knowledge of the variable stars {Astronornical Journal, vol. XIII, p. 4^ et suiv.). — Revised éléments of Sao U Cephei {Astronornical Journal, vol. XVII, p. 94).
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397. as Sagittaire (66**, 9 à 78% 6). Minima inégaux et non équidistants. — La variabilité de cette étoile a été découverte par J.-B. Gould, en 1874? lors de sa revision du Ciel austral;
Fig.
fi 1
rN. 1
A fl
1 fi
elle a été observée principalement par A.-W. Roberts, en iSgS, au Cap de Bonne-Espérance.
Voici les éléments de sa variation :
Durée totale de la période 2. 9.58.8
A de la variation du minimum principal 1*2, 8
w » » secondaire 8, o
» de la période de constance entre le minimum principal
et le minimum secondaire 1 8 , 3
o de la période de constance entre le minimum secondaire
et le minimum principal 18, 8
Grandeur pendant les constances 6,60
» au minimum principal 7, 6
» V secondaire h, 9
Éclat pendant les constances 1 , o
u au minimum principal o,34
» » secondaire o,G6
On y constate donc (^fig* 67) deux minima inégaux, de durées différentes et séparés par des intervalles inégaux (28*^,8 et 29*^,2) (*).
398. Z Hercule (6s',9 à86%o). — Cette étoile, dont la variabilité a été découverte en 1891 par MûUer et Kempf, a été étudiée ensuite par Chandler et Hartwig; d'après ces astronomes, les minima sont d'éclats différents, le minimum principal (86'*, o) alternant régulièrement avec le minimum secondaire (78^,4), mais l'intervalle entre le premier et le second (iJpSi = 46**49"^o%4) est un peu moindre que celui (2J041 = 48**59"2*,4) qui sépare le second du suivant.
Comme dans sa période de constance cette étoile est de grandeur 6^*^,9, les éclats relatifs sont les suivants :
D'un autre côté, autour du minimum principal la variation lumineuse dure au moins 6'*, 6, tandis qu'autour du minimum secondaire elle ne dépasse certainement pas ù^^o : et enfin, la durée moyenne de la période est de 8^,992.
399. S Voiles (76^8 à 96%3). — Découverte par Woods en 1 894, la variabilité de cette étoile a été étudiée bientôt après par A.-W. Roberts(2).
La courbe de lumière qu'il en donne est remarquable, car elle accentue le caractère que nous venons de reconnaître dans U Céphée. La durée totale de la période serait de
mais au minimum, Tcclat serait constant pendant 6** 35", de telle sorte que la division de cette période serait la suivante :
Constance au maximum 5.7. 19,4
Période de décroissemeni 0.4. 18,0
Conslancc au minimum 0.6. 35, o
Période d'accroissement 0.4. 18,0
(' ) RoBERTS, Orbit of li. S. Sagittarii {Astronomical Journal, n" 373). ( ) HoUKRTS, Variation of 34 lO Vcloruni and 6949 Arae {Astronomica/ Journal f 11" 327).
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La durée de constance d^éclat au moment du minimum serait ainsi beaucoup plus grande que chacune des périodes d^ailleurs symétriques d'accroissement ou de décroissement de lumière qui le séparent de la longue durée pendant laquelle l'éclat de Téloile reste maximum et constant {voir à ce sujet n" 415).
400. JC Carène (7^', 90 à 8b**,65). — La variabilité de cette étoile australe a été trouvée par A.-W. Roberts ; elle a été ensuite étudiée directement par lui et photographiquement par les astronomes de la station Harvard d'Arequîpa. Mais ces observations sont encore trop peu nombreuses pour permettre des conclusions définitives. Voici les éléments provisoires qu'en déduit Roberls :
Période totale •iS'^Sg'^i'jO
Durée de l'éclat constant 6'' 20"
Époque du minimum (T. M. Gr.) 1900 Janvier 1^3'' 10™
Quant aux grandeurs extrêmes, cet astronome soupçonne quelque petite variation dans Téclat du minimum, qui serait alternativement de grandeur 86',62 ou de grandeur 8^*", 65; il annonce en outre une différence de deux minutes entre les intervalles alternatifs de deux couples de minima. Nous ajouterons que, d'après Chandler, la période serait de durée moitié moindre et la courbe de lumière unique. Nous n'avons indiqué ces différences de grandeur, bien faibles en face des erreurs d'observations, que pour montrer tout l'intérêt qu'attachent, avec juste raison, les observateurs d'étoiles variables à des constatations de cette espèce.
401. S Écrevissc (8»', 2 à lo**^, 2). — La variabilité de cette étoile a été constatée par Hind en 1848, mais il ne la fit connaître que plus tard, si bien que les observations ne commencèrent qu'en i85o.
D'après Argelander, la durée de sa période est de 9^1 1**37™,75. La marche de la variation de son éclat n'a pas jusqu'ici été étudiée en détail; mais les observations d' Argelander, Schmldt et Schonfeld montrent que, à une certaine distance du minimum, l'éclat de cette étoile ne subit plus de variations sensibles, ou tout au moins aucune qui soit soumise à une loi régulière.
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402. Liste des variables de cette classe, — Nous donnons, en lerminant, la liste, avec leurs éléments caractéristiques, des étoiles qu'on s'accorde généralement à ranger dans cette classe. Elles sont au nombre de dix-sept don t les durées de période varient entre oJ,8 et 9^,5; cependant il paraît douteux que Y Bouvier appartienne réellement à ce groupe.
Le fait le plus saillant mis en évidence par ce Tableau est que, pour ces étoiles, le rapport de la durée de la variation lumineuse, lors du minimum principal, à la durée totale de la période est toujours petit et ne surpasse pas o,a5. En d'autres termes, la durée de l'éclipsé correspondante n'est jamais supérieure au quart de la durée de la révolution, et en moyenne elle n'en est que le sixième : cette remarque est assez importante; en effet, supposons que par suite du petit nombre d'observations d'une variable ou bien aussi parce que la durée de la période est une partie aliquote du jour ou un de ses multiples, on soit dans l'hésitation sur la valeur de cette période, la remarque précédente servira alors à la fixer, puisque pour qu'elle soit admissible la valeur adoptée ne doit pas être supérieure à quatre fois la durée de la variation lumineuse. C'est la raison qui nous a fait adopter pour X Carène la période de Roberts et non celle de Chandler.
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III. — Règles relatives à l'observation des variables à courte période et leur discussion.
Quoique nous les indiquions immédiatement après les étoiles du type Algol, ces règles conviennent évidemment aussi aux étoiles doubles pliolométriques dont la variation lumineuse est continue.
403. Eléments à déterminer, — La connaissance la plus complète que nous puissions avoir de ces systèmes binaires photométriques dépend, abstraction faite des observations spectroscopiques, de la détermination des éléments suivants : durée de la période totale actuelle, qui est celle de la révolution du compagnon autour de l'étoile principale ; époques des minima ou maxima normaux de même ordre de chaque saison de visibilité, loi de ses variations d'éclat ou courbe de lumière et, en outre, pour les étoiles à éclat constant par intermittence, durées de chacun des intervalles de variation d'éclat, c'est-à-dire de chacune des éclipses.
Il est d'ailleurs important de remarquer que la détermination exacte de ces différents éléments ne peut se faire que par une série d'approximations où chaque valeur approchée de l'un mène à une valeur plus approchée de Tensenible.
40i. Epoque des minima, Pogson ; Parkhurst , — Le premier élément à obtenir est évidemment la durée de la période et, par suite, il faut d'abord déterminer aussi bien que possible les époques des minima ou des maxima (*).
Malheureusemenl, la variation de lumière est souvent loin d'être rapide en leur voisinage et la simple observation continue des éclats en ce voisinage les déterminerait mal. Il vaut mieux y faire contribuer, lorsqu'elles sont assez nombreuses, Tensemble des observations d'une période, ainsi que l'a proposé Pogson ('-\
(') Os modes fie détcrininatioii s'appliquent (railleurs tout aussi bien aux «Hoilcs à Innjîue période; ce sont celles dont Parkhurst s'esl surtout orcupé.
(-) G. KxoTT et J. Baxkndkll, On the metkod of making and redticin^' observations of variable stars {The astronomical ftegister, xd. I, suppl., p. «)).
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Prenant sur une feuille 'de papier quadrillé, et à une échelle convenable, les temps comme abscisses et les grandeurs ou degrés comme ordonnées, on marquera par des points chacune des observations et à travers leur ensemble on tracera au mieux une courbe qui représentera la marche générale de la variation lumineuse et qui sera une courbe provisoire de lumière. Ceci fait, on tracera parallèlement aux abscisses une série de lignes d'égal éclat équidistantes €t Ton prendra les milieux des cordes ainsi formées. Si la variation de lumière avait la même allure à la descente et à la montée, la ligne qui les joint serait une droite et la courbe de lumière symétrique; mais ce n'est point le cas général. Dans la pratique, l'ensemble de ces points milieux formera une courbe ; on la prolongera au mieux d'après sa forme générale jusqu'à la rencontre de la courbe de lumière; le point d'intersection sera le minimum (ou le maximum) le plus probable.
Parkhurst donna une autre règle pour la détermination de rheure d'un minimum. Il admet qu'au voisinage d*un minimum la courbe de lumière est sensiblement parabolique, les temps étant comptés à partir de ce minimum et q un paramètre à déterminer; on aura alors, à une époque quelconque T pour laquelle la différence d'éclat avec le minimum (exprimée en une unité arbitraire, le millième de grandeur par exemple) est D,
T = ^ /Â> ; à une autre époque T', on aura
d'où
T — r = ^(v/D-v/ïr).
On déterminera ainsi q à l'aide de quatre ou cinq observations voisines du minimum, après quoi on aura aisément l'époque de ce minimum (ou de ce maximum) (*).
Mais, certaines étoiles télescopiques cessent d'être visibles pendant un certain temps aux environs du minimum; on en obtient cependant une époque approchée : soit à l'aide de la méthode de Pogson, lorsqu'on a assez d'observations dans les deux branches
(') H. Parkhurst, A'o^e on variable stars {Astronomical Journal, n" 400).
de la courbe de lumière; soil, lorsque les observations ont élc limitées à Tune des branches, en admellant, comme Parkhurst, que la courbe est parabolique dans une certaine étendue voisine du minimum et en utilisant cette propriété de la parabole que la sous-tangente est divisée en deux parties égales par le sommet de la courbe.
405. Durée de la période. Minimum normal, — Argelander, BaxendelL — Supposons que, par Tun de ces procédés ou par tout autre, on ait obtenu les époques d'une série de minima du même ordre et que Ton connaisse le nombre des périodes qui les séparent : on aura une valeur approchée P,,, de la durée moyenne de la période, pour la série d'observations considérées, en divisant la difTérence T„ — Tq des époques des deux plus éloignées par leur nombre /?,
On améliorera ensuite cette valeur moyenne de la série par Fun des procédés suivants. Soient:
/q l'époque observée du premier minimum d'un ordre déterminé,
rf/o l'erreur de son observation,
Vjn la période approchée obtenue précédemment,
dVjn Terreur de sa détermination,
ï,/ Tépocjue observée d'un même minimum de rang /?,
T, sa valeur calculée à l'aide de t^ et P,„.
On aura
d'où
Chacun des minima observés donnera une équation de cette forme dont l'ensemble, traité par la méthode des moindres carré> ou toute autre, analogue, fournira les valeurs les plus probables de /o et (le P,w. On aura ainsi une valeur de P^, simultanée à l'époque /« d'un minimum que nous appellerons minimum normal de la série d'observations; c'est le moyen que Argelander a le plus fré(|uemment employé.
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Baxcndell (*) a donné à ce procédé une forme plus simple et qui cependant paraît suffisante.
Pour chaque minimum observé, l'époque de Tobservation est séparée du minimum pris pour origine par un nombre iip de périodes; soient v la moyenne de ces nombres et ap la différence (tip — v) pour chacun des minima; soit de même Jy, pour Tun d'eux, la diflTérence de cet intervalle exprimé en jours et de leur moyenne exprimée en la même unité, on aura, pour chacun des minima et en appelant P la valeur inconnue de la période,
apV = }py d'où ajtï* = apSp,
et, par suite, en faisant la somme de toutes les équations analogues
P2a;, = S«pJ„ et P=^^^
éqvialion qui donnera une valeur de P plus approchée de la valeur réelle répondant à Tintervalle considéré et qui correspondra à la date v comptée à partir de l'origine.
406. Procédé graphique de la double courbe, — A l'observatoire de Lyon, nous obtenons de bons résultats à Taide d'un procédé graphique simple et qui s'applique surtout au cas, assez fréquent d'ailleurs pour les étoiles à courte période, oii l'on ne dispose que d'un petit nombre d'observations par chaque période de la saison de visibilité.
Ajoutons à la date t^ de la première observation les multiples pairs successifs de la période moyenne , les époques ainsi obtenues partageront les observations en une série de groupes comprenant théoriquement deux périodes; faisons dans chacun d'eux la différence A entre la date de chaque observation individuelle et celle des dates /q^ 'i> ^o> • • • ^"* marquent le commencement du groupe correspondant, après quoi, prenant les différences A comme abscisses et les éclats simultanés comme ordonnées, on obtiendra sur la feuille de papier quadrillé une série de points qui, si la durée Vm était exacte et les déterminations d'éclats
( ' ) J. Baxrndell, Method of determining the most probable value of Ihe mean period of a variable star ( The astronomical Begistery vol. I, p. i5 du supplément).
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exemptes d'erreurs, donneraient par leur réunion la courbe vraie de lumière.
En réalité, aucune de ces hypothèses n'est exacte ; en particulier, la période P;;, n'est qu'approchée; supposons-la, par exemple, plus longue que la période vraie, les temps successifs ^I,, /J, ... seroat en retard sur le commencement exact du groupe de deux périodes correspondantes, et cela d'autant plus que la date t'^ sera plus éloignée de la date initiale; les diflerences A sont donc toutes plus petites que si P;,» avait été exacte, et, la courbe de lumière, tracée au milieu des points précédents de façon qu'elle en laisse de chaque côté autant que possible le même nombre à des distances sensiblement égales, ne sera pas la courbe de lumière réelle, mais elle différera moins de celle-ci que celle que l'on aurait obtenue avec la période P;„ et dont les deux moitiés auraient été déterminées indépendamment l'une de Tautre. Sur chacune des branches, soit ascendantes, soit descendantes, et an voisinage des points d'inflexion où l'éclat varie le plus rapidement avec le temps, on prendra des points d'égal éclat, Tlnlervalle de temps qui sépare chacun d'eux donnera une valeur de la durée de la période 5 on prendra la moyenne arithmétique de ces nombres ; si cette valeur diff^ère trop de P,„, on s'en servira pour obtenir une nouvelle approximation.
Avec la valeur définitivement adoptée P, on rapportera toutes les observations à une certaine date de la série prise pour origine et l'on en déduira la courbe de lumière correspondant à cette série et à sa date. L'heure du minimum ou du maximum principal de cette courbe, ajoutée à la date origine, constituera ce que l'on appelle Vcporjue du minimum ou du maximum normal de la série d'observations utilisée.
La période et la courbe de lumière ainsi obtenues serviront de base pour la réduction de la série d'observations de l'année suivante ; pour cela, après avoir, au moyen de la période P, ramené à une même origine toutes les observations de cette année et procédant ensuite comme plus haut, on déduira de cette valeur P une période plus approchée et la date correspondante, ainsi que l'époque du minimum ou maximum normal correspondant.
Les époques de ces minima ou maxlma normaux servent d'ailleurs à leur tour à contrôler la valeur de la période adoptée.
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407. Emploi de la courbe moyenne, — Lorsque la variable a élé observée pendant assez longtemps pour qu'on possède une courbe de lumière moyenne pouvant être considérée comme fort approchée, on traitera avec elle les observations ultérieures comme il suit : toutes les observations de cette nouvelle série seront reportées à leur date et heure à Taide d'une échelle convenable sur du papier quadrillé. D'autre part, la courbe de lumière moyenne ayant été tracée à la même échelle, sur du papier à décalque, on la placera au milieu de tous les points isolés représentant les observations individuelles, de façon que leurs distances à cette courbe soient aussi faibles que possible et qu'ils soient répartis aussi également que possible de chaque côté; cette position acquise, l'époque correspondant sur l'axe des temps du papier quadrillé à la situation du minimum ou maximum de cette courbe sera celle du minimum ou maximum normal de la période considérée.
En opérant de même pour les différentes périodes de toute la série annuelle d'observations, chaque fois que, dans une période, on aura un nombre suffisant de pointés pour que le minimum ou le maximum puisse être déterminé avec quelque précision, on aura un certain nombre d'époques se rapportant à des niinima ou à des inaxima, chacune d'elles étant affectée d'un poids proportionnel au nombre d'observations individuelles qui aura servi à la déterminer, et l'on pourra en tirer, par le calcul, Vépoqiie normale d'un minimum ou d'un maximum.
408. Durée de chaque éclipse, — Reste à avoir la durée de chacune des éclipses. II conviendra, pour cela, de prolonger asscx les observations dans la période de constance; d'ailleurs, ces durées seront toujours obtenues avec une approximation moindre que la période entière.
Graphiquement, on obtient aisément un ihstant qui diffère d'une constante du commencement ou de la fin de l'éclipsc; il suffit de mener une tangente à la courbe de lumière au point dont l'éclat diffère d'une quantité déterminée de l'éclat maximum, o5',i ou o^*", 2 par exemple, et de déterminer l'abscisse de son point d'intersection avec Thorizontale représentant la partie constante.
222 TRAITÉ d'aSTRONOMIB STELLAIRE.
Cette détermination suffit dans tous les cas les plus nombreux où l'on veut connaître seulement les variations de la durée des éclipses.
i09. Division en mininia pairs et impairs. — Dans toutes les étoiles qui paraissent comme Algol n'avoir qu'un seul minimum, il importe néanmoins de partager ces minima en deux groupes, pairs et impairs, et de n'admettre l'existence d'un seul minimum que lorsque la discussion d'un assez grand nombre de périodes aura nettement montré que les deux groupes précédents ont réellement des courbes de lumière identiques.
410. Erreur de position, Barnard. Chandler. Robert s. — On a remarqué depuis nombre d'années que Ton ne notait pas la même différence de grandeurs entre deux étoiles données suivant que leur ligne de jonction était parallèle ou perpendiculaire à la ligne des yeux ; ces faits ont été étudiés récemment avec soin par Barnard et Chandler(*). D'après eux, la variation qu'on constate parfois dans les éclats relatifs de deux astres d'éclats certainement constants est probablement due à un effet physiologique.
Les différentes portions de la rétine n'ayant pas la même sensibilité, l'éclat relatif des deux astres n'est pas le même lorsque change le point de la rétine sur lequel se produit l'image de l'un d'entre eux. Ainsi liarnard constate que son œil a une tendance à estimer plus brillante d'une demi-grandeur la plus basse de deux étoiles égales dont les images forment une ligne perpendiculaire à la ligne des yeux. En général, l'éclat relatif de deux étoiles variera donc avec Tangle que fait avec la ligne des yeux la droite qui les joint; c'est ce que Ton appelle Yerrcur de position.
Or, à la latitude de 4^^ (*), cette droite tourne en douze heures sidérales de 90*^ par rapport à l'horizon; deux étoiles voisines qui,
(') E. Bahxahd, Micrometrical observations of four satellites of the planct Uranus and mcasures of the diameter of Uranus {Astronomical Journal ^
C. Chandleh, Eléments of variation of U Pégasi {Astronomical Journal, n- 374).
(-) Aux autres latitudes, on aurait en général un efTet analogue, quoique moins prononcé.
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au momenl de leur lever, se trouveraient sur la ligne des yeux, seraient donc sur une perpendiculaire à cette ligne au moment de leur coucher; par conséquent, si l'on déterminait par Tobservation directe les éclats relatifs de ces deux étoiles depuis leur lever jusqu'à leur coucher, l'une d'elles paraîtrait diminuer progressivement d'éclat par rapport à l'autre et l'on en déduirait une période de variation de un jour. C'est ce que Chandler a constaté dans sa belle série d'observations de U Pégase (*) où ses déterminations ont été répétées chaque jour à des intervalles d'au plus une demi-heure.
Lorsque l'observation, au lieu d'être ainsi continue, se limite aux environs des points tropiques, ceux-ci se trouvant à toutes les heures de la nuit pendant la saison de visibilité, et par suite l'étoile de comparaison prenant successivement toutes les positions relativement au cercle horaire de l'autre, la durée de la j)ériode de variation apparente d'éclat se rapportera à l'année : telle est l'explication que Yendcll a donnée de la variabilité qu'il avait cru devoir attribuer à l'étoile Ch.(8ioo) Céphée et aussi de la période secondaire d'environ un an qu'il avait indiquée pour XCjgne(2).
On éviterait évidemment cette cause d'erreur en s'aslreignant à incliner du même angle, dans toutes les observations, la ligne des jeux sur celle qui joint les deux étoiles; mais, outre que cela serait souvent très gênant surtout pour les étoiles télescopiques, il est nombre de cas où il serait impossible d'y arriver. On arriverait à un résultat analogue en prenant deux étoiles de comparaison dont, au moment du lever, Tune soit sur une horizontale avec la variable et l'autre sur une verticale; mais cette condition est loin d'être toujours réalisable.
Aussi, pour les étoiles d'éclat inférieur à la cinquième grandeur, W. Roberts (^) a-t-il proposé et employé le moyen suivant.
On les observe deux fois, d'abord avec un oculaire terrestre.
( ' ) Astronomical Journal ^ n" 374.
{-) Yendell, Observations of .X Cygni for the year 189.3 {Astronomical Journal, n«314).
(^) A.-W. RoBERTS, The élimination of position-error in the observation of variable-stars {Astronomical Journal ^ n» 381).
puis immédiatement après avec un oculaire astronomique ordinaire qui renverse les images; on double ainsi, il est vrai, le nombre des observations, mais celte fatigue est compensée par Tavanlage de n'avoir à prendre aucune précaution pour la position de la tête et de celles des étoiles de comparaison (*); de plus, en raison de rallernance de deux observations dont les résultats sont différents, l'observateur est, dans chaque cas, moins influencé par le souvenir des nombres antérieurs. En fait, l'erreurinoyenne de M. Roberts est ainsi tombée de o^"^, 12 à environ o^^joS.
IV. — Première explication des apparences précédentes dans un cas simple.
Toutes les apparences signalées plus haut peuvent s'expliquer en supposant que ces étoiles variables constituent des systèmes binaires très serrés et dont le plan de l'orbite est assez peu incliné sur la ligne de visée pour qu'à chaque révolution il y ait occultalion réciproque des deux composantes.
•iil. Principes généraux, — Pour plus de clarté, nous examinerons d'abord le cas simple 011, le plan de rorbilc passant par la ligne de visée, l'occultation est centrale, et où en outre les deux étoiles sont égales en dimension. Soient ABPDA. l'orbite relative du compagnon, le sens du mouvement étant indiqué par la flèche, PA son grand axe (P désignant le périastre et Al'apoastre) incliné d'un angle a sur la ligne de visée VV; il jaura occnllalion lorsque le compagnon, soit à sa conjonction inférieure I, soit à su conjonction supérieure S, traversera le cvlindre circonscrit DEBC à Télolle j)rincii)ale parallèlement à la ligne de visée, et dans chacun (le ces deux cas, il j)arcourra sur le plan perpendiculaire à cette ligne le même arc Ce =^Dd égal au diamètre apparent de l'étoile, les niaxima d'occultation ou minima d'éclat correspondant aux points I et S, milieux de ces arcs.
(') I/«M iilairc loiTcslro étant I>raucoii|) plus loiigf que raslronomiqiu*, on ilovra (^lia(jur {(H> ivliau>s<'i- convenahlonicnl la lunrtto, sans <]U(>i la position tie la Ivlc serait (JiUVrontc av«'c les deux (iculaiics cl il en pourrait résulter uno erreur >yslciiiati<juo.
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Eclats, — Occupons-nous d'abord des variations de l'éclat apparent, et soient E et e les éclats des deux composantes. Dans les portions de l'orbite extérieures aux occultations et par suite pendant la plus grande partie de la révolution, Téclat sera constant, maximum et égal à la somme E -^ e. Lors de l'occultation
Fig. 68.
de l'étoile principale par le compagnon, il varie de E-he à e, puis de e à E -f- <?; lors de Toccultalion du compagnon par l'étoile principale, il varie d'abord de E t- ^ à E, puis de E à E -|- e. Chaque période est ainsi partagée en quatre parties; deux où l'éclat est variable et aboutit à desminima difl'érents dans chacune d'elles, deux où l'éclat est constant, maximum et égal dans chacune d'elles à la somme des deux éclats minima.
Si les deux étoiles ont même éclat, les deux minima sont égaux et chacun égal à la moitié de l'éclat maximum.
Si l'éclat e du compagnon diminue peu à peu, l'intensité du premier minimum diminuera peu à peu jus(ju'à devenir nulle lorsque le compagnon est invisible pour nous, et la période de l'étoile se réduit à une série de courts intervalles équidistants, dans lesquels l'éclat diminue graduellement jusqu'à zéro et séparés les uns des autres par de longs intervalles où l'étoile conserve son éclat naturel.
Durées. — Soient T le moment du passage au périastre, 6 et 0' les temps nécessaires au compagnon pour parcourir {^fig* 68) les A. - II. i5
secteurs PFB et PFC, le commencement de l'occultation correspondant à l sera T — 8 et sa fin T — 8'; de même, si P est la durée de la révolution du compagnon, 8', et 8< les temps correspondant aux aires AFD ei AFE, les époques extrêmes de l'occultation en S seront ï-r- 7 P — 6«, T + -P — 8',, et l'éclat sera constant à chaque période pendant les intervalles
G,,= i^-_(ei-0'), Ca=^-(0'i--0):
si donc a est différent de zéro (a <C 90°) et l'orbile excentrique :
i" Les durées C seront différentes l'une de l'autre;
2* La durée rf| de Toccultation en I sera dt =^6' — 6 et en S rfa^^ 0', — 0|, intervalles certainement différents, le premier étant plus court que le second;
3" La durée o,/de la période de décroissement de lumière pour l'occultation en I, représentée par le temps nécessaire au rayon vecteur pour décrire l'aire BFI, sera plus grande que la période d'accroissement 8^, représentée par le temps correspondant à l'aire IFC; ce sera le contraire pour l'occultation en S. Les choses seraient évidemment inverses, si le sens du mouvement était renversé ;
4" Enfin, si t et t' sont les temps nécessaires au compagnon pour parcourir les arcs PI et PS, les intervalles entre deux minima successifs 1 et S seront m ^^. 'z' -:- 'z ^ /?i'^-^ P -- ( t -i- t'), dont la différence
A - r — '^Ai^t')
n'est nulle que dans le cas où t -:- t' =^ > c'est-à-dire a :--: <>.
Examinons maintenant les deux conditions suivantes :
7. constant, e variable. — Lorsque pour une valeur déterminée (le a Texcentricité e varie, toutes les différences C, rf, et A sont d'autant plus grandes que e est elle-même plus considérable; dans le cas particulier où Texcentricité est nulle, elles s'annulent toutes à la fois.
e constant, cuvariable. --Si pour une valeur déterminée de r on fait croître a à j^artir de o, voici ce que l'on observe :
i" Pour a r-r: o, les durées C, et m sont égales, les durées d
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inégales au contraire et leur différence a alors la plus grande valeur possible ;
'à'' Si a augmente à partir de zéro, la différence des durées d diminue graduellement, jusqu'à devenir nulle lorsque a =90**, c'est-à-dire lorsque la ligne des apsides est perpendiculaire à la ligne de visée. Mais pour les autres éléments, c'est l'inverse : les durées G, 3 et m ont alors des valeurs différentes, et de plus en plus différentes à mesure que a s'approche de 90°, la différence maximum correspondant à a = 90".
En résumé, on a donc pour chaque période deux intervalles de durées différenteSy où V éclat est constant^ alternant avec d'autres relativement courts, non équidistants et de durées différentesy où l'éclat diminue continûment, et passe par des minima inégaux dont la somme est égale à Péclat constant et maximum.
Il faut remarquer qu'avec des étoiles de dimensions différentes y ces deux minima seraient remplacés par deux périodes nouvelles de constance d'éclat, inégales en durée ou en intensité suivant les éclats relatifs et les dimensions des composantes; si, eu outre, V éclat du compagnon était très faible par rapport à celui de l'étoile principale, l'une de ces périodes serait supprimée et l'on serait dans le cas de U Céphéc, où nous avons constaté, à chaque révolution, un seul minimum formé par un intervalle d'éclat constant.
Cette courte analyse suffit pour montrer qu'il y a égal intérêt à déterminer avec autant d'exactitude que possible, non seulement les époques des minima, mai^ aussi celles où commencent et finissent les intervalles de constance d'éclat.
V. — Quelques exemples
412. Deux minima inégaux et non équidistants. Z Hercule. — Dans le système formé par Z Hercule où les deux minima sont inégaux, le compagnon est moins lumineux que l'étoile principale; et comme d'un autre coté les intervalles qui les séparent sont inégaux, l'orbite est elliptique et le grand axe ne coïncide pas avec la ligne de visée.
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Dans une première approximation, nous admettrons que, le plan de Torbite passant par la ligne de visée, l'éclipsé est centrale et, en outre, nous supposerons les deux étoiles égales en diamètre, reportant toutes les différences apparentes d'éclat sur leurs éclats intrinsèques. Soient donc
R leur ravoa commun,
i l'éclat intrinsèque de l'étoile principale,
V l'éclat intrinsèque du compagnon,
Y le rapport du second au premier.
L'éclat maximum, que nous prendrons pour unité, est égal à
7:R»«-+-7:R««'=7:R2i(i-f-Y) = «; à la conjonction inférieure, l'éclat sera
:rR2r= ttR««y = \> et à la conjonction supérieure
L'une ou l'autre de ces équations, combinée avec la première, donne
Le système de Z Hercule peut donc, au point de vue photométrique, être représenté par un système de deux étoiles de même dimension et dont l'une a un éclat intrinsèque double de celui de l'autre.
L'étude de la courbe de lumière fournit en outre quelques renseignements importants sur l'orbite du compagnon et le rapport du rayon commun des deux étoiles à son demi grand axe.
Comme nous l'avons vu, à la conjonction inférieure (minimum principal ou pair), la durée de la période de variation lumineuse est de 6**, 6, tandis qu'à la conjonction supérieure (minimum secondaire ou impair) elle n'est que de 4*'îO; l'orbite a donc une excentricité assez forte. D'autre part, les intervalles qui séparent le minimum principal du minimum secondaire suivant, et celui-ci du principal qui lui succède, sont
T, = iJ,95i et T,= 2J,o4i,
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comme ils sont inégaux, le grand axe fait un certain angle avec la ligne de visée, mais leur faible différence montre que les minima ont lieu fort près du périastre et de Tapoastre et que, par suite, on peut dans une première approximation admettre que la coïncidence des deux lignes existe. Or, on a en général
£/v = ^' — -clE et dK{i — ecosE) = dM,
M et E, étant les anomalies vraie moyenne et excentrique, de sorte que
rav — — p;aM.
I — e cos h
Aux moments du périastre et de Tapoastre, on aura donc
et, par suite,
/'i rfvi 1 -h e
rj c^v, I - e
/'i ch\
Mais ^ , ' est le rapport des arcs décrits par les deux corps
dans l'unité de temps, ou, avec notre hypothèse, le rapport inverse (les durées des éclipses, d'où
*\ -^ e dx , r>
\ — e dt 4,0
et. par suite,
valeur qui doit être considérée comme la limite inférieure de l'excentricité.
Ceci posé, cherchons a : la différence des anomalies moyennes aux moments du second et du premier minimum,
s'écarlant fort peu de i8o", l'anomalie vraie V| correspondant au premier minimum s'écarte elle-même fort peu de la différence 4", 06; d'ailleurs, les deux étoiles étant sur la ligne de visée aux
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moments des deux minima, l'anomalie vraie correspondant au second minimum diffère peu de i8/î**,o6; avec les valeurs v< = 4" et V2= 184^* et par les formules
K /i — ti V
(vi) lanc— =4/ tanc - et M = E — esinE,
calculons (*) les anomalies moyennes M< et Ma données par l'excentricité e = 0,24»^, nous trouverons
Ml = 2,33, M2=i86",39,
dont la différence est /\'\oÇ> égale à celle donnée par l'observation;
la valeur
convient donc bien : ainsi la ligne des apsides fait un angle de 4" avec la ligne de visée.
Passons maintenant aux dimensions du système; au commencement et à la fin de chacun des minima, les anomalies moyennes >f, , M'j et M'j, M'j du compagnon sont égales à
M,ii: -~û?,, Mî= ydt.
Avec ces valeurs et les excentricités successives 0,24 et 0,20, on calculera les anomalies vraies correspondantes Vj, v'J et v',, vl par les formules (2) puis les rapports du rayon vecteur /• au demi grand axe a de Torbitc par
a I -T- «; cos(v — OL)
et enfin les valeurs numériques des ex[)rcssions ^J sin(v;_v;), 2sin(v;--v',)
et
- - sin (V- - • v^ ), - - sin ( v^ - - v, ),
([ui, représentant chacune le rapport à OA := a du diamètre com-
{' i \a'^ T,i1>I('s r!(; Doheik {Astronoinisclw Nacliricliten, 11" 3310) faciliU'roiil J>oaucou|) tous CCS calculs.
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munCc = 2 R des deux étoiles, seraient égales si la valeur adoptée pour e était exacte; un nouveau calcul fait avec des e distantes de 0*^,02 dans cet intervalle et une interpolation conduiront rapidement à ce nombre, en même temps que la valeur commune correspondante des quatre expressions ci-dessus donnera les dimensions relatives. On a, de cette façon (*),
- --- o,o8d ou — =11,8.
On arrive ainsi à l'énoncé suivant (-) :
Z Hercule peut être considéré comme se composant de deux étoiles d^ égales dimensions, dont Vune est deux fois plus brillante que Vautre. Ces étoiles tournent en 3J23*'48™ autour de leur centre de gra\>ité dans une orbite elliptique dont le demi grand axe est égala six fois leur diamètre commun, d^ excentricité égale à 0,248 et dont le plan passe par le Soleil : la Ligne des apsides fait un angle de 4" avec la ligne de visée.
413. Deux minima égaux et non équidistants. X Cygne. — Pour la variable Y Cygne (n" 395), les minima successifs sont égaux tous deux à la moitié de Téclat constant, de telle sorte que, en supposant les deux étoiles de même dimension, le compagnon a le même éclat que l'étoile principale ; en outre, les intervalles entre les minima successifs sont inégaux, l'orbite est donc elliptique et la ligne des apsides ne coïncide pas avec la ligne de visée; nous supposerons d'ailleurs que le plan de l'orbite passe par la ligne de visée et nous arriverons à cette conclusion : Y Cygne peut être considéré comme se composant de deux étoiles d^ égale dimension et d^égal éclat, se mouvant dans une orbite ellip-
(' ) Avec cette valeur de e on a, pour ces quatre expressions, les fractions
où la dernière décimale est évidemment incertaine.
(^) C. DuNER, On the periodic changes of the variable star Z JJerculis [Astrophysical Journal, vol. I, p. j85 et suiv.; 1890).
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tique dont le plan passe par le Soleil et dont la lif^ne des apsides fait un certain angle aicc le rayon visuel (*).
Nous sommes moins avancés pour celle étoile que pour Z Hercule, où la différence des durées des deux périodes de variabililé nous avaîl donné une connaissance 1res approchée de Texceniricité.
414. Constance d^éclat au minimum. U Cépliée. S Voiles, — Ces variables sont fort intéressantes, car leur constance d'éclat au minimum donne un nouveau moyen d'obtenir très simplement le rapport des dimensions des composantes du système; en effet, en supposant Féclipse centrale, la durée de la période d'accroissement ou de décroissement de lumière représente le diamètre de la plus petite étoile, et la durée de la constance la différence de leurs diamètres; enfin, en admettant, dans une première approximation, que l'orbile soit circulaire, le rapport de la durée de l'éclipsé a celle de la période entière donne la somme des rayons des composantes rapportée au rayon de l'orbite.
On arrive ainsi aux conclusions suivantes :
Le système de U Cépliée (n° 396) se composerait de deux étoiles, Vune brillante. Vautre obscure et plus petite, dont les diamètres sont dans le rapport de cinq à trois, et cette dernière se mouvrait dans une orbite relative qui, supposée circulaire, aurait un rayon deux fois plus grand que celui de la première. Ce système serait donc très serré, puisque les bords des deux composantes ne seraient séparés que par un cinquième du rayon de l'orbite [*);
Pour S Folles (n*" 399), le rayon de V étoile principale étant pris pour unité, le rayon de V orbite serait égal à 8; le rayon de V étoile la moins lumineuse environ le double de celle de r étoile principale et son éclat quatre fois moindre.
(') Dune H, Sur les variations de l'étoile variable }' Cygni {Ofvcrsigt of Kongl. Vetenskaps Akademicus Fôhrhandlinger, 189.»; p. 334).
(-) Les dimensions relativ<*s des composantes, déduites des rapports d'éclat, concordent d'ailleurs suffisamment a\ec celles que nous venons d'obtenir. Us donnent, en effet,
-- - - . au lieu de - = -^ - = - _ •
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Les étoiles, oulre qu'elles apporlent par la constance d'éclat au minimum la preuve la plus évidente de Texactitude de la théorie actuelle pour l'explication de leur variabilité, offrent aussi l'exemple d'étoiles relativement obscures, de dimensions plus grandes que l'étoile lumineuse à laquelle elles sont associées.
VI. — Théorie générale
Dans le cas général et réel où le plan de l'orbite relative fait un certain angle, d'ailleurs forcément assez petit, avec la ligne de visée, l'occultation ne sera plus centrale et n'affectera à chaque conjonction qu'une portion du disque du compagnon ; l'éclipsé sera alors partielle. Il n'y en aura pas moins encore en général deux miniraa plus ou moins distants et pins ou moins inégaux, suivant l'inclinaison et les dimensions ou éclats relatifs; cependant, dans le cas où le compagnon serait obscur, on n'aurait plus qu'une seule période de variation lumineuse à chaque révolution; et, si l'orbite étant excentrique le grand axe coïncidait avec la projection de la ligne de visée, ou si l'orbite pouvait être traitée comme circulaire, la courbe de variation lumineuse correspondante serait symétrique par rapport à son milieu. Au premier abord, ce cas ne se distingue pas de celui décrit plus haut des deux minima égaux et équidistants produits par deux astres de même dimension et même éclat dont l'éclipsé est centrale; mais on peut les séparer puisqu'à ce dernier correspond un minimum d'éclat moitié moindre que l'éclat constant, ce dont on s'assure en traduisant, en intensités lumineuses, les grandeurs observées.
415. Possibilité de V éclipse, — Supposons les deux étoiles sphériques; elles se projetteront suivant des cercles sur un plan quelconque et par conséquent aussi sur le plan de visée (perpendiculaire à la ligne de visée). Sur ce plan, l'orbite du compagnon se projettera suivant une ellipse E, l'étoile principale en P et. pour qu'une éclipse soit possible, il faut que le cercle, mené de P comme centre avec la somme des rayons stellaires pour rayon, coupe l'orbite apparente. Si ce cercle et l'ellipse E se coupent en quatre points, il y aura éclipse à chacune des conjonctions; s'ils ne se coupent qu'en deux points, l'éclipsé n'aura lieu au con-
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traire qu'à Tune des conjonctions. L'allure générale du phénomène dépendra donc des dimensions de l'orbite apparente, de la position par rapport à elle de l'étoile principale et enfin de la somme des rayons des deux étoiles.
Soient O le centre de l'orbite apparente, P la projection de l'étoile principale et p l'angle de OP avec la ligne des nœuds, 0A< le grand axe de l'orbite apparente et P' l'angle POA| ; représentons par a^ et b^ les deux axes de l'orbite apparente, par a et 6 ceux de l'orbite réelle. On aura, en employant les notations du n° 388,
a'cosB — asina, 6'cos6 = — 7 sina cosasin*©,
a'sin p -- acosa coso, 6'sinO = —, cos^,
OP-a'e et
(ai -h ^1) cos({i — P') = a'-r- 6'sin 6,
(«1— 6i)sin([ji— P') — --6'cos6, (ai — 6i)cos({ji -T- y \ =: a' — 6'sin 6, .
(ai — 6|) sin({i -i- P') = — 6'cos6,
où [JL et 6 sont des angles auxiliaires et d'où l'on tirera aisément a,, 6^,a', ^et OP.
Prenons comme exemple
cp — (j()'' — L — \\ e— 0,5, a — 5,0 R — 1, R' — 0,73,
et faisons le calcul pour des valeurs de a variant de i5" en i5'* dans l'étendue du premier quadrant (les valeurs pour les autres quadrants se déduisent des premières par raison de symétrie, on prend 180" — a, i8o°-i-a et 36o" — a pour les trois autres quadrants) en rapportant, pour plus de commodité et à titre provisoire, toutes les longueurs à rt -- i :
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Ce Tableau montre que :
i" Quelle que soit, dans l'orbite réelle, la position du grand axe par rapport à la projection de la ligne de visée, le grand axe de l'orbite apparente coïncide toujours très sensiblement avec la ligne des nœuds ;
2" Le petit axe de l'orbite apparente est sensiblement constant et toujours très petit par rapport à a (0,06 à 0,07); rapporté à 6r rr-r 5 , o, il vaHc de o , 3o à o , 35 ;
3" La distance OP est maximum quand a =- 90" et que la ligne des apsides coïncide avec la ligne des nœuds; quand au contraire la ligne des apsides coïncide avec la projection de la ligne de visée, OP est minimum : pour a r-r 5,o, on a alors OP=r^o, lyS;
4® Avec les dimensions indiquées pour les deux étoiles et qui, d'après tout ce que nous avons vu jusqu'ici, sont bien des dimensions moyennes, il est certain que, quelle que soit la position de la ligne des apsides, il y aura toujours occultation à chacune des deux conjonctions.
Mais si l'orbite est tellement inclinée que b^ ait une valeur suffisante, la position du grand axe par rapport à la ligne de visée peut avoir une grande influence. En eflet, la distance du ])oinl P à l'ellipse apparente peut être considérée comme égale à:
Conjonction inférieure bx — OP sin p
» supérieure ^i-r-OPsinp
De a = 90" à a =rr 1 5®, la ligne OP reste sensiblement confondue avec le plus grand axe apparent OA,, le point P est sensiblement sur OAj et, par suite, la distance sensiblement constante. Mais à partir de a^rriS**, c'est-à-dire lorsque le grand axe se rapproche de la ligne de visée, la ligne OP se relève brusquement pour devenir perpendiculaire à 0A< ; si donc les éléments sont tels cjue OP conserve alors une valeur assez considérable par rapport é la somme R -\- R' des rajons. Il pourra arriver que, inversement de ce qui se produisait jusque-là, on ait :
Conjonction inférieure bi — OP sin P • " R -»- R'
» supérieure 6 -i- OP sin^ > R -: R'
c'est-à-dire qu'une éclipse qui n'avait pas lieu jusqu'alors à la
conjonction inférieure se produise, tandis que cesse d'avoir lieu une éclipse qui s'élail produite jusque-là à la conjonction supérieure.
Plaçons-nous dans deux cas particuliers :
i" Supposons que la ligne des apsides coïncide avec la ligne des nœuds; alors l'orbite apparente a son grand axe égal à a et dirigé suivant la ligne des nœuds, son petit axe 6| = isino, le point P est en son foyer et sa distance à Fellipse qui est l'ordonnée correspondante est
a(i — e')sîntp.
Dans ce cas, pour qu'il y ait éclipse à Tune ou Tautre des deu\ conjonctions, il faut et suffit que
a(i — e*)sin«p <; R -h R' ou a(i - - e)(i -f- e)sino < R -i- R';
'a" Supposons la ligne des apsides perpendiculaire à la ligne des nœuds; Torhite apparente a pour axes a, = 6 et hi r^asinc^, le point P se trouve sur le petit axe à une distance OV = ae s'in^ et sa dislance à l'ellipse est
Conjonction inférieure a sin cp — cre sin çp.
» supérieure a sincp -4-ae sino,
11 faut donc, pour qu'il y ait éclipse, que
Conjonction supérieure a(i -i- e) sin ^ ■< R -h R',
» inférieure a(i — <7)sinç > R -:- R';
A la conjonction inférieure, une éclipse qui a lieu dans ce second cas peut parfaitement n'avoir pas lieu dans le premier; à la conjonction supérieure, c'est Tinverse, et une éclipse qui a lieu dans le premier cas peut parfaitement, toutes choses étant égales d'ailleurs, n'avoir pas lieu dans le second.
AvecR = I, IV r-^ 0,^5, les trois valeurs limites de Tinclinaison ^ sont, pour a - lo, . . . ,
iV'j.<j. (i^-ir, 'M)"'i\':
pour ^/ nr 5 . . . . ,
'.iy\\ij\ iZ^'Ay\ 4ri3;
la comparaison de ces valeurs, dont quelques-unes ont seules un
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intérêt pratique, prouve, d'une autre manière, l'influence du déplacement angulaire du grand axe de Torbite réelle.
Deux systèmes binaires, identiques entre eux pour les dimensions des composantes, celles de l'orbite relative, sa forme et l'inclinaison de son plan, peuvent donc présenter des courbes de lumière d'un type tout différent, si la position de cette orbite n'est pas la même dans son plan ; l'une d'elles pourra, par exemple, n'avoir qu'un minimum par période, alors que la seconde en aura deux .
Des différences analogues peuvent exister pour les durées d des deux éclipses, et S de leurs périodes de décroissement et d'accroissement de lumière. Soient, en effet. A, B et C, D les points d'intersection avec l'orbite apparente du cercle de centre P et de rayon R -j- R', les aires APB, CPD sont proportionnelles aux durées d et, dès que le point P est un peu distant de l'axe OA, elles sont inégales; de même, si 1 et S sont les intersections de l'orbite apparente avec la projection de la ligne de visée, les surfaces PIA et PIB, PSC et PSD mesurent, dans chaque cas, les durées 3 de chacune des deux phases de l'éclipsé; celles-ci différent donc aussi l'une de l'autre dès que le point P s'éloigne, soit du grand, soit du petit axe de l'orbite apparente.
Avec une faible inclinaison du plan de l'orbite réelle sur la ligne de visée, les intervalles 3 seront, en général, sensiblement égaux; mais, si l'excentricité est assez forte, ces intervalles et les durées d différeront l'un de l'autre lorsque le grand axe s'approchera de la projection de la ligne de visée.
Avec une inclinaison sensible, la ligne OP s'éloigne progressivement du grand axe 0A|, tandis que la distance OP reste sensiblement constante, de sorte que le point P parcourt à peu près un arc de cercle à l'intérieur de l'orbite apparente.
En conséquence, les durées d sont égales lorsque, le grand axe réel coïncidant avec la ligne des nœuds, le point P est sur cette ligne; mais à partir de là et pour chacune des conjonctions, les durées d ainsi que les intervalles 3 sont inégaux jusqu'à ce que, le grand axe réel se confondant avec la projection de la ligne de visée et le point P se trouvant sur le petit axe de l'orbite apparente, les durées d soient d'autant plus inégales que l'excentricité est plus forte, les intervalles 3 étant alors devenus égaux.
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C'esl ce que met bien en évidence le Tableau suivant calculé avec les éléments a ::^ i et e::=o,5, pour les inclinaisons de i3" et 27" par rapport au plan perpendiculaire au plan de projection.
Inclinaison.
o 90,0 o,ii3 90,0 0,227
Ainsi un changement de la position de Forbite peut, à lui seul, ramener à la constance d'éclat une de ses portions où celui-ci était jusque-là variable; de même, lorsque cette variabilité subsiste, il peut modifier complètement les phases du phénomène, qui deviennent alors dissymétriques de part et d'autre des minima.
Mais ces considérations n'ont à l'heure actuelle qu'un intérêt théorique; comme le rapport des rayons des composantes ne peut ^uère èlrc inférieur à un quart, une inclinaison un peu forte réduirait la variation lumineuse à des valeurs trop faibles pour avoir pu être constatées jusqu'ici, il faut, pour utiliser complètement cette discussion, attendre que les progrès en cours des méthodes d'observation de ces variations d'éclat nous aient mis en possession de résultats suffisamment nombreux et exacts.
416. Eclats de la variable. — A un instant donné de chacune de ces éclipses correspond un éclat qu'il convient maintenant de calculer; mais il y a lieu, tout d'abord, de définir les deux conjonctions.
D'après ce qui précède, il est probable que le compagnon est à la fois moins lumineux et de moindre dimension que l'étoile princii)ale, et comme, dans le mouvement orbital relatif, la conjonction inférieure correspond à l'occultation de celle-ci par l'autre composante, nous appellerons conjonction inférieure celle qui
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est Simultanée au miDÎinum principal, et nous distinguerons les rainima ainsi que les conjonctions simultanées par les chiffres
I pour la conjonction inférieure,
II pour la conjonction supérieure.
Ceci posé, soient :
Eo, l'éclat de l'étoile dans ses périodes de constance;
E, son éclat à un instant quelconque / d'une période de variabilité;
Y, le rapport de l'éclat intrinsèque du compagnon à celui de l'étoile principale (rapport à égale surface des éclats de chacune des composantes).
S et 5, les surfaces des deux disques stellaires;
7, la surface commune aux deux disques à un moment quelconque d'une éclipse.
n aura
TT- = — b — ' > conionction I,
to S-Î-5Y •'
K? S -\- sy — (jy
TT- ~- — zs — ~y conionction II,
de telle sorte que, si Ton connaissait les surfaces S et ^ ainsi que y €t si Ton pouvait calculer la surface o- à tout instant de chacune des éclipses, on aurait pour chacun d'eux une valeur théorique du rapport de l'éclat actuel à l'éclat constant, rapport que l'observation donne de son côté; la comparaison de ces deux séries iie nombres serait évidemment un critérium pour l'hypothèse adoptée.
Actuellement, nous nous bornerons à deux cas particuliers intéressants, le minimum de chaque éclipse; soient a, et Ta les surfaces communes, lors de ces minima, exprimées en fractions de la surface de l'étoile principale, k le rayon du compagnon mesuré avec celui de l'étoile principale pour unité, nous aurons
Eo =
OÙ A, et Aa sont déduites de l'observation et d'où l'on tîre
' dj I — Al CI, 1 — A.J
pour le rapport des éclats intrinsèques et celui des dimensions en fonction des surfaces occultées aux deux conjonctions.
Remarque I. — La définition que nous avons donnée de la conjonction inférieure entraîne la condition
c'est-à-dire que le rapport de l'éclat intrinsèque de l'étoile dite compagnon à celui de l'étoile principale est toujours moindre que le rapport des surfaces occultées à la conjonction inférieure et à la conjonction supérieure.
Remarque II. — Si
les deux éclats minima sont égaux et l'une ou l'autre des deux conjouctions peut être prise comme conjonction inférieure; on a
d'ailleurs
qui donne une expression simple du rapport des rayons, et d'où l'on déduit les deux inégalités spéciales à ce cas,
(T, > I — Al, Yïj<i — A,.
VII. — Détermination des éléments
417. Excenlricit(\ Longitude du périastre. Première méthode. — Pour les étoiles dans lesquelles on a, comme pour Algol, constaté une variation périodique dans la durée de la période, étoiles sont jusqu'à présent deux dans ce cas
U Céphéc, où . . . . / = To - nP — iSo*" sin(o°,oG/i ~ Sog**), U Ophiuchus, où . / - Tq -r- /i P --- 8o"* sin(o°,o23/i — 140"),
la détermination de ces éléments est pour ainsi dire immédiate :
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en effet, ces formules deviennent identiques à la formule théorique si Ton fait pour
p U Céphéc :j ^ ~ 1 3o"', a — 3oo",
p U Ophiuchus —e— 80"*, a— i4o",
TT
valeurs d'où Ton déduit pour chacune des étoiles
U Céphée e — (),iiJ a :rz 3oo"
U Ophiuchus e--OyjnS a r- 140°
Seconde méthode. — Si ^ est le temps correspondant à une longitude tv (n° 388) du compagnon,
nf -i- c — w - ie sin(iv- - a), t — h - — >. — sm(iv a),
OU, si Ton pose
T — TnH — •>. — sin(tv — a);
et comme
»', = -i/nir, à la conjonction inférieure,
Wf — {im-r- i)t:j à la conjonction supérieure,
on aura pour époques des maxinia correspondants de Técllpse,
Ti — To '■ — TU H- 2 -sina, à la conjonction inférieure.
1 i - - 1 -^ ( ) ^ — 2 — sin a, a Ja conjonction supérieure,
ou
Ti -r: To-r- mP _ P siu 2, à la conjonction inférieure,
Tj — Ty-T- — P Psina, à la conjonction supérieure,
On en déduit, comme relation entre e, a et des quantités connues
j T,-T,.= p(l-:';^.sinaj.
Ainsi que nous Tavons indiqué plus haut, pour toute orbite elliptique et toute valeur de a diflerenle de zéro, les intervalles qui, dans une période, séparent deux conjonctions ou minima successifs diffèrent d'une demi-période, et de la même quantité en sens contraire dans les deux cas; en général, les maxima ne se succéderont donc pas à intervalles égaux.
Maintenant, si la différence des durées des éclipses est assez forte, on obtiendra par (i) du n" 412 une première valeur approchée dee, et par la relation précédente une valeur correspondant!" de a.
Appliquées à la variable RS Sagittaire, ces formules donnent le système approché
dont il faut déduire des valeurs exactes de ces éléments.
Or, au moment du milieu de chacune des éclipses, Tanomalio
vraie est
-a ou (180" — a),
les anomalies moyennes correspondantes sont
Ml — — a -I- aesina, Mj — 180° — a — résina,
et au commencement et à la fin de chaque éclipse
M'i — — a -^ >.<? sina - n Oi, M 2 = 180" — a — 'le sina — n Oj, M"j = — a -r- ï ^ si n a - /i 0, , M 2 = 1 80** — a — 2 e siii a -+- n ô j :
on aura les anomalies vraies correspondantes par (i) V — i\I -h le sinM
et les valeurs de iv par
Ceci posé, à un moment quelconque de Téclipse, on a pour la distance V) des centres des d(Mix astres projetés,
I H- e cos V
et comme, au comnicncemont et à la fin de chaque éclipse, elle est égale à la somme R -h R^ de l'étoile principale et du compagnon,
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on aura, pour l'un quelconque des contacts externes,
a{\ — e'^) I -H e cosvi
équation qui, à notre degré d'approximation (cos<p = i), se réduit à
{ 3 iL"^_?' _ (i--g»)sincï^,
a i-t-ecos(iri — a)'
Si bien qu'en définitive les quatre rapports
; _( I — é?*)sincr, (^i __gî) gin h»',
\ i-H c cos(iv. — a) ' I -r- e cos(cp, — a)
j (i — e*) sincï'j (i — r*) sin«''j
' i-r-ecos(«'2 — 3[) i-^ecos((Vj — a)
doivent avoir la même valeur numérique lorsque les nombres que Ton y introduit pour e et a sont exacts. De part et d'autre de e^y on prendra des valeurs de e distantes de o,o5en o,o5; on calculera par (i) et (a) les vafteurs correspondantes de v et tv et enfin par (4) les expressions numéricjues de ces quatre rapports. La suite de ces quantités rangées en Tableau (avec les auxiliaires ayant servi à leur détermination) montrera immédiatement entre quelles deux valeurs de e se trouve l'égalité de ces rapports. On recommencera le calcul pour des valeurs de c distantes de o,oi en o,oi dans leur intervalle, d'où l'on tirera deux nouvelles valeurs limitatives de e et ensuite, par une simple interpolation, les valeurs exactes de e et de a.
Si la différence des durées de l'éclipsé était trop faible pour qu'on en puisse déduire une valeur approchée de e, on arriverait au but par le même genre de calcul, mais en partant d'une série d'excentricités distante de o,o5 depuis 0,0 jusqu'à 0,4.
Appliquons ceci au système binaire formé par R. S. Sagittaire, nous aurons pour r et a les valeurs
e ~ 0,9.47, a = i^jDo avec les rapports (4) égaux à
o,'")ï8, o,5iy, 0,5'Ai, 0,519
tandis que, avec les valeurs premières e^ et ao, ces rapports
étaient
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La comparaison de ces nombres ainsi que des deux systèmes de valeurs de e et a nous renseigne complètement sur le profit apporté par cette seconde approximation et Futilité qu'il y a à reflectuer.
418. Dimension des étoiles. Éclats relatifs. Inclinaison, — Faisons maintenant une hvpothèse et supposons que, au moment du minimum I, le compagnon projeté soit tangent intérieurement à l'étoile principale, la distance D sera alors égale à la différence (R — R') des ravons (on prend r/ = i), et si Ton peut la calculer, on aura les rayons eux-mêmes, puisque les rapports (4) donnent leur somme (R 4- R').
On l'obtient comme il suit :
Soient Tj et r2 les rayons vecteurs, d^ et d^ les distances des centres aux moments des deux minima, on aura
dt r%
_? = -^ ou
di /i
I -r- e cosa
1 — ecosa
qui est une donnée de l'observation.
D'autre part, dans l'hypotbèsc précédente, les formules du n** 416 deviennent, puisque alors a"< = k'-.
(6) A.= i±Ar-'"'
d'où
''■' A, ,-Hv(A-«-,,/
OÙ le premier membre est aussi une donnée d'observalion.
D'autre part, la surface o-j est donnée (n°390) par les équations
•>.3j= R*}(--!3: — s'mf.x) ■+- K'*[(iy — sin 2^)]! Rsinx — R' sin_y = 0, R cosa?— R'cosy = rfi= m (R— R').
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Dès lors, pour chaque valeur arbitrairement donnée à (R — IV), nous pourrons calculer À, o-j et y; et, si cette valeur était la valeur exacte de la différence, Tintroduclion de ces nombres dans (7) rendrait ce rapport égal au rapport expérimental des éclats.
La méthode de calcul s'ensuit : on prendra à partir de 0,0 une série de valeurs de (R — R') variant de o,o5 en o,o5 et, pour chacune d'elles, on fera le calcul que nous venons d'indiquer jusqu'à ce que Ton ait obtenu deux valeurs successives de (R — R') qui donnent au rapport ("j) deux valeurs. Tune plus grande, l'autre plus petite que la valeur observée.
On recommencera ces calculs en faisant varier (R — R') de 0,01 en 0,01 dans Tinlervalle de ces deux valeurs limitatives : on obtiendra ainsi deux nouvelles valeurs limitatives, avec lesquelles, et par une simple interpolation, on aura les valeurs de À" et de y avec une approximation aussi grande qu'on le voudra.
On a, en outre, l'inclinaison C5 par l'équation
R — R'— /'isincp, d'où, sin(p=-- - ^ (R — R').
Appliqué à R. S. Sagittaire ce procédé donne
— = 0,275, — = o,'243. A- — 0,88. Y = -^ et 9 = '2", ^o.
Si l'on trouvait ainsi une valeur sensible de l'inclinaison, on devrait procéder à une nouvelle approximation de e et a par la méthode du n° 417 eny emploj^ant pour ^ cette valeur elle-même.
En réunissant dans un même énoncé tout ce que nous avons obtenu sur cette variable, nous conclurons que : R. S. Sagittaire forme un système binaire dont les composantes sont à fort peu près de même dimension avec des éclats à fort peu près doubles l'un de l'autre, et dont l'une circule dans une orbite relative d'excentricité égale à 0,2 5 dont la ligne des apsides coïncide presque avec la ligne de visée, dont le plan fait avec cette ligne un petit angle d^ environ 2", et dont le grand axe est sensiblement quadruple du diamètre commun de chacune des composantes,
419. Durée de r éclipse. — Au commencement et à la fin d'une éclipse, les longitudes correspondantes sont données par
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la relation
R -T- R' \/i — cos*9cos*iv
a{i — e^) [i — <?cos(a' — a)J
oii w seule est inconnue, et, ces valeurs déterminées, on aurait les époques par les équations (st), n" 412. Mais il est plus simple de procéder comme il suit.
Prenons comme premières valeurs approchées de w les valeurs zf. iVo, définies par l'équation
rt(i — ^î) . ---
^, — \U — <OS* O COS* Cl'o •
Téquation (i) deviendra
(i — cos^ç cos'h'o)[i -^ ecos((P - a)]' — (i - ■ cos'ç cos'iv), d*où, en négligeant <?=* et esin^,p,
gin'tv = sin* Wori -^ '^-^ cos((ï' — ^)]-^ sin*© — sin-tPo i -r- ic cos(w — a)-t- -\ — - —
et en supposant - , ^ \ négligeable par rapport a 2ecos((v — ai,
siii-n' — sin'(^'o[ï -t- iccos(w — a)].
En remplaçant ensuite dans la parenthèse w par sa valeur approchée (Vi et extrayant les racines, il vient
sin w> --- sin w^-r- ecos( ii'o — a) sin «'o*,
posons
<?cos((ro — a) pin ci'o — b.
Cette relation prend la forme connue
sin IV — sioii'o -• ^,
d'où, à notre degré d'approximation, Ton tire par la formule d'EnckcC)
(i, — — «0 «'tangn'o cos(ii'o— 2t ) coinm^ j
conjonct. iiifér.
u'o -f- «^tanfijivo cos((ro a > fin i
j «'' = t: — u'o-^ elanL'H'o cos(try— a ) conim* /
I ' conjonct. super.
[ u'5 ^ T-^- ii'o — clanf;«'ocos(tvo-^*» fin )
(') Kncke, Kinif^c IteihenentwicKelun^en der sphârischen Astronomie {As tronomisriic i\aclu'U'ht€n, vol. WIV, p. i'»j).
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Pour passer aux heures correspondantes, nous introduirons la longitude mojenne; soit W celle du compagnon comptée à partir de OX, laquelle ne diffère de Tanomalie moyenne que par une constante, de sorte que
on aura
«• =:r W -h 2 e sin ( W — a ).
d'où, avec la même approximation,
W — w — 2e sin (w — a ).
el par suite, en général,
nt -^ c •= fv — 2 e sin ( w — a ),
t — i sin(«' — a),
et en posant
on aura l'expression générale
t — fo-* 2e smni^— a^.
Si donc on désigne par G'^ et (^.\ , ^'^ et (s', les heures du commencement et la fin de Téclipse aux conjonctions I et IT, il viendra
Ç — /^ 1 sinfci- — a\ (d\ — t^ ^ - — sin(«';~ a),
t, — /,!- sin(«', a), C5, ~ /a- - sin(«', a).
d'où, pour les durées 9, et 60 des deux éclipses,
0,-. r,--S', -: ^-'~ -' - — [sin(«'';-a)-sin(«^;--a)],
f)j— 6j -- foj — — 2 I sin(iVj- a) — smCcv-j— 3t)|.
Remplaçons les lettres a'j, \v\^ kv\^ w\ par leurs valeurs tirées des équations (2) et négligeons les termes qui contiennent e*-* en
facteur, nous aurons aisément
(3) /iOi — 2(1^0-- 2e sin (l'o cosa, /i02 = •>. wy - -a^ sintvo cosa,
d'où, la diffrience des durées,
/i(02 — Oi ) — 4^ sin Wq cosa.
Appliquée à R. S. Sagittaire, cette formule donne H^ — ^i ~~ r»'',i. au lieu de 4**>8 qu'indique Tobservation.
On a ainsi une idée de Terreur que l'on peut commettre dans Tappréciation du commencement ou de la fin d'un intervalle de constance d'éclat.
420. Temps d'accroissement et de décroissement de lumière. — D'autre part, les différences
donnent pour chaque éclipse les durées des intervalles de décroissement et d'accroissement de l'éclat. En remplaçant ces lettres par leurs valeurs, on aura les expressions théoriques de ces durées : en se bornant au même degré d'approximation, on trouve ainsi pour les différences Ot et So du temps d'accroissement et de décroissement dans chaque éclipse
8esinasin*-- H^sinasin* — (4 I /tO| = - - — — , /iOj — •
COSll^O fOSCVo
toutes choses élanl égales d'ailleurs, ces den\ expressions ont leur plus grande valeur numérique lorsque a - 90"; de son coté, (V| est relativement petit, puisque la durée de l'éclipsc n'est jamais qu'une fraction de la période, et les nombres du Tableau delà })age i<S" montrent que pour Algol, par exemple, il n'atteint jamais la valeur 4;V* qui rendrait maximum la fraction précédente. Or, pour a 90", tv, - |5* et e 0,2, valeur plus grande que toutes celles trouvées, on a
n Oj - — — 0,04 '!<> ' en outre, la plus courte période connue, celle de U Ophiuchus,
CHAPITRE XVII. — ÉTOILKS DOUBLES PHOTOMÊTRIQIKS, ETC
est à fort peu près de 1200 minutes; l'angle correspondant à la différence maximum des deux durées serait donc de
et, par suite, dans tous les cas pratiquement nul.
421. Coordination de ces éléments. — Les éléments ayant été partagés par groupes résolus indépendamment n'ont pas été obtenus avec la même précision; en particulier, l'inclinaison et le rapport du rayon de l'étoile principale à celui de l'orbite ne sont sans doute que peu approchés. Il paraît donc convenable de comprendre tous ces éléments dans une opération d'ensemble qui les régularise : cela est possible lorsque l'on possède une courbe de lumière de la variable, on procède alors comme on l'a fait plus haut pour Algol.
Partant des valeurs précédentes et à l'aide des auxiliaires xQiy (n^ 383), dans l'utilisation desquelles il sera tenu compte de la
différence de leur situation relative (yî^. 69 et y7g^. 70) dans les deux phases de l'éclipsé, on calculera pour chaque éclipse une éphéméride lumineuse théorique; sa comparaison avec la courbe de lumière, rapportée à la même échelle, donnera pour chaque époque de l'éphéméride une correction rfM à l'éclat théorique M. Or cet éclat M étant une fonction des éléments, sa différentielle peut être mise sous la forme
dM r= A rfe -h B ^Q -4- G (/a -f- D ^R - E t/R' -T- F é/y,
où Â, B, ... sont des coefficients calculés à l'aide des éléments
•iDO
adoptés et où rfe, rff, ... représentent les corrections de ces dcFniers. On aura ainsi entre les corrections des éléments et des
Fig. 70.
quantités connues autant dY'q nations que d^époques choisies pour comparaison : leur ensemble, Iraité par la méthode des moindres carrés, conduira aux valeurs les plus probables des corrections et, par suite, des éléments. On trouvera un exemple de ce caloul dans le travail d'Harting sur Algol ( * ) ; mais l'application de ce procédé, quoique longue et pénible, n'apporte pas en général d'amélioration bien sensible aux valeurs adoptées; les détails de et* calcul ne sont donc utiles que pour la conduite de recherches spéciales analogues, et même dans ce cas il y a lieu de le limiter, comme nous l'avons fait plus haut pour Algol, aux seuls éléments R, II', Y et '^; aussi crojons-nous devoir renvoyer le lecteur au Mémoire original.
VIII. — Inégalités périodiques de la période
4-22. Faits constatés, — C'est ici le moment de revenir sur les inégalités périodiques constatées par Chandler dans les époques minima des étoiles doubles photomctriques, Algol, U Céphée el U Ophiuchus.
Bornée à sa partie importante (et seule bien démontrée), l'ex-
( ' ; IIaiiting, loc. cit., p. '17 cl siiiv.
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pression qui donne ces époques se réduit pour chacune déciles à
Ja forme
T — To -h Po /' -^ A sin {p -^ qn),
011 A est une durée, p elq des constantes; soient N le nombre de périodes de Tannée
NPr-36V,2>,
/ le nombre d'années écoulées depuis Aq? d'où
/i --^ N /, et posons
q^-Çi.
nous aurons l'expression équivalente
T = ToH- P0/1-+- Asin(/?-f-^i/).
Rappelons encore que pour
Algol A .-:: 173, a — 7.01,^0, çi^ 2,55;
U Céphée. ... A ~ i3o, a — 3oo,oo, Çi— 8,76:
UOpkiuchus. A= 80, a -- i4o,oo, ^1— io,4'>.:
les périodes de ces inégalités seraient donc d'environ
i4o ans pour Algol, 4i ans pour U Cé|)liée, 34 ans pour U Ophiuchus.
On a donné de l'existence de cette inégalité deux explications différentes.
423. C/iandler. Ces étoiles constituenl des systèmes triples. — Chandler l'attribue à un déplacement alternatif de l'étoile par rapport à nous et dû à ce que le système double formé par Algol parcourt une orbite de grandes dimensions autour d'une étoile relativement obscure et restée invisible jusqu'ici. Cette orbite sensiblement circulaire et située dans un plan incliné de 20° sur la ligne de visée, serait parcourue en i3i ans à une distance du centre de gravité du système égale à 19 unités astronomiques, exactement la distance d'Uranus au Soleil. Dans ces conditions, les éclipses d' Algol seraient en effet alternativement avancées ou
retardées suivant que cette étoile se rapprocherait ou s^éloigoerait de la Terre.
Un ordre de considération tout à fait différent vient à l'appui de cette théorie : La comparaison des observations méridiennes d'Algol depuis 1^53 paraît mettre en évidence un mode ondulatoire de progression de ses ascensions droites et, au moyen d'une série d'observations méridiennes différentielles avec des étoile^ voisines, entreprise en vue de serrer de plus près la question, Searle a cru pouvoir conclure (* ) que, conformément à la théorie précédente, l'ascension droite d' Algol va en augmentant depuis i885, et qu'une valeur de 2^,7 pour le grand axe de l'orbite autour de l'étoile inconnue rendrait suffisamment compte des faits observés. Or, avec la parallaxe 0^,07 que Pritchard a obtenue (photographiquement) pour Algol, cette valeur correspondrait à \o unités astronomiques, c'est-à-dire précisément la longueur adoptée parChandler.
Cependant, il y a lieu d'ajouter que Bauschinger ayant repris en 1894 (-) la discussion des observations utilisées par Searle arrive à la conclusion que les irrégularités annoncées par ce dernier dans les ascensions droites de [3 Persée n'existent pas.
42t. Tisserand, V étoile principale est aplatie, — L'hypothèse de Chandler manquant ainsi de vérification expérimentale, il y avait lieu de chercher aux irrégularités des périodes de ces étoiles une explication nouvelle. Tisserand a proposé la suivante ['^) : u Le système d'Algol ne renferme qu'un seul satellite obscur, mais l'étoile principale est légèrement aplatie et cet aplatissement imprime au grand axe de l'orbite un mouvement angulaire direct et uniforme. »
Dans ces conditions, la longitude du périastre variera proporlionnellement au temps, X- Xq-t-Îh^î et l'intervalle entre les milieux de deux éclipses successives sera soumis à des variations
(') V. Skarle, /ielative jfiaces 0/ Jj l*crsee and comparaisons stars { .tnnals of ffarward Collette Observatory, l. WIX; i8()3).
(-) VierteIJahresschrift der Astronomischcn Gesellscha/t^ 29* année, p. 196 n siiiv.
{^ ) V. TissKn.vM). Sur l étoile variable p de Persée {Comptes rendus des séances de l'Académie des Sciences, l. C\X, p. i25 et suiv.)-
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périodiques telles que Tépoque d'un niinimuni d'ordre m sera
représentée par
p (i) T^ To-T- wP — - esin(Xo--X,/),
l'expression théorique (') de À, étant donnée par
(2) Kx~n}^. ij; — 7 avec J — £ y,
où Ton désigne par :
/i, le moyen mouvement du satellite,
R, le rayon équatorial de l'étoile principale supposée homogène,
s, son aplatissement superficiel,
y, le rapport de la force centrifuge équatoriale à la pesanteur.
Sur Algol seule nos connaissances sont assez complètes pour (|ue nous puissions soumettre ces expressions au contrôle de l'observation; en identifiant (i) à la formule de Chandler on trouve
(3) € — 0,l32, Xo= 20 5o, Xi— 2",6,
d'où, en égalant les valeurs (2) et (3) de X»,
en prenant
on aura
I _ I ' ~~ 2 ^ " 48ii '
et comme l'étoile est supposée homogène et que, par suite, d'après un théorème de Clairaut,
il viendra, en définitive,
(*) Tisserand, Mécanique célestCt t. II, p. 210. On admet que le plan de l'orbite est situé dans le plan de réqualcur de l'étoile principale.
aplatissement tout à fait comparable à celui de la Terre et qui n'a donc rien que de très probable; mais son ex.istence entraîne une conséquence qu'il faut signaler.
L'étoile principale ne se projettera plus suivant un disque circulaire sur le plan perpendiculaire à la ligne de visée; son grand axe étant presque parallèle à ce dernier sa projection sera très sensiblement une ellipse et la formule (i) (n® 416), à l'aide de laquelle nous avons calculé les surfaces occultées, n'est plus exacte. Il conviendrait donc de reprendre ces calculs avec celt^ donnée nouvelle et d'en comparer les résultats à ceux de la courbe de lumière de Schonfeld; il y a lieu de penser qu'on ferait ainsi disparaître les derniers petits écarts entre les deux systèmes de nombres, et cela beaucoup mieux qu'en cherchant à modifier les éléments adoptés pour l'orbite.
425. Les mêmes formules sont applicables aux deux hypothèses. — L'expression (i) qui donne l'époque d'un minimum d'époque t convient d'ailleurs aux deux hypothèses : en effet, le système qui constitue l'étoile variable ne peut évidemment tourner d'ensemble autour d'un troisième astre sans que pendant le temps de cette révolution nouvelle le grand axe de son orbite n'effectue dans son plan une rotation complète de o° à 36o° ; admettre l'existence de l'un c'est admettre celle de l'autre, et, dès lors, nou*^ pouvons considérer les époques des minima successifs comme régies uniquement par la position du grand axe.
Si donc on suppose la rotation de celui-ci comme s'effecluant d'un mouvement uniforme, ce qui ne peut être bien éloigné de la vérité, l'angle a qu'il fait au temps t avec la ligne de visée sera donné par
et la formule (i) du n° 117 deviendra
T r= To-r-/iPo-T- ~— sin(Xo-+-X,/), identique à celle de Tisserand.
426. Variation de la durée des éclipses, — Quelle que soit la cause réelle de la révolution de la ligue des nœuds, il en ré-
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sultera pour la durée de TécUpse une variation périodique. Remplaçons en effet, dans les expressions (3) (n° 419), l'angle a par la valeur que nous venons de lui trouver
a = Xo-+- Xi/ :
nous aurons, par exemple,
nOi = 2^1 — 2e sinivi cos(Xo-+- Xi/),
qui montre bien que ces durées sont soumises à des variations périodiques.
Pour Algol, en particulier, on aura
/i6i= 2^1 — 2c sintvi cos(202°,5 ■+■ 2', 55/)
= 2X 23°,35— I»»l3«n COS(2O2%5-h20,550,
d'où l'on déduit que depuis i8oo, époque moyenne des observalions de Wurm, à i864, époque moyenne de celles de Schônfeld, la durée 6 1 aurait augmenté de i*',63. Or, Wurm donne 04 = 6**, 5 et Schônfeld 0,=9^,o, soit une augmentation de 2^,5; la variation observée est donc bien de même sens et peu différente de la variation calculée.
427. Comparaison des hypothèses de Chandleret Tisserand. — Avec les données dont nous disposons actuellement, il est bien difficile de décider entre ces deux modes d'explication.
L'addition au système d'un second compagnon invisible, agissant comme astre perturbateur, se présente naturellement à Tesprit comme un cas particulier de la belle conception de Bessel.
428. Quant à l'aplatissement de l'astre principal, il doit satisfaire à deux conditions ;
i" Être assez petit pour ne pas produire de variations sensibles pour nous dans la surface suivant laquelle se projette l'étoile sur le plan de visée et, par suite, permettre la constance de son éclat apparent en dehors des éclipses;
2° Être assez grand néanmoins pour produire les irrégularités observées.
Il semble bien qu'il en soit ainsi pour le nombre de Tisserand. A. — IL iG*
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D'autre pari, nous verrons bientôt (n° 454) (|ue pour expliquer la continuité de la variation d'éclat des étoiles doubles pliolométri(|ues que nous rapportons au type ^ Lyre, on a été amené à leur supposer aussi une forme ellipsoïdale, d'ailleurs d'aplalissement plus ^rand que celui d'Algol; il y a là un argument considérable en faveur de l'hypothèse de Tisserand.
I. — Notions générales
429. Caractères généraux, — Les étoiles de ce type sont caractérisées par une variation continue de lumière pendant toute la durée de leur période; leurs courbes de lumière sont, <"I 'ailleurs, fort différentes de Tune à Tautre, depuis la double oscillution de p Lyre, jusqu'à l'oscillation unique de JJ Gémeaux, en passant par toutes les formes intermédiaires; mais elles sont souriiises à quelques lois générales.
En général, le passage du minimum au maximum de lumière ost plus rapide que le passage inverse du maximum au minimum; ^insi, sur les 35 étoiles où ce rapport est connu, la durée de l'acoroîssement de lumière égale celle du décroissement seulement |>our trois d'entre elles, X Carène, U Petit Renard et S Pompe; ■inais pour les 32 autres le rapport de ces deux durées est infét^îeur à l'unité et parfois même inférieur de beaucoup, comme pour U Carène où l'accroissement de lumière est six fois plus Insipide que le décroissement, si bien que la valeur moyenne du «"apport pour ces 32 étoiles est de
La variation d'éclat est, en général, régulière et constante pour ^os périodes successives, et, d'ailleurs relativement peu considérable; ainsi, sur les 4^ étoiles de notre liste, 23 ont leur variation totale moindre que \^% pour 20 elle est comprise entre i?"^ et 2^'', A. - II. m
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•:l pour les 2 restâmes, R Couronne australe et S Couronne australe, elle est de 25'.6 et 3*'. 5.
Cette variation d*éclat est sans relation apparente avec la durée de la période. X Sagittaire avant une période de 7^,0 avec une amplitude de a^'jO tandis que U Carène, pour laquelle cette amplitude est presque la même (i^'^^S), la période est de 38^,6.
Le Tableau ci-dessous renferme, d'ailleurs, la liste de ces étoiles avec les éléments principaux de leurs variations :
r.toilM. Rou^nr. max.
T Licorne ^ ♦>, i
W Gémeaux <i,8
; Gémeaux > 3,7
V Poupe 1,4
V Caréné 7,2
T Voilen » 7,4
W Carène ■> 7,5
S Pompe »> 6,7
N Voiles i 3,i
Y Carène. . .. » 7,8
U Carène « 6,7
S Mouche ' 6,3
T Croi\ " <i,8
W Croix ' 0,8
H Mouche •' 0,6
S Croix > 0,6
W Vierge •> 9.0
V Centaure -» 0,7
T Trian;,'Ie austral » 0,9
K Triangh; austral » 6,7
S Trian^'le austral <> 0,3
Il Triangle austral » 7,7
S Règle » 0, '5
IIV Scorpion 0,8
\ Sagiuairc 1 i,o
Y Ophiurliiiv ., 6,2
W Sagittaire 1 4,8
Y Sagittaire o 3,8
d Serpent •• 3,o
U Sagittaire \ 7,0
Jj Lyre 1 3,4
GraadcDr
Inlerfalle de
la.
Période
min.
Diff.
Rapport.
îi,9
Ow
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Grandeur Intervalle
Ci. Rougeur, max. min. l>itr. P. //i é M. M à m. Rapport. Tfpe.
australe » 9,5 i3,o 3,5 6,0 »> » »
australe » 10, G i3,2 2, G i3,2 d >» »
inl » G, 9 7, G 0,7 8,0 4ï^> 4?o ijOO
2 3,5 4,7 1,2 7,'^ '^/-* 1,9 fS4t>
o G, 4 7,5 1,1 fG,4 G, 8 9,6 0,71
rd o 5,5 G, 5 1,0 4,4 1,4 3,o 0,46
is y ajouterons les détails suivants sur celles d'entre elles nt le mieux étudiées.
II. — Histoire de ? Lyre
'. Argelander, Eclats. Heures tropiques, — La variabilité .yre a été découverte par Pi<jotten 1784 et observée au siècle IV par Goodrickc et Westphal; mais nos connaissances sur iriations ont surtout pour origine les nombreuses observa-
d'Argelander et les discussions approfondies qu'il fit de mblc de toutes celles connues à son époque (*). idant une période, l'éclat de j3 Lyre varie de la grandeur à la grandeur 3^% 4 en suivant la marche qu'indique le Ta-
suivant dû à Argelander et où les éclats sont exprimés en s d'une échelle où x Lyre = 2**, 6 et y Lyre = i2'*,7 (^).
\\. AiioELANDER, Dc Stella 3 Lyrœ variabili disquisitio (i844)- UioELANDER, Dc stcllu ? Lyrœ variabili : Commentatio secundo (1869 ). Vrgclander {Commentatio secunday p. 33) donne les éclats d'heure en pendant toute la durée de la période; nous nous sommes borné à une :c de 4**'
aôo
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Changements cl* éclat de p Lyre,
Temps Éclat Temps Éclat Temps Éclat Temps Éclat
après en après en après en après ea
le minimum, degrés. le minimam. drgrcs. le minimum, degrés. le minimum, degrés.
0. o 3,35 3. 8 12,24 C.io 8,56 9.20 12,32 4 3;4» 1'^ 12,21 16 8,69 10. o 1^,27 8 3,69 16 12,16 20 8,95 4 12,19
20 7,68 4 il, 86 8 10,32 16 11,82
1. o 8,81 8 ir,72 12 10,70 20 11,64 4 9,68 12 11,56 16 II, o3 II. o II, 4-^ 8 10,37 *6 11,38 20 If, 32 4 11, 16
16 11,18 5. o 10,96 4 <iî74 i'^- 10,35
20 11,45 4 ïo,7i 8 11,89 16 9,58
2. o 11,66 8 10, 40 12 12,02 20 8,41 4 11,84 12 10,00 16 12,12 12. o 6.75 8 ïi,99 16 9,5i 20 12,20 4 5,11
L'éclat de celle étoile (y?^. ^i) est donc soumis à une double oscillation et, pendant chaque période, il passe par deux maxima et deux ininima. Le premier maximum a lieu 3^2** après le minimum principal et est un peu moins intense que le second. Gj i>J' après le premier minimum en vient un second beaucoup moins marqué que l'autre, et enfin le maximum principal a lieu 9J \'?}' après le minimum principal.
Ainsi, les degrés représentatifs des éclats des points tropiques et les intervalles qu-i les séparent seraient, d'après Argelander :
Min. r 3,35 xMin. I à max. T. . . 3, 08
Max. 1 i'^,-'" Max. I à min. n. . . 3,3o
Alin. II 8,54 Min. [1 à max. II.. 3,37
Max. II i>,36 Max. II à min. I... 3, 16
L'élévation du minimum I vers le maximum 1 serait donc un peu
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plus courte que la descente du maximum I vers le minimum II,
l'inverse aurait lieu du minimum II au maximum II et de celui-ci
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au minimum I; les durées des périodes de même espèce seraienl au contraire les mêmes dans les deux parties de la double oscillation.
431. Durée de la période, — Quant à la durée de la période elle ne serait pas constante et aurait augmenté d'une façon continue depuis Goodricke, si bien qu'évaluée à
I2^2l''24'°Il'
par cet astronome en 1784, elle aurait été trouvée de
par Argelander en i855 : d'après ce dernier, l'augmentation de la durée ne serait d'ailleurs pas uniforme, et l'ensemble des observations serait convenablement représenté par la formule (temps mojen de Bonn)
/n, = i855. Janv. 6 ^- 14»' 57™ 4% 9 -M 2^?- 1 "47" 1 6', 837/1 -t- o',3o3977n' — o*, 000014 91 54/*'»
(1) ', ou, en jours et fractions du jour,
;wi = i855. Janv. 6 -4-0^,622973 h- 12^907834/1
Cette durée augmenterait donc de 0% 3 par période, soit d'environ huit secondes par an. Depuis Argelander de nombreux matériaux, dus surtout à Oudeinans(* ), Schonfeld (2), Plassmann et Lindemann(3), Scluir(^) et Pannekock ('), ont été ajoutés à ceux
(') OuDEMANS, Zweijàhrige Beobachtungen der meisten jetzt bckannten veràndlichen Sterne ( VerhandlUngen Akademie, Amsterdam, i856).
(2) Schonfeld, Besultate aus Untersuchungen iiber den Lichtweclisel von P Lyrœ und Cephei {Astronombche Nachrichten, n» 1777, 1869).
(^) LiNDEMANN, Ueber den Lichlwechsel von p Lyrœ nach Beobachtungen von Herrn J. Plassmann {Mélanges mathématiques et astronomiques, vol. VII).
(*) W. SciiuR, Beobachtungen der veràndlichen Sterne 6 Cephei^ r, Aquilœ und p Lyrœ {Astronomische Nachrichten, n«** 3282 et 3283) : ces observations ont été faites de 1877 à 1886 avec une jumelle de théâtre de o",o3 d'ouverture, grossissant 2,25 fois.
(*) A. Pan.nekock, Untersuchungen iiber den Lichtwechsel von p Lyrœ {Astronomische Nachrichten, n*> 3456). Cet article est un résumé du beau Mémoire inséré dans Verhandelingen der Koninklyke Akademie von Wetenschappen te Amsterdam, (vol. V, n*> 7), et où Fauteur soumet à une discussion d'ensemble toutes les observations faites de 1784 à 1895.
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qu'il avait mis en œuvre; nous donnons ici les conclusions principales de cet ensemble de travaux.
432. Éclats relatifs. — Les principales déterminations d'éclats relatifs dans les points tropiques, faites depuis Argelander, sont les suivantes :
m, M, m^ Mj
Degrés. Éclats. Degrés. Éclats. Degrés. Éclats. Degrés. Eclats.
1855. Argelander.. 3,35 o,358 1*2,27 1,000 8,54 0,6'ji ri, 36 1,010
1857. Pickering... . 0,44^ 1,000 0,648 0,929
1863. SchSnfeld . . . 3,62 o,352i 12,70 1,000 8,88 0,644 12,40 0,966
1881. Scliur 3,12 0,346 12,33 1,000 7,80 0,594 12, 32 1,000
1894. Pannekock.. 3,35 0,357 12,29 1,000 7,85 0,600 12, 36 1,008
1898. Luizet 3,36 0,346 12,57 1,000 7,3o o,545 12,06 o,9i3
où la colonne Éclats a été formée, sauf pour Pickering, en attribuant au degré d'Argelander la valeur i ** = o^"", 1 26 et, par suite, en remplaçant le coefficient o,4 par o,o5o pour employer directement les degrés observés. Les différences avec le minimum principal m^ sont dans le même ordre :
M,— m,, m^— m^. Mj— m,. M,— Mj.
Argelander 8,92 5,19 9,01 — 0,09
Pickering »
Schônfeld 9,08 5,26 8,78 -1- o,3o
Schur 9, '21 4>68 9,20 -f-o,oi
Pannekock 8,94 4,5o 9,01 —0,07
Luizet 9,21 3,94 8,70 -i-o,5i
Il est bien difficile de reconnaître par l'examen de ces différents nombres si, depuis Argelander, les éclats extrêmes ont varié ou s'ils sont restés constants : il est assez remarquable cependant que les résultats de la discussion de Pannekock, l'une des plus récentes, soient très sensiblement les mêmes que ceux de l'astronome de Kœnigsberg.
Nous donnons en terminant le Tableau comparatif des éclats d'Argelander et de Pannekock, ramenés à l'éclat 3, 00 pour le minimum I, nombres que nous avons également représentés graphiquement dans \dijig. 71.
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. Pannekock.
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Pannekock
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M, II
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433. Époques tropiques; leurs intervalles, — Quant aux époques des minima I successifs, Pannekock a corrigé la formule d'Argelander de la quanlilé
(2) i OU, en heures, minutes et secondes,
( i"25',4oo -h i5', 120/1 -4- o',029i/i* — o",ooooio9/i',
de sorte que la formule définitive est
/ //Il = iS55. Janv. G,Go4 -<- 12^908009/1 -f- o^ooooo3855/i' I -f- 0^,000000000047/''
(3) { ou, en heures, minutes cl secondes,
/ /Wi = i855. Janv. 6, i4''29'"45%5 -h i2J2i",47'"3i',978/i
D'autre part, les valeurs successivement obtenues par les différents ol)servateurs pour les intervalles séparant à leur époque les maxiina et minima d'une même période, intervalles comptés à partir du minimum 1, sont
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Observateur. Date. Max. I. Min. II. Max. II.
Goodricke 1784 3,58 6,58 9,58
Argelander i84'2 3,07 6,47 9,45
» 1849 3, ri 6,3() 9,39
Schônfeld i856 » 6,5i
Oudemans i855 3, 16 6,37 9,45
Schmidt 1849 '^ ^>^^^ "
Sawyer 1881 3,22 6,53 9,55
Schur 1881 3,35 6,60 9,60
Schwab 1878 )) 6, i5 »
Plassmann 1891 3,3o 6,4'2 9,65
Pannekock 1894 3, 40 6,44 9,70
Glasenapp 1894 3, 10 6,45 10,00
Menze 1895 3,55 6,65 10, o5
Luizet(») 1898 3, -26 6,49 9,^4
Partageons ces nombres, depuis 1842, en deux parlies, suivant
qu^ils sont antérieurs ou postérieurs à 1870, nous aurons, en
moyenne :
Max. I. Min. II. Max. II.
De son côté, Lindemann avait déduit de sa discussion
de sorte que, depuis i856 jusqu'à i883, ces intervalles paraîtraient avoir augmenté de
0,20 — 4,8 pour le maximum I, 0,08— 1,9 pour Je minimum II, 0,19 = 4)6 pour le maximum II.
(*) LuiZET, Observations de ? Lyre {Comptes rendus des séances de l'Académie des Sciences, t. CXXIX, p. 269).
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Si la variation de oJ,o8 = i**,9 de rintervalle (max. I — min. Il) peut être jiislennent attribuée soit aux erreurs d'observation, soit à Véquation personnelle du dessinateur de chacune des courbes moyennes (*), il ne paraît pas probable qu'il en puisse être de même pour les deux autres intervalles, et la majeure partie de leurs variations doit être considérée comme réelle; d'où celle conclusion que les intervalles entre les maxima et le minimum principal de lumière de V étoile p Lyre ont augmenté depuis r époque des observations d^Argelander; c'est là un fait très important.
Revenons maintenant sur les formules (i), (2) et (3); la correction, apportée par Pannekock à la durée moyenne de la période, l'augmente de i5* par chacune d'elles : de sorte que les minima calculés par la formule d'Argelander seraient, par ce seul fait, en retard aujourd'hui de quatre heures environ sur l'époque observée.
III. — Autres étoiles à Tariations continues
434. U Pégase (9,3 à 9,9). Pickering, Chandler. — La variabilité de cette étoile télescopique a été découverte en 1891, à l'aide de la méthode des degrés, par Chandler.
En raison de la faible amplitude de sa variation d'éclat, sa courbe de lumière fut Tobjet de longues hésitations. Elle fui d'abord classée par Chandler dans le type Algol avec une période do 2i, 06, puis en iSyS dans le type fJ Lyre (2) avec une durée de 5'' 32*" et ne devint définitive qu'après une série remarquable de déterminations photomélriques faite par Yendell (')
(') II est clair, en cfTet, que deux observateurs différents ne trouvent pas, en {.îénéral, la même courbe au milieu de la série des points qui représentent les observations; ces courbes donneront donc des épo(|ues différentes pour les points tropiques.
(•') C'est à cetle occasion que Chandler constata l'existence de réquation personnelle spéciale dont nous avons parlé plus haut (n*> 410) : dans le cas actuel, il l'exprime par o»',6/?,/? étant l'angle parallactique, et montre qu'elle fait parfois varier d'au moins une demi-heure l'instant observé d'une époque tropique.
(^) Il opérait avec un photomètre polarisant de Pickering fixé à réquatorial de i3 pouces (o",38) de l'observatoire d'Ilarward Collège; ces observations, faites en cinq soirées, les plus voisines possibles, embrassent une durée de trente heures.
CHAPITRE XVIII.— ÉTOILES DOUBLES PHOTOHÉTRIQUES, ETC
en 1897 ^^ '^ discussion par Pickering (*), en 1898, de toutes les mesures alors connues.
La variation lumineuse de U Pégase est continue et la durée de sa période ne saurait s'éloigner beaucoup de 4^3o™ ou de son double; mais comme, d'autre part, les minima pairs et impairs n'ont pas la même intensité, le premier étant de 9^*", 90 et le second de 9^^,73, tandis que le maximum est de 9^*^,30 il faut doubler la durée précédente, ce qui conduit Pickering à prendre pour période
la courbe de lumière de U Pégase {fig- 72) serait ainsi sem-
Fig. 72.
e»» o"? 10* Chandier .
blable à celle de p Ljre. Si l'on prend, dans chaque cas, l'éclat
maximum pour unité, les éclals relatifs aux époques tropiques
sont :
Min. I. Max. I. Min. II. Max. II.
U Pégase .
la différence des éclats relatifs aux moments des minima, qui est de 0,206 pour p Ljre, soit ^ de l'éclat maximum, n'est, pour U Pégase, que de 0,08, soit un peu moins de ~ du même éclat; c'est, à fort peu près, la même différence relative qui, dans p Ljre, sépare les éclats des deux maxima.
(•) E. Pickering, The variable U Pegasi {Astrophysical Journal, ié\. 1898).
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J'ajoute que Chandler, un des observateurs d'étoiles variables les plus dignes de conflance, n*admct pas Tinëgalité des minima indiquée par Pickering et réduit la courbe de lumière de U Pégase à une seule oscillation, ce qui la rendrait semblable à celles de W Vierge et ^ Gémeaux que nous étudierons plus loin.
435. S Flèche (56*^,6-66% 5). — La variabilité de cette étoile a été annoncée par Gore (*) en 188;) et étudiée depuis par Chandler (^), Reed, Yendell(3) et Sawyer (*). D'après ces derniers, la durée de sa période est de 8^,38, et sa courbe de lumière {/tg- 73)
Fig. 73.
Grandeurs 5.6 -
à double oscillation comme celle de fi Lyre; les maxima sont sensiblement égaux (Sawyer trouve le premier supérieur de o^'', iG K les minima notablement différents et correspondent aux grau-
(') GoiŒ, xMonlhly Notices of the Boyal astronomical Society, vol. \LVI,
p. lOf).
(') Astronomischc Nachrichten, vol. CXV, p. J17.
(^) Astronomical Journal, vol. VIII, p. 1 '|6 ; vol. XIV, p. 67.
(*) Astronomical Journal, vol. VII, p. 182; vol. XIV, p. 189.
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deurs 6,5 et 5,8. L'allure de celte courbe est d'ailleurs, pour ainsi dire, inverse de celle de ^ Lyre (n° 430) ; l'élévation du minimum principal /^i au premier maximum M, y est, en effet, deux fois plus longue que la descente de M, au minimum secondaire /?*!, tandis que le temps de montée de m^ à M2 n'est pas tout à fait la moitié de Tintervalle (Ma — /W3).
436. 71 Aigle (36%5.46%7). — On doit à Pigott la découverte de la variabilité de cette étoile et les premières notions sur les variations de son éclat (*). Elle a été ensuite observée par Westphal et sérieusement étudiée pour la première fois par Argelan- (1er (-) et Schonfeld ('), qui donnent à sa période (1857) une durée de 7J4** iS'^dc/,/! (7^,1764352).
D'après les observations de Schur, sa courbe de lumière est encore à double oscillation, mais les deux branches qui la composent sont très nettement dissymétriques {fig- 74); pour passer
Fig. 7',
du minimum principal (4^'^î7) a^i maximum principal (3S'',5), elle emploie 2^6**; après un intervalle de i^iS'*, elle atteiut le mini-
(•) Pliilosophical Transactions for 178.), p 127, and /or 178G, p. 217.
(-) AnoELANDEii, xXeue Tafeln fiir don Lichtwechsel von t; Aquilœ {AstF'onontische IVachrichten, W 10G3; 1807).
(•') ScHuNPELD, Beobac/itungen von veràndltchen Stcrnen {Sitzungsberichte der Wiener Akademie, II. Classe, p. l'i^; iSGo).
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mum secondaire (4^'', i), met ensuite i3** à remonter au maximum secondaire (36^,8) et enCn, au bout de a^iS**, elle est redescendue au minimum principal.
Tel est l'ensemble des résultats obtenus par Schur en iSgS; mais, en outre, la combinaison de ses observations avec toutes les observations antérieures l'a conduit, pour iSgS, à une période de 7J4^i3™59%3i8 (7^,1763810), soit une diminution de oJ, 0000543 = 4%7 dans la durée de celle-ci (*), et une variation annuelle de 9"*, 76 pour l'époque du minimum prévu d'après Schonfeld.
Nous avons représenté dans la^î^. 74 les courbes de lumière de 7^ Aigle, obtenues successivement par Argelander (1842), Schonfeld (1857) ^^ Schur (1893); l'inflexion très faible qu'Argelander avait nolée dans la partie descendante, devient plus visible dans la courbe de Schonfeld, et Schur la transforme en une véritable oscillation secondaire produisant deux nouveaux points tropiques.
437. Cephée (36',7-4^^9). — La découverte de la variabilité de cette étoile remonte à 1786 et appartient à Goodricke (-); elle
Fig. 75.
Ar9c1andcr SchuP.
Grandeurs
fut constatée presque en même temps par Pigott et, du 19 orlobrc 1784 au 9.7 septembre 1785, ces deux astronomes en poursui-
(') Astronomische A'achrichtcn, n" 3'2J^3.
(-) Philosophical Transactions for i7H(i.
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virent simultanément l'étude; vinrent ensuite, an siècle actuel, les observations de Westphal, Oudemans, auquel on doit sa première courbe de lumière, Schonfeld, Heis et Argelander, puis leur discussion d'ensemble par cet illustre astronome (*).
La durée de la période de cette étoile était alors de SJS^^.^y^S^^g'j^î et les éclats extrêmes des grandeurs 36%y et 4^'^î9î en parlant de ce minimum, Téclat augmente d'une façon régulière et continue pendant li i4*^ jusqu'à atteindre son maximum principal (S'^'^, 7); à partir de là, il décroît d'abord régulièrement, mais vingt heures environ après le maximum, Argelander signale dans ce décroissemenl une interruption {Jig< ^5) correspondant à Toscillation secondaire de 7^ Aigle; cependant la position de cette inflexion n'est pas certaine. Oudemans la place trois jours après le maximum et Schur la trouve beaucoup moins accentuée que ses prédécesseurs. Quoi qu'il en soil, la diminution d'éclat reprend ensuite sa marche régulière et le minimum est atteint 3J 19^ après le maximum. D'un autre côté, en combinant les observations récentes de Schonfeld (1873), de Plassmann (1886) et les siennes (1880), Schur(^) arrive à conclure que la période d' Argelander est trop longue de i%o3, en sorte que les minima arrivent aujourd'hui une heure et demie plus tôt que ne le font prévoir les éléments de ce dernier.
138. rZ./cor/îe(66'^, 6-76'',3).— Celte étoile, dont la variabilité
Fig. "fi.
<') Astronomische Beobachtungen zu Bonn, vol. VII, p. 36j. {•) Astronomische Aachrichteny n» 3283.
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fut découverte par Davis, a été particulièrement étudiée par Gould, Schônfeld et Sawjer (*); la durée de sa période est de •jyjyo; raccroisscment du minimum au maximum dure 8^,25 et est 1res sensiblement régulier; le décroissement de ce point au minimum, à peu près deux fois et demie moins rapide, dure 18^,7.5 et n'est pas régulier, il est interrompu pendant la moitié de sa durée par une inflexion sensible marquant la trace d'une oscillation secondaire i^fig* 76).
439. Y Sagittaire (58%8-66'^,6). — C'est Sawyer qui a annoncé la variabilité de cette étoile et qui a donné (1886) (2) les premiers éléments de sa courbe de lumière {fig» n)\ ^^ durée de la
période qui est de 5^,775^, se partage en iJ,c)4 pour Taccroissement et 3J, 83 pour le décroissement, de sorte que pendant la première partie la variation de l'éclat est d'environ o^"*, 45 par jour et pendant la seconde de o^'\'1'à.
iiO. U Aigle (G^»^, 3-7«'',3). — La découverte de la variabilité de cette étoile est due à Sawjer et date du aS octobre i88(>; la
(' j SAWYtn, Observations of variable Stars in i88/| {Astronomisclie \achric/ite/i, II" '2GO0).
(-') Astrononiical Journal, n"* 14') el 148.
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durée de sa période est de 7^o3, dont aJ, 12 pour raccroissement et 4^91 pour le décroissement {^Jif^- 78).
Fig. 78.
Grandeurs
411 . W Gémeaux (66'', 8-78'', 6). — La variabilité de cette étoile est encore due à Sawjer (1896); la durée de sa période est de 7J,75, dont 2^,65 pour Taccroissement d^éciat et 5j, 10 pour le décroissement {^fig- 79); cette étoile est légèrement colorée.
Dagrés
'•2. Y Ophiucus (6^'^2''j^%o). — C'est en janvier 1896 que er a signalé cette étoile comme étant à courte période; elle A. - II. 18
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effectue, en effet, sa variation complète d'éclat en 17J, 12, sur lesquels l'éclat augmente pendant 6J,22 pour diminuer ensuite pendant 10^,90, et revenir au minimum primitif (^^. 80).
Fig. 80.
s ♦s *1 *6 ♦s ♦lO
Le minimum d'éclat est singulièrement étendu, celui-ci paraissant sensiblement constant pendant environ trois jours; sa période ne peut donc être déterminée que par les maxima qui sont
d'ailleurs très nets.
Fig. 81.
Grandeurs 6,5-
443. S.U. Cygne (6e^G-7E^4). — MM. Miiller et Kempf oni signalé la variabililé de celle éloilc en mars 1898; la durée de
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la période est de 4 jours, et la période d'accroissement est beaucoup plus courte (0^,9) que celle du décroissement (3J,o) (*); sa courbe de lumière {Jlg^ 81) a donc quelque analogie avec celle de S Céphée.
444. W Fter^e (9^^,0-108'^, i). — La variabilité de cette étoile a été annoncée par Schônfeld en mai 1866 (2), il la suivit ensuite assidûment d'avril 1866 à mai 1868. Voici les résultats de cette étude : la période est de 17^,3 comprenant un seul maximum et un seul minimum; la variation de lumière est absolument régulière {Jig' 82), mais la portion ascendante de la courbe est d'une
Fig. 82.
Oeqres
durée un peu moindre que la portion descendante (8J,3 et 9^,0), et aussi le maximum est moins nettement déterminable que le minimum (3).
44S. U Petit Renard (68%9-7S'-,6). — MûUer et Kempf en ont annoncé récemment (8 mars 1898) la variabilité; sa durée
(') MuLLER et Kempp, Zwei neue Verànderliche von kurzer Période {Astronomische Nachrichten, n" 3483).
(-) Astronomische Nachrichten, n" 1586.
(^) Schônfeld, Beitrage zur Kenntniss des Lichtwechsels veràndlicher Sterne (Astronomische Nachrichteny n" 1729, p. i3).
de période est de 8 jours et sa courbe de lumière (/ï^. 83) sensiblement symétrique par rapport au maximum, de telle sorte que le temps d'accroissement est à peu près égal à celui du décroisse-
Fig. 83.
Grandeurs
ment. Sa courbe de lumière est analogue à celle de Ç Gémeaux que nous étudierons plus loin.
4i6. S iPo/?i/>e (66'^,7-7B«-^3). — La variabilité de cette étoile a été annoncée par Paul en avril 1882; et, rangée tout d'abord aussi bien par Inique par Sawjer, Chandler et Yendell dans le type Algol, elle appartient réellement au type à variation continue et se rapproche beaucoup de ^ Gémeaux. C'est ce qu'ont démontré, d'une pari, les déterminations photométriques de E. Plckering (') et la belle série d'observations, par la méthode des degrés, duc à E. Sperra (^). La durée, fort courte, de sa période est de 'j^'S^ et le temps d'accroissement de lumière est sensiblement le même (rapport o,5i) que celui du décroissement; sa
(') E.-C. PicKEiuNG, Pliotometric light curves 0/ U Cephei and S Antliœ {Astrononiische Nachrichten, n* 3385).
(-) E. Speriia, On the nature of the light variations of S Antliœ {Astro^ nomical Journal, n" 413). Ces observations, au nombre de igi, comprennent une première série de G2 faites au printemps de 1896 en six nuits consécutives, et de j32 échelonnées du 20 octobre 189G au 16 mai 1897. La première série est un modèle à suivre pour les variables à si courte période.
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courbe de lumière serait donc absolument symétrique. Cette variable est intéressante à ce double titre.
447. Ç Gémeaux (Sb»", 7-4^^,5). — L'annonce de la variabilité de cette étoile est déjà ancienne et remonte à l'année i844î elle est due à Schmidt(*); Hcis et lui l'observèrent ensuite assez assidûment; mais l'étude la plus étendue est due à Argelander (1847 a 1864) qui, outre ses nombreuses observations, a fait une discussion complète de toutes celles qui étaient alors connues. D'après lui, la durée moyenne de la période serait de
icP3'*45i" 2',6o ih i6*,43 à l'aide d'un intervalle de 879 minimal io'3''43'°i6',oi iti7%')5 à l'aide d'un intervalle de 879 maxima ;
Cette petite différence entre les résultats doit, sans doute, être attribuée à la difficulté de déterminer les maxima avec autant de précision que les minima.
Pendant cette période, la variation très simple et très régulière de l'éclat de s Gémeaux se borne ( fiff. 84) à une seule oscilla-
Kig. 84.
tion composée de deux branches symétriques par rapport au maximum et correspond à une variation totale de o6»^,8.
La discussion d' Argelander l'avait conduit, en outre, à cette conclusion que la durée de la période de î^ Gémeaux ne serait pas constante; voici, en effet, la série des valeurs qu'il avait déduites (le l'ensemble des observations; les époques sont le nombre de
( ' ) Astronomische ISiachricliten, n" 024.
périodes écoulées depuis le premier minimum observé (i844« janvier 24) ou le premier maximum observé (i844- février 20).
Afinima, Maxima.
Époque. Période. Époque. Période.
Jhm» Jhmfi
XI
loi 37.57,0 118 33.21,9
277 4-^-^3,8 îi93,5 43.53,0
Depuis Schmidt jusqu'en 1864 la durée de la période semble donc avoir augmenté à peu près progressivement, et en supposant cette augmentation régulière elle aurait été de i*par période : si la période a continué ainsi à croître, elle doit être aujourd'hui bien différente de ce qu'elle était à l'époque du travail d'Argelander; c'est ce que ne confirment pas les observations les plus récentes, une discussion nouvelle s'impose donc. Dans ce but, M. Loizet et moi avons partagé le temps écoulé depuis Sckmidt en une série d'intervalles à peu près égaux, et avons détermina pour chacun d'eux la valeur de la durée moyenne de la période. Voici les époques prises pour origines des intervalles successifs :
Mi ni ma.
,^^, , .,, ,. ^.^, l Kpoque moyenne des observations d'Ar-
1854. Juillet 8,88d4 \ 1 j o 1 j
/ gclandcr et Schmidt.
,^^, ,,, . [ Epoque moyenne des observations d'Ar-
186i. Février 10,0910 { 1 , c 1 j.
' ^ { gelaiider et bchmidt.
,^^^ ,, , l Epoque moyenne des observations de
1873. Mars 1 5, 2140 ' 1 .,
( Scnnndl.
-r^r.^ T^ . 1 ^ { Epoque moyenne des observations do
1882. Décembre 27, 2:)9o < ^^\ . , "^ ' ' '^ I Schmidl.
jor^o T^f ' .^ l Epoque movenne des observations do
1898. Février 10,827 ] \\ ^ ^ . - .
' ' ( Luizet (Lyon).
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18oi. Août
186^. Janvier
1873. Mars
1882. Janvier
i898. Janvier 26,3o37
Maxima.
Époque moyenne des observations d'Ar-
gelander et Schmidt.
Époque moyenne des observations d'Ar-
gelander et Schmidt.
Époque moyenne des observations de
Schmidt.
««^- \ Époque moyenne des observations de 1,366^ ] \\ ., ^ ' ( Schmidt.
Époque moyenne des observations de Luizet (Lyon) (*).
Les valeurs moyennes de la période pour chacun de ces intervalles successifs et le nombre de périodes qu'ils comprennent sont :
Miniina, Maxima.
Nombre
Nombre
de
Durée
de
Durée
périodes.
moyenne.
périodes.
moyenne.
J h ui s 340 10.3.45. 9,9
La variation annoncée par Argelander ne semble donc pas être réelle; nous admettrons, au contraire, que la durée de la période de s Gémeaux est sensiblement constante; sa valeur moyenne étant de
io'3*'42™44',3 (par 1508 minima de i854, juillet 8, à 1898, février 10), lo* 3** 42"" 43*, 5 (par i564 maxima de i854, août 3, à 1898, janvier 26),
soit en moyenne de
io^3»'42'"43%9.
448. Conclusions, — Les courbes de lumière de ces trois dernières étoiles sont absolument de même forme. Elles se bornent
(' ) Ces observations encore ioéditcs sont ramenées au méridien de Berlin.
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à une seule oscillation, partagée en deux parties à peu près symétriques : toute trace d'ondulation a maintenant disparu et Ton semble être arrivé à la limite obtenue par la diminution progressive du minimum secondaire de p Lyre.
Les variables de ce type forment donc une échelle continue, dont p Lyre occuperait Tune des extrémités et Ç Grémeaux l'autre, échelle dans laquelle les variations d'intensité lumineuse se modifieraient d'une façon continue par la disparition graduelle du minimum secondaire et du second maximum de chacune des périodes de ^ Lyre, depuis une double ondulation symétrique par rapport à l'un des minima jusqu'à une ondulation simple symétrique par rapport à son maximum.
IV. — Ces étoiles sont des systèmes binaires
449. p Lyre. Pickering, VogeL Lockyer. — Le fait le plus important de l'histoire de ces étoiles variables est qu'elles constituent en réalité des systèmes binaires. La première démonstration date de juin 1891 et a été faite par E. Pickering (*) sur ^ Lyre au moyen de la méthode spectrographique; l'étude de 25 plaques s'étendant à un intervalle de quatre années, c'est-à-dire à plus de i3o périodes, lui fit reconnaître un déplacement oscillatoire de*» lignes brillantes du spectre de jîLyre, de période absolument concordante avec celle de ses variations d'éclat. Ces résultats ont été complétés trois ans plus tard par Vogel (^) et N. Lockyer (•).
450. Conclusions déduites de son spectre par ces astronomes. - Les conclusions de ces astronomes sont résumées dans les propositions suivantes :
i" Le spectre est constant à môme distance du minimum principal.
(') E. PicKKUiNO, Spectrum of fJ Lyrœ {Astronomische JVachrichten , IV 31)51 ).
(') C. VoGKL, On the spectrum of ^ Lyrœ {Astronomy and astrophvsics, p. 35s cl siiiv.; iH(/, ).
( ') N. LocKYKH, T/ie spectrum chani^es in ^ Lyrœ {Astronomy and astrophysics, p. 578 cl suiv.; 1894).
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2° On constate des changements périodiques dans les intensités relatives des lignes, des doublements périodiques de quelques lignes obscures et des changements périodiques des lignes brillantes par rapport aux lignes obscures.
3** Il y a dans ^ Lyre deux sources de lumière donnant les spectres à lignes obscures et se déplaçant l'une par rapport à l'autre dans la direction de la ligne de visée; quand le mouvement relatif suivant cette ligne est nul, aucune ligne n'est dédoublée; c'est ce qui se présente aux époques des deux minima.
4® La vitesse relative maximum des deux composantes à lignes obscures est d'environ 200'"°.
5" L'une des composantes à lignes obscures comporte une grande ressemblance avec Rigel, l'autre avec Bellatrix, sans cependant qu'on puisse affirmer leur complète identité; mais ces deux étoiles sont, parmi les mieux connues, celles qui leur ressemblent le plus; nous appellerons donc R et B ces deux composantes.
Les lignes spéciales à chaque composante sont toujours simples et pendant toute la période elles conservent la même position relative par rapport aux lignes de l'hydrogène communes aux deux spectres.
6" En outre des lignes obscures, sont plusieurs lignes brillantes qui changent leurs positions par rapport aux lignes obscures.
Les conditions lors du premier maximum ne sont pas aussi simples
que celles du second, quoiqu'il soit cependant bien évident qu'à
ce point de la courbe de lumière la composante R s'éloigne de B.
Entre le minimum principal et le minimum secondaire, les
lignes brillantes sont du côté le moins réfrangible par rapport
aux lignes obscures; au maximum secondaire, les lignes brillantes
sont presque bissectées par les lignes obscures, tandis que du
minimum secondaire au minimum principal les lignes brillantes
sont du côté le plus réfrangible par rapport aux raies obscures.
En ce qui concerne les déplacements des lignes brillantes par rapport aux raies obscures de la composante R, on voit qu'elles sont toujours dans la même direction que celles de la composante B par rapport à R; ainsi, dans la première moitié de la période, les lignes brillantes aussi bien que les lignes obscures de B sont moins réfrangibles que celles de R, tandis que dans la Seconde moitié elles sont plus réfrangibles.
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-® Les difierenccs d'inteasité autour des deux, minima des lignes obscures spéciales à R et à B indiquent que, près du minimum principal, R est partiellement éclipsé par B. Si nous laissons les lignes brillantes hors de cause, on constate en effet que près du minimum principal le spectre de ^Lyre ressemble considérablement à celui de Bellatrix, indiquant ainsi que la composante B est située entre nous et la composante R; mais Téclipse n'est que partielle, car les lignes qui joignent le spectre de p Lyre à celui de Bellatrix indiquent alors les principales lignes de la composante R.
8° 11 y a accroissement d'éclat des lignes brillantes un demi-jour environ après le minimum secondaire.
L'ensemble de ces observations met donc hors de doute ce fait qu'il se produit une éclipse partielle quand les deux corps se trouvent sur la direction de la li^ne de visée,
461. Son orbite, par Belopolsky, — Mais c'est seulement dans Télé de 1897 qu'on obtint pour ^ Lyre une courbe de vitesses radiales permettant de déterminer l'orbite relative du compagnon; elle est due à Belopolsky et résulte de ses observations spectrographiques au grand équatorial (0^,76) de l'observatoire de Poulkowa (*).
Ces vitesses obtenues par la mesure des déplacements de la raie obscure ). /\/\8i et exprimées en kilomètres sont données dans le Tableau suivant où le temps est compté en jours et heures à partir du minimum princi{)al.
Les époques de vitesses radiales nulles correspondent donc très sensiblement à celles des deux minima et de même les vitesses radiales maxima sont à peu près simultanées avec les époques des maxima de lumière.
( ' ) V Bklopolsky, /Veiv investigation of the spectruni of ^ Lyrœ ( The astropkysical Journal, vol. \I, p. 3j8 cl siiiv.)-
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Temps écoulé.
Vitesse relative au Soleil.
Temps écoulé.
Vitesse relative au Soleil.
km
km
- 68,9 -h 14,0 -^io5,i
On déduit de cette courbe pour les éléments de l'orbite de l'étoile au spectre de laquelle appartient la raie précédente,
a sin i = 32000000'^'", Q,= 0°, 4»
avec la durée P, donnée par la courbe de lumière
Une autre ligne du spectre d'ensemble, brillante cette fois d'ailleurs, a donné aussi une vitesse radiale périodique : c'est la ligne F; mais, tandis que pour X 44^2 la vitesse est négative après le minimum principal, celle de la ligne brillante F est au contraire positive dans les mêmes circonstances. L'étoile à laquelle appartient cette deuxième raie se rapproche donc de la Terre pendant que l'autre s'en éloigne; quant aux dimensions de son orbite, elles sont données par
a' sin t = 16000000**°'.
Les deux composantes du système sont ainsi décelées: c'est l'étoile dont le spectre renferme la raie X4482 qui est éclipsée au moment du minimum principal , celle à laquelle appartient la raie F est au contraire éclipsée lors du minimum secondaire.
D'autre part, la distance moyenne des deux composantes est (le 48000000''°*, soit environ six fois le rayon du Soleil, et leurs
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vitesses orbitales atteignent des valeurs considérables; on a, en
effet,
A =182"^™, 5 et B=i79'^°',6;
quant au raouvement propre du système il a une vitesse de
dont la valeur diffère peu de la valeur moyenne des étoiles des premières grandeurs (n° 165).
452. S Céphée, tj Aigle et Ç Gémeaux; Belopolsky. — La belle découverte de Pickering a été étendue depuis par Belopolskv à d'autres étoiles de ce groupe. Ses premières observations sont relatives à 2 Céphée et leurs résultats ont été publiés en 1894 (*); ils donnent pour Torbite relative les éléments suivants :
e=o,46, a sin I = 1 3oo 000''",
X — 272^,3, = 0,009 la distance du Soleil à la Terre,
T = -4-I^09 (*), =2 fois le rayon du Soleil,
P — 5J9»' (déduit de la courbe de lumière);
avec les vitesses
Vitesse ma\imum -1- 20^", 5
Vitesse minimum H- o*^", 5
Vitesse du mouvcnient propre du système. ... — 18^". 4
En 1897 (•'), cet astronome obtint de la même manière douze speclrogranimes de r^ Aigle qui, par comparaison avec le spectre solaire et celui d'une source artificielle, lui fournirent une courbe des vitesses conduisant aux éléments suivants de son orbite relative :
e — o, i()3, a sin i — i 382 000^'",
^ ~ 90", — 0,009 '^ distance du Soleil à la Terre,
T = -!-.A%o, = 2 fois le rayon du Soleil,
P rr: 7^4*' (déduit do la courbe de lumière );
( ' ) A. lU.LOPOLSKY, Das Spectrum von ô Cephei {Astronomische Nachrichten, u" 3257: iH(/,).
(^) Compté à partir du minimum de lumière.
( ' ) V. ItKi.oi'oLsKY, Researches on the spectrum of the variable star t, Aquilœ ( The astrophysicai Journal, vol. IV, p. 393 et suiv.).
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avec les vitesses
Vitesse maximum -»- 16'''", 3
Vitesse minimum -\- 16^™, 3
Vitesse du mouvement propre du système. ... — iS*^™, 7
Cette étoile nous a servi d'exemple (n**371) pour les orbites où, les vitesses maxima étant égales, l'excentricité a néanmoins une valeur sensible.
Tout récemment, enfin (mars 1899), Belopolskj démontrait la périodicité de la vitesse radiale de Ç Gémeaux; ses observations ne sont point encore assez nombreuses pour qu'on en puisse déduire avec sécurité les éléments de son orbite, mais elles suffisent pour démontrer que la durée de révolution est d'entre 9 et 10 jours, résultat suffisamment concordant avec la valeur que donnent les observations d'éclat (*).
Ç Gémeaux, terme extrême de notre liste, dont la variation lumineuse forme une oscillation unique et régulière, est donc bien certainement, elle aussi, une étoile double, comme ,3 Lyre, dont la courbe de lumière est si différente. Cette démonstration, qui fait de toutes les étoiles de ce type un ensemble homogène, est de la plus haute importance.
Il faut remarquer d'ailleurs que, pour ces trois étoiles, Céphée, T, Aigle et Ç Gémeaux, les époques de vitesse nulle sont en retard sur celles du minimum de lumière.
V. — Explicatiou de la continuité de la variation de lumière.
453. Aplatissement des étoiles. Myers. — Nous avons démontré (n° 4ol) que ^ Lyre forme un système binaire et que, à chaque révolution, il y avait éclipse de l'une des composantes par Tautre-, il est dès lors bien probable que c'est à ces éclipses que sont dues les variations de son éclat.
La courbe de lumière doit donc, comme pour les étoiles du type Algol, pouvoir servir à obtenir des valeurs assez approchées
( ' ) Uebtr die Bewegung von Ç Geminorum in der GtsichtUnie, von Belo- POL8KY {Astronomische NachriclUen, n» 3365),
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des éléments de l'orbite relative; mais ici la difficulté nouvelle est d'expliquer la continuité de la variation lumineuse. C. Myers (') l'a essayé tout récemment en faisant intervenir l'existence d'un certain aplatissement pour chacune des deux étoiles; il reprenait et complétait ainsi la belle vue théorique que Tisserand avait émise à propos des changements périodiques de la période d'Algol.
454. IJ aplatissement détermine sans éclipse une variation continue de lumière sur le plan de projection, — Il est, en effet, facile de montrer qu'avec des étoiles d'éclat constant et homogène on aura alors, sans qu'une éclipse soit nécessaire, un éclat continuellement variable sur un plan perpendiculaire à la ligne de visée.
Imaginons que les deux composantes du système de P Lyre soient des ellipsoïdes de révolution semblables, ayant leurs équateurs dans le plan de l'orbite et leurs durées de rotation égales à celle de la période, P = 19^,91 . Dans ces conditions, les grands axes de ces ellipsoïdes seront constamment dirigés suivant la ligne des centres des deux composantes et leur position dans le plan de l'orbite sera définie par sa longitude w comptée à partir de la ligne des nœuds, longitude dont la valeur au temps t est donnée par
Soient R' et R le demi grand axe et le demi petit axe de l'ellipsoïde principal, dont l'ellipticité est définie par le rapport
sur le plan de visée il se projettera suivant une ellipse dont le petit axe est constant et égal à R et dont le grand axe RJ a pour expression
y/R'* sin* (V -i- R» cos* w /sin* w -+- q'^ cos* w
(') C. M VERS, Untersucliungen iiber den Lichtwechsel des Sternes 3 Lyrœ. Munchcn, 189G.
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de sorte que la surface de celte projection sera
S = ttR' - ' ,
v/sin«iv-r-5''*cos2iV
qui variera constamment avec w, c'est-à-dire avec le temps. Si B' et B sont les axes du petit ellipsoïde, on aura de même
V^B'* sin* w H- B* cos* w \/siii* w ■+■ q'^ cos* w
et la surface lumineuse totale sera
^ / R'R« ^ bb;« \
\ v/R'* sin* w -f- R« cos» w \/B'* sin* w h- B* cos* w )
Les minima simultanés des surfaces des deux projections ont lieu pour (v = go** lorsque les grands axes réels sont dirigés suivant la ligne de visée, elles sont alors toutes deux des cercles dont
les surfaces sont
So=7:R*, S'o = TcB«,
leurs maxima ont lieu pour (v = o alors que les grands axes sont perpendiculaires à la ligne de visée, et l'on a
S, = :rR» I7, s; =7rB«-,>
et dans rinlervalle de ces deux valeurs la surface totale variera d'une façon continue, de sorte que si i et y sont les éclats intrinsèques des deux astres, S et S' les surfaces, E et F les éclats des projections à l'instant /, on a
E-+-F-S-4-S'y, et l'éclat \jt rapporté à l'éclat minimum
oo-f-Y^o /sin* w -t- y'* COS* (V
Or, l'éclat minimum est l'éclat constant produit par deux étoiles identiques à celles du système de p Lyre, mais sphériques ; de sorte que la différence ht — i mesure pour chaque instant t la variation
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lumineuse produite par le seul fait de la non-sphéricité des étoiles et la donnera dès que l'on connaîtra y'.
On a aisément une valeur approchée de cette constante en s'appujant sur ce que si l'on remplaçait dans (i) q' par sa valeur exacte, et que l'on retranchât des ordonnées correspondantes de la courbe de lumière les ordonnées déduites de (2) pour une série de valeurs de tv équidistantes du maximum, et d'ailleurs peu éloignées de ce point, les différences ainsi obtenues devraient représenter l'éclat constant minimum. On calculera donc de 4** en 4**, c'est-àrdire de 5"* en 5° pour w, à partir du maximum de l'éclipsé et jusqu'à un jour de distance, les valeurs de hg pour plusieurs valeurs successives de g\ 0,90, o,85, 0,80 et o,-5 par exemple, on fera les différences A entre les nombres de la courbe de lumière et ceux ainsi obtenus, et l'on choisira parmi les valeurs de q' celle qui correspond aux A les plus constants, surtout au voisinage immédiat du maximum (çvz^o ou w=^ iSo""). Myers
trouve de cette façon
valeur qui correspond à un aplatissement superficiel peu différent de celui trouvé plus haut pour Algol et, par suite, très vraisemblable : avec cette valeur de q' on pourra calculer les grands axes des ellipses suivant lesquelles se projettent les deux astres à une époque quelconque, et, par suite aussi, l'éclat théorique de l'ensemble à tout instant où les projections des deux astres n'empiétant pas l'une sur Tautre, il n'y a pas éclipse.
455. Éclat théorique pendant l^ éclipse, — Le calcul pour les différents instants d'une éclipse, quoique plus compliqué, est encore relativement simple; il revient à déterminer la surface 7c' de la portion alors commune aux projections des deux astres. Cette surface est la somme des deux segments elliptiques ayib et a^b {/iff. 86) qui sont eux-mêmes les projections des segments circulaires AMB et ANB correspon^nts réduits, le premier dans le rapport de Oc à OC, le second dans celui de Cfà etO'D; ou, en appelant R^ et B^ les grands axes des deux projections à cet instant, réduits dans le rapport
-- =z —j =z - = ^ aiu^w -h q'^ cos*w; n/ lit j
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(lès lors, il suffira de calculer, comme nous Pavons fait (n** 383), la surface o* commune à doux disques circulaires de rayons R^ et H^ et de la diviser par L^ pour avoir la surface o*^ cherchée.
Fig. 85.
Mais la surface o", formée de deux segmenls circulaires, est donnée par la fraction M de l'aire du cercle de rayon i ; et dans lo cas actuel le rayon du cercle auquel les angles auiciliaires .r, y ijig* 62) se rapportent change à chaque instant; il convient donc de ramener toutes ces fractions à ce qu'elles seraient si le ravon avait été constamment égal à sa valeur maximum; toutes les dinnnutions dVclat seront ainsi rapportées à l'éclat maximum.
On obtiendra ce résultat en multipliant les M par
ce qui donnera, en appelant M,- la valeur réduite de M,
d'autre part, puisque
Ko I H- X«
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on a, pour les nombres M^ à comparer aux mtensilés observées,
On obtiendra ainsi pour chaque instant choisi de Téclipse les éclats théoriques en fonction de x, j\ R, B^ y, et des éléments de Torbite; il s'agit maintenant de déterminer ces derniers.
456. Excentricité, LoFigitude du périastrc. Inclinaison. — Cherchons d'abord l'excentricité. Soient ^i, t2, /s et ^4 les époques tropiques ainsi que (V|, p^j) <^'3 et (V4 les longitudes correspondantes; les minima ayant lieu sur une perpendiculaire à la ligne des nœuds et les maxima sur une parallèle à cette ligne, on aura évidemment
«',— ivi= 90**, M'3 — ivi = 180°, tv^ — «'1=2700;
comme la durée de la variation de lumière, c'est-à-dire celle de l'éclipsé, est à peu près le quart de la période, le demi -grand axe de l'orbite ne peut contenir le rayon du disque principal qu'un petit nombre de fois, et, par suite, l'excentricité e est peu considérable, en sorte que W étant la longitude moyenne
w z= W -{- 26 sinW,
si, d'autre part, nous posons
2m, = n(/2-/,) = \Vj— W,, im.^ n(t3— /,) = W3-- W,,
nous aurons, pour déterminer e et Wj , les trois équations
(i) - — inti -+■ 4e cos(Wi-+- //Ji) sin/ni,
{'X) 7: = 2/?/ï-+- 4e cos(\V,H- //ij) sïïimt,
( 3 ) 3 - — 2 W3 ^- i « cos ( W , -f- 7/13 ) sin /W3,
qui combinées donnent les deux systèmes de valeurs
Par (I) et (2) e = 0,0184, VV,=— 3o%3
Par (1) et (3) e = 0,0196, W, = 209^3
L'excentricité est donc très faible et l'orbite très sensiblement
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circulaire; c'est d'ailleurs ce qu'indiquait à première vue la presque égalité des intervalles des points tropiques successifs. Il n'j a donc pas actuellement lieu de chercher à s'inquiéter de la position du périastre et Ton peut supposer provisoirement a = o(*). D'autre part, l'inclinaison sur la ligne de visée étant nécessairement toujours petite, nous la supposerons égale à zéro.
4o7. Éclats et dimensions. — Arrivons maintenant aux éclats et aux dimensions relatives. La méthode à suivre est un peu différente de celle exposée plus haut parce que l'on n'a plus ici la relation (i) du n° 418, relative au commencement ou à la fin de Téclipse; ces phases sont remplacées par le moment du maximum d'éclat
On a donc, en désignant par E/,, Téclat maximum,
la courbe de lumière donne les valeurs numériques
(0 II =c = 1,8536, |^ = m = 2,9123,
et Ton a
Quant aux surfaces <t^ et o-^, ce sont ici des sommes différentes de segments circulaires; mais si, dans une première approximation, nous supposons Vorbite circulaire, ces deux surfaces seront égales; soit o- leur valeur commune, on aura
. , H-A-»Y--YJ , i-+-X:*Y (2) c~ >-' ^—y mq'= j- — * — ,
ou, en estimant t en fraction du cercle de rajon B,
(j = aX2, I -f- X * Y — a ^ * V , I -+- X * Y
(*) La différence des deux valeurs de \V, montre bien aussi tonte l'indétermination de oc.
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d OÙ Ton tire
_ mq' — c
^ ~ mq — I
ou, en reinplaeanl r/' par sa valeur,
On trouve aussi
(>) 71 = /^ a — — —, = I -iJa — o,3ij:
A* niq ^ 1 mq — i '' '
cette équation, qui ne peut suffire à calculer k et a, permet de déterminer des limites entre lesquelles k doit varier, limites qui ^ont déterminées par ce principe qu'en aucun cas la surface t ne peut être supérieure à celle du disque projeté de l'étoile la plus lumineuse. Si Â <; i , la liinile supérieure de a est donc i; si, au contraire, A Z> i , la valeur limite supérieure de a ost -r^; en remplaçant a par ces deux limites dans les équations (3), on a
mq' — ' ^ /. ^^ • c "" " mq' — c
ou, numériquenienl,
o,8JG< A <i,'23/| (').
On ])rendra dans ces limites un certain nombre de valeurs de/., parmi les(pielles on déterminera celle qui convient au problème. Dans ce but, pour chacune de ces valeurs de Â*, on forme, avec l'angle x pour argument, une table des quantités M, table i\\\v l'on liansfornïc en courbe à la même échelle que la courbe de luinirre, et pur leur comparaison, ou par interpolation si l'on se sert de celte table et de la table d'Argelander {Conuntttatio secundo, |). :>.]), on détermine les époques ^ correspondantes qui, comptées à partir du maximum 1, donnent les longitudes tr par
C) Kn nalilc. Myors, crai},'n;mt de ne |)as rencontrer dans ces liniiles la valeui la j.Ius convenable de A, |)rend pour la calculer une valeur de q' (</' — 1,275) un I>cu plus j;r;inde (juc la valeur obtenue direclenieuL et adc>ple pour limites o,^u»,»
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d'où les valeurs du fadeur /de réduclion pourraplalissement et, par suite, celles de M^ (n° 4oo) correspondantes. Avec ces valeurs de M,, et la labié précédente, on trouve une nouvelle valeur approchée Xq correspondante et avec celle-ci une nouvelle valeur de M^. r^a formule diflerenlielle
rf.r — -. ,
r<)s^{ I — COS9.X) -h k cosj:(i — cos'2^ )
dans laquelle on remplacera dM par l'écart entre l'éclat calculé el Téclat observé, donnera la correction à apporter à Xq pour avoir une valeur plus exacte x^ qui conduira à une valeur Di de la distance des deux astres projetés ou, puisque
/— - et par suite Di — ai.
à une valeur du rajon a de Torbile circulaire. Myers a fait cette série de calculs de G** en 6'^, de o** à 4^^ |)Our chacune des cinq valeurs qu'il avait attribuées à A; la valeur à choisir entre elles est celle qui donne pour ces huit époques les valeurs de a les moins différentes, cette valeur est i,524i- Pour la corriger posons
T, - /-/-, 5 — a- cos*/.
Nous aurons pour chaque époque une équation de la forme
D, = Tj sin- iVi-^ ; cos^ii'],
vX l'ensemble des huit équations, traité par la méthode des moindres carrés, donnera les valeurs les plus probables de r, et Ç, el, par suite de a et i. Mjers a trouvé ainsi
Le rayon de l'orbite circulaire est sensiblement double du rayon équatorial de la plus grande des composantes.
Nous remarquerons que la valeur de k est supérieure à l'unité; dans le système de ^ Lyre, la composante la moins lumineuse paraît donc avoir des dimensions plus grandes que la plus brillante (').
(•) Dans les calculs uluiricurs Myers a pris comme unité le rayon de ce compagnon afin d'avoir des valeurs de A'<i, ce (jui est plus commode pour le calcul; le rayon de l'étoile lumineuse csl alors o,G5G. Les modifications à apporter aux formules précédentes sont d'ailleurs évidenlcs.
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438. Approximation nouvelle. — Si, avec ces nouveaux éléments, on recommence le calcul de comparaison, on constate encore entre les valeurs calculées et les valeurs observées des différences supérieures aux erreurs d'observation; il convient donc de chercher une nouvelle approximation. Les écarts entre les nouvelles valeurs calculées et les écarts observés fournissent, entre les corrections des éléments et des quantités connues, qui sont les valeurs numériques des coefficients de leurs différentielles, un ensemble d'équations de la forme
A = A dk -^,- B t/a -h G e/(cos*i ),
qui donneront des corrections nouvelles aux valeurs A*, a et / des éléments : la comparaison aux observations mettant encore en évidence, pour certains d'entre eux, des écarts supérieurs aux erreurs d'observation, on procédera à une troisième approximation en introduisant l'excentricité e et l'angle a, et procédant de la même manière on arrive finalement aux valeurs suivantes, à côté desquelles nous avons inscrit les premières :
i = 90" au lieu de i = 90**
A— Ojji'iS » /• = o,654i,
e — OjOijO » e — 0,0000,
où la valeur de a représente le rapport du demi-^rand axe de l'orbile au demi grand axe de la plus grande composante pris pour unité, et où l'erreur probable de ces déterminations^ estimée en
éclat, est de
di 0,0899;
à cette valeur de a correspond un temps T de passage au périhélie
à partir de l'époque i855, janv. 6h^^^Q5 du premier minimum d'Argelandcr, et dont la date réelle est par suite
T rr i855, janv. i3J6\3.
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Avec ces éléments, Myers a construit une nouvelle éphéméride lumineuse théorique au moyen de laquelle il a trouvé (')
Y =0,899 au lieu de o,335, ^'=o,833 n o,833.
459. Conclusion de Myers. — Myers arrive ainsi aux conclusions suivantes :
A V époque i855,o le système de ^ Lyre se composait de
du CofT,
Fig. 86.
deux étoiles légèrement aplaties, l'une relativement petite et brillante, l'autre relativement grande et obscure; leurs diamètres étaient dans le rapport de i à ^ et leurs éclats intrinsèques dans celui de lo à 4; la composante brillante se mouvait dans un plan passant par la ligne de visée suivant une orbite relative sensiblement circulaire et dont le rayon ne surpassait pas le double du sien; IsL^g. 86 représente la partie géométrique de cette conclusion.
(') Ces valeurs diffèrenl peu des premières valeurs approchées et s'appliquent évidemment à l'époque i855,o de la courbe d'Argelander.
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160. Variation de Vexcendicilé. — On a vu (n° 433) que la courbe de lumière de ^ Lyre a subi depuis Argelander des modifications faibles mais sensibles; ces variations doivent avoir une répercussion sur les éléments de l'orbite.
En effet, les intervalles donnés par Lindemann (1891)
Min. I — Max.] — 3.ia,o, Max.I —Min. Il -3. 3, fi.
Min. II -Max. II -3. 1 , •?., Max II— Min. I -.3. 5,o
conduisent, pour rexceutricité et la longitude du périastre compléc à partir de la ligne de visée, aux valeurs
V excentricité aurait donc à peu près triplé (0,0176 à o,o()i5 ) et le périastre se serait déplacé de 33", 4 ( 1",9 à 38", 3).
H faut d*ailleurs bien prendre garde que pour Tépoque d'Argelauder l'excentricité est seule déterminée avec quelque exactitude, et qu'en ce qui concerne le périastre la variation calculée ne doit être considérée (|ue comme indi(|uant son sens, bien pbitôl que sa valeur quantitative.
Les observations s|)eclogra|)lii(|ues de BelopoUky (i8()") conduisent de leur coté aux valeuis
/' - (), lo-fi, 7. = o>",7.
sensiblement coiieordaiiles avec les précédentes; nous adopterons
pour e la moyenne e —~ 0,084 J de ces ihiux valeurs.
On peut donner à cette proposition une forme plus générale :
à une époque (pieleon(|ue marcpiée pour la longitude \\\ on
a (11" -il7 )
fif -{- c = iv — •>. e si n ( «• — 2 ),
d'où pour les époques tropiques correspondant aux valeurs e et a de ces deux éléments
Min. I ^1 ~ <>j
Max. I /2 ~ h 'le co?a,
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et par suite, pour leur différence 0,
— /j— /j — - -+- 2e cosa;
en appelant 0' et 0'' ces intervalles en i855 et 1891, e et e' les excentricités correspondantes, on a
fr— 6'= 2(c'-- e)cosa, d'où
si II 1" 2 cosa'
remplaçons 6" — 0' par sa valeur numérique, prenons a = o ce qui est sensiblement vrai, nous aurons dans le cas actuel
valeur qui concorde très suffisamment avec celle
que donne l'ensemble des observations.
i6i. Signification physique des coefficients de la formule empiriijue. — Les déplacements progressifs des époques tropiques de la courbe de lumière de [i Lyre sont donc dus à deux causes : la variation de l'excentricité et celle du pcriastre. Appelons ^0, 7o et F^o les valeurs de ces éléments et de la p^'-riode au temps / =:: o pris pour origine, et soit pour l'époque t
<' = £'y -t- £ /, a — ao •-*- p / ;
introduisons ces valeurs dans l'expression générale de l'épocjue d'un minimum de rang /n, nous aurons
— - - H- A/i I*o-r- -^ (Cy-f- Erjsin(ao cosp/ -\- cosao sinp^),
Remplaçons sin^/ et cos^^ par leurs développements, jusqu'à la
troisième puissance înclusivemeDl, posons
To — ! eosiiiao
n Tz
et soit [jile nombre de périodes contenues dans Tannée (m = »x«), nous avons en années comptées à partir de Ïq :
T = To-i-r
^0 |x -h (eopo cosaoH- e sinao) - / -+■ pf scosao ^-^ ^ 1 - /* — PM -f [icosao-H 7 sifiXo j — /',
équation qui sera identique à la formule empirique d'Argelander et Pannekock
si, après y avoir remplacé t par sa valeur en fonction de m, Ton fait
D = Ty, A = — |JL-H(eoPcosao-l-£sinao)- «
i> ï'oo/ eopsinao\ ,. PoPV^on . \
B = -— 3(ecosao ^^ , C — i~ ( ~ 3 cosao-f- £ sinxo ;
ces équations donnent la signification physique des coefficients, en même Icinps qu'elles établissent entre les éléments, leurs variations et des quantités connues, des relations utiles.
462. Origine des différents types de périodes dans les variables ù courte période. — Nous sommes maintenant en mesure d'indiquer l'origine des difïerenls types de périodes que nous avons reconnues pour les variables à courte période (n**22-4). Toutes ces variables étant des systèmes binaires et leurs variations lumineuses provenant des variations en étendue et eu éclat des surfaces que, soit pendant leurs occultations réciproques, soit pendant l'intervalle, elles nous présentent sur le plan de visée, les irrégularités apparentes des époques successives de leurs minima ou maxima sont déterminées par les variations qu'introduisent, dans les valeurs de ces surfaces et leurs positions relativement aux axes de l'orbite, les changements progressifs de position et de forme de
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celle-ci ; or l'expression générale d'une époque tropique est
(r) T = — - -t-Pom-4- — (<?oH-£Osin(ao-f-PO»
dont le dernier terme est après développement Po(t/-+- at-^ ht^-\- eO),
et comme on a — = /, il vient
T = ---|-PomH-Po n
d'où en définitive, pour l'époque tropique,
ou, en simplifiant l'écriture,
c'est la formule du tvpe III de notre classification, formule qui comprend évidemment comme cas particulier les types I et II. Quant au type IV, il correspond au cas où la ligne des apsides se déplaçant dans le plan de l'orbite, l'excentricité resterait constante ou tout au moins varierait trop lentement pour que les effets de sa variation fussent devenus appréciables, pendant le court espace de temps que comprend aujourd'hui l'ensemble des observations (').
463. U Pégase, — Une étude de la courbe de lumière de U Pégase, faite suivant la même méthode que celle de ^ Lyre, a conduit Myers aux conclusions suivantes :
A V époque 1898, la variable U Pégase se compose {Jig* 87) de deux étoiles légèrement aplaties, l'une relativement petite et brillante, Vautre relativement grande et obscure; leurs dia-
(*) Cet alinéa doit remplacer le n" 225, où une faute de calcul ,., , au
d-d 1 LNC-")
lieu de — rz — à la dernière ligne de la p. 819 m'a induit en erreur. — Voir à
ce sujet la Note de M. H. Poincaré dans le Bulletin astronomique du mois de mars 1899 (p. 126).
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mètres et leurs éclats intrinsèques sont dans le rapport de 3 à \. Le compagnon brillant se meut dans un plan perpendiculairr à la ligne de visée, suivant une orbite relative sensiblement circulaire et dont le rayon ne semble pas devoir surpasser la somme des rayons des composantes.
Fig. «7.
do C
Celte (Ieriii«'re conciilion est très reiiinr(|iiablc ; elle siijr^rre ridée (|iie ces deux composaiiles ne forment encore, à Theuro actuelle, (ju'un seul et même corps airectanl la forme particulière d'équilibre connue sous le nom de Ibime apiodalc.
VI. — Masses et densités
i64. 3 Lyre. U Pégase. - La masse totale du s\stème de j l.\re, estimée en masse solaire, est (n" 280)
(') f.u forme rxlcricuic cl la conslilulioii intérieure des «leux astres de ces SN«i!(:iiics l)in;iir»'s étant inconnues, rrlie relation, vraie pour <h?s corps sphéritjuos ou ellii>sni(lan\ <oriip..s('s de couches concentriques lioniof;cnes, n'est pas ué«'essaiiemenl c\aci.;. rn.iis il est bien clair qu'elle suffit parfailemenl ici.
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El comme
on a
Soienl toujours A et ^7 les demi-grands axes des orbites relatives ol absolues, S' la densité de Taslre lumineux rapportée à celle de Taslre obscur, on a
suivant que les mesures de Belopolskv se rapportaient au plus petit ou au plus gros des deux astres; or
— = {,108, A=:o,75iS:
on a donc, de (2), el de (3)
Mjers, considérant comme invraisemblable que la plus petite de ces deux composantes si voisines Tune de l'autre ait une densité cinq fois supérieure à celle de la plus grande, en conclut <|ue Belopolskj était dans le cas (3) et que, par suite, ses mesures ont porté sur le plus grand des deux corps.
Soient maintenant :
S la masse du Soleil et II son demi-diamètre, W et R' le demi-grand et le demi-petit axe du grand ellipsoïde, 0| et 02 les densités du plus grand et du [)lus petit ellipsoïde rapportées à celle du Soleil, q le rapport de R' a K ;
on a
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OU, en remplaçant les lettres par leurs valeurs déduites du n®468,
R = = •25908000'"", H = 697 iSo*"",
en notant que
il vient
,ooo58,
soit en moyenne
On peut obtenir cetle densité d'une autre manière : soit/?*' la parallaxe de ^ Ljre, / le diamètre apparent du Soleil à cetle distance, H*' son diamètre apparent vu de la Terre, on a
5'=2/>'sinH'';
soit, d'autre part. A*' la valeur angulaire de A,
et si rf" est la valeur angulaire du diamètre d'une sphère de densité o,„ et de masse M 4- M'
de (4) et (5), Ton lire
d'autre part
rlj = RR'2-+-BB'*= ~(i-f-A'3);
d'où, avec les données numériques,
valeur égale à la précédente.
La densité moyenne du système de [i Lyre est donc les six dix-millièmes de la densité du Soleil ou, à fort peu près, le millième de celle de Veau, c'esl-à-dire fort sensiblement neuf
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fois la densité de Vhydrogène et les six dixièmes de celle de l'air.
Le système binaire de P Ljre conslilue donc un cas absolument remarquable : sa masse est trente fois plus considérable que celle du Soleil, tandis que sa densité n'est guère supérieure à la moitié de celle de l'air atmosphérique pris à la surface de la Terre; et, d'autre part, ses deux composantes sont presque en contact l'une avec l'autre,
II est d'ailleurs probable que le système de U Pégase lui est fort analogue, mais avec un contact plus assuré des deux composantes.
Avec d'aussi faibles densités moyennes, ces deux systèmes sont probablement encore à l'état nébuleux; leurs atmosphères se confondent et, se mêlant à une certaine distance des noyaux stellaires« se distribuent en surfaces éqoipotenticlks différant de plus en plus de la forme sphérique et aflectant les formes si bien étudiées par l'éminent géomètre Poincaré.
46o. 8 Céphée. tj Aigle, — Nous connaissons malheureusement peu de chose sur les autres systèmes photométriques à variation d'éclat continue; deux seules d'entre elles, t^ Aigle et Céphée, ont été soumises à l'investigation spectrographique, et les mesures de Belopolsky donnent entre leurs masses totales et l'inclinaison les relations numériques
Céphée (M -+- IVJ')(sinO*= o,oï,
T^ Aigle (M -f- M')(.sini)'= o,oo'i5.
Pour que ces deux systèmes aient des masses comparables ù celle du Soleil, le double par exemple, il faudrait que les inclinaisons fussent
Gépbée * = lo*»
r^ Aigle i= 6°
ce qui est incompatible avec l'existence démon-trée de déplacements relatifs considérables suivant la ligne de visée : néanmoins, il convient de cherchera analyser de près les conséquences qui résultent des relations précédentes.
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Avec CCS inclinaisons, les demi-grands axes des orbites seraient, en rayons solaires,
Céphée a = ii,5 rayons solaires
r, Aigle « = 19,0 »
ces orbites seraient donc beaucoup plus resserrées que celle de |i Lyre, et cependant les vitesses orbitales réelles sont très sensiblement les mêmes dans les trois systèmes; d'autre part, en supposant aux deux composantes de chaque système la densité moyenne de ^ I^yre et des rayons égaux, la valeur commune de celui-ci serait
\\ =-■ 17, rayons solaires
(on a trouvé, n** 464j 37 pour ^ Lyre).
Ainsi, ou bien les deux composantes se pénétreraient beaucoi]|) plus profondément pour S Céphée (par moitié) que pourT^ Aigle (un quart), ou bien la densité moyenne serait, pour 5 Céphée, beaucou[) plus grande (0,01 au lieu de 0,0006) que pour r^ Aigle.
D^in autre côté, les époques des maxima de lumière ne coïncident ni dans Tun ni dans l'autre avec celles où la vitesse radiale est nulle; elles les précèdent de un cinquième de la période pour Céphée et de un quart pour yj Aigle, et prouvent ainsi l'addition aux éclipses d'une autre cause de variation lumineuse.
Enfin, les spectres, d'ailleurs absolument ressemblants, de ces deux couples n'indiquent pas de difiérence sensible entre les constitutions des deux composantes, ces systèmes paraissent /ormes fie nébulosités de constitution très sensiblement identique; et, (pioiqnc ignorant le mode de distribution de la matière dans les nébuleuses complexes (|ui constituent chacun d'eux, nous cie\ons admellrc que leurs composantes se pénètrent beaucoup plus que relies de [j Lyre et U Pégase.
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Il explique la variation continue de Téclat en admettant que le grand axe de Tellipsoïde très allongé, formé par la réunion des deux composantes, est très incliné sur le plan de l'orbite; et cette hypothèse n'a rien d'invraisemblable, puisqu'on constate pareille chose dans le système des satellites d'Uranus.
Une inclinaison convenable du grand axe sur la ligne des nœuds pourrait, de son côté, expliquer les différences considérables des éclats correspondant aux deux maxiina.
Enfin, on comprendrait ainsi la transformation progressive des courbes de lumière des étoiles de ce groupe : les premières, comme celle de ^ Lyre, se rapportant à la formation d'un système binaire; et les dernières, comme celle de Ç Gémeaux, marquant la naissance d*un système stellaire, simple comme notre Soleil, et où les variations d'éclat seraient dues uniquement à l'aplatissement considérable qui existerait encore dans l'atmosphère entourant les deux noyaux primitifs en voie de réunion.
467. Les variables du type ^ Lyre sont des systèmes binaires en formation, — Mais quelque séduisantes que soient ces conjectures*, et en retenant néanmoins les considérations qui les suivent, nous ne pouvons nous y associer complètement. Il nous parait plus conforme aux faits d'admettre que ces systèmes sont tous des couples stellaircs en formation, mais d'autant moins avancés dans la segmentation de la nébuleuse primitive que la courbe de lumière s'éloigne plus du type de p Lyre. Les systèmes de j3 Lyre el U Pégase seraient des étoiles doubles à la veille de la séparation complète' de leurs composantes; 8 Céphée, r, Aigle et Ç Gémeaux seraient, au contraire, des étoiles doubles à l'état où, par une cause qui nous est d'ailleurs à Theure actuelle absolument inconnue, commence dans la nébuleuse originelle le travail de segmentation qui doit aboutir à sa dislocation complète.
468. Les variables du type Algol sont des systèmes binaires formés. — Revenons maintenant sur les étoiles du type Algol. Elles constituent bien évidemment des systèmes binaires où les composantes sont entièrement formées, toujours nettement séparées quoique très serrées; mais il y a entre ces divers systèmes des différences considérables que nous mettrons en évidence par le calcul de leurs densités.
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Si Ton pose
r = pa. el r = p a, M" "^ ^^ ST "" »
on a aisément (n"' 291 et suiv.) pour densités de chacune de leurs composantes
_ (o,ooc)33P ! , _ (0.00 933)» I
or, =7 et rr, sont toujours moindres que runité, et une seule
I-4-i\.l-HlV
de CCS fractions peut lui devenir égale, puisque, lorsque K:=o, K'= 00 et inversement, de sorte que chacune des deux expressions
représente une limite que la densité correspondante, rapportée à celle du Soleil, ne peut dépasser.
Lorsque, comme pour X Carène, RS Sagittaire el S Voiles, l'observation a donné p et p', on a les valeurs numériques de / et /' qui sont (*)
X Carène ( p'=o,7i), /' = o,a5
H S Saj;iltairo (p = (),48, p'=o,44), / = o,i6, i'= 0,7.1
S Voiles (0 = 0,17, p'=o,46), / = o,Ci, /' = o.o3
Les densités limites des deux premiers systèmes sont comparables à celles des composâmes d'Algol et moindres que celle du Soleil; mais la densité de la composante la plus large et la moins brillanle de S Voiles est vingt fois moindre que celle de la plus brillanle.
On peut d'ailleurs avoir aisément une valeur approchée de la densité moyenne D^, de chacun de ces systèmes. En effel,
(' ,) A. IloiiLRTs, Densify 0/ close double stars {The astrophysical Journal.
\ol. \, p. 3o8 et suiv.; 1^9»)).
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d'ailleurs
d'autre part, en supposant l'orbite réelle circulaire et appelant 2O la durée d'une éclipse, la projection du compagnon sur le plan de son orbile apparente se déplace depuis le commencement jusqu'au milieu de l'éclipsé d'une longueur égale à
a sin -77-^
la(|uelle est évidemment moindre que l'hypoténuse (/-+-/•') du triangle rectangle formé par l'étoile principale et les projections du compagnon à ces deux instants; d'où
r-^ r >asiii-p-; el, en combinant l'équation (i) avec les inégalités précédentes,
P 2 SI
La densité moyenne est donc toujours moindre que le second membre de celte inégalité.
Dans les limites d'approximation où nous nous plaçons, nous admettrons qu'on l'en peut déduire, pour chacun des systèmes binaires, en multipliant par un même facteur ce second membre variable pour chacun d'eux, de sorte qu'en désignant par ^ une constante à déterminer, on a
P«sin'^
Quant à la valeur de |3, on l'obtient en appliquant cette formule Algol, dont la densité moyenne nous est connue (n° 291) et
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égale à o, 23 ( * ) ; on a ainsi
P = 37, d'où
En calculant D,„ pour chacune des étoiles doubles photométriques du lype Algol dont nous avons les éléments (n° 402), on a les résultats suivants (^) :
Étoiles. D„,. Étoiles. D^.
U Céphée 0,082 R Autel 0,122
Algol o,23o U Ophiuchus o,25o
X Taureau 0,119 Z Hercule 0,611
R Grand Chien 0,307 R S Sagittaire ^j072
X Carène o,2r9 W Dauphin o,i43
S Écrevisse 0,019 Y Cygne o,i73
S Voiles o,o5i DM-hii%3557 0,265
Balance o,o5o B D -h45**,3o6'^ 0,064
U Couronne o,ii5
En général, ces densités limites sont comparables à celles des composantes d'AlgoI, mais pour un certain nombre d'entre elles, S Écrevisse et Balance par exemple, elles sont beaucoup plus faibles cl se rapprochent de la valeur trouvée plus haut pour Tune des composantes de S Voiles. Il y a lieu de remarquer que ces étoiles à faible densité moyenne sont aussi celles dont les durées d'éclipsés sont les plus longues; celle durée est, en effet, en moyenne de 9'', 8 pour rensenible de la lisle et de i3**,7, au contraire, pour les si\ étoiles dont la densité moyenne est inférieun' à o, 1.
On paraît être en droit d'en conclure que, comme dans le sj>téme de S Voiles, lacomposanlc la moins lumineuse est plus large que Taulre en même temps que d'une densité beaucoup plus faible.
(') 11 faut employer ici, pour la durée 26, la valeur 6**, 5 admise par Vo^ci {Asironornische \aclirichten, n*'2i97) et au moyen de laquelle il a obleuu les nombres conduisant à cette densité moyenne 0,23; on prend d'ailleurs l'houit pour unilé de temps.
(-) Voir, sur ce sujft, 11. Russell, Tlie densitics of the variabie stars of the Algol lype {The astropkysical Journal, vol. X, p. 3i5 et suiv. ; 1899).
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Il semble donc que, pour un certain nombre de ces systèmes, la condensation de la composante relativement obscure n'est point encore assez avancée pour la rendre aussi brillante que l'autre. Ce serait Tinverse de ce que nous avons constaté dans A^lgol, où Pune des composantes est au contraire une étoile presque éteinte.
469. Conclusion générale. — Si nous rassemblons et rapprochons toutes ces données, nous arrivons à la conclusion suivante :
Les variables à courtes périodes sont des systèmes binaires très serrés dont les composantes se meuvent dans des plans en général fort peu inclinés sur la ligne de visée. Leur grand intérêt est qu'elles nous présentent, par leur réunion, tous les stades d'évolution, tous les âges des systèmes binaires : ?J Gémeaux et W Vierge nous font presque assister à la segmentation d'une nébuleuse, à la naissance d'un système binaire; j3 Lyre et U Pégase nous montrent une segmentation prcs(|ne accomplie; dans S Voiles et S Écrevisse la séparation est complète, mais le travail de condensation commence à peine pour l'une des composantes ; dans Y Cygne, les composantes semblent s'être développées parallèlement et être deux étoiles jumelles; Algol enfin, qui forme le dernier annean de la chaîne, a l'une des composantes presque complètement éteinte et sans doute proche du terme final de son existence comme astre lumineux, tandis que l'autre forme encore un Soleil radieux.
Quoique très probables, ces vues ne sont encore que conjecturales; quoi qu'il en soit, toute cette élude démontre de la façon la plus évidente l'immense intérêt qui s'attache à l'observation, soit photométri([ue ( * ), soit spcctroscopique, des variables de ces deux groupes : la combinaison de leurs résultats doit, en effet, nous conduire à une connaissance très approfondie du mode de formalion de l'Univers stellaire.
(•) Je signale à ce point de vue les Caries spéciales à chaque variable, dont iM. J. Hagen vient de commencer la publication et dont une première série de cinquante sont publiées {Probekarte aus dem Atlas stellarum variabilium. Berlin, Félix Dames).
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I. — Généralités
470. Définitions* — Les systèmes complexes que nous venons d'étudier sont loin d'élre les seuls que forment les étoiles : l'observation attentive du Ciel a fait connaître dos groupes serrés de trois, quatre, cinq . . . étoiles, et même des agglomérations, dans une petite étendue de la sphrre, d'un nombre considérable d'entre elles. On appelle les premiers étoiles ou systèmes multiples et les seconds, amas steltaires.
Ali. Ce sont des systèmes physiques. — La première question à résoudre est de savoir si ces groupements constituent des systèmes physiques ou simplement de pures coïncidences optiques dues à la presque identité de direction des rayons visuels aboutissant à des étoiles très difTércmmenl éloignées de nous. Prenons comme exemples les étoiles lri|)les et, pour préciser, supposons que la plus faible composante du groupe soit au moins de S*' grandeur et que la distance angulaire maximum soit, comme pour les étoiles doubles, de .ia", c'est-à-dire que sur la sphère les trois composantes soient comprises à rinlérieur d'un cercle de Sa'' de diamètre; un raisonnement analogue <à celui du n^ 218 montre que le nombre probable des grou[)es optiques de celte espèce est une fraclion négligeable de l'unité. Prati(piement, on doit donc considérer comme physiques tous les systèmes de celte classe. Cette conclusion ac(|uiert plus de force avec le nombre des étoiles qui constituent le groupe; cl, si sa certitude diminue lorsque la distance angulaire augmente, on ne doit pas moins considérer
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comme 1res probable que la grande majorité des groupements, qui dans la lunette nous paraissent constituer une réunion d^étoiles, forment en réalité des systèmes physiques dont les composantes sont liées les unes aux autres.
Il y aura d'ailleurs toujours lieu de se reporter aux mouvements propres de ces diverses composantes, afin d'en constater l'identité ou d'en déterminer les diflerences.
Nous commencerons par l'étude des étoiles triples.
II. — Étoiles triples
472. Leur division en brillantes et restantes, — Les principales sources de renseignements sur ces étoiles triples, et les systèmes multiples en général, sont : pour l'hémisphère boréal, le Catalogue donné par W. Slruve dans les Mensurœ micrometricœ , où il compléta les observations de W. Herschel; pour rhémisplière austral, la Liste de J. Dunlop (*) et surtout le grand Catalogue déduit par J. Herschel de ses observations au Cap de Bonne-Espérance (■-*). Dans aucun d'eux on ne s'est d'ailleurs limité à la distance maximum de 3?/ adoptée pour les étoiles doubles, et Ton est allé parfois jusqu'à 2'; mais, pour pouvoir utiliser au mieux les données alors existantes de la statistique stellaire, il convient de maintenir cette division ainsi que celle des brillantes (toutes les composantes d'éclat au moins égal à Ss"^,©) et des restantes, établie par W. Struve.
Ceci posé, nous trouvons dans la réunion de ces Catalogues : 1° Pour les étoiles triples de distance maximum inférieure à 3?/':
(') J. DuxLOP, A pproximate places 0/ double stars in the southern hémisphère, observed at Paramatta in New South Wales {Memoirs of the Jioyal Astronomical Society^ Vol. III, Part. II, p. 267 et suiv.). Liste de 253 étoiles doubles ou triples.
(2) liesults of astronomical observations made at the Cape 0/ Good Hope, Chap. II, p. i65 et suivantes.
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a. 5 brillantes qui sont
Etoiles. Orandeurs.
/ Cassiopéc 4 , 2-7 ,1-8,1
1 1 Licorne . . 5,o-5,5-6,o
1'^ I-ynx 5,2-6,1-7,4
Ç Écrevisse 5,o-5,7-5,5
J Balance 4 > 9-5, ^--7, 2
Distances
à la
plus brillante.
dont deux dans rhémisphèrc austral et trois dans riiémisphère boréal, tous assez serrés.
h, 87 restantes.
r>." Pour les étoiles triples à distance maximum plus grande cpie 3:>/', mais inférieure à 2' :
c, 10 brillantes qui sont ( ' )
Etoiles. Grandeurs.
An 17 D 7 -H -8
An 8G1 1 ., .. . 7,8-8,0-8,0
■'.38 Ar-us 7 -8- 8
An i3)o 1 7,Jt-7,3 8,0
An .474 ^ 0,9-8,0-7,7
y. Chêne (de CliarlesK. 'i -7 -8
An \'U)D () -7 -8
An 2>78 5: (i^8-7, 5-7,8
An '>7o5 ï /,<>-;, 0-7, fi
An 'Xij\\ Z -;, 0-7, 5-8,0
Distances
à la
plus brillunle
h ai
ic
Tl . 39
dont <) appartiennenl à riiéinispliùrc boréal el 4 à riiéinispliôro austral.
d. '.\C) restantes, dont deux sont assez remarquables par réclal de Tcloile principale : [j Grue, où elle est de 3*^ grandeur, cl 17a Eridau, où elle est de 5*^ grandeur (ces deux étoiles sont australes).
(') Les f)osilions se rapportent à iSiG : D indique le Catalogue de Dunlop: S le Catalogue de> Mensurœ micrometricœ.
III. — Étoiles quadruples
473. Systèmes doublement binaires, — On rencontre parfois, dans une étendue angulaire fort petite, deux systèmes binaires formant un système quadruple, tels sont :
219 Andromède (7^^o-io'^%5 à 3',o) et (io8^,8-io»%7 à 4',8), dont la distance est de 29'';
S 757 (8'%o-8P-,2 à i',7) et S 768 (8^,5-9»^o à 11'), dont la distance est de 5i'';
2 3oi2 (8"\7-8",8 à •2^6) et S 3oi3 (7«^8-9R^3 à 2',5;, dont la dislance est de Sa'';
S i\yi (7?%5-GS'2 à i7»,i) et Z 'i\y3 (9^0-9^2 à 6','2), dont la dislance est de -jS'';
S 10S7 (7S^o-9•?^o à ir,i) ci I ro88 (8s%•2-II^^5 à lo'/j),
dont la distance est de i 1 ?/', ^,
Il arrive froquemment aussi qu'entre les deux systèmes binaires ainsi associés se montrent quelques étoiles beaucoup moins brillantes-, il en esl ainsi pour les couples suivants :
dont la dislance est de So", cl cnlro lesquels se trouve une petite étoile» de y*" grandeur, à peu près au milieu de leur distance. Mais Texemple le plus frap|)ant est celui de e Lyre : deux syslèmes binaires très serres et brillants,
e, Lyre (5?^o-6•'^ 5 à 3", O ol z. Lyre (5=^%o-5?%5 à 2', 5),
sont situés à 3'?.(/' de distance, et entre les deux sont trois petites étoiles, une de 10® et les deux autres de i3* grandeur : £| et £2 ont le même mouvement propre, et par suite constituent bien un système physique; on leur soupçonne, en outre, un mouvement orbital autour de leur centre de gravité commun.
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474. Étoiles quadruples, — La plupart du temps, le groupement des composantes d'un système quadruple est plus uniforme, et aucune d'elles ne paraît plus spécialement liée à une autre : c'est ainsi que se présentent les quatorze autres étoiles quadruples contenues dans les Catalogues précédents et qui sont :
Distance Étoiles. Composantes. iiiaxim.
S 263 8,0, 9,0, lo, 11,9. 39'
41 Bélier 3,o, blanc; 1 3, bleu; 1 1, bleu sombre; 9, gris perle. 126
52 Bélier 6,5, bleu; 7, bleu pâle; i5, bleu ; i3 lilas io5
Ç Persée 35 blanc; 10, bleu pâle; 11, bleu; 12 cendrée 32
Hi 3662 8, 9, ï4 et i5 20
124 Taureau.. 8,5 grenat; 8 et 9 bleues; 10, bleuâtre 146
n, 4087 8,8, 14 et i5 3o
Hi 487G 8,8, 8 et 12 i5
h Sagittaire.. . 8,8, 8 et 12 9.5
d* Ga])ricorne. 3, jaune pâle; 1 1 , 1 1 et 9,5 (*). . , i54
2 2673 8,0; 8,0, jaune pâle; 9,5 et 1 1 ,7 75
p Dauphin.. . . 4? grisâtre; 5, 11 et 10 32
8 Lézard 6,5 et 6,5, blanches; 11, verdâtre; 10, bleue 81
IV. — Étoiles quintuples
475. Étoiles quintuples. — Parmi les étoiles quintuples indiquées dans les mêmes Catalogues, nous citerons les suivantes :
3 Lyre..,. iZ. blanche; 8, gris pâle; i3; 8,5, jaune pâle; 9, lilas),
dont les cinq étoiles sont coiilenues dans une étendue angulaire de 8r/.
fi Petit Cheval (5,5, blanche; i4; i3; 16 et i4),
ce sjslcme, trouvé quadru|)le par J. Herschel, était recommande par lui comme test optique : avec l'équatorial de Cliicago (o™,»7 '•
(') J. Horschcl a nppclê l'atlcnlion des astronomes sur rétoile de fr,5 grandeur (lo ce groupe, étoile qu'il croit n'être pas brilhinte par cllc-mémc, mais seulement par rcllexion.
V. — Étoiles multiples
Dans un assez grand nombre de cas, l'augmentation de puissance optique des instrument a permis de constater, au milieu de systèmes que l'on crojait triples ou quadruples, la présence d'étoiles plus faibles et très rapprochées de l'une ou l'autre des premières composantes. Ils sont ainsi devenus pour nous des étoiles multiples; nous citerons, parmi eux, les exemples suivants :
476. 45 Lièvre. — Décrit par J. Herschel comme un système quintuple brillant (7-7-8-8-8), il a été reconnu plus complexe par Burnham, qui y a trouvé, dans une étendue angulaire de ia6", neuf étoiles dont les grandeurs sont : 6,8-8,3-9,3-9,7-8-8,5-8,5i3-io.
477. V Poupe, — D'après J. Herschel, ce beau groupe se compose de trois étoiles brillâmes ( a^*^, ô^*" et 8^*^) accompagnées de trois autres petites étoiles (ii^% ii^"^ et 14^"^) exactement disposées en ligne droite.
478. p Gémeaux (Poltux), — La belle étoile, orange foncé, qu'on appelle Pollux^ est accompagnée de cinq étoiles formant avec elle un groupe physique; d'après Burnham, leurs éclats sont
Les deux étoiles G, c forment un système 1res serré, fort difficile à dédoubler dans l'équalorial de 0^,47? avec lequel Burnham l'a découvert. Pollux est en outre suspectée de variabilité.
479. 21a Piazzi {\\W H). — Celle étoile, signalée par Smyth comme triple, avec des composantes de 66"^ couleur paille, 86*"
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jaune orpimenteti6s'' rouge pâle (la dernière, constituant la limite de visibilité de l'instrument de Smjth) a été reconnue beaucoup plus complexe par Burnham, qui donne le système comme sextuple, les trois étoiles ajoutées ayant cependant à peu près le même éclat que la faible de Smylli.
C'est Tun des systèmes les plus intéressants du Ciel ; il vient immédiatement après la Ci*" du Cygne pour la grandeur des mouvements propres des deux principales composantes; ces mouvements ne semblent d'ailleurs pas avoir absolument la même valeur pour les deux et les faibles étoiles ne paraissent pas y participer, (|uoiquc la distance maximum à la plus brillante ne soit que de
480. HiSjgS. -;- C'est un groupe très serré, découvert par J. Ilcrschcl et situe dans la petite nuée de Magellan : les grandeurs de ses composantes sont 9-i2-i3-i3-i4-i6 et leurs distances à la plus brillante 9'', ii\ i'a\ 18", 20", 2:V^
481. a Croix. — Autour des deux magnifiques étoiles de la Croix du Sud, J. Herscliel en a rencontré quatre autres, dont Tune de 5'^^% formant ainsi un groupe sextuple des plus remar- (juables. Les éclats des composantes sont i , 5-2-5-1 3-i3-i 4, et leurs distances à la plus brillante 5", 120", 60", 100'' et i3o".
48!2. a- Orion. — Ce système multiple a été désigné par W. llersclicl comme formant un système doublement triple, ensemble de deux groupes triples, à fort pou près de même configuration : depuis, liarlow l'a appelé doublement quadruple, car il a ajouté une petite étoile à chacun des deux groupes d'Herschel. Les composantes principales sont :
A, 4*^% blanc brillant (avec un compagnon de 11"),
B, 8=^'% bleu,
G, 7"', rouge viiiicux,
I), 8-','>, rouge sombre (avec un compagnon de 12'^'^),
1], (/', blanc,
F, 8'^ gris ])âle;
la composante D, la plus éloignée de A, en est à une distance de 211 " .
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483. ^'Orion. — Ce système multiple, situé dans la « Gueule du Poisson » de la grande nébuleuse d'Orion, a été découvert en 1787 par W. Herschel, lorsque, pour premier essai de son télescope de 4o pieds, il le dirigea vers ce remarquable objet. Il le trouva composé de quatre étoiles rapprochées qui, rangées par ordre d'ascension droite, sont
^^, 7^»5 grenat, B, 8'^% rougeàlre, G, G*% blanc pâle, D, 7»% lilas pâle,
et, à cause de la forme géométrique de leur configuration, il l'appela Trapèze d'Orion, nom qu'on a conservé depuis malgré les additions ultérieures. Ces quatre étoiles, dont la plus grande dislance est 21", ont, en outre, d'après Maedler, le même mouvement propre : elles constituent donc certainement un système physique. Cinquante ans après W. Herschel, W. Struve (1826) trouva, avec un objectif de o™,32, tout au voisinage de A, une cinquième étoile a, qu'il estima de lo*"", 5; on Ta observée depuis avec des instruments de o",io, et même de o°*,07 d'ouverture (/Ig- 88).
En i83o, J. Herschel découvrit avec une ouverture de o", 3i et tout près de C une sixième étoile c qu'il estima de la^*" : Warren de la Rue Ta vue depuis avec un objectif de o",io et Burnham avec une ouverture de 0^,09 (').
(') Eq outre, deux étoiles 1res faibles (i3»') onl été vues par J. Herschel très près du Trapèze, et, d'après lui, font partie du môme groupe.
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Il est difficile d'adnietlre que, si, à l'époque de W. Herschel, ces deux dernières étoiles avaient eu leur éclat actuel, elles aienl pu échapper à son œil exercé; aussi est-on porté à les considérer comme des variables à longue période, qui depuis lors auraient augmenté progressivement d'intensité lumineuse.
Ajoutons que ce svstème couiplexe est Tun des plus serrés, la distance à A de la composante la plus éloignée n'atteignant pas 22'
CHAPITRE XX
SYSTÈMES MULTIPLES ET AMAS lURÉGULlERS.
Ces étoiles multiples ne sont que les miniatures de certains groupements étendus auxquels leur isolement au milieu du Ciel étoile et le rapprochement de leurs composantes avaient, dès la plus haute antiquité, fait assigner des noms spéciaux : ce sont les Pléiades, les Hjades, Prœsepé ou la Crèche et la Chevelure de Bérénice.
Leur examen télescopique a montré depuis qu'ils comprenaient à leur intérieur un très grand nombre d'étoiles plus petites; et, en même temps, l'étude méthodique du Ciel faisait découvrir un certain nombre de groupements analogues, fort étendus aussi, mais purement télescopiques.
Tous rentrent dans ce que nous appelons les amas s te liai res irréguliers; nous en étudierons quelques-uns qui ont, à des titres divers, une importance considérable.
I. — Pléiades
i8i. Description générale. — Dans nos climats, aux altitudes moYcnnes, et par un ciel sans Lune, les vues ordinaires distinguent autour et tout près de la belle étoile 'f\ Taureau 5 étoiles d'un éclat moindre qui forment le groupe des Pléiades, On leur a donné des noms particuliers; ce sont par ordre d'éclat :
i" Alcyone (ti Taureau) (3,o), 4" Atlas (5,5),
2" Electre (4,5), 5o Taygète (5,5),
3" Maïa (1,5), 6'' Mérope (5,5),
dont la première est de 3* grandeur et la dernière de o^^, 5. Nombre
de personnes en distinguent aisément une septième d'éclat un peu supérieur à la 6* grandeur que Ton appelle Pléione. Il en a d'ailleurs été ainsi de toute antiquité, ainsi qu'en témoigne ce vers d'Ovide relatif à ce groupe d'étoiles :
Quae septcm dici, sex tamen esse soient.
Kepler (*) cite le fait de Michel Mœstlin qui, sous le ciel de Tubingue (26 décembre 1079), a non seulement distingué à l'œil nu 1 1 étoiles dans les Pléiades, mais aussi en a déterminé, avec les instruments de Tépoque, les positions avec assez d'exactitude pour que nous puissions les identifier avec celles de nos Catalogues modernes.
Par un ciel très pur, Heis voyait 10 étoiles dans ce groupe; M. Luizet, à l'observatoire de Lyon, et M. Marchand, à celui du Pic du Midi, en séparent ordinairement onze; enfin Airy cite (*) un membre de sa famille qui, voyant d'ordinaire 7 étoiles dans les Pléiades, en distingua, le i5 février i863, douze assez nettement pour en faire une carte. Ces 5 étoiles supplémentaires sont :
8" Gaeleno (6,0),
9" Asterope, groupe formé par 21 k et 22 / de Flamsteed (6,5) et (7,0), \oP 24 p de Flamsteed (7,0), 11** i8/7i de Flamsteed (6,3), 12° Anonyme 28 de Besscl (7,3),
Mais le caractère réel de groupe slellaire fort nombreux n'a été formellement reconnu aux Pléiades qu'après la découverte des lunettes. Ainsi la Carte qu'en donne Galilée dans le Nuncius Siderœus (i653) contient déjà 87 étoiles ; leur nombre a été peu à peu en augmentant depuis, si bi(Mi qu'en 187 4 M- G. Wolf, avec une lunette de o"*,3i, a pu dénombrer et déterminer les positions de 5-1 étoiles, de la 3*^ à la \/\^ grandeur incluse, dans un intervalle de i33' d'ascension droite et de 90' de déclinaison aulour de 7) Taureau.
(') Opéra collcctay Vol. II, p. aoo. Voir à ce sujet \Vixnkckk, On thc visibility of stars in tlie Pléiades to t lie naiccd eye {Mont/ily ,\oticesj\o\. \\\1\, p. i-»^>)-
(') Ci-f>. AiiiY, On the visibility of stars in thc Pléiades to the unarmcd c\c {Montltly .\otices of the lioyal Astronomical Society y\o\. WIII, p. 173}.
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Depuis Galilée, ce groupe a, en effet, été souvent étudié. Ea Hire, en i693,Cassini et Maraldi en 1708, Le Monnier en 1748 en ont publié des Cartes; celle de Le Monnier contient les positions de 35 étoiles déduites de l'observation (observations méridiennes); vient ensuite celle de Jeaurat (1760) où, sur 64 étoiles marquées, 9 seulement ont leurs positions déterminées directement (observations méridiennes) : dans ce siècle, Piazzi, Baily, Rumker publièrent les positions d'un nombre plus ou moins grand d'étoiles des Pléiades observées par eux; mais la précision de ces observations ne surpasse pas celle commune aux observations méridiennes de l'époque, et de plus elles ne se rapportent qu'à un petit nombre d'étoiles.
485. Triangulation de Bessei. — Notre connaissance exacte du groupe des Pléiades n'a commencé qu'en 1841 lors de la publication par Bessei du Catalogue des 53 étoiles les plus brillantes qui se trouvent dans un cercle de 47' à 48' de rajon autour de T^ Taureau (Alcyone) (*); et cette connaissance des positions exactes d'un nombre assez grand d'étoiles de ce groupe était d'après lui de nature à rendre aux astronomes d'importants services.
Au premier rang, et comme d'intérêt le plus actuel, Bessei met la précision avec laquelle, une fois ces positions bien connues, l'observation méthodique des occultations de ces étoiles par la Lune permettrait d'obtenir la différence des longitudes de deux
(*) F.-W. Bessel» Verzeichniss von 53 Plejadens terrien aus Beobachtungen mit dem Kônigsberger Heliometer abgeleitet {Astronomische JVachrichten, n» 430).
Cependant, l'étoile m de Flamsteed comprise dans ce catalogue est plus éloignée de T, Taureau :
MR. = — SS'u", AC© = -4- 43'35%
et celle que Bessei appelle « Anonyme 16 » n'est pas plus brillante que beaucoup d'autres du groupe.
Cette communication de Bessei ne renferme que le Catalogue conclu; le Mémoire complet parut un peu plus tard dans les Astronomische Untersuchungen, Vol. I, p. 209; puis dans la réédition des œuvres de Bessei, par Engelinann [Abhandlungen von F.-W* Bessei, herausgegeben von R. Engelmann, Vol. II, p. 299 et suiv.). Engelmann a ajouté une Carie de Tintervalle de 3*^36" à 3»»43",et de -+- 22«»35' à -+- 24'*4*>'» où sont marquées toutes les étoiles aisément visibles dans une lunette de o", 11, c'est-à-dire jusqu'à la io»',5.
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observatoires, puisque le résultat donné par leur combinaison serait ou complètement, ou à fort peu près, indépendant des erreurs qui subsistent dans les éléments admis pour la construction des Tables lunaires.
En Astronomie pratique, Bessel donnait comme usage de ces positions la détermination d'un certain nombre de constantes instrumentales fort importantes, comme la valeur du pas et Tétude de ses irrégularités dans les vis micrométriques; celle du coefficient de température de ces mêmes micromètres. Enfin, au point de vue théorique, il indiquait ces mesures comme seules propres, par les variations de leurs résultats, à résoudre dans l'avenir avec certitude la question de savoir si les étoiles des Pléiades formaient bien un groupe physique et alors de faire connaître la nature et les conditions du lien qui les unit.
Le Catalogue de Bessel donne les grandeurs et les positions pour 1840 des 53 étoiles dont nous avons parlé, ainsi que les mouvements propres, en JR et (©, de neuf d'entre elles (pour 3 autres, il donne seulement le mouvement en JR); il résulte de la combinaison de deux sortes d'observations :
i'' Observations différentielles héliométriques fort nombreuses des 10 étoiles les plus brillantes avec l'étoile principale 7^ Taureau, et observations identiques, mais moins nombreuses, des quarante-deux autres. Ces observations ont-été faites par Bessel, Plantamour et Schliiter; et, les combinaisons de ces deux séries de mesures ont fourni les positions différentielles par rapport à Alcyon e.
2® Les nombreuses observations faites de 1820 à i83o par Bessel, puis de i83o à 1840 par Busch, au cercle méridien de Reichenbach de l'observatoire de Kœnigsberg : la réduction de toutes ces observations à 182D a donné les positions absolues pour celle dale de 27 étoiles des Pléiades, et la comparaison des résultats à ceux des Fundamenla Astronomiœ a fait connaître les mouvements propres de neuf d'entre elles.
Quant aux grandeurs de ces étoiles, Bessel les déterminait par l'estime jusqu'à la demi-grandeur, comme il l'avait fait pour ses zones (n"" 59); mais, en raison de la difficulté de comparer exactenienl la nuit, dans une lunclle, les éclats des grosses étoiles, il avait fait cette comparaison pendant le jour (18 juin 1839):
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Schliiter classa les étoiles lélescopiques pendant la nuit du i5 mars i84i-
Malheureusement, la courte durée de Tintervalle où se produisent les occultations des Pléiades pendant chaque révolution du nœud de la Lune (4 ans environ sur i8), empêche qu'on ail tenté sérieusement d'appliquer le premier point de son programme, relatif à la détermination des différences de longitude que Ton obtient actuellement par d'autres méthodes avec beaucoup de précision; néanmoins l'importance des étoiles des Pléiades n'a pas diminué , car les mêmes observations donnent inversement les corrections des éléments de notre satellite.
Le second point, au contraire, relatif à la détermination des constantes instrumentales, est devenu d'une application courante dans la pratique de l'Astronomie d'observation; et quant au troisième, il fallait évidemment laisser s'écouler un certain temps avant d'espérer pouvoir mettre en évidence des changements sensibles dans les positions des étoiles cataloguées par Bessel.
486. Intervention de la Photographie. Rutherfurd. — Aussi est-ce seulement en i865 que fut faite la première tentative de détermination de ces changements, tentative remarquable parce qu'elle marque l'apparition en Astronomie de la Photographie comme méthode de mesures de précision.
C'est, en effet, le 21 février de cette année que Rutherfurd employa pour la première fois, dans son observatoire de New- York, à la description des amas stellaires , le célèbre objectif photographique de o"*, 29 qu'il avait fait lui-même. Un an plus tard, cet astronome avait construit le premier micromètre photographique, et mesurait les coordonnées relatives à Alcyone des étoiles des Pléiades, mesures que discutait et réduisait B.-A. Gould, alors à ses débuts ; elles le conduisaient à la détermination an dixième de seconde d'arc aussi bien en ascension droite qu'en déclinaison des positions relatives de 89 des étoiles de Bessel (* ).
Dans les années suivantes, Rutherfurd renouvela à plusieurs
(*) B.-A. GoOLD, Réduction oj photographie observations of Ihe Pléiades {Annafs of the National Academy, vol. IV) (1886).
époques Tobservation photographique des Pléiades; nous y reviendrons plus loin.
487. Mesures micrométriques. C. Wolf, Pritchard. — En 1873, M> G. Wolf reprit, avec le micromètre Glaire de Féqualorial de o™,3i de l'Observatoire de Paris, les mesures différentielles des positions relatives des étoiles du groupe des Pléiades.
La partie fondamentale de son travail est la formation d'un Catalogue (*) donnant les positions relatives à Alcyone des 79 étoiles les plus brillantes du groupe; on les obtenait par des observations de passages pour les ascensions droites, et par des mesures micrométriques pour les déclinaisons; mais la course de la vis du micromètre étant de beaucoup inférieure aux dimensions focales du groupe à mesurer, on dut, pour ces déclinaisons , partager le champ à explorer en quatre zones reliées entre elles par des repères communs.
Ces 79 étoiles ont ensuite servi d'origine pour déterminer par différence, au moyen d'un micromètre spécial, à déplacement et à lecture très rapides, les positions de 887 étoiles plus petites; et enfin, par différence avec celles-ci, celles de io5 étoiles plus faibles ou oubliées : de sorte que, au total, la description de C. Wolf contient 071 étoiles de la 3* à la i4® grandeur; c'est certainement la plus complète qu'on ait obtenue jusqu'à ce jour par robservalion directe; elle est représentée dans la P/, I.
Il convient de dire cependant que, en 1884, et observant avec l'équatorial de o™,38 d'ouverture de l'observatoire de Bordeaux, G. Rayet a ajouté au Catalogue de C. Wolf les positions relatives de 143 étoiles nouvelles de la i3® à la i5* grandeur (une seule est de grandeur 12, 5) (2).
Quelques années après G. Wolf, mais avant la publication de son travail, Pritchard avait aussi entrepris une revision micromètrique du groupe des Pléiades : l'appareil construit par lui en vue
( ' ) C. Wolf, Description du groupe des Pléiades et mesures microniétrique^ des positions relatives des principales étoiles qui le composent {Annales de l'Observatoire de Paris, Mémoires, t. XIV, !'• Partie, p. A.i et suiv.; i>>77).
{') O. llAYtT, Positions d'étoiles télescopiques de la constellation des Pléiades {Comptes rendus des séances de l'Académie des Sciences, vol. Cil, p. 4^9)-
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de cette triangulation el qu'il appelle Duplex micrometer, repose sur le même principe que le micromètre spécial dont C. Wolf s'était servi pour les étoiles de second ordre; il n'a pas la précision du micromètre filaire, et il n'évite pas l'emploi de repères intermédiaires, qui furent, dans ce cas, Maïa et Atlas. Quoi qu'il en soit, Pritchard détermina avec lui (1878-1879) les différences, par rapport à T, Taureau, d'ascension droite et de déclinaison de 4o étoiles, les plus brillantes des Pléiades (*).
488. Mesures héliométriques. Elkin, — Viennent ensuite les mesures différentielles faites par Elkin en 1884 et i885 avec le célèbre héliomètre de Yale, qui lui avait servi dans ses observations simultanées avec Gill pour la détermination de la parallaxe solaire (n° 186) : elles donnent (2) les positions relatives à r\ Taureau de 69 étoiles de ce groupe.
Il convient de signaler, quoiqu'elles n'aient pas été entreprises dans le but spécial d'étudier les Pléiades, les belles observations faites à Berlin par E. Becker de 1879 à i883 avec le cercle méridien de Pislor et Martins, de 0^,19 d'ouverture. Le Catalogue qui en résulte (') contient, en effet, les positions pour 1876,0 de toutes les étoiles des Pléiades jusqu'à la 9**^,5, et par suite, non seulement de toutes les étoiles de Bessel, mais d'environ une cinquantaine d'autres.
489. Mesures photographiques, Jacoby. Turner. Gould. Olsson, — Les mesures d'Elkin, que la similitude d'instrument et de méthode semblait devoir rendre les plus comparables à celles de Kœnigsberg, onl été, quelques années plus tard, combinées avec celles de Bessel par Jacoby, et ont servi de base à la réduction des mesures qu'il fit en 1891 des clichés pris par Rutherfurd de
( * ) C. Pritchard, On the proper motions of 40 stars in the Pléiades determined from micrometric and méridional Observations {Memoirs of the Royal (utronomical Society^ vol. XLVIII, Pari II, p. 225 et suiv.; 1884 ).
( * ) W.-L. Elkin, Détermination of the relative position of the principal stars in the group of the Pléiades ( Transactions of the astronomical Observatory of Yale University^ vol. I, Part I; 1887).
(^) E. Becker, Catalog der Astronomischen Gesellschaft (10* fascicule, zone de +20*» à -H 25").
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1872 à 1874 avec sa nouvelle lunette photographique de o"^33 d'ouverture.
Elles ont conduit à la formation d'un catalogue de 76 étoiles, parmi lesquelles figurent les 53 étoiles de Bessel ('), et dont les positions sont rapportées comme l'avaient été les mesures de Rutherfurd, non plus à Alcyone, mais à 24/>, étoile située près du centre de l'amas et mieux appropriée aux mesures.
En passant, nous devons signaler les photographies des Pléiades prises en 1892 et iSgS sous la direction de Pritchard, avec la nouvelle lunette astrographîque de l'observatoire de l'Université à Oxford, quoique, faites surtout en vue de servir à la déterminalion des parallaxes de quelques-unes des étoiles de ce groupe, elles n'aient pas été utilisées pour la construction d'un Catalogue (^).
Six ans après ( 1 897 ) paru t la description des Pléiades ( ' ) obtenue pholographiquement par B.-A. Gould à Cordoba, et qui résulte de la combinaison de 16 clichés de cet amas pris de 1872 à 1882. Le Catalogue de Gould donne les positions relatives pour 1876,0 de 69 étoiles du groupe parmi lesquelles sont 52 des étoiles de Bessel et Ton y est revenu à Alcyone comme étoile centrale aGn de faciliter les comparaisons aux travaux antérieurs.
Tout récemment, enfln (1898), C. Olsson a repris (*) l'étude photographique de ce groupe; son but était de chercher à obtenir les positions exactes d'un aussi grand nombre que possible d'étoiles suffisamment brillantes, bien plutôt que d'arriver à la description la plus complète, comprenant même les étoiles les plus faibles. Comme conclusion, Olsson donne les positions pour 1898,0 de 119 étoiles, toules (sauf une qui est de douzième grandeur) d'éclat supérieur ou égal à celui de la onzième grandeur.
(' ) JI. Jacoby, The RuUierfurd photographie measures of the group 0/ the Pléiades ( Contributions from the observatory of Coiumbia Collège New-York, n« 3).
(♦) Ji.-F. ToRNER, Some measures of photographs of the Pléiades al the Oxford University Observatory {Monthly Notices of tlie Royal astronomical Society, Vol. LIV, p. 49S).
(') H.- A. Gould, Cordoba Photographs^ p. 5o et suiv.
(*) G. Olsson, Photo graphische Ausmessung der Plejaden (Astronomiska Iakttagelser och undersokningar anstàlda pd Stockholms Observatorium, Vol. VII, n» 3, 1898).
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490. Mesures héliométriques de Battermann et Ambronn. — Si l'on ajoute à ces Travaux d'ensemble les triangulations plus restreintes, mais d'une exactitude considérable, de H. Battermann (*) avec rhéliomètre de l'observatoire de Berlin, et de L. Ambronn faite avec l'héliomètre de Gottingue et qui concerne i6 étoiles (^) des plus brillantes, on aura la réunion des documents dont on dispose actuellement pour résoudre la question ouverte à la discussion par Bessel, à savoir celle de la dépendance physique, et par suite des mouvements relatifs produits par leurs actions réciproques, des composantes du groupe des Pléiades.
491 . Comparaison de ces Catalogues. Déplacements relatifs. Poids. — Avant tout, il faut les rendre comparables entre eux, et, par suite, rechercher les erreurs systématiques qui peuvent exister dans chacune de ces séries de mesures et en corriger leurs résultats ('). Une discussion critique permet ensuite de les ranger par ordre de précision probable ou mieux de déterminer le poids à donner à chacun d'eux dans la combinaison qui permettra de déduire de leur ensemble les positions et mouvements propres relatifs des étoiles qui leur sont communes; le Tableau suivant (*) contient les données de cette discussion pour 67 étoiles du groupe.
(*) H. Battermann, Triangulation zwischen derS hellsten Sternen der Piejadergruppe, 1886-1887 {Astronomische Nachrichteny n"" 2925-2926). Les observations concernant g y 6, e, c, rf, /, n et A sont réduites à 1886,0.
(') L. Ambronn, Triangulation der Plejadengruppe {Astronomische Afittheilungen von der K. Sternwarte zu Gôttingen, 3" partie, 1894).
(' ) Ph. Laorula, Sur la comparaison des diverses mesures différentielles des Pléiades. {Bulletin astronomique.. Vol. XVI, p. 102 et suiv.; 1899).
(*) Les données de ce Tableau m'ont été communiquées obligeamment par M. Lagrula et sont extraites d'un Travail d'ensemble sur les différents Catalogues de ce groupe dont la publication est prochaine.
Les positions pour 1878,0 des trois étoiles adoptées comme fondamentales dans le groupe sont, d'après Newcomb et avec la constante de la précession de Struve :
MouTemeni MoaTement
A* propre. Déollnaison. propre.
17 6 Electre 3.87.20,211 -1-0,112 23.42.48,67 —6,28
T, Taureau 89.56,287 -1-0,112 42«37,89 —5,28
27/ Atlas l\i.Z^y^ib -1-0,076 39.47182 —5,12
En général, les grandeurs sont celles de Lindemann ; pour les étoiles marquées
Époque Gran- moyenne
Étoiles. dcur. 1800 +
Wolf47 5,-27
16 g Cœleno. . 5,27
176 Electre... 3,66
Wolf 72 8,70*
Wolf 73 8,70*
igeTaygcte.. 4,3i
Wolf 84 8,80*
Anon. 1 7,92
Anon. 2 8,12
Anon. 3 9,41
Anon. 4 6,86
Anon. 5 9î^-3
Anon. 6 9^07
20 c Maïa 4 jOO
Anon. 7 7,52
2! k Astérope. 5,69
Anon. 8 7,04
Anon. 9 7,39
23 û^Mérope . . ^^ii
Anon. 10 6,8 i
Wolf 161 8,5o*
Anon. II ^î^S
Anon. IV» ^^4o
Wolf 188 8,40*
Anon. i3 8,09
Wolf 19G 10,00**
Anon. 1 4. . . . 8,9i 7}
Anon. I ) 8,>.8 74
Anon. 17 6,55 74
Anon. 18 8,18 74
Mouvement propre ♦ — T,. relatif.
-2.2i,o3o — o,o38 -2.10,234 -HO, 120
-i.5o,io6 — o,o56
-1.39,923 —0,062 -1.36,944 —0,040 -1.35,609 -»-o,oi5 •1.27,1 32 — o,oo3 — 0,016 — o,o4i — o,o5j —0,071 -0,104 — o , 090
-^o,o56 — o,o5£ — o,o35 — o, i85 — o, io4
AS
Mouvement propre relatif. ^.
-h 1 -hio -h o
5,79 8,55 3o,8o 41, Si 22,74 .40,90 .3o,4i .12,14
.32,76 . 3,i5 .44,53 .30,28 .i3,3o .43,42 . 8,75 .13,45 .53,76 .35,02 .5o,oi . 0,21 .14,23 .49,52
d'iin astérisque, elles sont tirées «lu Catalogue do VAstrononiische Gesellschaft, et du Calalojçuc de C. Wolf pour celles qui ont doux astérisques.
Les sept étoiles dont les angles sont entre crochets ne paraissent pas appartenir au système physitiue des Pléiades.
•| est ranj,'le de position de la direction du mouvement propre ajiparcnt de l'étoile.
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Aa(i873)
Époque Gran- moyenne
Étoiles. deur. 1800+ * — tj,
Anon. 19 6,67 74 — o.
Anon. 20 7,1 3 74 — o.
Anon. 22 6,97 74 — o.
Anon. 21 8,3i 74 — o.
Anon. 23 7,47 74 — o.
Anon. 24 6,35 74 — o.
ij Taureau 3,o5 »
Anon. 25 7,43 75
Anon. 26 8,57 73
Wolf249 9,5o 81
Jacoby 5o . . . . 7,10* 83
Wolf275 9, 1* 82
Anon. 27 7,98 74
Anon. 28 5,38 75
Anon. 29 6,77 74
Wolf3o7 8,60* 84
27 /Atlas 3,72 77
28APléione.. 5,25 76
Anon. 3o 7,80 74
Anon. 3i 7,40 76
Anon. 32 6,5i 74
Anon. 33 7,75 74
Anon. 34 5>90 74
Anon. 35 9,32 75
Anon. 36 9,08 75
Anon. 37 7,40 74
\Volf4ao 9,5o** 80
Anon. 38 6,55 74
Wolf436 9, o* 83
Anon. 39 7,22 73
Ânon. 40 6,47 77
Mouvement propre relatif.
Ao(i873)
Mouvement
propre relatif.
-ho. 8
-4-0.35 -4-0.3; -^o.43 -HO. 53 -f-i. o -i-i. 5 -M. 28 H- 1.40 H-I.4I -M. 46 -hl .46 -hl.5l
oo3 96 5 88G 58G i3i o56
-+- 7 -hi5
39,41 — 4,îo 7j37 —0,72
[îï«9j i59
D'aulre part, on a représenté dans la PL JI les mouvements propres relatifs résultants dans un plan perpendiculaire à la ligne de visée, avec la valeur à la même échelle des erreurs moyennes.
L'examen de cette figure ou du Tableau qu'elle représente ne
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met pas en évidence d'une façon certaine l'existence de mouvements propres individuels, différant par la grandeur et l'orientalion, dans les étoiles qui composent ce groupe.
Quant aux poids relatifs des différents systèmes de mesures considérés, ils sont les suivants :
Noms. A. (D.
Bessel lo lo
Elkin lo 10
Battermann lo lo
Ambronn 9 9
Rulherfur(i(Gould) 9 8
Ruiherfurd (Jacoby) 9 7
Gould 8 9
Wolf Cy 9
Asironoraische Geseilschaft 7 8
Turner 6 5
Olsson 4 5
Pritchard i 1
Eu égard à leur précision, les Catalogues qui en résultent seraient donc rangés dans Tordre suivant :
Gould 8| 12. Pritchard... i
Il convient de faire remarquer immédiatement que la précision des mesures de Bessel n'a été dépassée par aucun des observateurs qui ont après lui tenté les mêmes déterminations.
492. Supériorité de l'héliomètre comme instrument différentieL — Mais de cette discussion résulte encore une conséquence très importante, à savoir la supériorité intrinsèque de VhéUoniétre comme instrument différentiel pour la mesure des amas étendus : et cette conclusion, je crois devoir, en outre, l'appuyer par un argument personnel.
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Ayant eu Thonneur d'être, pendant plusieurs années, le collaborateur de M. G. Wolf, je sais tout le soin méthodique qui préside à ses moindres déterminations expérimentales; et, bien certainement, l'infériorité relative, surtout pour les ascensions droites, des résultats qu'il a obtenus n'est imputable qu'à l'infériorité relative du procédé de mesure employé.
Quant aux mesures photographiques récentes de Turner et OIsson, il faut, pour en apprécier la valeur exacte, se reporter au petit nombre de clichés qu'ils ont utilisés : 3 par Turner et i par OIsson, tandis que l'on en compte 20 dans les mesures Rutherfurd-Gould, 10 dans le Catalogue de Jacoby et i3 dans celui de Gould (Gordoba).
493. Grandeurs des composantes. — Nous avons dit comment Bessel avait estimé les éclats apparents des étoiles de ce groupe. Lors de la construction de la Bonner Durchmusterung^ Argelander reprit la détermination de leurs grandeurs en suivant la même méthode que pour les autres régions du Giel (n** 59). G. Wolf, de son côté, apporta à leur détermination a la plus grande attention » (*); pour les étoiles de la 7® à la 10*^ grandeur, il employa la méthode des séries de J. Herschel; pour les plus brillantes, tt qu'il est difficile de comparer la nuit », ou bien il les observait de jour, comme Bessel, ou bien il notait leur ordre d'apparition, au coucher du Soleil, dans la lunette de l'équatorial ou dans le chercheur de cet instrument.
Mais les résultats obtenus par ces trois observateurs sont loin d'être concordants; ainsi, même l'ordre des éclats apparents des étoiles les plus brillantes est différent pour chacun d'eux, comme le montre le Tableau suivant :
Étoiles. Bessel. Argelander. Wolf.
Alcyone 3,4 3,2 3,o
Electre 4,5 4,7 4,5
Atlas 1,5 4,0 5,0
Maïa 5 4,8 4,5
Mérope. 5 4j5 5,5
(^) La différence minimum de grandeur appréciée par G. Wolf est le quart de grandeur.
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Étoiles. Besscl. Argclander. Wolf.
Taygèle 5 5,o 5,5
Pléione 5,6 6,2 5,75
Gœleno 5,6 6,5 5,o
Anonyme 28 7 6,9 7,'>5
Astérope, 21 A* 7,8 7,0 6,5
'^iP 7,8 8,0 7,0
Anonyme :>» 7,8 7,2 7,5
Pour les étoiles télescopiques, les divergences, quoique relativement moins nombreuses, sont encore très sensibles (*); et ces différences semblent pouvoir s'expliquer par les illusions que fait naître la comparaison d'étoiles si voisines et souvent si peu différentes d'éclat.
Aussi les conclusions que certains astronomes en ont tirées pour en inférer la variabilité de ces étoiles sont-elles tenues en suspicion par beaucoup de bons esprits; et, dans ces derniers temps, Pickering avec son photomètre méridien, Pritchard avec son photomètre à coin, et Lindemann avec un photomètre de Zollner, ont-ils fait, indépendamment les uns des autres, une série de mesures d'éclats d'un certain nombre des étoiles des Pléiades, afin d'avoir des documents certains pour une comparaison ultérieure. Les mesures de Lindemann, qui sont les plus complètes, comprennent 5?. des étoiles de Bessel, la 53^, de grandeur 9,5, ayant trop faible éclat pour pouvoir être mesurée par ce procédé. Ce sont les grandeurs, déduites de ces mesures d'éclat à Taide de la formule de Pogson par E. Lindemann, qui ont été inscrites dans le Tableau de la p. 328.
Cependant, C. Wolf considère comme à peu près démontrée la variabilité de Mérope et Atlas, du groupe Astérope, et de celui formé par les Anonymes 8 et 9 de Bessel. Quant à l'étoile 92 de son Catalogue, elle est certainement variable, car cet astronome,
(') Voir sur ce sujet : Ed. Lindemann, Helligkeitsmessungen der Bessei'schen Plejadensterne {Mémoires de l'Académie impériale des Sciences de Saint- Pétersbourg, 7« série, t. XXXII, n«6; i884).
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qui l'avait notée de 1 1^*^ à la fin de i8^4? ^^ Testlmait plus que de 126'^ en novembre 1873, et lui donnait un éclat inférieur à la 1 3* grandeur en janvier 1876.
En terminant, nous signalons la belle photographie des Pléiades ( P/. 111) prise en 1888 par MM. Henry frères, qui renferme 2326 étoiles et donne une idée bien nette de l'extrême richesse slellaire de ce groupe si intéressant.
II. — Prœsepe ou la Crèche (N. C. C
494. Description générale. Rôle astronomique, — Ce groupe, situé entre les étoiles y et Écrevisse qu'Aratus, Ptoléraée et les astronomes arabes appelaient les Deux Anes, semble être la crèche dans laquelle ils prennent leur nourriture; c'est de là que lui vient son nom. 11 a pour charpente les cinq étoiles 38, 89, 4o, 4i et 4^ de TEcrevisse, figure au n° 44 de la liste de Messier et apparaît, comme une tache blanchâtre assez étendue, à l'œil qui ne peut y distinguer d'autre composante que les étoiles ci-dessus indiquées.
Situé dans la zone céleste que parcourt la Lune pendant une révolution de ses nœuds, il peut, au point de vue de la théorie de cet astre, remplir le même rôle que les Pléiades 5 et, d'autre part, si les positions relatives de ses composantes étaient connues exactement, il rendrait à l'Astronomie d'observation les mêmes services que ce dernier groupe. Aussi a-t-il été depuis un demi-siècle l'objet d'un grand nombre de déterminations.
495. Triangulations. Winnecke, Schur. A, Hall, — La première triangulation de ce groupe a été faite par Winnecke, de i856 à i858, avec l'héliomètre de Bonn (0^,162 d'ouverture) ; elle consiste dans la mesure des distances et des angles de position par rapport à 38 Écrevisse, de 45 étoiles de ce groupe. Cet astronome a en outre observé avec grand soin, au cercle méridien de Repsold de Pulkowa, 8 de ces étoiles qui font partie du Catalogue de Bradiey et qui devaient servir d'étoiles fondamentales pour la position absolue du groupe et aussi donner les mouvements propres de quelques-unes de ses composantes.
Les observations de Winnecke, restées en manuscrit à l'A-
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cadémie de Saint-Pétersbourg, ont été réduites en iSgS par W. Schur (^) qui reprit lui-même cette triangulation (1890 à 1893) avec riiéliomètre de Gottingue (o",i6a d'ouverture).
Mais, dans Tintervalle de i864 à 1870, Asaph Hall avait mesuré le groupe de Prœsepe, avec le micromètre filaire de l'équatorial de o", 23 d'ouverture de l'observatoire de Washington, et déterminé les positions relatives de i5i étoiles entre la 7*'' et la 1 1*'',7 parmi lesquelles se trouvent la presque totalité (44) ^^s étoiles de Winnecke (^).
La détermination de Schur, beaucoup moins étendue que celle de Hall, est un modèle d'exactitude et de méthode; elle se rapporte aux mêmes étoiles que celle de Winnecke (44 communes sur 43 )) 6t la partie principale de ce travail consiste dans une triangulation générale où l'on a mesuré exclusivement les distances réciproques de 38 étoiles combinées deux à deux et qui donne leurs coordonnées différentielles exactes (') par rapport à 38Écrevisse; les 7 étoiles restantes, d'ailleurs très voisines des autres, ont été rapportées aux premières par des mesures de distances et d'angles de position.
Au total, Schur a déduit de cet ensemble de mesures les positions pour 1875,0 de ces 4^ étoiles et leurs mouvements propres. Les positions sont rapportées au Catalogue fondamental de VAstronomische Gesellschaft à l'aide de la constante de la précession de O. Slruve et les mouvements propres tirés du sjsLème Bradlej- Auwers. Quant aux grandeurs de ces étoiles, Schur ne les a point déterminées; il donne dans son catalogue celles de la Donner Durcliniusterung (B. D.) ainsi que celles des estimations combinées d'Auwers et de Becker (A. B.).
(') W. Schur, Die Oerter der helleren Sterne der Praesepe {Aslrononiische Mittheilungen von der K. Sternwartc zu Gottingen, 4« Partie; 1895).
(') AsAPii Hall, Catalogue of \b\ stars in Praesepe ( Washington observations/or iSfiy. Appendix 1\ ).
(') En effet, soient a^a^, o,,Ôj( 20 — Ô, -h Sj) les coordonnées approchées déduites de rensemble Winnecke et Hall, 5 et/? la distance et l'angle de position correspondants; Aaj, Aa,, A5j, AOj les corrections de ces coordonnées; iis la différence entre Ys observée et Vs calculée, chaque connbinaison de deux étoiles doaoe une équation (i), et l'ensemble des 128 équations analogues
(i) A5 — Aaj cosô sin/? — Aa, cosS sin/? -f- ASj cos/? — Aôj cosp,
traité par la méthode des moindres carrés, donnera les valeurs des ioconnues.
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Les résultais de Schur sont compris dans le Tableau suivant :
^oms.
revisse.. 7,0
revisse.. 7,0
revisse.. 7,3
revisse.. 7,'^
•evisse.. 7,1
î|--38Écrey.
— 1.36,397 —1.33,179 — o. 0,573 o. 0,000 -HO. 3,296 -+-0. 8,669
-+-0.14,459 -1-0.15,757 -1-0.19,217 -ho.28,364 -ho.35,171 H-o.38,423 -1-0.38,686 -{-0.39,810 H-o.4o,774 -ho.43,157 -+-0.45,069 -Ho.5i ,931 -ho.58,i39 -t-i. 0,858 -hi. 8,739 -f-i. 14,069 -1-1.14,343 ~»-i .28,126 H-I. 30,995 -»-i.37,3i3 -1-2.25,164
Mouvement propre relatif.
— ii3
— Mo
*-38Écrev.
-hi3'.48',38
— 3. 1,89 — i5.53,47 -30.56,84 -h25.3i,37 -f-i2.3i,48 — 16.47,10 -Hi3.ii, 10
— ii.î4,58 -+-18.27,80
— 14.10,88 -hi3.48,78 -h2i.37,69
Mouvement propre relatif.
-2,3 — 2,3 -hl,2
-1,9 —0,7 —0,4 —0,9 -1-0,2 -hi,5
L'examen de ce Tableau ne met en évidence dans les inouve-
ments relatifs aucune loi de distribution qui dénoterait un mouvement général des composantes de ce groupe.
496. Mesures photographiques. Rutherfurd. Gould. Schlesinger, — D'autre part, Rutherfurd avait pris, de i865à 1877, dans son observatoire de New- York, 2 5 clichés de Tamas de Praesepe; 6 des plus anciens (février et avril 1867) ont été réduits en 1870 par Gould et l'ont conduit à la formation d'un Catalogue de 3i étoiles dont les positions sont réduites à 1875,0 (^).
Vingt-huit ans plus tard (1898), F. Schlesinger mesura et réduisit huit des clichés restants (2), obtenus les uns en 1870, les autres en 1877; cet ensemble d'opérations aboutit à une détermination de 45 étoiles, dont 4o communes avec Schur, et en même temps, par suite de l'intervalle de temps qui sépare les deux groupes de ces clichés, à des valeurs approchées de leurs mouvements propres relatifs, indépendantes de toute autre détermination.
Dans lïntervalle avait paru (1897) '^ triangulation de Gould, qui repose sur huit clichés, dont sept obtenus en 1878 et 1876 et le huitième obtenu en 1882, et qui donne les positions, par rapport à ^'1 Ecrevisse, de 87 étoiles de la grandeur 7,0 à la grandeur 9,5.
497. Amas des Voiles (N. G. G. 2982; 9*"3o™7», 46^i9',o). — A l'amas de la Crèche nous rattacherons un groupe télescopique découvert par J. Hcrschel dans l'hémisphère austral au milieu des Voiles; il y a là, sur une étendue de un degré à un degré et demi de diamètre, une réunion très riche d'étoiles de toutes grandeurs au-dessous de la huitième et que J. Herschel considère comme une sorte de Praesepe télescopique. Cet immense amas paraît être une portion détachée de la Voie lactée qui, en cet endroit, est en elTet très découpée.
(') B.-\. Gould, Réduction of photographie observations of the Pracscpc {Aimais of the National Acadeniy of Science, vol. IV).
( -; V. Schlesinger, The Praesepe group measurement and réduction of the liutherfurd Photographs ( Contributions front the Observatory of Columbia Uni\'ersity, .New- York; n" 25).
III. — Amas de Persée (N. G. C. J
498. Historique, — Ce groupe stellaire (n'' 34 du Catalogne de Messier) est la première nébuleuse que cet astronome ait reconnu être « un amas de petites étoiles ». W. Herschel Ta étudié plus lard, dans son télescope de 20 pieds ; c'est un amas « condensé de belles étoiles de diverses grandeurs ».
499. Triangulations, Kriiger, Pilh, — Les premières déterminations précises des positions relatives des composantes de cet amas ont été faites par Krûger,( 1860- 186a) avec l'héliomètre de Bonn(*).
Ses mesures s'adressent à 43 des étoiles les plus brillantes du groupe jusqu'à la grandeur 9, 5, comprises à l'intérieur d*un cercle de 12' de diamètre, ayant pour centre le milieu de l'amas. Leurs coordonnées différentielles sont déterminées, non point par rapport à l'une des trois étoiles les plus brillantes de ô^*" et ^^r^ mais, pour assurer la symétrie des mesures, par rapport au milieu des deux composantes de 9^"^ d'une étoile double très voisine (i3"de distance) du milieu apparent de l'amas. Ces étoiles lui ont ensuite servi de repères pour fixer, par des mesures de distances et d'angles de position, les situations relatives d'un assez grand nombre d'étoiles plus éloignées et lui permettre de construire une Carte complète de ce groupe.
La position absolue de l'amas a été basée sur les observations méridiennes faites par ArgeJander, de 1861 à 1864, de ses deux étoiles les plus brillantes h et y Persée.
En même temps que Kriiger à Bonn, Pihl faisait à Christiania une triangulation de cet amas (2) et son travail est un exemple de ce que l'on peut obtenir avec un instrument de faible dimension; l'équatorial dont il se servait n'avait en effet que 0^,09 d'ouverture.
(') A. Krueqer, Der Sternhaufen h Persei. Beobachtungen derselben am Bonner Heliometer nebsl deren Derechnung ( Abdruck aus dcn Abhandlungen der Finnischen Societàt der Wissenschaften, llelsingfors, i865 ; mit eincr Karle).
(') O. Pihl, Micrometric examination of stellar cluster in Perseus, Christiania, 1869).
Les mesures étaient faites avec un micromètre à barres pour la triangulation d'ensemble rapportant toutes les étoiles aux deux repères h et'^Persée, et avec un micromètre circulaire pour avoir successivement les petites dilTérences entre les étoiles voisines. Pihl obtint ainsi les coordonnées différentielles de 85 étoiles de la ^*^ à la 1 1*' grandeur. L'erreur moyenne probable de ces déterminations est de o",298 en yR et de o'',3o9 en (0; leurs ré«5ullats ne peuvent donc servir de base à une description exacte, mais ils constituent un bon canevas préparatoire pourun travail ultérjeur(*).
IV. — Amas autour de x Croix
500. Description et triangulations, RusselL — Quoique cet amas ait été décrit parLacaille comme une nébuleuse, on n'y rencontre pourtant nulle part trace de nébulosité; sa première description exacte est due à .L Herschel (^). Depuis, il a été étudié par W.-C. Russell à Sydney, en 1872 (3), avec un objectif de o"',i9 de Merz et un réflecteur de o", 22 de Browning, et par Gould à Cordoba (^).
La Carte la- plus complète est celle de Russell qui contient l'jo étoiles dans une étendue de 22', 5 en déclinaison et 7',Cen ascension droite.
De ces étoiles 33 sont assez brillantes pour être visibles dans le o™, 19 au moment de la pleine Lune : on y rencontre deux étoiles de ô^"", 5, une de 6^% 7 et deux de 7^ grandeur, et 108 sont d'éclat inférieur à la 10® grandeur. Mais le caractère principal de cet amas réside dans la diversité des teintes et des couleurs d'un grand nombre de ses couïposantes ; nous y reviendrons plus loin.
Au point de vue des positions relatives de ses composantes, cet amas est d'ailleurs fort bien connu.
(*) On Irouvera un extrait du Mémoire de Pibl, dans le vol. XXVIH des Monthly Notices, avec la Carte fort intéressante qui en représente les résultats: les grandeurs indi(juécs ont été prises d'après l'échelle de la Donner Durchniusteriing.
(-) liesiilts of observations at the Cape of Good Hope, p. 17.
(3) A>.-C. HussELL. The coloured ciuster about x Crucis {Monthlv Notices of the lioyal astronomical Society, Vol. XXXIII, p. C(i).
(*) Cordoba photoffraphs, p. .'|i3.
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En effet, le Catalogue de iio étoiles de J. Herscliel est basé sur des mesures micrométriques faites sur les étoiles les plus biillantes( * ); dans son Catalogue, Russell a mesuré micrométriquemeiit par rapport à x Croix les 33 étoiles que j'ai signalées plus haut. Il leur a ensuite rapporté par une triangulation micrométrique secondaire plus rapide les positions des étoiles intermédiaires voisines de chacune d'elles. Quant aux mesures de Gould, elles portent sur les 129 étoiles que donnent ses plaques photographiques et les mesures relatives ont été faites sur toutes au moyen du micromètre photographique et, par suite, sont à fort peu près d'une exactitude absolument comparable pour chacune d'elles.
Il semble résulter de leur comparaison qu'une dizaine environ des étoiles de ce groupe, dont une de huitième grandeur, se seraient déplacées depuis l'époque des observations de J. Herschel.
V. — Région stellaire environnant t) Carène
501. Description. — L'étoile t^ Carène, si intéressante par les variations brusques et fréquentes d'éclat qu'elle nous a montrées (n® 212), s'impose aussi à l'attention par l'apparence remarquable qu'offre le Ciel dans la partie qui l'entoure.
Sur une étendue d'un peu plus d'un degré carré autour de Yi Carène, le fond du Ciel est formé par une brillante nébulosité, ou mieux par un riche ensemble de masses, bandes et branches brillantes de matière nébuleuse, comprenant à leur intérieur des espaces entièrement noirs de formes diverses et touchant presque par ses bords les vides du Ciel austral, qu'on a nommés sacs à charbon, avec le fond obscur desquels son éclat contraste si singulièrement.
Elle est très riche en étoiles colorées et en étoiles variables, parsemée de belles étoiles nettement séparées qui forment une bande inclinée d'environ 28** sur le cercle galactique et dont le nœud est près de la Croix du Sud; sur cette bande se détachent,
(*) Herschel n'en indique pas le nombre, mais il y a Heu de croire que ce sont celles désignées par des lettres dans son Catalogue, elles seraient alors au nombre de a'i,
en relief par places « comme des collections de clous d'or, des agglomérations spéciales d'amas stellaires ».
« Dans un télescope de o"*,45 celte portion nébuleuse ne montre nulle part aucun signe de résolubilité, ni même celte apparence pommelée et comme cailleléc, pas plus que celle tendance à se briser en nœuds brillants séparés par des portions obscures qui caractérisent la nébuleuse d'Orion et indiquent sa résolubililé probable. »
Sur la sphère céleste, cette nébuleuse correspond d'ailleurs à fort peu près à la porlion de la Voie laclée (n° Ho) comprise enlre le Centaure et la Carène, où les étoiles sonl, en général, plus brillantes que dans la plupart des autres régions et où leur nombre est aussi beaucoup plus considérable et même surprenant. Ainsi voici les résultais des jauges de J. Herschel dans la zone de 3" de déclinaison (147° à i5o^ de D. P. N.) symétrique par rapport au parallèle de Tj Carène :
M ombre Nombre
2R. d'étoiles. ja. d'étoiles.
Il m h m
Dans retendue d'une heure d'ascension droite de chaque côté de la nébuleuse le nombre des jauges faites par J. Herschel est de i54, et le nombre moyen d'étoiles contenues dans un petit cercle de i5' de diamètre est de 3i38 au degré carré, soit d'environ ï ïoooo étoiles pour celle portion de la sphère 5 dans la partie la plus condensée, à 1 i**'^4> le nombre d'étoiles de la jauge étant de 25o, on en compterait au total Dog'i par degré carré. Ces nombres sont infiniment plus grands que ceux que nous avons cités plus haut (n<* 100); l'aire en question est pour ainsi dire jonchée d'étoiles (*).
(') Dans celte aire, on trouve encore en particulier la belle nébuleuse planélairc /i 3iG3 (<)•* 17™ — i47''3<i') qui a tout à fait l'apparence d'une planète et (ju'accompagne un satellite, le superbe amas globulaire h 33i5 dont nous nou< occuperons plus loin, puis, objet unique et des plus exquis, la nébuleuse planétaire bleue h 3365, et enfin le bel amas coloré de x Croix.
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Il esl (l'ailleurs évident que ces étoiles appartiennent à la V^oie lactée, qu'elles n'ont aucune relation avec la nébuleuse, et qu'en regardant cette dernière on la voit au delà de la Galaxie, bien loin dans l'espace, à travers une région sans étoiles toutàfait en dehors de notre système. Cette conclusion, qui confirme ce que nous avons énoncé (n® 121), augmente beaucoup l'intérêt déjà si grand de ce système et tel que, d'après J.. Herscliel, « il faudrait n'avoir pas la moindre étincelle d'enthousiasme astronomique pour regarder sans émotion, avec une lunette puissante et par une belle nuit, cetle portion du Ciel austral (9*^-1 3^, 146"- 149"), tant est grande la variété, tant est multiple l'intérêt des objets qu'on y rencontre, et tant est éblouissante la richesse du fond étoile sur lequel elle se présente à l'observateur étonné ».
502. Triangulations, J, UerscheL Gould, — Cette immense et énigmatique nébulosité varie-t-elle de forme avec le temps ou, au contraire, est-elle immuable de forme et d'étendue? Pour préparer des éléments à la solution de celte importante question, J. Herschel, après en avoir fait un dessin aussi exact et aussi complet que possible, l'a rapporté à un canevas stellaire formé parla détermination micromélrique des positions relatives à tj Carène de 1216 étoiles de cette région, depuis la grandeur de cette dernière étoile jusqu'à la 16* grandeur. Ce travail énorme l'a occupé de longs mois pendant son séjour au Cap de Bonne-Espérance : « Souvent, dit-il, j'éprouvais une impression profonde de découragement en présence de la difficulté de représenter sur le papier, avec une exactitude lolérable, les détails si délicats que me montrait le champ du télescope (*). »
Cinquante ans plus tard, Tétude de cette région a été reprise par Gould au moyen de la photographie; les treize clichés qu'il a obtenus de 1872 à 1882 l'ont conduit à des positions exactes de 1496 étoiles jusqu'à la i4*S6 de J. Herschel (que Gould appelle 12® grandeur), dans une étendue de 17" d'ascension droite et i3o' en déclinaison. Les résultats de Gould ont été traduits par lui en
(') J. Herschel, r\ Argus and the great nebula arrounding it {Results of astronomical observations made at the Cape of Good Hope, p. 3a et suiv.).
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une Carte purement slellaire que Ton trouvera en tôle de son Mémoire (*).
La comparaison des systèmes de positions relatives données par J. Herschel et Gould n'indique pas de déplacement de r^ Carène par rapport au groupe qui l'entoure.
(') Cordoba photographia p. 206 et suiv.
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Certaines étoiles qui, à rœil, offrent un aspecl tout différent des autres, celui de taches lumineuses, se montrent même dans de faibles lunettes comme étant la réunion d'un grand nombre d'étoiles très serrées; la plupart de celles qui, dans les petites lunettes, continuent à paraître nébuleuses et à ressembler à des comètes, sont décomposées par les lunettes de plus fortes dimensions en groupes d'étoiles plus ou moins nombreuses. Un certain nombre d'entre elles conservent, au contraire, leur aspect nébuleux, quelque puissante que soit la lunette d'observation.
tes premières, celles que l'on peut résoudre en étoiles, ont été appelées groupes ou amas slellaires; les secondes sont les nébuleuses. Mais il résulte de là que la plupart des amas stellaires ont été appelés nébuleuses au moment de leur découverte et que les astronomes ont pris et conservé l'habitude de réunir ces objets dans les mêmes Catalogues, quoique, comme nous le verrons, les premiers seuls fassent partie de notre système stellaire. Il nous est donc impossible de les séparer dans le court historique qui va suivre.
I. — Historique
503. Période antérieure à JF, Herschel, Lacaille, Messier, — L'astronome persan Abdurrahman Sufi avait indiqué, au milieu du X* siècle, l'existence d'une nébulosité très brillante autour de l'étoile Canopus; il l'appelait Bœuf Blanc ^ c'est pour nous la grande nuée de Magellan ; mais ce fait n'était pas connu des astronomes européens, et ce n'est qu'un peu après la découverte des lunettes qu'ils commencèrent à faire mention de ces singularités.
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C'est le i5 décembre 1612 que la première fui signalée par Simon Marins dans la conslellation d'Andromède, près de l'étoile de 4** grandeur v d'Andromède, sous la forme d\in pelil nuage lumineux blanchâtre de forme allongée, et dont il compare la lumière à celle « de la flamme d'une chandelle vue à travers un disque de corne ». Simon Marins s'étonne d'ailleurs que Tjcho, qui avait catalogué toutes les étoiles de la ceinture d'Andromède, n'ait point aperçu cette nébulosité, car, pour une bonne vue, elle est parfaitement visible sans le secours d'une lunette.
Quatre ans plus tard (1616), Gysat d'ingolstadt paraît avoir découvert la nébuleuse d'Orion, mais, en général, cette découverte est attribuée à Huygens et reportée à Tannée i656; elle fut d'ailleurs purement accidentelle. « En i656, dirigeant par hasard ma lunette sur les trois étoiles voisines qu€ comptaient les astronomes dans l'épée d'Orion, j'en distinguais douze, dont trois très voisines l'une de l'autre, et dont quatre brillaient à travers un nuage, de sorte qu'autour d'elles l'espace était plus brillant que le reste du Ciel; il semblait y avoir là un€ ouverture ou une brèche dans le Ciel, apparence que je n'avais encore vue pour aucune des étoiles. ».
En iG65, Abraham Ihle en observe, près de la tête du Sagittaire, une troisième que peut-être Hévelius avait remarquée longtemps auparavant. En 1G77, Halley en découvre une dans le Centaure; en 1G81, Kirsch une cin(|uième près du pied boréal de Ganymèdc et, en 171 i, Halley une sixième dans la constellation d'Hercule; de sorte que le Catatogue publié par Halley en 1716 renferme six de CCS objets (^ ).
Le voyage de Lacaille au cap de Bonne-Espérance en ajouta 2S appartenant tous au Ciel austral et parmi lesquels i/\ que son faible instrument (n** 33) décomposait en étoiles et i4 dans lesquels il ne montrait rien de défini. En 1781 et 1782, le célèbre Messier (-), que ses contemporains appelaient le Furet des comètes, publiait les positions et les descriptions de io3 de ces
(') An account of scveral nebulœ or lucid spots latety discovered by the télescope by Ed. Halley {Pkilosopkical Transactions for 1710).
{■) Messier, Catalogue des nébuleuses et des amas d'étoiles sur l'horizon de Paris {Connaissance des Temps pour 1784).
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objets, parmi lesquels 68 nouveaux qu'il avait trouvés avec des lunettes de 3 ou 3,5 pouces.
50i. Jf, Ilerschel, J, IlerscheL — Mais c'est le grand Herschel qui, le premier, montra l'immensité de leur nombre et indiqua la place réelle qu'ils occupent dans l'Univers sidéral.
Ses observations à ce sujet sont contemporaines des jauges dont nous avons parlé (n° 100) et ont été faites avec le même télescope de 2o pieds; commencées en 1783, elles ont été achevées en 1802 et aboutirent à la découverte de 25oo nébuleuses ou amas d'étoiles («).
J. Herschel continua Toeuvrc commencée par son père et, après avoir revisé et augmenté les Catalogues donnés par lui, il entreprit, lors de son séjour au Gap de Bonne-Espérance, le dénombrement des objets de ce genre appartenant au Ciel austral. Les Results of observations made al the Cape of Good Hopc contiennent la position et la description de 1718 d'entre eux, triplant ainsi le nombre de ceux qu'avait catalogués Dunlop à Brisbane.
Bientôt d'ailleurs les instruments doués de bonnes qualités optiques se multipliant, l'étude de ces objets curieux se répandit; Lord Rosse (=^) et Lassell en Angleterre avec leurs télescopes géants, P. Boud en Amérique avec son équatorial de o",42, cherchent à faire connaître en détail les plus beaux des amas ou objets nébuleux des Herschel.
503. Catalogues : Laugier, d^Arrest^ Amvers, J. Herschel, Dreyer, — D'un autre côté, E. Laugier (i853) à Paris, avec l'équa-
( ' ) \V. Herschel, Catalogue of one thousand new nebulœ and clusters stars {Philosophical Transactions for 1786, p. 4^7 cl suiv.).
Catalogue of second thousand of new nebulœ and clusters of stars; with a few introductory remarks on the construction of the heavens {Philosophical Transactions for 17H9).
Catalogue of 5oo new nebulœ stars, planetary nebulœ and clusters of stars with remarks on the construction of the heavens ( Philosophical Transactions for 1802 >.
Deux autres Mémoires du grand Herschel, insérés dans les Philosophical Transactions for 181 1 and 1814* sont plutôt théoriques.
(2) Lord Bosse, Observations of nebulœ and clusters of stars.
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torialde Ganibey (o™,o8), détermine les positions exactes (i85o,o) de 53 des objets de la liste de Messier afin de fournir des données absolues (' ).
Plus tard (i855) avec Téqualorial de o", 1 1 de Lei|)zig, d'Arrest ('^) reprend le même travail pour 5o nébuleuses dont I I seulement lui sont communes avec Laugier; et en 1862, avec rhéliomètre de Kœnigsberg, Auwers (') détermine les positions de 4o de ces objets dont 5 seulement ne se trouvent ni dans le Catalogue de Laugier, ni dans celui de d'Arrest, mais dans les Catalogues de J. Herschel.
A peu près en même temps et avec Téqualorial de Merz de o"*,28 d'Arrest étudie à Copenhague surtout les nébuleuses qui paraissent présenter quelques particularités, telles que la variabilité, la duplicité, le mouvement propre.
Malheureusement les diverses listes de ces objets données par les différents observateurs n'étaient pas immédiatement comparables entre elles; de plus, il élait indispensable pour toute revision complète de donner, par ordre d'ascensions droites et dans une seule liste suivie, les positions de tous les objets nébuleux observés jusqu'à une époque déterminée. Tel a été le but du Catalogue 0/ nebulœ and clusters of stars, publié en 1864 par J. Ilerschcl, (Catalogue basé sur les observations de W. Herschel, deDunlop, et J. Herschel (*), et qui contient les positions et la descrijjtion sommaire de 0079 nébuleuses ou amas stellaires. Mais pendant la durée de ce long travail, et ce mouvement s'accrut après sa publication, nombre d'observateurs, convaincus par les observations récentes c|ue beaucoup de ces objets étaient à la portée d'instruments relativement petits, en avaient repris l'élude, soit pour corriger les jiositions anciennes, soit pour découvrir de
( ' ) Laitgieh, Nouveau Catalogue de nébuleuses ( Comptes rendus des séances de r Académie des Sciences, vol. XXWII, p. 876).
(2) D'AiiHEST, Verzeichniss von fiinfzig Afessicr schen und Herse fiel' schen Nebel/lecken a us Beobachtungen aus der Leipziger Stcrnwarte hergeleitet {Astronomische Nachrichten, n* 907). Ce Catalogue est accompagne de Noies «le-^criplives sur quelcjues-iines d'entre elles qui lui sont suspectes de variabilité.
(^) AuwKUs, Verzeichniss der Oertcr von vierzig Nebel/lecken aus Beobachtungen aus Konigsberger lleliometer abgeleitet {Astronomische Nachrichten, n- 13î)-2).
(*) PUilosophical Transactions for 1864.
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nouvelles nébuleuses ; nous cJlerons parmi eux Schônfeld, Auwers, Vogel, Schmidt, Marlh, Dreyer, Stephan, Tempel, Holden, Bigourdan, Burnham, L. Swift, Spilaler et Javelle (*).
L'ensemble de ces travaux nécessitait donc une revision complète du Catalogue de J. Herschel; commencée en 1876 par J. Dreyer pour les besoins de ses observations à Tobservaloire de Lord Rosse, elle fut publiée en 1888 sous le titre, A^ew gênerai Catalogue 0/ nebulœ and clusters 0/ stars (-) et contient 7840 nébuleuses ou amas d'étoiles; un premier supplément paru en 1895 en donne 1029 nouvelles (•"*), : le nombre total de ces objets, dont en iSgo les positions. nous étaient connues et en général assez exactement, était donc de 9369. Actuellement il ne s'éloigne certainement pas beaucoup de dix mille,
La découverte en si peu d'années d'un aussi grand nombre de nébuleuses faibles confirme pleinement l'opinion émise par d'Arrest : Nebulas esse numéro omnino infinitas. L'espace est parsemé d'objets, en nombre infini, analogues à ceux que nous rangeons dans les nébuleuses et amas stellaires ; et, dans ce champ, les découvertes nouvelles ne dépendent que de la puissance de l'instrument d'observation^
506. Triangulations photographiques, Rutherfurd. Gould. Scheiner, — D'autre part, dans ces dernières années, un certain nombre d'astronomes, parmi lesquels nous citerons Gould et Scheiner, ont, suivant l'exemple de Kutherfurd, cherché à faire servir la Photographie à la description précise, ou triangulation, d'un certain nombre d'amas stellaires. Les travaux de Gould sont
(*) Avec le télescope de six pieds de Lord Rosse, M. E. Dreyer (1848-1878) a ajouté, au Catalogue général de J. Ilersche], 1172 nébuleuses nouvelles dont il a déterminé les positions.
M. Stephan (1872-1880), avec le télescope de o",8odc l'Observatoire de Marseille, a trouvé 35o nébuleuses nouvelles et mesuré micrométriquemcnt leurs positions.
M. Swift (1883-1887), avec l'équatorial de o"»,4i de l'observatoire Warner, a découvert environ 600 de ces objets, la plupart très faibles; ses positions sont très exactes.
Quant à M. Javelle, on lui doit les positions d'environ 800 nébuleuses nouvelles mesurées micrométriquement avec l'équatorial de o'",8o de l'observatoire de Nice.
(*) Memoirs of the Royal Astronomical Society^ Vol. XLIX.
(') Memoirs of the Royal Astronomical Society ^ Vol. LI.
de beaucoup les plus nombreux. Pendant les dernières années de son séjour à Cordoba, il a obtenu 281 clichés relatifs à 64 amas stellaires, sur lesquels 62 des plus importants du Ciel austral dont quelques-uns n'avaient pas été étudiés par J. Hcrscliel, et contenant 1 1 200 étoiles.
Sur ces 64 amas, 87 ont été réduits complètement, et les positions qui en résultent publiées, en 1897, ^^^^ I^s Cordoba photographs ('); 23 d'entre eux sont des amas stellaires de formes plus ou moins irrégulières; les 9 autres (y compris les Pléiades et Prccsepc) se ratlachent plutôt aux étoiles multiples.
Nous m donnons ci-dessous la liste avec leurs noms, les positions de leurs centres, leur nature [A.mas (Am) ou Groupe (Gr)], et le nombre d'étoiles de chacun d'eux. (Les Notes se rapportent aux descriptions de J. llerschel, telles qu'elles sont données dans les Results of observations macle at the Cape of Good Ilope.)
N"\ Noms. J\. (D- Nat. Nombre.
A 386 Voiles 10.14.59 — 5o.56,î Am
(') Pour l(;s 27 autres, Gould s'est borné aux seules lectures sur Papparcil inicroniélritjup; il reste à faire les réductions.
(-) N'* 3009 des Ohserv. du Cap. Étoile principale orangée.
(") N" 3117 du Cap. 2 étoiles de 7" grandeur, 2 de 8* grandeui-, le reste de <i' à iG' grandeur, en tout i5o étoiles.
( *) N' ?i'l1\ du Cap. Amas énorme, mais bien défini ; plusieurs centaines d'èloilos.
(M N" 324.) du Cap. Amas d'un petit nombre de petites étoiles.
Grand amas du Sagittaire. 18.10. 9 — i8.3o,3 Am
Chacun de ces groupes est l^objet d'un historique et d'une description détaillée; et, d'un autre côté, les résultats numériques obtenus ont été traduits pour chacun d'eux en une Carte spéciale; grâce à Gould, les amas du Ciel austral nous sont certainement aussi bien connus que ceux du Ciel boréal. Ces beaux travaux ont été continués depuis par 1. Bailej à Arequipa, sous les auspices de l'observatoire Harvard; nous reviendrons plus loin sur les résultats obtenus par cet astronome.
(') N" 327G du Cap. Amas beau, brillant, riche.
(^) N<* 3315 du Cap. Très bel amas d*une immense grandeur, deux champs dans chaque sens. Les étoiles sont de 8% g*, lo* et ii* grandeur, mais surtout de 10* grandeur; celles-ci sont au nombre d'au moins 200; c'est le plus bel objet que J. H. ait encore vu.
(^) N« 3334 du Cap. Étoile principale rouge.
(*) N"* 3352 du Cap. Ce groupe, composé d'environ 200 étoiles, remplit l'étendue du champ.
(*) N* 3377 du Cap. Étoile de lo* à i3« grandeur.
(«) N» 3435 du Cap. Étoile centrale très rouge, deux verdàtres, une 11' grandeur bleue, une i3* grandeur rouge; 100 étoiles.
( ') N* 3531 du Cap, i5 ou 20 étoiles, dont une de 8* grandeur, dans un nœud.
(•) Découvert par Gould.
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507. Retour sur JF. Ilerschel. Classification, — Revenons niainlenanl en arrière el entrons dans quelques détails surTœuvre de W. Ilersclîcl.
Outre la détermination assez approchée des positions de cliacun de ces « curieux objets qui constituent tout le système sidéral», Herschel fît de chacun d'eux une description détaillée; après quoi les groupant par leurs apparences communes, il en fit la classification. Les classes qu'il a formées en 1786 sont au nombre de huit :
VIII. Amas stellaires grossièrement écartés
L'élude attentive de ces différents objets le conduisit plus tard à simplifier cette classification toute d'apparence. Parmi ceux qu'il appelle des nébuleuses, il en est, en effet, un assez grand nombre qui présentent dans un instrument puissant une apparence spéciale : « au lieu de l'aspect laiteux qu'offrent les autres, elles montrent un éclat fréquent, parfois aussi une condensation lumineuse vers un point déterminé et dont l'aspect semble indiquer qu'elles sont formées d'étoiles qu'un instrument de plus grande ouverture permettrait de séparer ». Ce sont les nébuleuses qu'il yp|)elle résolubles et qu'il rattache aux amas, de sorte que sa division définitive ne comporte plus que deux classes :
i" Amas stellaires, qui comprend les amas stellaires proprement dits et les nébuleuses résolubles; les premiers se décomposent en amas globulaires et amas irréguliers;
'a"" Nébuleuses proprement dites, qui comprend tous les objets n'ayant aucune apparence stcllaire, et ne donnant aucune raison d'espécer qu'on puisse les résoudre en étoiles; on les a, suivant leur éclat et leur forme, divisés en nébuleuses planétaires, nébuleuses stellaires, étoiles nébuleuses.
II. — Distribution des amas stellaires et des nébuleuses
Une qucslion fort importanle se pose immédialemcnt, celle de savoir quel est le mode de distribution sur la sphère céleste de ces amas et de ces nébuleuses : est-il le même pour ces deux classes d'objets et a-t-il quelque relation avec le mode de distribution que nous avons trouve (n'* 97 et suiv.) pour les étoiles? Comme on passe des étoiles doubles ou multiples aux amas stellaires par une série de transitions, il convient d'ailleurs de les comprendre toutes dans une même étude.
o08. Etoiles doubles. — Le dénombrement par heure d'ascension droite des étoiles doubles (3?. lo) du Catalogus noviis de W . Slruve donne les résultats inscrits dans le Tableau suivant où la densité relatiie à la même signification qu'au n" 98.
Heure. Nombre, relative. Heure.
3 i4i 1,111 ij....
4 i48 i,i4'A iC...
5 209 I ,Gr3 17
7 ><^« ïj24îi 19 •
II lOF 0,779 "^3
Densité
•mbrc.
relative.
o,9li
i,oo3
io3
Total 32IO
Moyenne '33,7
D'autre part, on a traduit graphiquement ces densités relatives dans la Jig. 89, qui renferme aussi par comparaison la courbe de densité des étoiles simples du disque équatorial de W. Struve.
La distribution horaire des étoiles doubles est donc périodique
comme celle des étoiles simples, et de plus, les deux lois de variation peuvent évidemment être considérées comme absolument analogues, et elles doivent être attribuées à la même cause : la condensation vers la Voie lactée. Cependant, il convient de remaiquer qu'il existe dans la Voie lactée certaines bandes où les systèmes binaires sont très rares; telle est, par exemple, celle que l'on tire de la queue du Cygne par le Lézard et le sceptre de Céphée jusqu'au milieu de Cassiopée. Ces vides seraient d'ailleurs très probablement comblés si Ton étendait le dénombrement aux étoiles de moindre éclat que celles observées par W. Struve.
Fig. 89.
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Etoiles
309. Etoiles multiples et amas, — Pour les étoiles triples ou quadruples et pour les amas d'étoiles, ce dénombrement est résumé dans le Tableau suivant où les nombres indiquent les densités relatives de chaque région, et où les lignes horizontales successives se rapportent aux étoiles doubles du Catalogus novus de W. Struve (^i), à l'ensemble des étoiles triples ou quadruples (Tr) données par les Mcnsurac micrometricae et le Catalo^gue austral de J. Ilerschcl et pour les amas au iVe(v qeneral Cataloi^ue de Dreyer (N.G.C.).
Catalogues. tK3\ 4»'-7^ 8''-ll\ 12^'-15^ IG^-IO»». 20»'-'23^
Tr 0,891 1,296 0,930 0,018 i,i7<) i,o5o
Les nombres de la ligne I| proviennent, comme nous Pavons vu plus haut, de 32 10 couples; ceux de la ligne Tr de 194 groupes multiples-, enfin, (3o() amas ont servi à donner les résultats inscrits dans la ligne N. G. C.
La loi de distribution est manifestement la même pour tous et par suite analogue à celle des étoiles isolées, mais il faut remar-
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quer que la condensation est bien plus nette encore pour les amas que pour les systèmes doubles ou multiples; les fuseaux de 4**-7*' et i6**-i<j^ comprennent à eux seuls les six dixièmes du nombre total des amas.
C'est une confirmation de la proposition énoncée au n° 121, à savoir que les étoiles doubles, multiples et les amas stellaires font partie intégrante de la Voie lactée,
510. Amas globulaires et ir réguliers, — Séparons maintenant les amas en deux portions, les amas globulaires © et les autres (Am), les distributions selon l'ascension droite sont données par les valeurs suivantes dont les premières sont les nombres absolus et les secondes les densités relatives :
U*'-3\ i»^-:". 8»'-ll\ 12»'-15^
T..tal
iGi
lau\. 61 lyG iio 48
Les amas suivent donc en général la loi de distribution stellairc avec une condensation marquée dans les régions de 4** à 8** et de 16** à 20''. Mais il y a lieu de remarquer la condensation un peu forte des amas globulaires dans la région de 16** à 20*'; elle tient à un fait singulier signalé par J. Ilerscliel.
<c Un des caractères les plus remarquables du Ciel austral, ditil, est le nombre extraordinaire d'amas globulaires que Ton rencontre entre 16** 4^" et nj^ d'ascension droite dans la région de la Voie lactée occupée par la Couronne australe, le corps et la tête du Sagittaire, la queue du Scorpion avec une partie du Télescope et de l'Autel. »
Là, dans un espace d'environ iS" de rayon, dont le centre est entre x Scorpion et Ophiuchus (19** et — 26"), sont rassemblés 3o amas globulaires, soit le tiers du nombre (85) de ceux-ci, tandis qu'il n'j en a aucun dans la portion diamétralement opposée du Ciel; et cependant le nombre des amas non globulaires, d'ailleurs relativement beaucoup plus grand que dans les autres portions de la sphère, est sensiblement le même dans les deux cas : 43 pour lu A. - II. • 23
portion australe et 4^ pour la portion boréale, soit environ le huitième du nombre total (524)* Ainsi, dans les deux portions du Ciel, il y a rassemblement évident des amas ordinaires, mais, en outre, dans Tune d'elles il y a une agglomération absolument extraordinaire d'amas globulaires. L'ensemble de ces faits démontre d'une part que les amas stcUaires font partie de la Voie lactée et d'autre part que, dans la direction indiquée^ les deux portions opposées de la Voie lactée ont une constitution différente (*).
511. Nébuleuses, — Procédons maintenant de la même façon pour les nébuleuses et dénombrons par heure d'ascension droite toutes celles que contient leN. G. G. de Drejer; nous aurons les valeurs :
Oh.3\ 4^'-7^ 8»'-ll^ 12''-15^ 16»'-i9^ 20'»-23\ Total.
Nombres i35-2 826 i-iai 189-2 646 887 8224
Densité relative. 0,188 0,100 0,171 o,2'23 0,078 0,107
<|ui montrent un mode de distribution tout différent de celui des étoiles simples et que nous mettrons mieux encore en évidence par le procédé suivant dû à Gleveland Abbe (*). Supposant a la Voie lactée une largeur moyenne de 10", il partage la sphère céleste eu trois régions, la Vole lactée et les deux calottes célestes comprises entre elle et chacun de ses pôles, y répartit tous les objets (4699) que contient le Galalogue de J. Ilerschel (on ne fait pas entrcrici les porlionsdu Giel couvertes ()ar les Nuées de Magellan) et ramène ensuite ces données à l'unité de surface en remarquant que, la surface totale de la splirre étant de 36o, les aires de ces trois régions indi(]uées sont 180, 3o et i3o : il obtient ainsi
Norïiluc (l'amas
par 11 ni lé total, de surface.
Nord (Je la Voie lactée ^^3 'X^\
NOie lacléc 7.8 > 9,5
Sud (le la \ oi«' la(M«'«' U)3 l,i
Nombre
lie
nébuleuses
par unilc
total.
de ^u^facc.
(') Il c^t, en eUVt, difficile d'a<liiicttrc que celte différence puisse tenir à u"^ (lillérence de distance de la Terre aux régions considérées de la Voie lactée.
(-) Clevklani) \bue, Distribution of the ntbulœ in sjmce {Monthly S^j^^^'^ vf the /{()) ai astrononiicaf Society^ \o\. \\\I1, p. 2.37 el suiv.; 1867).
CHAPITRE XXI. — AMAS STELLAIRES £T .NÉBULKL'SES
Ainsi la Voie lactée, malgré sa faible étendue relative, renferme le tiers de tous les amas du Catalogue, tandis qu'elle ne contient pas tout à fait le soixantième des nébuleuses (').
ol2. Cartes de distribution de Waters diaprés le New gênerai Catalogue (1888). — On a d'ailleurs une représentation graphique de ces distributions dans les deux Cartes qu'a publiées S. Waters en 1894 (^).
Le mode de projection employé est celui dont s'est servi J. Herschel dans le même but ('), et dont le principe est le suivant : soit /• le rayon de la sphère, prenons
K = ry/'i,
et avec R pour rayon décrivons un cercle, il sera la projection d'un hémisphère céleste et son aire sera égale à la sienne; pour diviser ce cercle en anneaux correspondant aux zones de distance polaire sur la sphère, de telle sorte que l'aire de chaque anneau soit égale à celle de la zone sphérique dont il est la projection, il suffit de calculer une série de rayons d'après la formule
p = R -: — — - , OU p = 'ir siii - »
^ sin4/' 1
avec lesquels on décrira ensuite des cercles autour du centre commun; chaque cercle sera la projection du parallèle de distance polaire 0. En prenant des valeurs de équidistanles, de 3"* en 3° par exemple, on aura sur la Carte une série de surfaces annulaires dont les aires seront égales à celles des zones sphériques célestes correspondantes. On marquera ensuite sur chacune d'elles les amas et les nébuleuses aux positions déterminées parleurs coordonnées.
(') Ces différences numériques seraient encore bien plus grandes si, au lieu du (.ataloguc de J. Hcrschcl publié en 1S61, on prenait pour base de la discussion le N. G. C. de Dreyer qui avec son Supplénaent donne toutes les nébuleuses observées jusqu'en 1894.
(') On two distribution niaps and cl asters in Dreyer s Catalogue 0/ i88«, ôy Sydney Wateus {Montlily IS'otices of tke Boyal astrononiical Society; l>, 526, Vol. LIV et suiv.)-
{' ) lîesults of astronomical observations at the Cape of Good Hope; p. i34.
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Quant à la Voie lactée, on a adopté le tracé de Bœddicker pour rhémisphère boréal et celui de Gould pour l'hémisphère austral.
Ces Cartes monlrcnt, au premier coup d'œil, Tagglomération extraordinaire des amas dans la Voie lactée ou à son voisinage, et au contraire la dispersion des nébuleuses dans des portions de la sphère assez éloignées de la zone galactique.
Il convient d'ailleurs de remar(|uer(|ue les objets que nous avons appelés nébuleuses sont loin d'être tous semblables : les deux Herschel les ont en effet partagés en deux classes, les résolubles et les non résolubles^ et dans la première ils avaient lait Irois groupes : i° //v, nébuleuses facilement résolubles, évidemment composées d'éloiles; 2" /v, nébuleuses partiellement résolubles, dont certaines parties sont formées d'éloilcs distinctes; 3°r, nébuleuses qu'ils n'ont pu résoudre, mais pour lesquelles un aspect différent des non résolubles, marqué par un peu plus d'éclat, par une sorte d'apparence stellaire, des élancements stellaires soit au centre soit en différents points de la nébulosité, fait qu'on croit sentir qu'on apercevrait des étoiles si la vision devenait pins nette par suite de l'augmentation dans la puissance de l'instrument.
Or, si les amas sont presque tous dans la Voie lactée, et si les nébuleuses des deux premiers groupes, quoiqu'en général en dehors d'elle, en sont cependant le plus souvent assez peu éloignées, celles du groupe /et les non résolubles sont, pour la plus grande partie, situées fort loin de la zone galactique.
ol3. Comparaison détaillée a\'er la distribution des étoiles, — On [)eut pousser plus loin la compiiraison du mode de distribution de ces différents groupes avec (*elni des étoiles et en tirer des consé(|uences [)lns nettes et plus imporlanles en prenant comme modèle la belle élude de W. Slruve sur le disque stellaire é(|uatorial (n" 97) : nous ferons donc le dénombrement par heure d'ascension droite de tous les objets du N. (i. C. contenus dans la zone é(|ualt)rialc de — i 5° à -h i 5®, en les séparant par groupes correspondant aux amas globulaires (©), amas (Am.), nébuleuses dites résolubles (//v, /v, /*), et enfin, nébuleuses non résolubles. On a ainsi le Tableau suivant correspondant à celui de la piige i 47 du Clia|)ilre V.
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Amas et Nébuleuses par ascension droite.
Ncm
Non
r/'so-
réso-
Heures.
Am.
rrr.
rr.
lublcs.
Heures.
rrr.
rr.
lubles
Il h
3GÎ
ir>3
i5-iG
lo-i 1
io
Au premier aspect, on en déduit que le mode de distribution des amas et des nébuleuses rrr et /•/• esl sensiblement le même et
Fig. 90 .
r -»- non rÔNoluble* ..
Étoile*
très analogue à celui des étoiles, tandis que la distribution des nébuleuses r et des non résolubles est absolument différente; mais, pour préciser ces faits, nous traduisons les nombres précédents en densités relatives, comme nous Tavons fait pour les étoiles, en ne faisant plus d'ailleurs que trois grou|)es : 1° les amas, les nébuleuses rrr et rr; 1° les nébuleuses /*; 3" et enfin, les nébuleuses r et les non résolubles; nous obtenons ainsi le nouveau Tableau qui suit. Tableau dont nous avons traduit graphiquement les résultats
dans la fig, 90, où, pour plus de darlé, nous avons d'ailleurs reproduit le mode de dislribulion stellaire du disque équatorial de W. SlTuve.
Am.,
rrr.
Densité
Heures.
Nombre.
relative.
0,1 fis
>- fi
0,8!fi
fi, 072
o,33fi
o,33fi
0,1 fi8
o,33fi
o,fii8
iS
o,fi4S
i8-iy
3,r>fi
2,l3fi
o,8ifi
Totaux.
i4fi
Nombre.
Densité relative.
o,8fi4 I ,200 0,864 0,672 1,368 o,336 0,000 o,336 o,336 1 ,200 1 , 200
iï70Î 7,008 1,536
0,864 o,5o4 0,000 0,168 o,33fi o,5oi o,33fi 0,672 o,336
non résolubles.
Densité Nombre, relative.
io4
lOI
1 ,272 1,488 1,728 I ,ou8 1 ,080 0,336 0,192 0,288 0,552 I ,o32
La comparaison de ces diverses courbes rend absolunienl évidentes les conclusions auxquelles nous étions arrivé plus haut : les amas et toutes les nébuleuses dans lesquelles on a nettement constaté la résolution totale ou partielle en étoiles sont distribués comme les étoiles; les autres objets nébuleux suivent un mode difTérenl de distribution et, comme le grand Ilerschel l'avait indiqué le premier, « ils forment des couches dont Tune est fort large et dirigée presque perpendiculairement à la Voie lactée ».
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514. Conclusion, Principe nébuleux. Principe sidéral, — Les objets compris dans les Catalogues de nébuleuses paraissent donc appartenir à deux groupes dislincls : les uns font partie de la Voie lactée et sont de nature slellaire, les autres en sont indépendants, en général plus éloignés de nous et de nature actuellement différente.
Mais il semble aussi résulter de cette discussion qu'au point de vue de la résolubilité des nébuleuses les instruments actuels ont atteint à peu près la limite de puissance utile et que, pour bien peu des objets classés par les Ilerschel dans les nébuleuses résolubles (r) nous puissions espérer pouvoir les décomposer réellement en étoiles distinctes.
Ces résultats sont d'accord avec la proposition énoncée en 1818 par W. Herschel sous la forme suivante :
« Dans la profondeur des régions célestes, existent deux principes différents, le principe nébuleux et le principe sidéral; la lumière de la matière nébuleuse est comparativement très faible, uniforme, sauf cà et là quelques espaces un peu plus brillants que le reste; elle est, en général, largement répandue sur une grande étendue de l'espace et, sauf quelques cas, se soustrait ainsi à la vue par son extrême faiblesse; la lumière des étoiles, au contraire, est comparativement très brillante et concentrée dans un point, excepté lorsque plusieurs d'entre elles sont rassemblées en un amas(*). »
Mais ces deux principes sont intimement liés l'un à l'autre, l'élément nébuleux étant la matière première qui a servi à former l'élément stellaire.
La forme spbérique des amas globulaires et la condensation symétrique de leurs composantes depuis leur bord jusqu'à leur centre ne pouvant être due qu'à l'action de forces centrales résultant des attractions mutuelles des astres en présence, W. Herschel étend cette notion à toutes les nébuleuses, les espaces un peu plus brillants que le reste étant pour lui des centres de condensation, fojers partiels de forces attractives, forces dont l'action est évidemment continue. Or, dit-il, « une force qui agit d'une façon continue produit des effets proportionnels à la durée de son action »,
(') Philosophical Transactions for 181 S, p. !\()b.
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de sorte que la matière nébuleuse primilivemenl uniforme se séparera peu à peu en masses, d'abord reliées par des filets de plus cd plus minces de nébulosité cl bientôt complètement distinctes les unes des autres : chacune de ces nébuleuses séparées verra son contour extérieur s'arrondir, son intensité lumineuse diminuant au bord et s'accroissant vers le centre à mesure que se poursuivra la condensation; il se formera au centre un nojau très apparent <|ui prendra bientôt une apparence stellairc; plus tard la légère n(''bulosité qui persistait à Tentourer se précipitera vers le centre et le résultat sera la formation d'autant d'étoiles qu'il y avait dans la nébuleuse originelle de centres distincts d'attraction, chaque nébuleuse donnant ainsi naissance à un ou plusieurs amas slellaires.
Tel est, d'après le grand Herschel, le mode de formation des (>ieux et ce mode, il le met sous nos jeux, nous le donne en spectacle à toute heure par les considérations suivantes :
Ces transformations diverses peuvent n'avoir pas commencé en même temps pour chacune d'elles; mais « l'effet de la force attractive continue étant proportionnel à la durée de son action, ceux do ces amas qui, toutes choses égales d'ailleurs, présentent le plus complètement cette forme sphérique et cet état de condensation sont ceux dans lesquels elle a agi le plus longtemps; nous pouvons donc, par la disposition des parties composantes et aussi par l'éclat (le la partie centrale, juger de l'âge relatif ou mieux de la maturité relative de ces amas ». El, poursuivant alors la comparaison avec le monde végétal, il arrive à ce poétique énoncé bien propre à caractériser son grand génie :
«( Le ciel ressemble à un jardin luxuriant renfermnnl la plus grande variété de productions, à des éliUs différents de leur exislence, et son examen actuel nous permet d'étendre notre expérience à une immense durée; le spectacle qu'il nous offre est, en effet, le même que si nous vovions s'accomplir en même temps sons nos veux les diflerents actes de la vie végétale depuis la germination, la floraison et la fécondation jusqu'à la dessiccation et enfin la pourriture définitive (\). »
(') >N . IltuscHEL, Catalogue of a second thousaïut of ncw nebula' and duste/s of stars; with a fcKV introductory liemarhs on tfie construction of the Hcavcns {Pkilosophical Transactions of the lioyal Society, Vol. I.WIX, 17^9, Part II, p. 2.j3).
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Quant à rëliide de ce qu'Herscliel appelle le principe nébiiieuXf elle ne paraît pas, d'a[)rrs ce qui précède, pouvoir se faire utilement par l'observation directe, mais au contraire exiger des méthodes différentes et plus pénétrantes.
Pour toutes ces raisons, nous limiterons notre examen actuel à ceux des objets dits nébuleux qui sont de nature slellaire et font partie de Timmense collection d'étoiles à laquelle nous appartenons nous-mêmes; on premier lieu nous déterminerons leurs distances.
III. — Distances des amas stellaires
51o. Méthode et résultats de ÏV, Ilerschel. — La déterminalion des distances qui nous séparent dvs amas stellaires a été pendant de longues années l'objet des préoccupations du grand Ilerschel.
La méthode ex|)érimentale qu'il emploie dans ce but est basée •»ur l'usage des pouK'oirs de pénétration [n^ 119) de ses divers instruments, elle est la suivante :
Observons successivement Tamas en question, avec une série d'instruments de plus en plus puissants, diaphragmes au besoin-, et notons quelle est l'ouverture qui la première montre très nettement son caractère stellaire, c'est-à-dire tout ou partie des étoiles (pii le composent; son pouvoir de pénétration, déterminé comme nous l'avons indiqué plus haut (n" 119) et multiplié par le pouvoir de pénétration de la vue simple, donne l'ordre de la distance (par rapport à celle des étoiles de i"^*^ grandeur) à laquelle l'amas se trouve de nous.
C'est ainsi qu'a été construit le Tableau ci-après, tiré du célèbre Mémoire d'Herschel sur la détermination des distances des amas ^r étoiles (*), où H désigne le Catalogue de W. Herschel, M celui <le Messier et D la dislance ainsi estimée, et où nous avons ajouté le numéro du JVe^v GeneraJ Catalogue (N. G. C.) :
(') \V. Heuschel, Astronomical observations and experiments^ setected for f/te purpose of ascertaining the relative distances of clusters of stars, and o/ investigating how far the power of our télescopes may be expected to f-each into space when directed to ambiguous celestial obj'ects {Philosophical Transactions of the /loyal Society of London for 1818, p. 429 et suiv.).
Amas. N. G.C.
e iss
Am 1089
Am iGoj
Am 1952
Am 2i58
Am 2G8'2
Am 5o53
Am 5466
Am 0121
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être considérés comme, en général, plus éloignés de nous que les premiers. Si, au lieu de prendre ensemble tous les amas étudiés parW. Herschel, on se borne à ceux que contient une zone de i3" de large de part et d'autre du cercle galactique, les distances moyennes seront sensiblement égales : 58/î pour les amas globulaires et 539 pour les autres.
516. Comparaison des pouvoirs de pénétration déterminés par les étoiles isolées et par les amas, — Mais il convient de remarquer que ce nouveau procédé de détermination du pouvoir de pénétration de Tinslrument diffère de celui qu'on avait cmplové pour les étoiles isolées, car l'ouverture limite qui sert à le déterminer n'a pas forcément la même valeur dans les deux cas.
Par le procédé actuel on détermine, en effet, dans chaque cas, l'ouverture minimum qui sépare les unes des autres les étoiles situées à une certaine dislance du centre de l'amas. Or, si on les suppose toutes au même écartement réciproque moyen e dans les différents amas, qu'on appelle o la distance angulaire correspondante pour l'un d'eux et d sa distance à la Terre, on aura
D'autre part, S correspondant au pouvoir séparateur de l'instru-
inenl, on a (n** 6)
d'où, en remplaçant 8 par sa valeur,
C ■« Ci) Or.-^"
Par le procédé du n" 119 on détermine, dans chaque cas, Tou- Verlure minimum qui permet d'apercevoir l'étoile, c'est-à-dire pour laquelle l'intensité de l'image focale atteint la limite z de sensibilité de l'œil. Or, si, pour simplifier et, ce qui est admissible ici, nous supposons la tache centrale de même diamètre dans tous les instruments et d'éclairement homogène, son intensité
lumineuse I, avec un inslrumeni d'ouverture O et Téloile à une dislance r/, sera donnée par
lo étant son intensité avec un instrument d'ouverture i et pour l'étoile à une distance i, de sorte que la valeur 0/ correspondant à l'intensité i sera donnée par
0'=\/rT-
Or, par définition, l'expression du pouvoir pénétrant comparé à celui de l'œil est (n" 119)
On aura donc, en désignant par p et pi ses valeurs dans les deux cas,
c a ay \ii
si, avec Hersclicl, on suppose que toutes les étoiles ont le même rclal total (ce qui est vrai en moyenne), le coefficient de d dans/), sera constant; et, dans chaque cas, le pouvoir pénétrant, comparé à celui de l'cjf'il, sera bien proportionnel à la distance r/, mais avec des coefficients de proportionnalité différents; il esl d'ailleurs actuellement impossible de déterminer leurs valeurs numériques, puisqu'on ne connaît ni la distance e, ni le rapport •
ol7. Relation entre le pomoiv de pénétration et le pomoi ^^^ optique ou séparateur. — Cette discussion nous conduit à ulj^^ autre conséquence importante; on a (n" 119)
or, O et a sont proportionnels aux pou\'oirs optiques (n'* ^0 de l'instrument employé et de l'œil; si l'on prend pour unilt5 ^'^
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pouvoir optique celui de ToDil et si p^ est alors celui de Tinslrument, il vient
A un facteur près, (|ui dépend des pertes de lumière causées par la réflexion sur le miroir (ou la réfraction par l'objectif) et le passage à travers l'oculaire, le pouvoir de pvnétration d^uii miroir {ou (l'un objectif)^ comparé à celui de rœil, est égal à son pouKoir optique comparé à celui de l'œil.
Cette relation importante lie le pouvoir de pénétration de \V. Herschel au pouvoir optique de Foucault, ainsi qu'au pouvoir séparateur de Davves (*).
( ' ) Je ferai i*emarqucr à ce sujet la presque ideiililé des deux déliiiilions d'HerscIiel et de Toucaull : pour llersciiel, le pouvoir de pénétration est Vaptititde de l'instrument à pénétrer plus ou moins dans l'espace; pour Foucault, le pouvoir optique est l'aptitude de l'instrument à pénétrer les détails des objets.
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I. — Généralités
518. Caractères généraux. — Ces amas sont cerlainemenl les plus magnifiques objets que Ton puisse voir dans le Ciel : leur isolement lumineux, au milieu du fond obscur qui les entoure dans le champ, impose immédiatement à l'observateur la conviction qu'ils constituent des systèmes indépendants ; leur forme ronde montre que ces mondes slellaires sont dans leur ensemble sensiblement sphériques ; le mode de variation de leur éclat, graduel sur les bords puis bientôt presque soudain, en approchant du centre tellement qu'au milieu on arrive à une masse lumineuse ajant Taspccl d'une ilammc, indique que la distribution des étoiles «[ui les composent esl loin d'clre la même à toule distance du centre el (|ue par suite il cxisle dans chacun d'eux une série de forces d'intensités et de directions telles ([u'elles produisent une condensation stellaire graduelle et sjmétrique vers lui; enfin le nombre de leurs composantes est vraiment prodigieux et les essais de dénombrement direct ne peuvent en donner une idée. \V. llerschel a pu, dans certains amas, en compter eirectivemenl .)00 ou /(oo, mais pareille opération est impossible pour la j)arlie ceiilralc. Cet illustre astronome a alors eu recours à un calcul iippru\imalif (*), basé sur le diamètre apparent total do Tamaï» et les inlervalles apparents (pie montrent entre elles les étoiles constituant sa portion marginale ; il en conclut que certains d'entre
('; l'hilu^opliical Transactions fitr iSo»», p. 83.
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eux contiennent au moins 5oooo étoiles dans un espace sphérique dont le diamètre angulaire, mesurant 8' à lo', répond au plus au dixième de la surface que couvre la Lune.
Mais celle étendue angulaire correspond alors pour Tamas à des dimensions considérables en raison de la distance énorme à laquelle il se trouve et dont on a une première idée en pensant que le plus grand d'entre eux étant à peine visible à Tœil nu, son éclat total affecte l'œil avec une impression moindre que celle d'une étoile de 4** grandeur. En outre, W. Herschel (n"513) a pu donner de ces distances des valeurs approchées, dont les limites extrêmes sont i4o et looo fois la distance d'une étoile de grandeur. Or à cette dernière distance la seconde d'arc correspond à peu près à cinq fois la longueur de l'unité astronomique et un angle de lo' à 3ooo fois celte même unité; en telle sorte que certains amas peuvent ainsi avoir comme diamètre environ 3ooooo fois la distance du Soleil à la Terre ou un million de fois l'étendue du système solaire jusqu'à la planète Neptune.
ol9. Constitution d'après J , Herschel, — Il est d'ailleurs difficile de se faire une conception de l'état d'un pareil système, état qui ne peut être que dynamique; car sans un mouvement rotatoire et une force centrifuge, il est à peine possible de ne pas le regarder comme en état de chute progressive. Voici ce que dit J. Herschel sur ce sujet (') :
« Si nous supposons un espace globulaire rempli d'étoiles égales uniformément dispersées à son inlérieur et très nombreuses, chacune d'elles attirant l'autre avec une force inversement proportionnelle au carré de la distance, la force résultant de leur attraclion combinée qui agit sur l'une (juclconque d'entre elles(excepté celles de la surface) sera dirigée vers le cenlre commun de la sphère et proporlionnellc à la distance au centre. Or, sous l'influence de forces de cette espèce, chaque éloile particulière décrirait une ellipse autour du centre de gravité commun comme cenlre, et cela quels que soit le plan et la direction dans lesquels elle paraîtra tourner. La condition de lu rotation d'un amas autour d'un axe, comme une masse, n'est donc plus nécessaire; chaque ellipse.
(') J. IIkhschki., Outlines o/ .istronorny, p. 633.
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quelle que puisse être la grandeur de son axe ou Tinclinaison de son plan, par rapport aux autres, serait invariable pour chacune d'elles et serait décrite dans une période connue, de telle sorte qu'à la fin de chaque période, ou grande année du système, chaque étoile de l'amas, excepté celles de la surface, serait rétablie exactement dans sa position première pour en partir de nouveau et recommencer indéfiniment le même trajet à travers les âges. Supposons donc que leurs mouvements soient à un moment tellement réglés que leurs orbites ne puissent se couper, que les dimensions de chaque étoile et le rayon de sa sphère d'attraction efl'eclive soient petits par rapport à la distance qui les sépare les unes des autres, on aura un système stable et qui réalisera dans une grande mesure l'idéal d'harmonie que Newton a montré être la caractéristique d'une loi de force proportionnelle à la distance. »
Cette solution serait à la ibis simple et élégante; mais Thypothèse sur laquelle elle repose, à savoir celle d'une distribution uniforme des étoiles, semble peu concordante avec les apparences lumineuses qu'offrent les amas globulaires, apparences qui semblent indiquer comme nécessaire une condensation stellaire et progressive à partir de leur surface jusqu'à une certaine profondeur. Il était donc nécessaire de la soumettre à un contrôle expérimental.
520. JXstribntion expérimentale. Sclieiner, Palmer. — Lo D*" Schciner l'entreprit, en i89'^>,, à l'Observatoire do Potsdani, par l'observation photographique ('), et son Travail, fort renuirquable, a servi récemment de modèle à K. Palmer, de l'Observ.itoire Lick (^).
La discussion de Scheiner porte sur 833 étoiles entre les grandeurs i i,- et i. *),/(» ^^ toutes comprises dans un cercle de ^>' de rayon; celle de Palmer com[)te, dans les mêmes limites «le
(' ) J. S«:iii:i.NKH, Der grosse Stcrnkaufen im Hercules, Messier i3, nacli Aui nalimen uni Potsdanier photographischcn liefractnr. {Abhandlungen dtr koiiiglicken Alcade m te der Wissenscluiften zu lier tin, ^>^\)>.)
(-) ll.-k. l*ALMhn, The distribution of stars in tUe vluster Messier i!-. in Hercules. {Astropliysical Journal, vol. .\, iSç^ij, p. a',(i «i siiiv.) i/iiistrunif*iit cni[)lo>c est un léK'sco|ic de Crosslcy.
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grandeur, maïs dans un cercle de rayon un peu plus grand, 9', 5482 étoiles.
Pour l'étude de la distribution des étoiles, on a employé deux procédés : comparaison de la position du centre de gravité géométrique à celle du centre de gravité dynamique, et dénombrement mélhodique des étoiles de Tamas.
I** La position du centre de gravité géométrique de la projection de Tamas sur le plan de visée, c'est-à-dire du milieu de toutes les étoiles, position prise par rapport à l'étoile origine, choisie près du milieu de l'amas, est +3", 5 en ascension droite et — 9^,5 en déclinaison.
Mais ce centre de gravité ne coïncide avec le centre de gravité réel que si, les masses des étoiles étant probablement différentes, elles sont réparties symétriquement d'une façon uniforme tout autour de ce centre absolument comme par l'effet du hasard.
Pour le vérifier, groupons les différenl^es étoiles de l'amas par ordre de grandeur et cherchons le cenlre de gravité géométrique de chaque groupe, nous aurons :
Coordonnées relatives du cenlre de gravité. Nombre
- — -^^-^ ^ III — - des
Degrés. a. 0. étoiles.
Toutes ces étoiles étant à la même distance de nous, leurs différences de grandeurs ne peuvent provenir que des différences de leurs éclats intrinsèques ou de leurs dimensions et, par suite, clans l'hypothèse de répartition uniforme, ces divers centres de gravité devraient coïncider. Les différences importantes que ce '^fableau montre sembleraient donc indiquer l'inexactitude de cette hypothèse, mais Scheiner fait remarquer qu'en raison de la durée de cette étude, l'estimation des grandeurs n'a pas toujours été A. - II. 2^,
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faite d'après le même étalon et impute à ce défaut la majeure partie des écarts précédents.
Attribuons un poids égal à chacune des sept divisions en grandeurs et combinons toutes ces déterminations, nous aurons un point évidemment plus près du centre de gravité dynamique, parce qu'alors le nombre moindre d'étoiles brillantes sera quelque peu compensé par la grandeur de la masse; ce procédé donne pour coordonnées relatives du centre de gravité général
-h5',5 en ascension droite, —1-2', 5 en déclinaison.
Adoptons enfin un autre système plus spécial de poids relatifs basé sur l'introduction d'un rapport hypothétique des masses. Pour cela, supposons que toutes les étoiles de l'amas ont même intensité lumineuse superficielle et même densité; alors l'intensité I de la lumière d'une étoile sera proportionnelle au carré du rayon /* de l'étoile et sa masse proportionnelle à r', et avec les grandeurs employées plus haut, on aura, par la formule
les masses proportionnelles suivantes :
Degrés. Masses. Degrés. Masses.
3 o.jG 7 8,0
Donnons maintenant à chaque détermination du centre de gravité un poids égal au produit du nombre des étoiles par leur masse (ces poids s'écartent peut-être déjà de la vérité en sens opposé aux suppositions précédentes); nous obtiendrons, pour le centre de gravité,
-f-S",! en ascension droite et — r2',o en déclinaison.
Malgré la très grande difierence des poids nouveaux et anciens, la valeur finale reste à peu près la même. On adopte donc le premier résultat comme le plus simple et le moins hypothétique cl Ton prend comme coordonnée du centre de gravité
-h3',5 et —9', 5,
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le Heu du cenlre de gravité, pour 1891, sera ainsi i6''37'»47',i, -+-36Mo'i3'.
2® Presque tous les amas denses semblables a celui d'Hercule nous apparaissant dans les lunettes comme des disques circulaires, rhypothèse la plus plausible est de les supposer de forme sphërique. Ceci posé, on tracera à l'intérieur du cercle qui forme la limite de l'amas huit cercles concentriques à son centre de gravité et dont les rayons sont définis par cette condition que les portions de volume, comprises à l'intérieur de la sphère que constitue l'amas, des cylindres qui ont ces cercles pour bases, varient comme les nombres entiers successifs; les mêmes portions de volume correspondant aux anneaux successifs seront alors égales entre elles et représenteront une même fraction du volume de la sphère et, par suite, de l'amas (*).
Si les étoiles sont distribuées uniformément dans l'amas, chacun des anneaux cylindriques ainsi formés en contiendra le même jiombre; dans chacun des anneaux concentriques tracés sur la plaque photographique, on devrait compter le même nombre <l'étoiles. Or, voici le résultat de la statistique de Palmer : ^
Nombre Nombre
Anneau. d'étoiles. Anneau. (rétoiles -
I ii3i 6 423
2 819 7 Soi
4 666 Au delà 462
j 533 Total Î482"
Le nombre des étoiles comprises dans chacun de ces anneaux est donc loin d'être le même; maximum au centre, il diminue rapidement jusqu'au sixième anneau, à partir duquel il parait constant; la distribution stellaire n'est donc pas uniforme à l'intérieur de l'amas, mais il y a vers son centre une condensation très forte. La division de l'image photographique en secteurs de
(') Si r est le rayon du cylindre, R celui de la sphère, n le rapport du volume du cylindre à celui de la sphère, on voit aisément que Ton a, pour trouver r,
nR>=ÇR'-Ç(R'-r'A d'où (!•)'= ._(._„)J.
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même étendue angulaire montre d'ailleurs que la distribution stellaire est symétrique par rapport au centre.
En résumé, la constitution hypothétique de J. Herschel ne représente donc pas absolument les faits; mais, diaprés ce qui précède, elle peut être considérée comme offrant une premicnapproximation convenable; c'est d'ailleurs la seule tentative faite jusqu'ici pour expliquer la stabilité de ces amas.
II. — Description et histoire de quelques amas globulaires
o2i. Amas du Toucan (N. G. G. 33o. o»» 5 1^27% — 73«i3',6). — Découvert par Lacaille dans son séjour au Gap de Bonne-Espérance, cet amas qui paraît à l'œil nu, près de la petite Nuée de
Magellan, comme une étoile de 4*>5 grandeur dans une région entièrement noire, est peut-être l'amas globulaire de l'hémisphère austral faisant la plus grande impression {fig- 91). Son diamètre.
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abstraction faite des étoiles éparses à sa limite, est de 6' à 8', et c^est, diaprés J. Herschel : « Le plus magnifique des amas globulaires; il remplit en entier le champ avec ses bordures, mais il se condense en son centre en une sorte de flamme circulaire de 90* environ de diamètre, qu'on isole aisément du reste, où la condensation est beaucoup plus nette, où les étoiles paraissent se précipiter les unes sur les autres et dont la teinte rouge orangé contraste merveilleusement avec la lumière blanche du reste de Tamas.
» Autour d'elle, la condensation graduellement décroissante se partage cependant aisément en deux zones distinctes d^éclai sensiblement uniforme. »
Cet amas se compose d'un nombre considérable d'étoiles de la 12*" à la 1 4^ grandeur; l'étoile double de 11* grandeur, qui pré- 4:ède un peu le centre, n'est probablement là que par un eflet de perspective.
522. A mas de la Carène {N. G. C. 2808. 9»>9™ioS— 64"i7',3). — Cet amas a été découvert par J. Dunlop à Brisbane. C'est, d'après Herschel, « un amas globulaire de la plus grande finesse; son diamètre est de 4^' ^n ^ et sa partie la plus condensée, qui offre tout l'aspect d'une flamme, a une étendue angulaire de i5* on ifl. Il se compose d'un très grand nombre d'étoiles sensiblement de même éclat^ de la li^ à la iS*' grandeur, et formant comme la plus fine poussière lumineuse. »
523. Amas de la Chevelure de Bérénice (N. G. C. 5o24. i3''6"'4*, +i8°54',7). — Cet amas porte le n** 53 dans le Catalogue de Messier; il a été reconnu par W. Herschel comme constituant un ensemble de faibles étoiles de la 1 1* et de la i5® gran- <leur, ressemble à une poussière d'étoiles, difl'usée sur les bords /i partir de la flamme centrale et paraît former une boule où les (Uoiles seraient très condensées, mais la loi de cette agrégation en une masse si dense et si compacte nous échappe complètement.
3î24. Amas de w Centaure (N. G. C. 5189. 1 3** 18" 24% — 4^" 34', 8). — Découvert par Halley, cet amas, situé sur le bord <le la Voie lactée, se présente à l'œil nu sous la forme d'un objet
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rond, corné taire,, d'éclat à peu près égal à celui d^une étoile de 4'' grandeur, tandis que dans cette région les étoiles isolées les plus brillantes sont de 8* ou 9® grandeur.
Dans une lunette puissante il apparaît comme un globe de 4o' de diamètre, où la lumière croît rapidement vers le centre, et formé d'innombrables étoiles de la i3^ à la i5* grandeur {^fig^ 92).
Fig. ga.
Amas stellairc d'Oméga du Centaure d'après J. Herschcl.
Les photographies qu'en a prises Bailey à Arequipa permettent d'y compter plus de 6000 étoiles et le nombre total de celles qui le composent est certainement beaucoup plus grand; ainsi se trouve pleinement confirmée l'assertion de J. Herschel qui le désigne comme « le plus riche et le plus grand objet de cette espèce que renferme le Ciel » ; il est d'ailleurs quelque peu elliptique.
o25. Amas des Chiens de Chasse (N. G. C. 5272. 1 3*" 35" 44% -f- i9"5',i). — Découvert en 1764 par Messier, qui le décrit comme une nébuleuse sans étoile, brillante et ronde (il a le n® 3 dans son Catalogue), cet objet constitue, d'après W. Herschel, un amas globulaire très condensé de 5' à 6' de diamètre. Sa partie centrale forme une plage circulaire de 3' de diamètre, extrêmement
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brillante, comprenant au moins looo petites étoiles et qui se distingue nettement du reste; dans son ensemble il a un aspect un peu irrégulier par suite des trois ou quatre prolongements qu'il envoie vers le sud-est et qui le font ressembler à ces animaux lumineux de rOcéan qu'on appelle des méduses.
526. Amas dans le Serpent : i« (N. G. G. 6904. i5»>i i" a8S -+- 2**35', 7). — Get amas, visible à l'œil nu, a été découvert par Kirch en 1702; catalogué par Messîer sous le n° 5, il a été décrit par lui comme une belle nébuleuse ronde ne contenant aucune étoile. Elle est cependant facilement résoluble et W. Herschel avec son télescope de 4o pieds y sépare aisément sur les bords plus de 200 étoiles; mais la condensation est telle dans la partie centrale qu'il lui fut impossible d'y distinguer les composantes.
Fig. 93.
En mai 1876 Dreyer le décrit à Parsonstown comme un amas de 7' à 8' de diamètre, très condensé dans une étendue de l' au centre ; c'est, d'après lui, un ensemble d'étoiles de 12* à 1 5*" grandeur dont la plupart s'éloignent du centre en lignes courbes {fig* qS).
2? (N.G. G. 5964. i5»>3o»4oS -l-7**26',3). — Get amas, découvert par J. Herschel, est extrêmement faible par rapport au précédent^ il paraît absolument rond et son éclat va graduellement en croissant jusqu'au centre.
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527. Amas du Loup (TH. G. C.5gS6. 1 5»» 36™ 53% — 37^1 9', 4).
— Découvert par Dunlop, cet amas a été réobservé par J. Herschel et décrit par lui en ces termes : « objet remarquable ; amas globulaire très brillant, large, rond, avec un accroissement très continu de lumière vers le milieu; ses composantes sont comprises entre la i3'' et la i5* grandeur ».
Amas du Scorpion ÇS. G. C. 6093. i6»»8-42%-- 2a
— Catalogué en 1780 par Messier sous le n" 80 et décrit par lui comme une nébuleuse sans étoile ayant toute Papparence d'un noyau cométairc, cet objet a été trouvé par W. Herschel comme formé par la réunion d'un très grand nombre de petites étoiles et comme constituant « l'amas globulaire le plus riche et le plus condensé qu'offre le Ciel à la contemplation des astronomes ».
Fig. 94.
Amas du Scorpion d'après J. Herschel.
Il y a quelque quarante ans, cet amas a beaucoup attiré rallenlion des observateurs. Le 21 mai 1860, Auwers et Luther signalaient, en elTel, la présence, au milieu de la nébulosité qu'il forme dans une petite lunette, d'une étoile brillante de 6*'",5 qu'ils n'avaient point aperçue depuis le printemps de iSog (pas même le 18 mai 1860), époque où ils avaient commencé à étudier cette région : le 22 mai l'étoile avait gardé le même éclat, et le 25 elle avait beaucoup diminué.
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De son côté, et d'une façon tout à fait indépendante, Pogson, étudiant le 28 mai la même région avec l'équalorial d'HarlwelI ( * ), vil avec surprise une étoile de 7^', 6 remplacer la nébuleuse qu'il avait coutume de voir; le 10 juin, Tapparence stellaire avait à peu près disparu, mais Pâmas montrait encore un éclat insolite et une
•condensation centrale marquée.
Il est difGcile de ne pas attribuer ces variations incontestables
•d'aspect à Texistence d'une étoile variable à longue période, située juste sur le rayon visuel de Tamas. Cette coïncidence est
déjà à elle seule extraordinaire; mais ce qui étonne au moins
blutant, c'est l'existence de 3 variables à longue période dans une
étendue angulaire aussi faible.
329. Amas d' Hercule {N. G. C. 6206. i6»»36"Mo% 4- 36M3',7). — Ce brillant amas d'environ 8' de diamètre fut découvert acci-
Fig. d"»-
Amas d'Hercule d'après J. Herschel.
•denlellement par Halley en 1714» q"i le dit visible à l'œil nu par un beau ciel et une nuit sans lune. Cinquante ans après, il fut e\a-
C) Tout à cùlé de l'ama?, à 4o* d'ascension droite et à 3' de déclinaison, sont ;les deux variables R et S Scorpion, découvertes en i«53 et i854 par Chacornac -rt redécouvertes par Pogson en 1857; ^*^^^ ^^ surveillance de ces variables qui Ll*amenait sur cette portion du ciel.
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miné par Messicr qui l'a classé sous le n** 13 ; avec son télescope newtonien de 4 pieds et un grossissement de 60; « il est, dit-il, rond, beau, brillant, et ne contient aucune étoile ». En 1780, W.
Fig. ç/y.
Amas d'Hercule (M. i3), vu dans le grand télescope de Parsonstown, d'après un dessin de M. B. Sloney.
Ilerschel le résolut cependant fort aisément en étoiles à Taide dv son télescope de 7 pieds, et, après l'avoir réétudié en 1787 avec son télescope de 20 pieds il le déclare « très bel amas d'étoiles.
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très riche, très condensé vers le milieu (2' à 2', 5), jetant des flammes au centre et composé d'une multitude d'étoiles à partir de la 1 1^ grandeur ».
Les meilleures descriptions faites avec des lunettes d'ouverture
Amas d'Hercule d'après la photographie de Scheiner.
moyenne sont celles de d'Arrest (* ) et de Schonfeld (^); avec des instruments de grande ouverture, nous avons le dessin fait par
(») D'Arrest, Siderum nebulosorum observations havnienses, 1867. (•) ScHdNPBLD, Beobachtungen von Nebel/lecken und Sternhaufen. Mannlicim, 1863 et 1875.
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Sloney {^fig- 96) avec le grand télescope c1(î lord Rosse (* ) et celui <le Trouvelot avec Tobjcctif de o^'jSG de TObservaloire de Harvard (^).
Ces deux dernières descriptions ne sont d'ailleurs pas concor- «lantes : la caractéristique de la prcniière est le tracé de trois canaux rectilignes, à 120" l'un de l'autre, partant du milieu de Tamas, bordés sur chaque rive d'étoiles relativement brillantes, qui, d'après Stoncj, seraient absolument vides d'étoiles; Trouvelot, au contraire, signale Texislence au centre d'une nébulosité îrrésoluble.
En 188^, et au moven d'observations faites avec un objectif de o'^fSo, Harrington (^) confirme la réalité des canaux, mais il ne signale aucune nébulosité. Ils sont, au contraire, absolument invisibles dans la photographie de Scheincr (yî^. 97), et si Palmer les reconnaît sur ses clichés, il constate en même temps qu'il peut, à l'intérieur de chacun d'eux, compter jusqu'à i5 étoiles de faible éclat, et ne trouve nulle part trace de nébulosité : pour lui, Tamas est purement stelhiire.
La vérité serait peut-être que la distribution des étoiles brillantes de l'amas serait diflerenlc de colle des étoiles faibles. Ces dernières, si elles étaient seules, donneraient à l'amas une forme absolument globulaire; les autres, prises à part, le feraient au <!on traire ap|)araître eoinnie lavonné.
rJHO. Amas dans Ophiuchns : 1" (N. d. C. GaGG, iC'Sa^ij), — !>.()," 53', 8). — (>cl amas, calaloj;ué par iNhîssier sous le n" 62, a été retrouvé par Dunlop, observé par J. llerschel et étudié récemment par Bailev au moyen de la photographie. Son diamètre est de i3', 5 en ascension droite ; il est très brillant, formé d'étoiles (le i4*' à 16^ grandeur; an milieu est une forte condensation lumineuse, parfaitement blanche et un peu excentrique, de sorte que Tanias paraît être resserré dans sa partie sud. Cette irrégularité, fort peu fréquente dans les amas globulaires, est une caractéristique de celui-ci. Bailev y a compté un millier d'étoiles.
(') Philosophical Transactions for iS<m.
(-) Annals of thc astrononiical obsenatory of Harvard Collège, vol. VIII.
( ') Astrononiical Journal, \oI. Vil, p. Hi'i cl sui>.
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•>.« (iV. G. G. 6273. i6'»53'"53% — 26'3',2). — Il a éié découvert par Messier en 176.^ avec son télescope de 3,5 pieds et a été décrit par lui sous le n° 19 comme une nébuleuse sans étoile, de forme ronde; vingt ans plus tard W. Herschel le résolvait en étoiles avec son télescope de 7 pieds.
G'est un très bel amas globulaire formé d^étoiles très petites et très condensées; il est d'une teinte blanc de crème et faiblement lumineux au centre, où les étoiles sont nettement séparées dans son télescope de 20 pieds.
3° (N. G. G. (>io2. i7*'3o"', i5% — 3»9',5). — Get amas, également découvert par Messier en 1764 ('4 M-) est pour lui a une petite nébuleuse, sans étoiles, faiblement lumini^use et de forme ronde ». G'est W. Herschel qui, en 1783, le résolut en étoiles el, d'après lui, celte séparation est très aisée; il le donne comme extrêmement brillant et rond : il y compta 3oo étoiles.
Ges amas globulaires ne sont pas les seuls que contienne la constellation d'Ophiuchus, Tune des plus riches en objets de celle espèce; W. Herschel y en a, en effet, découvert sept autres
:m. Àmnsctel'Atile{{yi,G.C,6:\()'. i7*»29'"i7% — 53"35',i).
Fig. 98.
Amas de l'Autel d'après J. Herschel.
— Découvert par Lacaille et retrouvé par Dunlop, cet amas a été
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étudié par J. Herschel qui le représente {fig> 98) comme un amas globulaire de 5' de diamètre, brillaut, très large, très riche, très condensé au centre où les étoiles sont très petites, tandis que partout ailleurs elles sont de i3* grandeur; il se prolonge dans diverses directions par des étoiles isolées.
Amas du Sagittaire (N. G. C. 6656. i8«'a7-5i
— 2i**i', o). — Halley attribue la découverte de cet amas à Abraham Thle en i665, cependant Hévélius paraît Tavoir indiqué longtemps auparavant. Le Gentil en publia, en 17479 un dessin qu'il fit à l'aide de son télescope de 18 pfeds; pour lui, c'est m une nébuleuse irrégulière, chevelue et répandant de tous côtés des espèces de rayons de lumière ». Lors de la construction de son Catalogue, Messier lui trouva, au contraire, une forme ronde^ mais il n'y vit non plus aucune étoile.
C'est W. Herschel qui en fit la résolution et le décrivit comme un amas globulaire formé d'étoiles de grandeurs comprises entre la 10* et la i5'; il est remarquable par la visibilité de deux de ses composantes qui sont, l'une de 10* et l'autre de 1 1* grandeur. Cet amas paraît beaucoup plus dense au centre que si toutes les étoiles étaient à égale distance les unes des autres; c'est pour W. Herschel une preuve certaine que les étoiles sont liées les unes aux autres par leurs allraclions mutuelles. Il le recommande, d'autre part, comme un objcl capital pour la détermination du pouvoir de pénétration d'un miroir ou d'un objectif.
Celle constellation, que traverse la Voie lactée, renferme d'ailleurs neuf autres amas globulaires dont quatre ont été découverts par Messier, quatre par W. Herschel et un par Dunlop; ils sont tous formés de petites étoiles comprises entre la i4* et la 1 5* grandeur.
Récemment, Gould a fait la triangulation photographique delà région céleste voisine de cet amas : la portion ainsi mesurée couvre un espace de 11 "",5 en ascension droite et de 3** en déclinaison autour du point déterminé par iS^'io™ d'ascension droite et
— 18° 3' de déclinaison, et le Catalogue obtenu contient 776 étoiles entre la 6** et la 10'', 5 grandeur.
Les amas globulaires 18 et i/\ de Messier compris dans ces
Amas du Paon (N. G. G. 6752. i8»»58™28% — 6o«ii
— Gel amas a été découvert par Dunlop et étudié plus tard par J. Herschel ; il est brillant, très grand, irrégulier et se montre très nettement formé d'étoiles de grandeurs comprises entre la 1 1® et la i6«.
534. Amas de la Lyre (N. G. G. 6779. 19»» 1 1"8% -\- 29^23').
— Get objet, situé au voisinage de ^ Lyre, a été catalogué par Messier en 1778 sous le n'^ 56 et décrit par lui comme une nébuleuse de faible éclat et sans étoile. W. Herschel l'a résolu en 1784; c'est la réunion d'une multitude d'étoiles de la 11® à la i4^ grandeur formant un amas sensiblement rond, assez large, et 011 la condensation lumineuse et stellaire arrive graduellement à être très forte en son milieu.
535. Amas dePégase{^. G. G. 7078. 2i»»23"* i3% -+- 1 1^33',3).
— Ge bel objet, situé entre e Pégase et 8 Petit Gheval, a été découvert par Maraldi en 1745 et catalogué comme « une étoile nébuleuse assez claire, qui est composée de plusieurs étoiles ».
En 1 764 Messier le décrit comme une nébuleuse avec une étoile, de forme circulaire et à centre brillant; sa résolution en étoiles date de 1783 et est due à W. Herschel. D'après cet astronome cet amas n'est pas parfaitement rond, mais ses bords sont irréguliers et rayonnants.
536. Amas du Verseau {N. G. G. 7089. 21»* 16™ 1 5% — i<>26', 5).
— La découverte de cet amas a été faite accidentellement en 17^6 par Maraldi alors qu'il recherchait la comète de Ghéseaux; cet astronome s'étonna de n'y pouvoir distinguer d'étoiles « car la plupart des étoiles qu'on appelle nébuleuses sont environnées d'un grand nombre d'étoiles; ce qui a fait juger que la blancheur que l'on y découvre est l'effet de la lumière d'un amas d'étoiles trop petites pour être aperçues par les plus grandes lunettes ».
( ' ) Gould, Great cluster in Sagittarius ( Cordoba photographs, p. 48a et suivantes).
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En 1764 Messier la décrit « comme une nébuleuse sans étoile, à centre brillant et arrondi par une lumière circulaire, ressemblant tout à fait au noyau d^une comète ».
Sa résolution en étoiles est due à W. Herschel; d'après lui « la condensation lumineuse centrale est produite par une multitude d'étoiles de 1 5* grandeur apparaissant près les unes des autres à
Amas du Verseau diaprés J. Mcrschel.
des distances variées et que le lélescope de /\o pieds sépare neltemeiil. »
Cacciatore (181 4) donne une idée bien nette du nombre des composantes de cet amas : « elles sont, dit-il, aussi difficiles à compter (|uc les grains de sable d'une plage maritime » ; pour J. Herschel aussi (.A^-99), son aspect est celui « d'un tas de sable fin », D'autre part, d'après cet astronome, la lumière totale de l'amas ne surpasse pas celle d'une étoile de 6* grandeur, d'où il conclut qu'il faut plusieurs milliers d'étoiles de i5*^ grandeur pour obtenir par leur combinaison l'éclat d'une étoile de 6*^ grandeur, ou d'une étoile marquant la limite moyenne de visibilité à l'œil nu.
oM. Amas du Capricorne {'io M, ){N, G. C. 7099. 2i'*32"*i5\ — •23"4*^»7)- — C'est un amas brillant ( y? o^. 100), large, irréguliè-
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remenl étendu, d'éclat croissant très régulièrement à partir de la circonférence et ayant en son milieu une zone circulaire très lumineuse. Ses composantes sont de la 12*^ à la 16* grandeur.
Amas du Capricorne d'après J. Hcrschel.
538. Amas globulaires doubles. — Un fait bien intéressant, signalé par J. Herscliel, est celui de Texistence d'amas globulaires doubles; nous en citerons quelques exemples.
h\\u des plus remarquables est Tamas n" 62 du Catalogue de Messier (N. G.C. 6266. i6*'52"*i9% — 29"53',8); cet astronome le définit a belle nébuleuse à centre brillant, entouré d'une faible luminosité et qui ressemble à une petite comète ». En réalité, cette nébulosité est la réunion de deux amas globulaires bien distincts et formés d'étoiles de 14*^ à 16*^ grandeur, mais dont Tintervalle de séparation est excessivement faible par rapport au diamètre total de Tobjet.
Un autre amas double à signaler porte le n" SSo^ dans le N. G. G. (i3**42"io', — 5o°3o',6); c'est un objet très singulier de très faible diamètre angulaire : il fait, au premier abord, l'effet d'une étoile double formée de deux composantes de 12* et 1 3* grandeur. C'est l'amas globulaire double le plus serré qui ait été observé jusqu'ici.
A. - II. a5
Ihô
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m. — Variables des amas globulaires.
539. /tésti liais généraux. Bailei . — Certains amas globulaires présentent ce fait remarquable qu'une proportion considérable, parfois le sixième, de leurs éloiles varient rapidement et périodiquement d'éclat.
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(>on)me nous l'avons dit plus haut (n°2i0), cette belle dccouv(;rle a été faite à Arc(|uipa, par Bailej, au niojen de photograpliies obtenues par lui avec un télescope (o"*, 33) spécial de Bojden. Tandis que, dans les clichés de groupes slellaires de Gould, les amas globulaires se présentaient sous forme d'une faible condensation.
CHAPITRE XXII. — AMAS GLOBULAIRES
dans ceux de Balley, au coniraire, les étoiles sont si nettement distinctes qu'on peut très aisément les compter et les étudier séparément. Aussi, depuis 1894 et afin de reconnaître le degré de généralité du fait signalé plus haut, Bailej a entrepris par ce procédé un examen systématique des amas globulaires du Ciel austral ; quelques-uns de ses résultats sont résumés dans la Table cidessus (*).
Le nombre des étoiles examinées pour la confection de cette Table est de igoao, parmi lesquelles on a compté Soq variables, soit une moyenne de 3 pour loo, rapport à peu près trois fois plus grand que pour les étoiles isolées. Mais il n'en faudrait pas conclure une fréquence constante de variables dans tous les amas globulaires : en effet, la plupart d'entre eux n'ont pas une proportion de variables plus forte que les étoiles isolées, et la grandeur de la moyenne précédente provient uniquement du grand nombre relatif de variables que renferment quelques-uns d'entre eux. Ainsi les quatre amas Messier 3, Messier 5, Messier i5 et celui de w Centaure contiennent des variables dans les proportions suivantes :
Messier 3 , . . . . o, i5 sur 900 étoiles
Messier 5 o ,09 « 900 »
Messier i5 0,06 » 900 »
(0 du Centaure 0,04 » 3ooo »
soit une moyenne de 7 pour 100 tandis que, pour les 19 autres amas de la liste, tout aussi riches en étoiles, la proportion la plus forte est de 2 pour 100, et que la moyenne générale est de I pour 100 et, par suite, la même que pour les étoiles isolées. Les nombres d'étoiles examinées dans chaque cas sont cependant comparables : 5700 pour les quatre premiers, et i335o pour l'ensemble des autres.
340. Caractère des amas à nombreuses variables. — Jusqu'à présent cette fréquence de variables n'a été constatée que dans les amas globulaires très denses. Ainsi, dans la Table qui précède et
(•) Harvard Collège observatory^ Circular 11" 33.
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qui contient les amas globulaires les plus riches que nous connaissions, onze (*) peuvent être décrits comme fortement condensés et huit (^) comme modérément condensés; deux (') sont des amas espacés, et deux autres (*), contenus dans la poignée de rÉpée de Persée, sont à peine plus serrés que les régions du Ciel riches en étoiles.
Or le premier groupe de 1 1 amas fortement condensés avec un total de 1 1 980 étoiles renferme /\6à variables, soit i variable sur •J.6 étoiles ou une proportion de quatre pour cent; le second groupe de 8 amas modérément condensés avec un total de 474' étoiles, contient 46 variables, soit i variable sur io3 étoiles, ou une proportion de un pour cent; au contraire, les deux amas espacés avec 1671 étoiles n'ont aucune variable, la région de trois degrés carrés qui entoure les deux amas 869 et 884 ne montre <|u*une seule variable et le grand amas d'Hercule ne renferme que deux variables sur 1000 étoiles examinées.
541. Influence de la forme sur la distribution des variables, — Il paraît donc bien démontré que les amas globulaires très denses renferment seuls une grande proportion de variables; mais parmi eux il en est un qui mérite d'être signalé, c'est l'amas d'Ophiuchus ((3266 N. G. C). Quoique fortement condensé, il est cependant de forme irrégulicre; or, le fait curieux est que cette irrégularité se retrouve, et à un degré beaucoup plus élevé, dans la distribution des variables (26) qu'il renferme. Par le centre de la condensation lumineuse qui forme la partie intérieure de l'amas, menons une ligne Est-Oucsl et de chaque côté, au nord et au sud (les parallèles équidislantes à 1' et 4' du centre; nous aurons ainsi vers le milieu de l'amas deux bandes de 3' de large, l'une au .\ord, l'autre au Sud. Mais tandis que la bande nord renferme i5 \ariablcs sur 354 étoiles, on ne compte dans la bande Sud qu'une ^eule variable sur les 214 étoiles qu'on y peut séparer.
(') Ce sont les n"* io'|, 3()2, 5i3;j, .V>7J, mjo'i, 6098, 620.1, BsGG, 6636, 707801 7089 du N. G. C.
(■-) Ce sont les i9o'|. .njSf), 6897, 6656, 6723, Qi-'yi^ 6809 et 7099 du N. G. C. (^) Ce sont les 3j93 et Ix-^Yô du N. G. C.
C) Ce sont les «6y et 88', du N. G. C.
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o42. Variables de l'amas de co Centaure, Durées des périodes, — Les mieux étudiés de ces amas sont ceux de co Centaure et du Serpent (M. 5) : nous nous occuperons d^abord du premier.
Sur les 6000 étoiles qu'on a dénombrées dans les photographies, 3ooo sont assez brillantes et assez bien séparées pour pouvoir servir d'étoiles de comparaison dans la découverte des variables (on ne considère comme telles que celles dont les variations d'éclat constatées sont supérieures à une demi-grandeur).
On a pu constater ainsi l'existence de i25 étoiles variables (soit un cinquantième du nombre total), et déterminer en outre les durées de période de 106 d'entre elles. La plus longue est de 475 jours et la plus courte de 6**ii". 98 de ces étoiles ont une période moindre que 24** et pour trois d'entre elles elle est inférieure à 7''; des huit étoiles dont la période surpasse 24**, deux l'ont comprise entre un et deux jours, deux entre deux et trois jours; viennent ensuite des périodes de quatre, quinze, cent cinquante et qualre cent soixautc-(|uinze jours. En résumé, l'/mmense majorité de ces variables ont des périodes très courtes et même beaucoup plus courtes que la majeure partie des variables que nous avons étudiées déjà; il semble même qu'on ne doive accepter qu'avec grandes réserves les quelques longues périodes signalées plus haut.
Un point digne de remarque esl la régularité de leur période : on en a suivi plusieurs pendant un millier de périodes, une même pendant plus de cinq mille, sans y constater aucune irrégularité (').
343. Courbes de lumière, — Les variations d'éclat de ces diverses variables sont numériquement assez différentes les unes des autres, puisque pour les unes elles ne surpassent pas une demigrandeur, tandis que pour d'autres elles atteignent parfois cinq grandeurs; quant aux courbes de lumière qu'elles présentent elles se rattachent toutes, nous parlons ici des 98 variables à période inférieure à 24*', à celles des étoiles doubles photométriques.
En général, la variation de lumière paraît être continue, la partie
(') II y a cependant une reserve à faire ici, car en raison de la durée de pose nécessaire pour obtenir riniage, les variations d'éclat de Tordre de celles à cori- >latcr peuvent bien n'y pas être discernables.
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ascendante esl très rapide, sa durée ne dépassant pas le cinquième de la période totale et souvent n'atteignant pas plus du dixième : pour une étoile même, dont la période est de i4*'8", Télévation du minimum au maximum, qui correspond à deux grandeurs, se produit en une heure (*). Ces courbes de lumière seraient donc analogues à celle de SU Cygne; la diminution d'éclat est en général voisine de deux grandeurs. On rencontre d'ailleurs parmi elles plusieurs étoiles, où il paraît exister un maximum secondaire plus ou moins marqué, et dont les courbes de lumière sont semblables à celles de 8 Cépliée et r, Aigle ; Técarl des grandeurs extrêmes y est un peu moindre et ne dépasse pas une grandeur et demie.
Dans quelques cas, la durée de l'augmentation d'éclat est la même que celle de sa diminution, comme dans ^ Gémeaux et W. Vierge ; la variation de lumière est alors inférieure à une grandeur et la période moindre que lo^.
Parfois enfin, le temps d'accroissement semble surpasser un peu celui du décroissement de lumière, et occuper les o, 65 de la période totale ; la diminution d'éclat est alors d'environ sept dixièmes de grandeur du maximum au minimum et la période inférieure à 12^; nous n'avons pas rencontré de courbe analogue dans les variables isolées.
5ii. Variables de l'amas du Serpent (Afessicr 5). — L'étude de cet amas a conduit à des conclusions peut-être plus intéressantes encore à cause de riiomogénéilé qu'elle y décèle. Sur les 85 variables qu'il a reconnues, Bailey en a étudié jusqu'à présent /\2 (2) : parmi elles, 2 ont une période d'environ un mois et paraissent appartenir à une classe à pari; mais les /^o autres sont presque identiques, tant pour la durée de la période que pour l'éclat el ses variations {/ig- loi) ('*); dans toutes, la durée de la période est constante, une étude continuée pendant deux ans, el
(') Elle semble parfois devoir être plus rapide; mais le temps de pose nécessaire à l'action photographique (i*' à 2^) ne permet pas de l'aflirmcr.
(') S.-I. lÎAiLKY, The perioch of the variable stars in the cluster Messier .'> ( The Astrophysicaf Journal, vol. \. p. 2b\ et suiv; i>>i)o).
{•') Aucune des variables étudiées jusqu'ici ne nous a donné une courbe absolument analogue à celles-ci; mais il faut remarquer qu'en raison du temps de
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par suite basée sur i5oo périodes, n'ayant montré aucune apparence de changement; cette durée est toujours petite el varie peu d'une étoile à l'autre; sa valeur moyenne est, en effet, de oJ,526 = i2*»37"™,4, la plus longue étant de 01,699 = 16^46°*, 6 el la plus courte de oJ,43o=: io**48°*,o.
Fig. loi.
Dans toutes, la variation lumineuse est continue; de plus, les grandeurs extrêmes observées lors du maximum sont iS^*", 5 et 136*^,9 et lors du minimum 14^*^7 5 et i4^'^>9> de sorte que, aux époques tropiques, les éclats des composantes de ces systèmes ne varient de Tun à l'autre que dans le rapport de i,5 à i, et que, d'autre part, l'éclat de la plus brillante est au plus quadruple de celui de la moins lumineuse.
Enfin, les courbes de lumière sont presque identiques; dans toutes, la phase maximum est pour ainsi dire instantanée, tandis que le minimum est de durée relativement longue, el, dans toutes aussi, l'accroissement de lumière est beaucoup plus rapide que le décroissemenl; les nombres suivants, qui représentent une moyenne, précisent celte allure de la période :
Durée de la période totale 1,0
» » phase maximum 0,0
» » phase minimum 0,4
» du dccroissement de lumière o/)
» de raccroissement de lumière. ... 0,1
pose nécessaire (i^ au moins), la plaque photographique est dans ce cas beaucoup moins délicate que l'œil et que certains détails importants peuvent ainsi manquer dans la courbe de lumière déduite.
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Nous avons vu c|ue lel esl aussi le t^pe que présentent la majeure partie des variables de Tamas de co Centaure ; on peut donc, avec Bailey, le considérer comme caractérisant les variables des amas globulaires.
Celle uniformité presque absolue d'allures pour un aussi grand nombre de variables réunies dans un même amas, assigne forcément à leur variabililé une même cause el une même origine; d'autre part, la conslance absolue de leurs périodes el leur faible durée, ainsi que la régularité mathématique des phénomènes qu'elles présentent, ne permettent pas de mettre en doute que leurs variations d'éclat ne soient produites par des éclipses, et que ces variables ne constituent, tout au moins pour une grande partie, des étoiles doubles photométriques. Mais alors, dans chacun de ces systèmes binaires le plan de Torbile du satellite éclipsant doit, ou passer par la ligne de visée de l'étoile principale, ou être fort peu incliné sur elle. Il faut donc, ou bien que les plans des orbites de ces satellites passent tous sensiblement par la droite qui joint l'œil au centre de l'amas, ou bien qu'ils soient tous parallèles entre eux cl à la ligne de visée.
Quoi qu'il en soit de l'une ou de l'autre de ces deux conditions, il n'en est pas moins certain que l'existence d'un si grand nombre de ces étoiles doubles à éclipses dans les amas précédents implique forcémenl rexistcnce d'une dépendance physique entre ces étoiles, el par suile aussi entre toutes celles qui les constituent. Cette conclusion s'impose évidemment pour les amas qui présentent la même abondance de variables; el, comme rien ne les distingue, à d'autres points de vue, des amas que nous connaissons, la belle découverte de Bailey fournit une base expérimentale précieuse pour l'étude théorique de la stabilité de ces systèmes stellalres si curieux et si extraordinaires.
D'autre part le fait que dans quelques étoiles de ces amas, le temps d'accroissement de lumière surpasse celui du décroisscmeut, ne semble pouvoir s'expliquer que par un aplatissement assez considérable des composantes du système binaire correspondant : ce serait une nouvelle confirmation de la conception de Tisserand.
Une autre conséquence tout aussi importante se déduit des considérations précédentes. Les variables des amas globulaires, étant des étoiles doubles pholomélriques du type de j3 Lyre, ont très
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probablement des constilulions analogues à celles que nous leur avons reconnues plus haul (n** 467); elles sont donc 1res probablement, comme elles, des groupes binaires en formation; de sorte que les amas globulaires se présentent à nous comme des systèmes où le travail de condensation étant encore peu avancé, les différentes composantes, à peu près toutes semblables entre elles, sont au début de leur évolution; ils nous font donc assister ù la naissance d'une série de mondes stellaires.
(*) Les figures 91 à 96, 98 à 100 sonl extraites de l'Ouvrage inliliilc Le Ciel. par Guillemin. Nous avons pu les insérer ici grâce à l'obligeance de MM. llaclictto et C'' qui ont hicn voulu nous les pn^ter.
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I. — Étoiles simples
54o. Historique, Lalande. W, et J, Ilerschel, Schjellerup. — Jusqu'à la découverle des lunelles nos connaissances, sur ce sujet, étaient pour ainsi dire nulles. Ptolémée cite six étoiles d'un rouge de feu, Arcturus, Aldébaran, Pollux, An tarés, Betei^euse et Sirius; mais son assertion est sujette à doute tout au moins pour deux d'entre elles : Sirius, qui est blanche et qu'au commencement du X® siècle les Arabes notaient aussi comme blanche, et Pollux qui n'est pas rouge mais jaune très foncé. D'autre part, on a peine à s'expliquer comment les astronomes grecs et arabes n'ont pas indiqué la teinte fortement rouge d'un certain nombre d'étoiles des premières classes de grandeur, telles que j3 Petile Ourse, teinte que l'on perçoit cependant si aisément à Tœil nu.
Les lunetles, en concentrant les rayons lumineux en une image peu étendue, ont rendu l'observation plus certaine, et depuis bnir emploi le nombre des étoiles colorées connues a été peu à peu en augmentant, et aux étoiles rouges ou jaunes on a ajouté d'abord des étoiles bleues, 7^ Lyre (M\aiOTTE, Traité des couleurs ; iG8()), puis des étoiles vertes, Castor (W. Herschel). Mais dans la presque totalité des étoiles colorées isolées la coloration varie du blanc au rouge; aussi les Catalogues et listes de ces étoiles ne contiennent que des étoiles rouges.
La première en date (i8o5) est due à Lalande et contient 33 étoiles ('); vient ensuite la liste un peu plus étendue que J. Flerschel
(') J. i)K Lalande, Liste de 33 étoiles rouges {Connaissance des Temps pour
iS;o7, p. 37S).
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publia en 1847 (*) ®^ 4"* conlient 70 étoiles, et enfin en 1866 le célèbre Catalogue de Schjellerup (2) qui, avec son Supplément, donne les positions de 293 étoiles rouges jusqu'à la grandeur ïo,5. Mais il semble que la plus grande partie de ces déterminations n'ont qu'un caractère de note provisoire et que, sauf de bien rares exceptions, on ait cherché à déterminer exactement les couleurs.
5i6. ZoUner. Méthode de Schmidt, Échelle de Duaér, — Les premières recherches méthodiques sur ce sujet sont dues à Zollner et à Schmidt. Le premier égalise la couleur de chaque étoile à celle variable à sa volonté et obtenue par la rotation du polariseur de son colorimèlre ('); les mesures de coloration se ramènent ainsi à des mesures d'angles. Zollner détermina les colorations relatives de 34 étoiles des plus brillantes (*).
Schmidt emploie une méthode toute différente C^), assez analogue à celle des degrés pour la mesure des grandeurs et basée sur l'appréciation de l'effet physiologique produit par l'adjonction successive à la couleur blanche de deux faibles teintes allant du jaune au rouge. « On peut ainsi exprimer avec sûreté les colorations comprises entre certaines limites par des nombres qui donnent aux estimations leurs valeurs réelles. » Négligeant les lueurs vertes de maintes étoiles isolées, il se limite à la série de couleurs qui, partant du blanc pur, arrive par tous les degrés du jaune à atteindre le rouge : le zéro de son échelle est ainsi le blanc pur et le sommet marqué par le chiffre 10 correspond au
( * ) J. Herschel, Approximate places of seventy six stars ruby coloured or very intensely red insidated stars {Besults of astronomical observations made at the Cape 0/ good //ope, p. 4'i^)-
(-) Schjellerup, Catalog der rothen^ isolirten Sterne welche bis zum Jahre i8')0 bekannt geworden sind {Astronomische JVachrichten, n" 1591 et 1613). — C. Schjellerup, Zweiter Catalog der rotheriy isolirten Sterne^ vervollstàndigt und fortgefiikrt bis zum Schlusse des Jakres 1874 ( Vierteljahrsschrift der astronomischen Gesellsclia/t , </ année, 1874, p. aoi et suiv.).
(^) F. Z'iLLNER, Grundzilge einer allgemeinen Photometrie des ffimmels (1861, p. i3 et suiv.).
(*) F. ZiiLLNER, Ueher Farbenbestinimung der Gestirne {Astronomische Aachrichten, n«» 1701; (1868).
(* ) J. Schmidt, Ueber die Farben der Fixsterne {Astronomische Nachrichten, n- 1897 et 190*2).
rouge libre de tout mélange de jaune : dans cette échelle le jaune pur correspond au chiffre 4 et l'orangé au chiffre 6. Schmidt publia les déterminations exactes de 162 étoiles jusqu'à la 7* grandeur.
Sans changer les graduations fondamentales de Schmidt, Dunér et Safarik ont précisé les degrés intermédiaires et leur échelle complète, adoptée universellement aujourd'hui, est la suivante :
o Blanc pur
1 Blanc bleuâtre jaunâtre
>. Blanc jaunâtre
) Jaunâtre
i Jaune pur
'). . . . Jaune paille
<» Orangé
7 Jaune d'or
8 Rougeâtre
<) Rouge <le cuivre
10 Rouge pur
II convient d'ajouter que dans aucune étoile on n'a renconlré ni le blanc pur (o), ni le rouge pur (10) correspondant à la raie (^ de Fraunhofer.
547. Représentation chromatique de Smyth, — L'appréciation des couleurs a été faite d'une autre façon par l'amiral H. Sniylh ; dans son Ouvrage Sidereal cliromatics^ publié en 1864, cet astronome donne un Tableau chromatique d'un cerlain nombre de teintes types auxquelles on rapporterait les couleurs observées. Chacune des couleurs fondamentales, rouge, orangé, jaune, vert, bleu et pourpre, fournit quatre leintes; l'observateur compare l'étoile observée à ces teintes et désigne sa couleur par le numéro du Tableau dont elle se rapproche le plus, la couleur sera donc désignée par exemple par le n" ?i du rouge, ou le n" 2 du vert. Celte méthode de Smjth, qui fournissait la désignation de ^4 couleurs, n'a pas été ado|Hée.
548. Catalogue de Kriiger, — Nous avons encore à signaler le Catalogue de J. Birmingham (1877) qui contient 728 étoiles cl sa nouvelle édition publiée en 1888 par Espin où l'on trouve i524 étoiles, dont 4 18 entre Téquatcur et le parallèle de 23** de déclinaison. Mais le travail aujourd'hui classique sur ce sujet est
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le Catalogue publié en iSgS par A. Kriiger (*) et qui renferme 2297 étoiles jusqu'à la lo*' grandeur. Les colorations y sont indiquées de deux façons différentes, tantôt par les chiffres de Téchelle de Dunér, tantôt au moyen d'une classification spéciale un peu plus détaillée, et le Tableau ci-dessous donne ces échelons avec la réparlilion des étoiles pour chacun d'eux :
Nombre Nombre relatif
Colorations. d'étoiles, en ccntièmc>.
Blanc 7. o
Blanc jaunâtre ij 1
Jaune blanchâtre 32 •>,
Jaune 3.^5 'x i
Orange 58 .\
Jaune orangé \i i
Rouge jaunâtre 107 7
Jaune rougeâtre 189 11
Rouge orangé 1 o
Orange rouge i8î 11
Rouge orange pâle 166 10
Orangé rougeâtre 1 o
Rouge pâle 70 f\
Rougeâtre 83 5
Rouge 296 18
Très rouge 71 o
Total i632
On voit que les maxima du nombre d'étoiles ont lieu vers le jaune et le rouge (4 et 9 de Dunér) qui renferment à eux deux près de la moitié du nombre total des étoiles classifiées.
549. Liste des étoiles colorées jusqu^à la quatrième granfleur, — Nous donnons ici, d'après Kriiger, la liste des étoiles colorées jusqu'à In gnindeur 4»o (^) :
( ' ) A. KiiuoER, Catalog der farbigen Sterne zwischen der Aordpol und .«.*» Grad sudlicher Declination mit besonderer Berùcksichtigung des Spectraltypus {Publication der Sternwarte in Kiel, Vlll).
(-) Les grandeurs entre [ ] sont celles de la Donner Durckmusterung, et lo autres celles de la Connaissance des Temps.
Couleur
Noms. Gr.
Y Pégase 2,8
Andromède [^î^J
a Cassiopée \ ar .
p Baleine 2,2
Ç Andromède 4>4
7) Baleine 3,6
p Andromède 2,2
Y Andromède ['-^ j<^]
r, Persée [3,5]
a Baleine 2,6
Y Eridan 3,o
a Taureau 1,0
; Cocher [3, G]
e Lièvre 3,3
a Orion var.
T, Gémeaux 3,2
fjL Gémeaux 3,o
e Gémeaux [3,2]
p Gémeaux 1,2
40 Lynx [3,1]
ïj Lion [3,4]
X Hydre [3,5]
(1 Grande Ourse [3,i]
Y Hydre 3,3
W Grande Ourse 3,2
Ç Grande Ourse 3,8
Y Grande Ourse [^»4]
A Dragon 4 ,0
e Corbea 11 3 , a
Y Vierge 2,8
3 Corbeau 2,8
Vierge 3,5
£ Vierge 3, i
Y Hydre [3,o|
a Bouvier 0,2
Y Bouvier ['^î^l
£ Bouvier 2,6
P l*elilc Ourso ■?.,•>.
Bouxier 3, >
t Dragon 3,5
a Serpent 2,7
Ophiuchus 2,8
en lettres.
en chiffres
Blanc
tt
Jaune
Jaune
Blanc jaunâtre
Jaune
Orange
Jaune
Orange
Jaune rou
geâtre
Orange
Rouge jau
inâlre
ft
Jaune blanchâtre Jaune rougeàtrc
Rouge
Jaune blanchâtre
Blanc jaunâtre
Blanche
Jaune
Jaune blanchâtre
Jaune
Jaune bla
inchâtre
Jaune
Jaune
Jaune
Jaune
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Couleur
Noms. Or. en lettres. en chiffres.
s Ophiuchus [3,3J // i ,5
^Hercule 2,8 Jaune 1,6
X Ophiuchus 3,4 Jaune 3,9
a Hercule 3,i Rouge //
Tt Hercule 3,î Jaune 2,2
P Ophiuchus 2,9 Jaune 5,o
^ Dragon [3,5] '/ 4,2
Y Dragon 2,5 '/ 6,6
Dragon [3»4] " 2,0
Y Aigle 2,8 Jaune 5,8
Y Flèche [3,8] Jaune 7,0
«2 Capricorne 3,7 Rouge jaunâtre 5,7
Y Dauphin [3,5] f i,4
8 Cygne 2,6 // 5,4
T, Céphée [3,7] // 4,2
P Verseau 2,9 Jaune //
e Pégase 2,4 Jaune //
z Verseau 3,o Jaune blanchâtre //
X Pégase [3,9] " 3,8
i Céphée [3,8] // 3,5
P Pégase var. // 6,7
X Andromède [3,5] // 4,0
550. Conclusions, Janssen. — Ainsi un nombre assez considérable d'étoiles ne sont pas blanches, mais ont des colorations certaines le plus généralement comprises du côté rouge du spectre.
Or, comme le dit M. Janssen (*) : « On peut admettre d'une manière générale que quand un soleil est formé et toutes choses égales d'ailleurs, plus sa température est élevée plus il remplira efficacement les fonctions d'astre rayonnant et plus longue sera la période pendant laquelle il pourra efficacement les remplir. L'âge des étoiles est lié à la température de leur matière. »
Celle-ci, d'autre part, se trahit en général par la couleur; l'âge des étoiles est donc lié à leur coloration, et le fait qu'elles sont diversement colorées prouve qu'actuellement toutes les étoiles ne sont pas arrivées au même degré de leur évolution.
( ' ) Janssen, L'dge des étoiles ( Discours lu dans la Séance publique annuelle des cinq Académies du 25 octobre 1887).
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<( Les étoiles blanches ou d*uD blanc bleuâtre sont des soleils dans toute la puissance de leur activité et qui la conserveront pendanl d'immenses périodes de temps; celles de couleur blanc jaunâtre, jaune et même orangée sont des soleils dont les fonctions solaires semblent encore puissantes, mais qui ont cependant dépassé la jeunesse; enfin les étoiles de couleur orangé foncé jusqu'au rouge seraient parvenues à un degré plus prononcé encore de leur évolution sidérale, degré voisin de la décrépitude. »
551. Variation de couleurs des étoiles. Schmidt, Sestini. Zôllner. — Nos premières connaissances sur ce sujet datent d'une époque récente (i855) et sont dues à Schmidt (*).
La discussion des nombreuses observations faites par lui, de 1841 â i855, conclut à la variation certaine de couleur des étoiles 7. Bouvier, a Hjdre, a Orion, a Taureau, a Cocher et a Ljre, qui, jaunes ou blanches en i84() se sont avancées peu à peu vers le ronge pour revenir ensuite au jaune ou au blanc.
En i85i, B. Sestini déduit de la comparaison de ses observations faites à Rome en i845, avec celles qu'il entreprit à George- Town en i85o, l'existence de changements notables dans la couleur de 5 étoiles (sur 4oo qu'il avait étudiées). Ce sont (^) :
Étoiles. i8'|5. i85o.
/'Sagittaire Orange foncé. Jaune pâle.
T^ Aigle Orange foncé. Jaune.
y^ Serpent Jaune pâle. Orange foncé.
Pégase Blanc. Orange.
Y Pégase Bleu pourpre. Blanc.
Ces observations furent confirmées plus tard (1868) par ZoUner à l'aide de son colorimèlre ('); les trois étoiles y Aigle, x Persée et a Orion présentent, en effet, dans leurs déterminations faites «1 diverses époques, des différences tellement considérables et telle-
( ') J. Schmidt, Ueber die Farbe von a Bootis nebst Bemerkungen iiber Farhensliitziingen im Allgemeinen {Aslronomische Aachrichten, n'' 900).
(-) H. Skstini, Sui colori délie stelle {Memoria spectroscopio Coltegio liomano: i85i, p. 38).
(') ZoLLNtR, Ueber Farbenbestinimung der GesUrne {.Âsironomische IVachrichten, n» 1701 ).
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ment plus grandes que celles des autres étoiles, quMl y a lieu de considérer comme réelle une variation de leur coloration.
Ainsiy pour x Persée, la couleur serait mesurée par un angle de 48", 6 le 1 8 août 1 860, et par un angle de 3 1 ", 2 le 26 mars 1 868 ; de môme pour a Orion, elle serait de 36^, o le i5 décembre 1862, et de 55®, I le i4 mars 1868; pour y Aigle, Zôllner a obtenu :
45,0 le 18 août 1860,
38.2 le 20 août 1860, 33,8 le 23 août 1860, 36,0 le 24 septembre 1860,
le 27 septembre
La variation de couleur de cette étoile serait donc périodique et la durée de cette période serait probablement très courte (*).
Vers 1867, H. Klein signalait un changement périodique de couleur dans a de la Grande Ourse; d'après lui, cette étoile passe en trente-six jours du rouge feu au jaune rougeâtre ou jaune (^). Revenant sur cette question en 1869, il donna 32^,6 comme durée de la période ; c'est à fort peu près la durée, 33 jours, qu'obtint H. Weber à l'aide d'une série de 3oo observations s'étendant d'août 1876 a novembre 1877.
Un peu plus tard, Weber constata que P Grande Ourse passait en vingt ou vingt-trois jours par les nuances blanc bleuâtre, jaune blanc et blanc jaunâtre; de son côté, Goldschmidt a reconnu que ^ Persée varie du rouge au blanc en passant par les nuances rose orange et jaune : de même, d'après Tornwall Kôhl, les couleurs de ^ Bouvier et de 7^ Gémeaux éprouveraient des changements périodiques dont la durée serait d'environ un mois (').
On doit donc considérer comme démontré que les couleurs d'un certain nombre d'étoiles varient assez rapidement, que.
(') Il est regrettable que l'échelle de comparaison des degrés eolorimétriqucs et des nombres de coloration faite par Schmidt {Astronomische Nachrichten, n* 1902) ne soit point assez étendue pour permettre la traduction des degrés de Zôllner en nombres de Schmidt.
(') H. Klein, Ueber den periodischen Farbenwechsel von a Ursœ niajoris {j4$tronomi$che Nachrichten, n" 1663, 1733, 2111 et 2127).
(^) Il convient de ne comparer entre elles que les observations d'un même observateur, faites à peu près à la même distance zénithale et par des états analogues de l'atmosphère.
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la plupart du temps, ces variations sont périodiques, et que parfois les durées des périodes sont fort courtes*
C'est là une conclusion inattendue et fort importante : En effet, l'explication la plus probable de ces courtes variations périodiques, si étranges au premier abord, consiste à admettre que ces variables colorées sont des étoiles doubles à éclipses, dont les composantes diffèrent plutôt par la couleur que par Téclat : elles formeraient ainsi un nouvel échelon de transition entre les variables du tjpe Algol et celles du type p Lyre. Rien de plus facile d'ailleurs que de soumettre cette conjecture au contrôle de l'expérience, la plupart des étoiles qui précèdent étant, par leur éclat, des plus facilement abordables aux études spectrographiques.
II. — Étoiles doubles
Lors des belles observations qui le conduisirent à la découverte des étoiles doubles, le grand Herschel notait avec soin, toutes les fois que cela était possible, la coloration de chacune des composantes des systèmes binaires.
Cette règle fut suivie par W. Struve dans les observations des Mensurae micrometricae, et la comparaison raisonnée que fit cet illustre astronome de ces deux séries de données forme la base la plus importante de nos connaissances sur ce sujet.
532. Comparaison des résultats de IV, Struve et de TV. Herschel. — Le Catalogue de W. Herschel et celui de W. Struve présentent une dilTércnce systématique intéressante: les étoiles blanches de Struve sont rougeâtres pour Herschel, les rougeâtres sont rouges et ainsi de suite. Cette différence correspond à la différence de nature des instruments qu'employaient les deux astronomes : la lunette de Fraunhofer dont se servait Struve était à peu près rigoureusement achromatique, tandis que les miroirs métalliques des télescopes herschéliens coloraient légèrement en rouge les images rélléchies.
Une correction systématique doit donc être apportée à l'un des Catalogues, celui de W. Herschel, par exemple; ceci fait, on constate que les résultats des deux observateurs sont très concordants, sauf pour six systèmes binaires, dont les écarts sont grands, ainsi
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que le montre le Tableau suivant, où pour jplus de sûreté j^ai conservé les notations elles-mêmes des deux astronomes :
Étoiles. W. Herschel. W. Struve.
^ . l Fine white l Fiava
1 — White inclinée! to rose colour j — Gœrulea
4i Cocher ) o • i- • . j l Egregie alba»
f — Gray inciining to red \ " °
, ^ . . , \ White ' \ Fiava
XOph.uchus.. j __3j^^ Î-Subcœruia
„ . [ White { Fiava sub rubra
^ j — Bluish white ( — Fiava sub viridis
^ . . . \ White \ Fiava
p Ophiuchus. .. i , ,. . . , <
^ "^ ( — Inclining to red ( parpurea
ff f.t -^ w> . 1 \ Alba sub flava
H m 56 Both red } ... . .
( — Alba sub rubra
Nous reviendrons plus loin (n® 555) sur ces différences.
353. Discussion des résultats. — W. Struve dans sa discussion adopte la division en brillantes et restantes indiquée plus haut (247), division fort logique ici puisque dans les brillantes seules on peut toujours apprécier les couleurs des deux composantes.
a. Etoiles brillantes, — Sur Sgô sj^stèmes brillants que contiennent les Mensurae micro nie tricae on en compte 476 où la couleur est la même, et 120, c'est-à-dire le cinquième de l'ensemble, où ces couleurs sont différentes :
r* Systèmes où les composantes ont même couleur, — Parmi les sjstèn>cs où la coloration est la même, les couples blancs sont de beaucoup les plus nombreux; sur les 476 de cette classe on en trouve, en effet,
29!) où les deux composantes sont blanches, 1 18 où elles sont jaunes ou rougeâtres, 03 où elles sont bleuâtres ou bleues.
D'autre part, les couples colorés qui correspondent à l'extrémité rouge du spectre y sont deux fois plus nombreux que ceux qui correspondent à rextrémité bleue; cette différence tient peut-être
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à la difficulté d'apprécier, dans le blanc, Tintroduclion d'on peu de lumière bleue ; on serait alors porté à rattacher à cette dernière classe les yS couples au blanc duquel Struve attache un caractère particulier d'éclat {egregie albœ), on aurait alors
217 couples à composantes blanches 118 » jaunes
141 » bleues
ce qui rétablirait sensiblement l'égalité.
A un autre point de vue, ces 476 couples se partagent en
375 dont les composantes ont la même couleur et la même intensité,
101 dont les composantes ont la même couleur et des intensités différentes.
2" Couples où les composantes ont des couleurs différentes. — Ces 120 couples se classent ainsi
Jaune à bleu 52
Jaune à bleuâtre 52
Vert et bleu 16
les cinq sixièmes de ces couples ont des couleurs ou nettement complémentaires ou très sensiblement complémentaires,
3" Couples à compagnon bleu, — Si l'on ajoute à ces 120 couples les i^\ indiqués précédemment comme aj^ant les deux composantes bleues, on voit que, sur un total de 096 sjslrmes brillants, 2G1 ou les quatre dixièmes^ ont le compagnon bleu ou bleuâtre.
Le Catalogue d'étoiles doubles australes de J. Herschel est ici de peu de secours, car il n'y a indiqué que fort rarement les couleurs des deux composantes; on y trouve cependant 5i de ces systèmes, qui se décomposent ainsi :
Nombre. Étoile principale. Compagnon.
21 Jaune Bleu
9 Rouge Bleu
4 Orange Bleu
5 Rouge orange Vert 3 Blanche Jaune 1 Orange Jaune 8 Blanche Rouge
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soit sur le nombre total 34 couples ou le compagnon est bleu et, d'autre part, 3o où les couleurs des composantes sont complémentaires ou sensiblement complémentaires,
4"* Comparaison des différences de grandeur et de coloration, — La comparaison des différences de grandeur avec la coloration est également intéressante : elle résulte des Tableaux suivants :
Composantes de même couleur.
Différence de grandeur
moyenne, maximum, minimum.
78 systèmes blancs {egregie ^ o,36 i ,:>. 0,0
j » blancs o
27 » blanc jaunâtre o,-).o o,5 0,0
1^ » jaunâtres o,34 i,5 0,0
11 » jaunes 0,59 i ,3 0,0
7, » jaune d'or ... 0,45 0,6 o,3
5 » verts 0,76 2,1 0,0
375 Moyenne totale 0,4^
Composantes de couleurs analogues.
3o systèmes de blanc et jaune 0,82 a, 3 0,0
i3 » jaune et jaunr 0,82 3,5 0,0
58 )' blanc et bleuâtre . . i,38 4j» ","
Moyenne totale. .. . i,i4
Composantes de couleurs différentes.
52 systèmes de jaune et bleu i,58 5,0 0,4
52 »> jaunâtre et bleuAtrr.. 1,92 4?^ 0,6 16 » vert et bleu ^»79 6|i * >o
Moyenne totale. ... i ,88
Les moyennes 0,42, i,i4 et 1,88 vont progressivement en augmentant, et les écarts entre les trois valeurs sont tellement grands qu'on ne peut concevoir aucun doute sur la vérité de cette assertion que la différence de grandeur des deux composantes d^un système binaire coloré est d^ autant plus grande que les écarts de coloration sont eux-mêmes plus grands. Cette loi est fort importante.
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6. Étoiles restantes. — Dans les couples que Slruve appelle restants on est loin de pouvoir toujours déterminer les couleurs des deux composantes; ainsi sur les 1980 de ces couples contenus dans son Catalogue on ne connaît les couleurs des deux composantes que pour 707 d'entre eux, soit à peu près le tiers. Sur ces 707 couples 55o ont la même couleur à la même intensité; dans les 207 autres les composantes diffèrent soit par la couleur, soit par l'intensité de la coloration; c'est sensiblement la même proportion que dans les groupes brillants. D'ailleurs le nombre des groupes blancs parmi les premiers est relativement plus considérable encore que dans les groupes brillants.
Dans les groupes à composantes de couleurs diîFérentes, on rencontre la même variété que plus haut.
Il nous parait inutile d'en faire l'analyse complète.
554. Réalité de ces différences de couleurs, — « En voyant dans les Catalogues d'étoiles doubles tant de combinaisons binaires de rouge et de bleu verdâtre, de jaune et de bleu, il me vint à l'esprit, dit Arago (*), que les teintes bleue ou verte de la petite étoile n'avaient rien de réel, qu'elles étaient le résultat d'une illusion, un simple effet de contraste. » On sait, en effet, qu'une faible lumière blanche paraît verte dès qu'on en approche une forte lumière rouge; qu'elle passe, au contraire, au bleu ou au violet lorsque la vive lumière environnante est orange ou jaune ; et l'on rencontre dans les systèmes binaires un assez grand nombre de pareilles combinaisons de couleurs pour qu'on soit en devoir d'examiner de près cette hypothèse.
Il y a lieu de remarquer d'abord que dans le Catalogue de W. Slruve sur les 2^1 à compagnon bleu io4 seulement ont des couleurs complémentaires; d'autre part, la question est bien facile à trancher dans chaque cas particulier. Il suffit de cacher l'étoile principale avec une lame tendue sur la plaque du micromètre de la lunette en laissant le compagnon visible dans le champ : si la coloration de celui-ci persiste, elle lui appartient bien réellement; si au contraire elle disparaît, c'est qu'elle n'était antérieurement
(') Arago, Notice sur la coloration des étoiles doubles [Connaissance' des Temps pour 1828 (publiée en iSaS)].
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qu^une illusion d'optique. L'expérience montre que le premier de ces deux cas est de beaucoup le plus général et qu'en conséquence, quelque surprenant que ce fait puisse nous paraître, la difTérence de coloration des deux composantes d'un grand nombre de systèmes binaires est une réalité objective.
Une occultation d'Antarès par la Lune fournit en i858 à Dawes l'occasion de faire une démonstration analogue; le compagnon (7* grandeur) vert d'Antarès émergea le premier du bord non éclairé avec sa couleur verte ordinaire et quelques instants après, lorsque l'étoilq principale apparut à son tour, ce fut avec sa couleur rouge de feu habituelle.
006. Les colorations des composantes des systèmes binaires sont variables. — Nous avons vu que sur le grand nombre des couples communs à W. Herschel et à W. Slruve il y avait entr^ leurs appréciations de couleurs des différences certaines pour les six étoiles : 82 Orion, 4i Cocher, X Ophiuchus, gS Hercule,p Ophiuchus et H 111, 56.
Ces différences ont été confirmées par Smylh pour l'une.d'enlre elles, 95 Hercule, mais en même temps il en a donné une explication fort curieuse et qui semble pouvoir être généralisée. En effet, la comparaison de ses observations avec celles de Sestini, Fletcher, Wrokesley et Cleters lui a montré que, dans une période d'environ douze ans, l'étoile principale de ce couple passait du Jaune au vert et du vert au jaune, tandis que de son côté le compagnon passait du jaune au rouge et du rouge au jaune.
Les différences trouvées par ces deux observateurs paraissent donc devoir être attribuées aux variations périodiques de couleur des deux composantes ou tout an moins de l'une d'elles.
Ainsi non seulement les composantes des systèmes binaires ont fréquemment une coloration, et par suite une constitution physique, différente; mais encore il est démontré que pour quelques-uns d^ entre eux la coloration, et par suite la constitution physique, des deux composantes varie périodiquement.
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III. — Systèmes multiples
536. Coloration des systèmes multiples. . — D'après W. Siruve, quatorze systèmes triples (distance <32'). sont colorés et, parmi eux, cinq ont les trois composantes de même couleur : blanche pour quatre d'entre eux et jaune pour le cinquième, celui de s Ecrevisse; neuf présentant, au contraire, des différences de coloration : pour sept, deux composantes ont même couleur, el, pour les autres, les trois composantes ont des couleurs différentes.
On rencontre, dans le Catalogue austral de J. Herschel, troi^ éloilcs triples colorées; mais, pour deux d'entre elles, il n^indique que les couleurs (orange pâle et très rouge) de la composante principale ; pour le troisième groupe, les couleurs sont : A blanche, B très rouge et C blanche.
Comme exemple de systèmes plus compliqués^ je citerai le système sextuple de a> Orion (n" 482), dont les couleurs sont blanc^ gris pâle, rouge, rouge vineux, rouge sombre et bleu.
De son côté, Dunlop (') signale dans le Ciel austral un groupe de 3', 5 de diamètre où toutes les étoiles sout bleuâtres; plus intéressant encore est l'amas coloré qui environne x de la Croix du Sud, décrit la première fois par J. Herschel; il a été rétudit* de|)uis avec beaucoup de soin par C. Russell (^). Il se compose de 170 étoiles, pour la plupart de grandeur comprise entre la lo*' et la i5* (la plus brillante est une ô^"^, 5) et renfermées dans un espace égal à la quarantième partie d'un degré carré : mais une vingtaine des plus brillantes d'entre elles, et situées à peu près en son milieu, olFrent toutes les couleurs de l'arc-en-ciel, depuis le ronge jusqu'au bleu, en passant par le jaune, si bien que, dans une lunette suffisamment puissante, cet amas fait l'effet d'un « splendicle bijou chargé de perles et de brillants » {fig- io3)-
Les observations de ces systèmes sont d'ailleurs trop peu nom-
( ' ) Dunlop, A Catalogue of nebulœ and cliisters in the southern hémisphère {Philosophical transactions of the Royal Society of London; 1828).
f *) W. C. Russell, The coloured cluster about % Crucis (Monthly notices of the lioyal astronomical Society, vol. X.WIII, 1873, p. G6 et suiv.
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537. Conclusion générale. — Il ressort de cet ensemble de faits une conséquence fort importante. Parmi les systèmes stellaires doubles et multiples, aussi bien que parmi les amas d'étoiles, il en existe un certain nombre où, malgré le lien physique qui uoit leurs composantes et qui sans doute les fait dériver, à Torigine, d'une même masse de matière, celles-ci ont au même instant des couleurs et, par suite, des constitutions physiques différentes et^ en conséquence, ont atteint à cet instant des stades bien différents de leur évolution sidérale.
I. — Historique
En terminant le Chapitre VI, relatif à rétiide de la Voie lactée, nous disions : « Au lieu d'être isolées dans l'espace infini, toutes les étoiles dépendent les unes des autres, font partie d^un vaste ensemble dans lequel chacune d'elles agit sur les autres en même temps quelle subit leurs actions. »
Tous les faits étudiés dans ce Volume confirment et étendent la portée de cet énoncé en démontrant qu'il s'applique tout aussi bien aux différents groupes, quelle que soit leur complication, dont nous avons constaté Texistence au sein de cet immense monde stellaire. Le moment est venu de préciser la nature de cette action réciproque et, s'il est possible, d'en calculer les effets.
558. Considérations générales. Màdler. — Cette action, et c'est la conclusion évidente des études que nous venons de faire, est ce mode de liaison que Newton a symbolisé sous le nom Av gravitation universelle; ce sont donc leurs attractions réciproques qui régissent leurs mouvements et déterminent les conditions d'équilibre dynamique du système tout entier.
Mais ces études nous ont appris en même temps que, dans cette ioimense collection d'étoiles et de groupes plus ou moins complexes d'étoiles, aucune d'elles n'a une masse considérable relatiment à la moyenne; il n'y existe pas de masse prépondérante comme celle de notre Soleil dans le système planétaire qu'il gouverne.
^12 TRAITÉ d'astronomie STBLLAIRE.
Le monde stellaire nous apparaît donc comme un ensemble de points matériels de masses peu différentes, les uns en apparence isolés, les autres réunis en groupes ou amas parfois très riches, formant un tout déterminé, limité, et dont les mouvements relatifs, el la stabilité comme ensemble sont uniquement déterminés par leurs attractions réciproques et les conditions initiales de leur formation.
En même temps, en effet, que, par suite de la condensation de la matière nébuleuse en certains points déterminés, des noyaux stellaires voyaient en naissant leurs éléments constituants prendre un mouvement rotatoire d'ensemble, chacun d'eux, par suite de Tattraction des noyaux déjà formés, était lancé dans l'espace poar y suivre, dans le cours des âges, une route plus ou moins compliquée.
Or, Il résulte des lois générales que tous ces mouvements partiels peuvent être considérés comme émanant d'un certain centre d'action commun pour tous, lequel, quoique pouvant ne point être attaché, faire corps avec un des astres considérés et n'étant qu'une simple expression mathématique, remplit néanmoins le même rôle à leur égard que le Soleil vis-à-vis des mouvements des planètes. Quelle est la position de ce centre d'action? Tel est le problème que nous nous proposons actuellement de résoudre, en prenant comme guide la série des Mémoires où, de 1846 à i858, rillustre Miidler Ta traité d'une façon magistrale (*).
Si nous connaissions, à un moment donné, les positions et le^ masses des différents astres qui composent la Voie lactée, ainsi que les grandeurs et les directions de leurs vitesses, nous pourrions, en parlant de la loi connue suivant laquelle ils s'attirent^ trouver le centre cherché. Mais, en réalité, ces positions, ces masses et ces vitesses nous sont inconnues, de sorte qu'une solution rigoureuse du problème nous est interdite; mais on peut, par une voie indirecte, en obtenir une solution qui semble devoir être tout au moins assez approximative.
('; J.-II. VON Maedler, Die Centralsonne (Dorpat, 1846). — Die Eigenbea'Cfy'u/tg der Fixsterne in ihrer Deziehung zuni Gesammtsystem (Dorpat, 1857). — Der Fixsternhimmelf i858, p. i43 et suivantes.
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II. — Démonstration de Mâdler
559. Retour sur la constitution de la Voie lactée. W. HerscheL J. Ilerschel, Mâdler, — En premier lieu il faut chercher à bien définir la forme et la constitution de notre amas stellaire, c'est-à-dire de la Voie lactée. Or, pour un observateur placé aussi profondément que nous à l'intérieur de cette immense collection d'étoiles, dont la projection sur la sphère céleste est d'aspect si compliqué, une pareille détermination offre évidemment une grande difficulté; il n^-y a donc pas lieu de s'étonner des modifications successives des idées, toujours d'ailleurs plus ou moins hypothétiques, qui ont eu cours sur ce sujet parmi les astronomes depuis les premiers travaux de W. Herschel.
En 1785, cet illustre astronome la considérait comme « formant une strate dont l'épaisseur est petite, en comparaison de sa longueur et de sa largeur. Dans cette strate, la Terre occupe une place peu éloignée du milieu de l'épaisseur, et voisine de l'endroit où elle se subdivise en deux lames principales, inclinées d'un petit angle l'une par rapport à l'autre ». C'était alors pour lui un ensemble d'une forme connue et de dimensions déterminées.
A. la fin de ses travaux (i8i4-i8i8), il n'est plus question de figure précise pour la Voie lactée; W. Herschel a reconnu qu'il lui était expérimentalement impossible d'en atteindre les limites extérieures, et se bornant au simple énoncé des faits observés par lui, il la définit « une collection immense d*amas d'étoiles surtout irrégulièrement condensés ». Mais cette collection, malgré son irrégularité de distribution, forme encore un ensemble à peu près continu, et comme son épaisseur est relativement très faible, les astronomes contemporains ou successeurs immédiats du grand Herschel ont admis que le système de la Voie lactée forme une vaste couche ou strate stellaire sensiblement continue et de faible épaisseur relativement à ses dimensions latérales, dont l'étendue et la forme extérieure sont absolument inconnues. C'est en particulier l'opinion exprimée par W. Struve (*).
( * ) W. Struve, Mtronomie stellaire, p. 63.
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Mais Tétude si attentive que fit J. Hcrschel du Ciel austral ramena à une conception différente, queMâdler précisa plus tard : d*après eux, la Voie lactée n'est point une strate, ou couche stellaire, continue; ce que nous appelons ainsi se composerait d^un amas stellaire intérieur, Vamas des fixes, entouré par un grand système annulaire de forme indéterminée ; et la division en deux branches de la Voie lactée dans les deux tiers de son cours, depuis la constellation du Cyg;ne jusqu'aux environs du pôle austral, exige que nous y admettions Texistence de deux anneaux voisins, ou mieux se succédant Vun à C autre.
Eu effet, nous avons démontré que le Soleil n'est pas situé au centre du système de la Voie lactée, mais sur une normale au plan du cercle galactique peu éloignée de la normale centrale et vers la plus grande moitié du Ciel par rapport à la Voie lactée (*); il résulte de cette position excentrique de notre Soleil que d'un côté nous pouvons regarder au-dessus du plan central ainsi qu'à travers les deux anneaux et la Voie lactée nous paraît alors dédoublée, taudis que dans la direction opposée, les deux anneaux se recouvrant par perspective, lu Voie lactée a une apparence simple.
Quelle est la forme exacte de l'amas intérieur et celle des anneaux? Nous l'ignorons; mais nous pouvons affirmer que la première est certainement lenticulaire et que quant à la seconde elle ne s'éloigne pas beaucoup de correspondre à une section elliptique et d'être très sensiblement symétrique par rapport au plan galacti({ue.
560. Loi de l'attraction. Conditions qui en résultent. — Quoi qu'il eu soit, l'amas intérieur et les deux anneaux formenl évidcnimenlunseulel même système allractif et le centre de gravilé de 1 amas ne diffère pas sensiblement du centre de gravité do l'ensemble, pas plus que la loi défiaissanl Tatlractiou de l'amas sur un poinl intérieur ne peut différer sensiblement de la loi d'attraction de rcnseniblc sur le même point.
Ceci posé, la loi qui régit l'attraction de l'amas sur un poinl intérieur dépend évidemment de sa forme extérieure et de sa con-
(') La Vuic laclce partage la splière réleste en deux parties dont les ai^c^ sont <laii3 le rapport de 8 à «j. La plus grande partie coulient l'équinoxe d'automne.
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stitulion. L'hypothèse de l'égale répartition des étoiles n'étant pas très éloignée de la vérité, nous l'adopterons et nous supposerons successivement l'amas intérieur comme formant un amas globulaire sphérique, et ensuite comme une couche limitée à deux plans parallèles : Sa constitution étant évidemment intermédiaire entre les deux, l'ensemble de leurs propriétés communes nous renseignera, tout au moins approximativement, sur la loi cherchée.
Or, on démontre aisément que :
1® Dans le cas de l'amas globulaire sphérique, toutes les étoiles composantes tournent dans le même temps suivant des cercles autour du centre C d'attraction, et que, par suite les déplacements réels de chacune d'elles, pendant l'unité de temps, sont proportionnels à leurs distances à ce centre C.
2** Dans le cas de la couche siellaire d'épaisseur relativement faible, les carrés de ces temps de révolution sont proportionnels aux distances au centre d'attraction ; et, par suite, les déplacements réels de chaque étoile, pendant l'unité de temps, sont proportionnels aux racines carrées de leurs distances au centre C.
Il résulte donc de ces deux énoncés que dans l'amas stellaire considéré, et par suite dans le système d'ensemble formé par la Voie lactée, les déplacements réels des composantes pendant l'unité de temps sont nuls au centre C, très faibles en son voisinage et vont en croissant progressivement dans chaque direction, depuis le centre C jusqu'aux limites extérieures du système où ils seraient maxima.
Si nous connaissions les déplacements réels d'un assez grand nombre d'étoiles, la première de ces conditions donnerait de suite la position du centre C, la seconde lui servant ensuite de contrôle; mais nous n'en avons les valeurs que pour un bien petit nombre de ces astres; il faut donc procéder d'une façon indirecte et approximative.
561. Application de ces conditions. Premier lieu géométrique du point C. — Une première remarque limitera le champ de notre recherche.
Notre Soleil étant une étoile simple, la suite de ses positions dépend uniquement du lien général qui régit le système, lien en vertu duquel il se meut dans une orbite décrite autour du
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point central C. Si donc nous pouvions affirmer que (Tamas étant globulaire) cette orbite est un cercle, nous serions par là même assurés que le point C est à angle droit du point O de la sphère vers lequel le Soleil se meut (n" 134); le grand cercle, décrit de ce point O comme pôle et passant par Persée, le Bélier, le Taureau, puis à travers Téquateur par Pégase 8^ à Touest du point vernal, contiendrait évidemment le point central, et c'est sur ce grand cercle qu'il conviendrait de le chercher; cette conception n'est certainement qu'approximative, mais elle n'en donne pas moins une indication importante.
Nous sommes ainsi amenés à examiner quelles sont, parmi les étoiles que rencontre ce grand cercle, celles dont les déplacements réels sont ou nuls, ou tout au moins fort petits.
En raison du mouvement de translation du Soleil, ceci revient à chercher les étoiles dont les déplacements sont identiques en grandeur et de direction opposée à celui du Soleil.
Mais l'observation ne donne que les valeurs angulaires des déplacements des étoiles vues du Soleil, et dans l'ignorance où nous sommes de leurs distances à cet astre, nous ne pouvons en déduire leurs valeurs linéaires : notre comparaison doit donc se borner aux directions, de sorte que, pratiquement, la condition précédente se réduit à celle-ci : « Une étoile située au point central ou en son voisinage immédiat doit avoir pour direction de son moui^ement propre celle que lui assignerait son mouvement parallactique seul. »
Sur le trajet du grand cercle décrit plus haut, les seules étoiles du Catalogue de Madler satisfaisant sensiblement à celte condition forment un groupe, occupant à peu près le septième de ce grand cercle à 90^ de distance de son nœud sur le cercle galactique et voisin de la constellation du Taureau; ce sont, avec les valeurs de l'angle que leur mouvement propre apparent fait d'après lui avec leur mouvement parallacli(|uc, les étoiles :
Y Bélier -r-io
4 Taureau -1-7
I Gémeaux -f-iA
Les Pléiades -f-12
a Taureau (approximalivemeiil ) -+- 3
loi Taureau -hi'i
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562. Choix parmi les étoiles. Détermination du centre (inaction, — Il semble assez ralionnel de placer de préférence ce centre d^aclion là où se trouvent le plus grand nombre d'étoiles voisines satisfaisant à la condition indiquée; or, voici les angles analogues aux précédents pour les douze étoiles principales du gioupe des Pléiades :
Celeno — 4/^- Mérope — 10,2
Klectre — 3,9 1^ p -21,4
18 m -17.9 Alcyone — 2,8
Taygète — 25 ,4 26 -^ 4 > ^-
Maïa — 1,1 Allas — ^/î»
Astérope -iî,4 Pléione 1.. — 18, 5
Ces angles sonl, en général, peu considérables, aussi Miidler a-t-il placé le centre d'action C dans le groupe des Pléiades; et, comme parmi ses étoiles Alcvone, la plus belle du groupe, est une de celles pour laquelle la différence des deux directions est la plus petite, le point C ne peut, d'après Madler, en être très éloigné. Nous l'admettrons avec lui et, sans d'ailleurs attribuer à ces termes un sens absolument strict, nous considérerons yl/cj^o/ie comme le Soleil central de notre amas stellaire; nous allons, de plus, confirmer ce choix par une série d'autres considérations.
563. Première condition de vérification. Augmentation continue des mouvements propres avec la distance angulaire à alcyone. — Si le point que nous venons d'indiquer est bien au centre d'attraction de notre amas stellaire, les déplacements réels des étoiles composantes doivent croître progressivement avec leur distance à ce centre. La vérification directe de cette loi est impossible; mais on peut y arriver d'une façon détournée en se limitant aux résultats moyens de groupements d'un grand nombre d'étoiles, car nous pouvons alors, dans la vérification de la condition précédente, substituer aux quantités elles-mêmes leurs valeurs angulaires sur la sphère, quantités qui nous sont données par l'observation.
I** Soit un cercle ayant son centre au Soleil S et passant par le point C, ainsi qu'une série de rayons Sa, S 6, . . ., s'écartant progressivement de SC; si, sur chacun d'eux, nous prenons un A. - II. 27
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ceHain nombre de poinls a, a', a", . . ., ^, ^', p^', . . ., soit à l'intcrieur, soil à rexlérieur du cercle, la moyenne de leurs dislances réelles au point C croîtra certainement avec la distance angulaire à ce même point, tant que celle dernière ne dépassera pas 60**: au delà, il en sera encore de même si le nombre des points extérieurs au cercle est beaucoup plus grand que celui des poinls intérieurs. Par conséquent si l'on trace sur la sphère, autour du point G comme pôle, el avec des rajons polaires croissant de lo*' en 10" par exemple, une série de cercles concentriques, les distances moyennes au point C des éloiles contenues dans les zones annulaires successives iront certainement en augmentant, tout au moins jusqu'à 60"; et aussi au delà de celle distance angulaire, si les éloiles considérées sont en général plus éloignées de nous que le point G.
2° Pour la presque tolalilé des étoiles l'observation des mouvements propres nous donne seulement la projection sur la sphère de leur mouvcmenl propre apparent, résultat de la combinaison des projections de leur mouvement réel et d'un mouvement égal et contraire à celui du Soleil. Soient e' la première, s' la seconde (e et s étant les valeurs réelles de ces mouvements), ç l'angle que font entre elles les deux projections et r le mouvement propre résultant des observations; on a :
r- - : e'^ -+- s'^ — le' s' co^ v -- (e' — .v')- ~ \e' s' sin^ -•
Or, l'angle v est indépendanl de la posillon de Tétoile sur la sphère et par conséquent il doit avoir en moyenne la même valeur dans les difTérenlcs zones concentriques, ou tout au moins il n'y a aucune raison qu'il existe pour lui un accroissement ou un décroissoment régulier ; de même .y' ne dépend pas de la distance angulaire à C, mais de la distance réelle à noire Soleil el de l'angle de projection, lequel est déterminé par la distanc.e ii O \ v el s' soni donc des quantités pour Ies<|uelles l'accroissement de la distance à C ne peut causer aucun accroissement ou décroissemenl légitime, e' seul désij^ne donc une quantité qui, dans les moyennes d'un certain nombre de résultats, doit montrer un progrès régulier el avec laquelle /* doit aussi augmenter cpiolque en proportion moindre (pic c ou <■' .
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Les moyennes des mouvements propres apparents d'un nombre assez grand d'éloiles contenues dans les zones successives indiquées plus haut doivent donc aller régulièrement en croissant, tout au moins jusqu'à la distance de Go". Or, le Catalogue de Màdier donne les résultats suivants :
Plus fort Mouvement mou\cment
Nombre propre propre
Zones. d'étoiles. moyen. observé,
I (le o à lo 4^ 7,7» -'-S,!
ir (le lo à -^o loo 8,120 53,6
III de 2o à 3o 189 9,78 l'Oji)
IV de 3o à 40 •>.64 9,79 409, 1
V de 40 à 5o 9.69 10, 4i 383,3
VI de 5o à 60 -475 1 1 ,97 208,8
L'augmentation du mouvement propre est absolument régulière pour les six zones qui renferment en tout ii.Ji étoiles. On peut l'exprimer d'ailleurs simplement : soient ^ la distance angulaire d'une étoile à C, et /* son mouvement propre apparent, et posons
r — a -^ b s'in ^; les résultats qui précèdent conduiront à l'expression numérique (i) r = G", 9 16 H- 5", 700 si II Ç,
avec les écarts suivants entre le calcul et l'observation :
Zones. Calculé. Observé. O — C.
Il 8,01 8,20 — t>,ï9
ni 9, '53 9,78 -0,45
IV 10,19 1)j79 —0,40
Vï 11,59 i«,97 -^-o,38
La formule (i) représente donc bien les observations; et, par suite, pour A/cyone la condition précédente est remplie.
S64. - Deuxième condition de v>érification. uiccroissement, mec fa distance angulaire, de l* écart entre les directions des mouvements apparent et parallactique. — L'observation donne
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la direction 'i du mouvement apparent de chaque étoile par les
relations
/• sin <}; :-^ Aacos 0, rcos4'~Ao.
D'autre pari, rien n'est plus facile que d'avoir celle cp de son mouvement parallactiqiie : or, le premier étant la résultante du mouvement réel et du mouvement parallactique, sa direclion s'écartera d'autant plus de celle du dernier que le mouvement réel .çera plus considérable, et par suite que la distance à C, ou la distance angulaire qui la remplace dans les moyennes de groupements, sera elle-même plus considérable. Les i^a leurs moyennes des différences ('f — 'i) obtenues pour des groupements dUtn assez grand nombre d^ étoiles doivent donc croître progressivement mec la distance angulaire. Or. on a en réalité
Z<»nes. N«i
r ,ré
loilcs.
Vj,4>
(il, 7-^
les dlUérences '^ — i vonl donc en croissant régulièrcmonl d'une zone à la suivante.
On en déduit, comme |)lus liant, Tex pression
('^ — 6) -- '^7".<);>7 - - :r3", •>•;►.() sin;,
avec les écarts O. — C sui\ants entre le calcul et l'observation,
ZoiK'>. O. - <1. Zono. O. — C.
I —0,87 IV -o',\j
II o, l'J \ -f-0,7.7
III ^4"' M
dont la petitesse montre que cette formule repré>eiite bien Tensemble des observations. Pour Alcyone cette seconde condition est donc remplie.
î>(55. Troisième condition de vérification. Ecarts supérieurs à 90". — Aussi longtemps que e' ne surpasse pas s\ la diflc-
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rence ('^ — à) est toujours moindre que 90° et l'angle des deu\ directions reste aigu. Un angle droit ou obtus n'est possible que si e' devient plus grand que s'; mais dans les régions les plus voisines de C il ne peut y avoir qu'un petit nombre d'étoiles pour lesquelles e' est supérieur à 5' (elles sont évidemment à une grande distance de nous loin derrière C); dans ces régions on ne trouvera donc en moyenne que des angles aigus, ou tout au moins les autres y seront extrêmement rares, tandis qu'au contraire on les rencontrera de plus en plus fréquemment à mesure qu'on s'éloignera de C.
On peut donc dire que le nombre proportionnel des différences (îp — ^) supérieures à 90® doit croître continûment en s' éloignant de C; au voisinage optique immédiat de C la présence d'une pareille différence est ins^raisemblable.
En réalité, on a pour le nombre n des cas où (cp — A) est supérieure à 90" et pour leur proportion p en centièmes dans chaque zone les résultats suivants
Zones.
:jo
jj
qui croissent avec la distance à C. On peut les représenter par
l'expression
p --2j%9usin;-T-9\59sin2;,
avec les écarts O. — C. :
Zones. O. - C. Zones. O. - C.
II --0,1 V -t
III "r-Jt,8 VI -0,1
malgré cet accord réel, il y a lieu de remarquer que le nombre des cas rencontrés dans chaque zone est toujours trop faible pour donner à la démonstration un bien grand poids, car en fait celle-ci repose uniquement sur 196 étoiles; il y a donc lieu de traiter la question d'une autre manière. C'est ce que nous ferons en com-
parant, au nombre total des étoiles de chaque zone, celui de ces» étoiles pour lesquelles la différence (ç — ^) est supérieure à la valeur moyenne donnée par leur ensemble : on aura pour la proportion />' et en poussant jusquVi une distance angulaire de i>o** :
Zones. Nombre d'étoiles. p\
II iG i3
III 33 JtG
IV - 1 ,0 i\ I ,r
Le nombre des étoiles étant ici de 5oo, la conclusion précédente doit cire considérée comme tout au moins très probable : nous dirons donc (|ue pour Alcyone la troisième condition est satisfaite,
5G(). (Conclusion définitive. Alcyone est le Soleil central. — La conclusion délinilivc de cette anahse esl évidennnent que : le i^^roupe des Pléiades est le groupe central de notre système stellaire formé par la Voie lactée, et cest en son intérieur (jue se trouve son centre d\iction.
Ce centre coïncidc-t-il avec une des étoiles du groupe, et dans ce cas laciuelle d'entre elles en serait le siège? ce sont là de> questions qu'on ne peut résoudre avec la même certitude. Alcjone étant la plus brillante du groupe, en occupant optiquement le
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milieu, el d'autre part satisfaisant très suffisamment aux conditions fondamentales, on est provisoirement autorisé à la considérer comme le centre dynamique du système tout entier; et, c'est en ce sens purement mathématique que Màdier lui donne le nom de Soleil central.
On peut d'ailleurs ajouter quelques considérations intéressantes à titre d'indications et de conjectures.
567. Éléments de Vorbite du Soleil, — Si à partir d'Alycone €t en arrière d'elle, on prend sur le grand cercle déterminé par le plan de son mouvement apparent un arc égal à iii"3o',7, on trouve, à 2" 36 au-dessus d'elle et au sud, le point O vers lequel se dirige le Soleil; résultat à fort peu près conforme à notre proposition théorique fondamentale, puisqu'un déplacement de o", 20 du lieu d'Alcyone ou de 2** 36' du point O vers le sud suffit pour assurer leur coïncidence; l'arc précédent dépassant le quadrant de 2i"3o',7, il en résulte que l'orbite d<; notre Soleil n'est pas circulaire, mais aussi que son excentricité est faible et comparable à celle d'un certain nombre d'orbites planétaires.
Le mouvement annuel du Soleil vu d'Alcyone étant égal au mouvement apparent o'',o47i de celle-ci, la durée de sa révolution serait de vingt-deux millions deux cent soixante-huit mille années et contiendrait donc à peu près autant d'années terrestres qu'une de celles-ci contient de secondes, ou bien encore elle serait environ mille fois plus longue que la période de la rotation de l'axe terrestre par suite de la précession.
068. Influence de la masse du groupe central, — Dans l'hjpothèse d'un centre tout à fait dépourvu de masse, nous avons vu que toutes les composantes d'un amas globulaire tournent dans le même temps : or, la masse de notre groupe central ne paraît pas devoir être considérée comme nulle.
Le groupe des Pléiades comprend, en effet, plusieurs milliers d'étoiles (*) tandis que son diamètre n'atteint pas le quarantième de la distance qui en sépare notre Soleil; et, s'il ne paraît exister
(') C'est ce que iiiontrenl les observations photographiques, en particulier les belles épreuves de MM. Henry {PL III).
parant, au nombre total des étoiles de chaque zone, celui d» étoiles pour lesquelles la différence (cp — i) est supérieure valeur moyenne donnée par leur ensemble : on aura pour la portion />' et en poussant jusqu'à une distance angulaire de
Zones. Nombre d'cloiles. /?'.
II iG >3
IV -1,0 i\ i.r
Le nombre des étoiles étant ici de 5oo, la conclusion précé doit être considérée comme tout au moins Irrs probable : dirons donc que pour Alcyonc la troisicnie co/n/ifion est faite,
06G. Conclusion définitive, Alcyone est le Soleil centn La conclusion dclinitivc de celle anahse est évidoininrnl qt *^roupe des Pléiades est le groupe central de notre svi stellaire formé par la Voie lactée, et c'est en son inté que se trouve son centre d'action.
Ce centre coïncide-t-il avec une des étoiles du groupe, et ce cas laquelle d'entre elles en serait le siège? v.v sont questions qu'on ne peut résoudre avec la même cerlitude. AL étant la plus brillante du groupe, en occupant opliquem
'.Mhf'.l^l \\ «
!«:: :r*:ii:.
CIL' > ^^i:"-: :T^ki:i
fcrm;
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dans cet ensemble aucune masse réellement prépondérante, il n'en est pas moins vrai que la réunion d*un tel nombre de masses considérables au voisinage immédiat du centre ne peut être négliger au point de vue des modifications qu'elle apporte à Tattraclion virtuelle de ce centre; en particulier, les durées de révolution des étoiles les plus voisines seront alors évidemment moindres que celles des étoiles plus éloignées.
Peut-être aussi l'action de cet ensemble de masses se niontrel-elle par la grande inclinaison du plan de l'orbite solaire sur celui de son équateur, inclinaison certainement voisine de 90", puisque le point O, vers lequel se dirige le Soleil et par suite aussi, mais en sens inverse, le groupe central, a une latitude de 6a".
III. — Déductions hypothétiques
369. Distance du Soleil central. — Il serait bien intéressant de connaître la distance qui nous sépare du groupe central; malheureusement, nous ne disposons à ce sujet d'aucune donnée directe, le beau projet de R. Pritchard sur la parallaxe d'Alcjone n^ayant abouti qu'à un résultat négatif; mais des considérations très probables, quoique de nature un peu hypothétique, nous permettent d'en avoir une notion approchée.
Kous prendrons comme |)oiiit <le d('"parl la distance et le mouvement propre d(i la (ii** du Cvgnc, (juantilés (jui nous sont bien connues. .
Tout d'abord, cette étoile t;l le Soleil sont sensiblenienl à la même dislance du point C ( Alcyone). En eilet, le triangle formé par le point C, le Soleil S et la (h** du (>ygne Y, donne, en désignant pari- et c les angles en S cl C,
(IvS sin( .V -T- r )
--— -. - - . — cosc - C()l5 siiir ;
or, la distance S(ldu Soleil au\ Pléiades étant nombre de fois plus grande ([ne celle S Y du Soleil à la (3i' du Cvgne, l'angle r est petit : d'autre part, l'angle .ç, dislance angulaire d'Alcyone à la (ii'du (]\giie, est de 8.]", j : le produit sinccoLy est donc une quantité
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es
es
fort petite et le rapport ^tp diffère fort peu de cosc, c'est-à-dire
de Tunîté.
De cette égalité des distances au Soleil central on en conclul l'égalité de leurs mouvenienls réels autour de ce centre.'
Or, le mouvement propre de la 6i* du Cygne étant l'un des plus forts que nous connaissions (322'', i par siècle), nous admettrons tju'il se produit perpendiculairement à la ligne de visée; et comme il est le troisième côté d'un triangle dont les deux autres sont le mouvement angulaire réel de l'étoile et la projection du mouvement du Soleil et dont les angles sont connus, on en déduit jîour la valeur p de ce mouvement angulaire par siècle
lequel est aussi le mouvement angulaire séculaire de notre Soleil vu directement d'une distance égale à celle de la (h® du Cygne : projeté sur la ligne qui va du Soleil aux Pléiades, il correspond à un arc de 4 10''. "5 vu à la même distance. Or le mouvement séculaire de notre Soleil vu du centre C, lequel est égal au mouvement propre d'Alcyone, est de 5'', 82; les distances CS et SY sont donc
dans le rapport
SY 0,8i _i
CS 4ï«î75 7^1 ï *
adoptons pour la parallaxe de la 61'^ du Cygne la valeur o",'6i8^ donnée par Bessel et Peters, nous en déduirons pour celle d'Alcyone le nombre
o",ooi6,
et, pour sa distance à notre Soleil en unité astronomique ,
43 i3>ooo,
ou, en temps de lumière,
yi'j ans.
On en déduirait, pour le déplacement orbital de notre Soleil autour de C, une vitesse de
Gi^"',:î ù la seconde.
vitesse à peu près double de celle de la Terre dans son orbite annuelle.
Mais ces résultats numériques résultant de deux hypothèses, il convient de les contrôler par comparaison avec d'autres obtenus par des voies différentes et plus sûres.
Nous avons vu (n" 147) comment la méthode spectrale donne directement la vitesse linéaire du déplacement solaire : or, la valeur précédente concorde presque exactement avec le résultat (60''™) de la première de ces déterminations, faite par von Kovesligethy; mais les observations spectrales ultérieures ont conduit à des valeurs beaucoup plus faibles, si bien que la moyenne des déterminations les plus récentes de Kempf et Risteen donne pour cette vitesse, en chiffres ronds,
16*"" à la seconde.
Avec elle, la parallaxe d'Alcyone serait de
o',oi7,
la distance de notre Soleil au centre du système deviendrait
1(876000, en unité astronomique,
ou
192 ans, en temps de lumière.
et par suite très sensiblement la distance moyenne des étoiles dr 7*" grandeur. Ce sont les nombres que nous adopterons.
570. Masse stellaire comprise dans la splièrc aboutissant à notrr Soleil. - - La troisième des lois de Kepler
appliquée à cet ensemble, supposé formant un amas globulaire spliérique, donne
M — '3'25i<»o() niasses solaires.
A première vue, ce chiffre est considérable et bien supérieur j celui qu'indiquerait le nombre des étoiles que nous y pouvons admettre; tout en tenant compte de rincertilude qui entoure (*•• résultai, on doit en conclure que, ou bien :
i" Les niasses de ces étoiles sont en moyenne très supérieures à celle de notre Soleil:
CHAPITRE XXIV. — SOLEIL CENTRAL
1"* Une grande partie de cette masse appartient à des corps invisibles pour nous.
Mais tous les résultats obtenus sont contradictoires avec la première hypothèse; la seconde, au contraire, concorde avec les inductions auxquelles nous amène l'observation.
Nous avons ainsi une confirmation éclatante et inattendue de la.belle conception de Bessel, dont TexCension a formé VAstronomie de V invisible.
571. Distance réciproque des étoiles. i\otre Soleil est dans une région pauvre en étoiles. — Le quotient du volume de cette portion de l'amas par sa masse donne le volume de lu sphère qui, dans la région voisine de notre Soleil, renferme une masse stellairc égale à la sienne, c'est-à-dire dans laquelle doit, en moyenne, se trouver toujours une étoile; son diamètre est donc, pour cette région, la distance moyenne réciproque de deux étoiles contiguës : calcul fait, il est de
i583o2 unités astronomiques,
tandis que, d'après l'ensemble des observations, la distance
moyenne probable (n° 184) des étoiles de première grandeur
est de
986000 unités astronomiques.
En réalité, les étoiles les plus voisines de nous sont donc bien plus éloignées que si leur distribution était uniforme ; on doit en conclure que la région qui entoure notre Soleil est relativement pauvre en étoiles, proposition qui met en évidence, au sein de notre amas stellaire, la distribution des étoiles en amas partiels, que W. llerschel avait donnée comme conclusion (n'* 118 > de sa longue étude de la Voie lactée.
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COUP D'ŒIL SUR LE MONDE CÉLESTE
372. Matière nébuleuse; formation de l' Univers. — Maigrr les dimensions absolument extraordinaires de notre amas stellaire. nous ne pouvons le considérer que comme une partie et même une très petite partie de l'Univers. Nous avons vu, en effet, que, parmi les objets célestes que les instruments anciens montraient sous forme de nébuleuses, il en est un grand nombre que les instruments les plus puissants d'aujourd'hui n'ont pu résoudre en étoiles distinctes et dont, par suite, nous n'avons pu déterminer les distances ; d'autre part, ces derniers objets suivent une loi de distribution toute différente de celle des amas stellaires que nous avons démontrés faire partie de la Voie lactée. Nous devons donc le< considérer comme étant pour la pluj)art extérieurs à notre groupt* stellaire.
.\insi, dans les profondeurs de l'espace illimité, bien loin au delà des limites de notre amas stellaire, se meuvent en quantité innombrable une série d'objets plus ou moins lumineux : les uns qu'à cause de leur aspect quasi stellaire nous sommes portés à regarder comme des réunions d'étoiles distinctes trop éloignées pour pouvoir être séparées; les autres qui semblent, au contraire, être en tout ou en partie de la matière lumineuse sensiblement uniforme, semée de quelques espaces un peu plus brillants que le reste.
D'après \V. llerschcl, ces objets proviendraient de la condensation progressive d'une matière qu'il appelle ntftdrrr nébuiruse, remplissant les espaces infinis et (|ue la condensation rendrait «l'abord incandescente, puis qui, par une série de contractions et
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de segmentations successives, formerait les étoiles et leurs groupements et amas divers (' j.
L'Univers infini est donc, à chaque instant et en chaque point, le siège d^m travail de condensation continu de la matière nébuleuse; plus avancé dans certaines parties, ce travail a abouti à la formation d'étoiles ou d'amas d'éloilcs à tous les stades de leur évolution; dans d'autres parties, au contraire, il n'a pu encore jusqu'ici que former une masse incandescente dont les segmentations successives donneront lieu bientôt aux formes les plus variées.
Mais quel que soit l'état actuel auquel la condensation ail amené Tun de ces objets célestes, quelque différents que soient les caractères extérieurs des éléments qui le constituent, ceux-ci dérivent toujours de la même substance originelle à laquelle des quantités variables d'énergie venant de Tensemble ont communiqué des formes et des propriétés différentes.
Tous les corps que renferme WniK-ers et toutes leurs parties constituantes sont des modifications d'une seule et même substance; tel est le tableau, grandiose par sa simplicité même, que l'illustre Herschel propose à notre admiration.
(') \V. Huggins a rcceminont apporté uno coiifirmalinn éclatante à celte maj;;iiinque cuiiceplion d'Herschcl en démontrant, par l'analyîîe spectralo, que les nébuleuses non résolubles présentent, en effet, les caractères des ga/. incandescents.
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