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Résumé

Je me suis proposé,dans ce travail,la mesure de 1l’intensité des
rales d’émission de la série de Balmer de 1l’hydrogéne pour les
étoiles Be .Une telle mesure présente un grand intérét car elle
est susceptible de fournir des indlcations sur les processus qui
donnent nalssance aux railes d’émission.Processus qui sont loin
d’étre élucidés & ce jour.

Dans une premiére partie,aprés avoir tracé rapidement un tableau
de nos connaissances sur ce type d’étoiles,j’ai recherché si on
pouvait admettre que les étoiles Be forment une classe particu-
lidre.J’al examiné et discuté de ce point de vue les résultats
relatifs 4 la vitesse de rotation,au type spectral et & la lumi-
nosité.Je n’ail pu trouver aucun argument définitif en faveur d’
une telle hypotheése.J’ai mis en évidence des divergences importantes
entre les divers auteurs,tant en ce qﬁi concerne les vitesses de
rotation qu’en ce qui concerne les magnitudes absolues.Il semble-
rait que le caractére émissif soit d’autant plus fréquent que la
température stellaire est plus élevée.J’ai noté également la
découverte de 4 nouvelles étoiles a émission .

Apres avoir,dans une deuxiéme partie,développé la méthode photo-
métrique utilisée,j’al montré les difficultés du probléme.En effet,
1’émission est superposée & l’absorption sous-jacente et sa mesure
dépend de la connaissance de cette absorption.Certains auteurs

se sont bornés & tracer le contour hypothétique de la raie
d’absorption,a main levée,par continuité.J’ai montré qu’uni tel
procédé était plein d’incertitude.

Pour remédier & cet inconvénient,j’ai cherché,dans une troisidme
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partie,d établir un contour d’absorption & priori A partir de
données théoriques.En premidre approximation,l?atmosphére stel-
laire est définie par deux paramdtres s la température et la
pression.Cette derniére peut 8tre remplacée par la gravité.J’ai
montré comment les rales d’hydrogéne permettaient de mettre en
évidence ces deux paramétres.L’intensité centrale de la rale
est fonction de la température et pour une température donnée,
l’absorption totale est fonction de la pression.De plus,la forme
du econtour de la rale,dans le cas des étolles B est donnée .
par 1’effet Stark .J’ai utilisé les calculs de Verwei} pour
tracer les contours caractéristiques de chaque type d’étoile
( classe spectrale et classe de luminosité ).Pour celd,il a &été
nécessaire de faire des hypothéses sur la température de Kuiper
et 1’échelle de magnitude absolue de Keenan et Morgan .
J’avais au préalable montré la validité de mes hypothdses i 1’aide
des mesures assez étendues de E.G.Williams et W.Glinther sur
les profondeurs centrales et les largeurs équivalentes des raies
de la série de Balmer de 1’hydrogine.J’ai construit un graphique
permettant de trouver immédiatement le type d’une étoile B ’
connaissant la profondeur centrale et la largeur équivalente de
ses raies d’hydrogéne,

J’al montré que l’accord est en général trés satisfaisant avee
les autres procédés de classification qui utilisent des critéres
trés variés.L’avantage de cette méthode de classification est
qu’elle est tout & fait indépendante des variations de transpa-
rence atmosphérique,la photométrie étant monoehromatique.De plus,
elle permet de mettre en évidence,nﬁmériquement,la présence d’

enveloppes et d’en donner la température approximative.
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Dans une quatridme partie,j’ai donné un catalogue de 49 étoiles
pour lesquelles on a tiré de la bibliographie tous les renseigne-
ments possibles relatifs & 1’émission.Ils ont été rangés
chronologiquement dans un tableau permettant de voir les varia-
tions d’4intensité de 1’émission et les variations d’aspect des
raies d’émission qui peuvent apparaftre doubles ou simples. Ce
tableau comporte également les indications relatives 4 la pré-
sence éventuelle: d’enveloppes.Malgré 1’1ﬁsuffisance des données,
on a pu montrer dans certain cas que le phénoméne présentait
une quasi-périodicité.On a pu montrer également,dans certains
cas,que la présence d’enveloppes en mouvements availt fait penser
que 1’étoile était une binaire pour laquelle on n’avait pas pu
établir de période.J2al donné également dans ce catalogue,outre
la reproduction des enregistrements microphotométriques des
raies de Balmer ,les mesures de profondeuricentrale,de largeur
équivalente et de largeur des raies de la série de Balmer pour
chaque étoile ainsi qu’un tracé des contours des rales.J’ai donné
également les résultats relatifs 3 1’intensité mesurée des raies
d’émission de la série de Balmer .
Dans une cinquidme partie,j’ai chercher & utiliser mes résultats
pour giscuter de la composition de 1’atmosphére extérieure des
étoii;s Be . G. Re et E. M. Burbridge avaient cherché a
comparer leurs résultats avec les calculs faits par Menzel et
ses collaborateurs sur les nébuleuses,malheuresement,ils dispo-
saient seulement de deux mesures de la rale H« .J?al pu montrer
que le déerément peut &tre variable pour une méme étoile.On montre,
en effet,qu?’il faut concevoir une étoile & émission comme ayant

des caractéres physiques trés proches de celle-ci.Cette couche
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peut étre entourée d’autres enveloppes & pression et tempéra-
tures beaucoup plus faibles et qui sont beaucbup plus éloignées
de la photosphére.Ces enveloppes peuvent 8tre animées de
mouvements pulsants & certaines époques,elles peuvent
probablement disparaftre .

Les résultats que nous avons trouvés en ce qui concerne le
.décrément Balmer sont confirmés par la théorie de Miyamoto
qui laisse prévoir que pour une méfle dilution le déecrément
sera d’autant plus grand que la température sera plus basse et
que,pour une méme température,le décrément sera d’autant.plus
grand que la dilution sera plus petite.Il serait intéressant
de poursuiyre ces calculs pour voir si les prévisions de la
théorie se vérifient pour les termes plus élevés de la série

de DBalmer .
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Suivent la nomanclature adoptée,cette classe d’étoiles a

'lfuipeet ‘habituel des étoiles B en ce qui concerns le

speotre continu et le spectre dfabsorption ( tout au moins

en promi&rp approximation ) . Toutefois,les raies de la

gérie de Balmer de 1’hydrogéne présentent 1’un des aspects

de 1a figure P B
Cet anptct dépend d’ailleurs de la dispersion cmployée.Avee

~ une grande dispersion,on observe le plus souvent le contour

de la forme e ( figure 1 )jh faible dispersion,on observe,

le plus généralement les contours des formes a ou b .Dans

quelques cas,plus rares,on peut observer également les raies

de FbII on;émissiqn et,plua'raxdmant nnodro,lés raies

de Hel .

On admet généralement aujourd’hui que 1’émission a lieu
dans une envalopﬁa étendue entourant 1’étoile.Cette envelop-
pe affecterait souvent 1& forme d’un anneau équatorial ,Une

ttllo.hypothblo est confirmée par 1’étude des binaires &

6elipae.ﬁn‘offgt,dans ¢e cas,on a pu constater la présence

d’une enveloppe émettrice d’un diemdbre considérablement
plus grand qﬁe celul de 1’étoile gentrale.L’origine de tel-
les enveloppes est vraisemblablement dde & 1’expiclsion de

- matidre de la surface stellalre.Cette equlsion pcutlitre

f&foriaée par divers facteurs tels que la température,la
pression de radiation,la trds grande vitesse de rotation
ou la présence d’une autre étoile & faible distance.

Dang une telle hypothése,on peut s’expliquer le profil

'\rebréaonté figure 2 ,L’étoile B -sous-Jaoente produit la



la raile d’absorption large
et peu profonde BB’.Les
régions de 1l’enveloppe qui
ne sont pas masquées par
le disque de 1’étoile

( figure 3 ) produisent
les eomposantos EE? de la

raie d’émission alors que

‘io

Fig.&

la rale d’absorption fine et profonde a ( figure 2 ) est

produite par la partie de 1’enveloppe qui se trouve en avant

de 1’étoile par rapport & l’observatour;On a swﬁvcnt oonita-

té,dans les étoiles Be ; que les rales des éléments autres

que 1’hydrogéne sont élargies par la rotatich.Ln mesure de
la surface équivalente dos vaies de MgII et Hel a été
utiliséo pour la détermination de la vitoase de retation;

nous discuterons de oottc question plus loin,
Le oaractbre émissif de cette catégorie d’étoilus semble

Obseyvateur

F13.3

nj*}-‘

essentiellement variable t 1’
intensité totalo de 1’émission
( rapport E/C ) peut varier
dans dei lagggé‘limites3lfénis—
sion peut méme disparaitre
pendant un certain:: tempsjl’
intensité relative des deux
composantes de 1’émission

( rapport V/R ),lorsqu’elles
sont obacrvdua,vario‘6galomont
et Mac Laughlin.a montré qu’on
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peut obtenir une représontation qualitative d’une telle va=-

riation en admettant que 1l’enveloppe tourne,se dilate et se

contracte alternativementj 1’émission peut étre remplacde

par des absorptions fines,phénoméne qui met bien en évidence
la présence d’une enveloppe 6tenduooL’axéitation dans l’én—
veloppe est hnttomant plus faible que dans la photosphére
de 1’étoile,en raison de la tempéiature et de la pression
plus basse qui y rdgnent.En partieulier,0.Struve et H, F.

Swede (10) ainsi que C.H, Payné“hnt diseuté le probléme de

" g8
200 0

1007

Fig,v
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la présence des rales de Fell dans les spectres des

étolles B des premiers types spectraux.

On peut se demander si les étoiles B & émission forment

.uno-olasso homogéne.Certains auteurs comme W.W. Morgan
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pensent qu’il n’en est rien.Il convient donc d’examiner
les rappérts qui peuvent exister entre ces 6téiios et
les B normales d’une part ainsi qu’avec celles qui
peuvenf leur &tre apparentées comme les Of et les Ae.
On estime,en général,que les Be naines,qui sont les plus
nombrauaea,aoht des étoiles & grande vitosao iquatorialo,
approchant de 1’instabilité et formant de ce fait un an-
neau de éaz raréfié_dana leur plan équatorial,Nous ferons
done tout d’abord un examen oritique des connalssances
actuelles concernant la rotation.

D’aprds un travail de Chandrasekhar et Mineh,publié en
1950,0n a lfimpre831on que la viteséa la plus probable
pour les Bﬁr'esggi’ordri de 300 Km/Seec aléra qu’elle
ne seralt que de 100 Km/See ‘paur les B normales.ll
faut noter,toutefois,que les donndes utilisdes pour les
Be sont tirées d’un travail de A, Sldttebgéﬁnaalarl
que celles noncérhant les B ont été extraites d’un
travail de Miss Wetsgate - Ces deux aérias-dp mesures
~ sont tout & fait discordantes.

Nous avons comparé, sur la figure 4, les résultats de
C.T, Elvey et 0, STRUVE & ceux de Miss Wetsgate,
pour les étoiles communes auxﬁdeux listes. L’ensefble
est assez cohérent malgré une dispersion considéeable
qui s’explique aisément par le proeédé bmplayJQSur'la
figure 95 nous avons falt la méme comparaison entre
les résultats de Miss Wbtsgate.et ceux de Siattebadk.On
voit qu’iel les résultats sont tout A falt discordants 3
en moyenne,les valeurs de Sletteback sont le double de

*.
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eilles'dg Whtiza£e avec une dispersion énorme.Il nous
- gemble qnfdn“pcut_aooérdcr plus de poids aux mesures de
Sletteback ,cellesw-ci étant basdes sur des mesures photo-
mtriques,beaucoup plus précises et dépendant beaucoup
moins de 1a densité ¢6h£ra10-dos spectres que la mesure
: tulaonﬁgﬁﬁtigfﬁé’unn lnranr.dy raies
De plus,¥Burbridge“ont feit également de telles détermi-
n§fién§ pour uh petit nombre d'étoiloa figurant dans la
'liitu'an_'81cttoback et nous donnons dans le tablesu I
hia,¢@mpaiaiaah‘&oaAdivarsgg résultats .Volel les détermi-
| ﬁ@tiénﬁ,pduf,aix étolles,de Sletteback,les Bﬁrbridgc‘et

Miss Wetsgate ¢ ‘

N

‘Tableau I
~ Btoile Slitttbaok Burbridge  Wetsgate
11 cam | 120 T e L
105 Tau 220 150 L
56 Erd 240 150 v
48  Per _ 230 200 60
w e (90) (150 80
P Psec 160‘ L - -

les mesures dos deux premiers auteurs sont du méme ordre
'&ﬁﬂcrandour;tautoréis,cellou du premier semblent systéma-
tiquement plus grandes.le procédé employé ne peut pas
donner,a priori,de résultats préeis.On part d’un profil
d’une étoile,hdmiao sans rotation,et on distord ce pro-
fil pour des vitesses de rétation varides,on compare

ensuite les profils distordus au profii observé.Cecl exige

¥
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mesurées sur 91 pour les B normales.Il sembleralt que
la différence de vitesse est bien faible entre ces deux
groupe d’étoiles mais 11 gevait prématuré de chercher a
tirer des conclusions définitives & partir de données aus-
si pauvres,tant en ce qui concerne la valeur des mesures
qu’en ce qui concerne la statistique.

Nous avons recherché également s’ildavait une difrérénce
essentielle de luminosité entre les Be et les B normales.
On a une certaine tendance & penser,en général,que le ca-
ractére émissif est plus fréquent chez les naines.la statis-

tique sera ici beaucoup plus diffielle |
- et

le tableau II comporte la liste de toutes les étoiles B
de magnitude 5,5 et de déclinaison 0°.Les données con-
cernant la classe de luminosité sont trés incomplétes .Celles
relatives 4 la magnitude absolue également,De plus;olles

sont trés peu sfires,comme nous le verrons plus loin.

N 4 . Sur la figure 7, nous
e avons tracé un histogramme
sk correspondant & la lumi-
nosité des étolles B et
L des étolles Be mpour
0 y lesquelles ies donnédes

figurent dans le tableau
II . On voit qu’il n’y a
pas de différence sssen-

tielle. entre les doux
{ ocourbes ainsi obtenues .Un

§ tel résultat avait déjh

- 2,0 ~4,0 -6,0 My
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été signalé pour les naines par B, Smith Wen 1947 jpour les

supergéantes en 19%1 par R.E. Wilson (+)

Nous avons c¢herché A4 comparer les divers résultats rclatﬁiré_
4 la magnitude absolue.On constate un désaccord appréciable
entre les résultats adoptés par Morgan et Keenan'q Qu
MiczaTka jd’une part,et R.M, Petrie*’’autre part.Ce dernier
a essayé de faire une classification des luminosités % partir
des largeurs équivalentes des raies HY des dtoiles con-

sidérées Il a utilisé comme standards de luminosité,solt des

(+)=La 2em,colonne du tableau II donne les résultats de Miss
Moore ( L.0.B.yl64N0,257,1912-16) relatifs aux vitesse radiales,

Ids valeurs donndes entre parenthdses,dans la colonne 6,6nt été
obtenues par interpolation entre les données de Morgan et Keenan.
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étoiles doubles ( visuelles ou & éclipses ),solt des amas
galactiques ,et a construit une courbe des magnitudes abso~
lues en fonction des largeurs équivalentes de HY
IL’utilisation de cette courbe donne un désaccord de 1’ordre
de 1 magnitude avec les valeurs qui figurent dans la der-

nidre colonne du tableau II.

Nous avons porté,dans le tableau II,les valeurs des magni- '

tudes absolues données par Petrie et Miezalka pour 20
étoiles communes aux deux listes.la moyenne des écarts est
de 1'ordre de 0,8 mag.(colovme 6 du tableau II).Ceux-ci
doivent provenir de ce que Petrie admet une courbe uni-
que pour tous les types spectraux.Or,sur la figure 8 nous
avons reproduit la courbe donnée par Petrie et quelques
points résultant’ de notre systdme de classification dont
11 sera question plus loin,

On peut voir

que les points M)
correspondant \6’
4 notre classi-
fication sont %

4 1’intérieur %
du nuage de \
points obtenu | \ o
par Petrie - \\\hA

v

avec une disper- o B iind o 1 RS

oo wnhmromtd&'mtfmwu& o‘tvm-zw(?)
poun Lan mimine loilen ( Lablean TIL) &

sion moyenne du
méme ordre,
golt & 0,5 o
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Tableau III

1 2 3 b A 7 8
20809 | BS V | =1,0 | =142 (B5) | =0,2| 4,7 | 6,6 | +1,9
~23288p B TNV =0,7 | =0;7C B[ 0 | 51| B8 [ 3,5
23302 | B6 111 | =3,0 | =1,2 (B6) | +1,8| Wy2 | 647 | +245 |
23304 | BB V. | =035 | =045 (B7)| O | 750 946 | +2,6
23408 | TV=V]| =1,8 | =1,0 (B7) | 10,8] 5,0 7% | +2,%
33630 | B/, 51T =350 | =1,2(88,5) +1,8] 2| 637 | +2,5
23630 | B/y5I1L] =343 | =L1y8(B7y5) ¥145| 550 595 | +049
(23850 | B8 1V | =3,0 | =1,2 (B7) 41’3, 593 | 097 | Ly
398 [ (51 16) 28,0 | =W,6( BO) | T1,t| 2,0 | 2,% | +0,%
24760 | BO0,5 V | =357 | =392 (BL) | #0,3] 256 | 355 | +0,9
5040 | B3IVAV | <2,8 | =2,1(B56) | ¥0,7| 346 | W8 | +1,2 |
37128 | BO 1a | =656 | =646 (BO)| 0 | 138| 1% | =0,1 |
"37H08 | 09 IV | =397 | =348 (BO) | =0,1|(242) 3,0 | +0,8
577¢§—--T5§7-T5 =531 | =5,9(09,5) =0,8| (1, y7 | 0,1 |
CTWG218] B2 V| (=246)] =1,5 (B3) | *L,1| 33| 546 | +2,2
TIFOR3B[ BO IV | (“H92)| =3,% (BO) | ¥0,8| 2,4+ | 343 | +0,9 |
(205021 BLIV=ILI| ~Hy3 | =247 (B1) | +Ly6| 2,6 | W40 | +1,%
(80365 | B3 IV | =248 | =1y3 (B¥) | ¥145| 39 | 643 | +2,49
20418 | B V | =047 | =Lyl (B3) | =0y | Wy7 | 646 | +1,9
2T%28 [(B5) V| =1,3 | =1,0 (B%) [ %0,3| %y7 | 6,9 | +2,2
23 O ) B6 IV | =242 | =1,1 (B6) | +L,1| Wy7 | 740 | +2,3

Légende

3o Doses

1« Numéro HD des étoiles

2 = Classification Morgan

tude Abs.Mlczallla
. Petrie-~Rojas.

4-Magnitude absolue Petrie
5-Différence Petrie-Miczaikp
6-Largeurs équiv. de Rojas

7-Largeurs dquiv, de Petrie
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Toutefols,en ce qui concerne les naines,la courbe que 1’on
ohtiendrait & partir de nos valeurs serait systématiquement
en-dessous de celle de Petrie j en ce qui concerne les
auporgdantas,olle serait presque normale & celle de Petrie.
En réalité,le désaccord provien_t également de la mesure
de la largeur équivalente,comme on peut le voir dens les
trois dernidres colonnes du tableau III,
L’examen du tableau IIT montre que,dans le cas des Pléiades,
la différence entre les magnitudes absolues de Mieczalka
et de Petrie est de 1l’ordre de 1,6 mag. Ceci vient du
fait que les valeurs données par Miezatka sont tirdes
d’un travail de J. Ramseémuqui admet 6,3 comme module
de distance pour les Pléiades,alors que Petrie ,s’appuyant
sur un travail de L. Gratton’jadmet 5,0 , Par contre,pour
le groupe d’Orion, Ramsey et Petrie admettont bespeoti-
vement 7,5 et 7,8 et 1’accord entre les deux auteurs

est assez bon.Nous ne pouvons

té des différentes séries de

déterminations.Notons,toute- "

| e T

/

fois,que le procédé employé
par Petrie est probablement 0

insuffisant .En effet,il trouve .
(]
(tableau III) des largeurs

’

équivalentes identiques pour
i 20
des étoiles "B5 V , B6 III

ot B8 IV yipar’. Morgan,

On peut voir, sur le graphique o-—
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de notre classification,qu’un tel résultat  n’est pas sur-
pronant; Potrio en eonolﬁt que 1os'maéﬁitudba_absoiﬁié de
ces trois types d’étoiles sont les mémes alors que Morgan
admet respectivement =1,3 j =3,1 et «1,7 .81 on cherche
4 représenter par une courbe analogue 3 celle de Petrie
les largeurs 6quivalentci mesurées par celul-ci et les magni
tudes absolues de Morgan,on obtiant.uno trés grande disper-
slon des points,comme on peut le voir sur la figure 9.
Comme nous le verrons plus loin,la largeur équivalente ne

‘gemble pas suffire & caractériser larluuinesité car elle

dépend de la profondeur centrale qui varie avec la classe
spectrale,.Il faudrait plutét oonsidéror,peur un tel but,la
largeur de la raie qui tiondrait.compto en méme temps de la
largeur équivalent_e et de la profondeur centrale,Dans
notre systéme de classification,on trouverait paﬁr les lar-
geurs des rales,dans le cas considéré ci—dnsiua;rospcctivo~
ment les valeurs 9,23 7,3 et 8,8 A qui semblent
cohérentes avec les données de Morgan.Neus pensons , toute-
fols,qu’un seul paramdtre est insuffisant pour representer
la luminosité.,

Nous avons recherché ensuite quelle relation peut exister
entruﬁle type spectral et le caractére émissif.les statis-
tiques de Merrill semblait indiquer une plus forte propor-
tion d’étoiles Be parmi les étoiles B2 .Nous avons refait
la méme statistique en nous limitant aux étoiles plus bril-
lantes que la 7dme magnitude et situdes dans 1’hémisphdre
nord paree que le GENERAL CATALOGUE donne toutes les étoi-
les plus brillantes que 7&me magnitude et que 1l’on peut
admettre qu’on connaft la plus grande partie des dtoiles

o
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brillantes & émission dans 1’hémisphére nord.
On peut voir,sur la figume 10, que 1’on ne trouve pas de
maximum & B2 ,la oourbe\hout étre considérée comme reégu-
lidrement croissante lorsqﬁﬁon passe de B9 & BO.Nous n’
avons pas poursuivi cette sféﬁistiquo pour les étoiles O
en raison du petit nombre de t*}los étolles satisfaisant
aux conditions posées dans chaQﬁ? sous-classe.51 on consi-
ddre ces étoiles en bloec on retrdvvo environ 25% d’
étoiles & raies brillantes, \
I1 nous semble que le caractére 6miasir est d’autant plus
marqué que la température stallairdisst plus grande.Toute
eon31d‘£fti$2¢%gﬁg?2&:;8:€K§fe‘né  ¢§££h§3ffi°i1° en rai-
son du manque de données quand elles existent.Il serait
done extrémement important de revoir tous ces probldmes
dans le sens qui 1nt6roage notre recherche.Nous avons signalé
plus haut que liun des caractéres des étoiles & émission
est la variabilité,.Il serait done de premi&;e importance de
mesurer systématiquement les profils des rales,de §§terminor
les rapports E/C et V/R,de rechercher,avec des moyens con-
venables,sl les variations d’intensité de 1’6misaion 8’
accompagnent de variations d’éeclat de 1’étoile considérée.
N’ayant utilisé dans ce travail qu’un appareil 4 faible dig~
persion ,nous avons mesuré seulement le rapport E/C et
nous n’avons pas recherché les variations possibles d’éclat.
Pour mesurer 1’intemsité des raies d’hydrogdne en émission,
11 nous fallait tout d’abord déterminer 1’intensité de ces
mémes raies en absorptionk’est ce qui nous a amends 3 dtablir

un systéme de clagsification des étoiles B qui fera 1’objet
d’un echapitre suivant,
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Chapitre II

Procédé experimental

Prise des clichés.
Les spectres stellaires ont été photographiés a l'aide du
gpectrographe & un prisme de flint monté sur le télescope
de 120 cm de 1l'Observatoire de Haute-Provence dont la
dispersion est 50 &/mm & HE , 75 R/mm & HY , 115 }/mm
a H @ et 300 A/mm & HK ,L°élargissement des spectres
(0,3 & 0,5 mm ) a été obtenu,soit en déréglant convena-
blement le mouvement d’'entrainement du télescope,soit,pour
les poses courtes,en déplagant 1égérement 1'image de 1'étoile
sur la fente a intervalles de temps réguliers, L'étalonnage
Sl [ . chagges,_plogus - Lo ddveloppoment
en vue de la gradation des plaques”a été effectué au révé-
lateur Kodak D 19 & 20°, pendant 5 minutes,en agitant
le bain.On peut admettre que le développement est assez
complet pour qu'il n'y ait pas 4 craindre d'erreurs accil-
dentelles.Le révélateur était renouvelé pour chaque plaque.
On a utilisé,soit des plaques Superpanchro Lumiére,soit
des vlaques Eastman KOdak 10%a-~F,
Gradation des plaques.
Blle a été réalisée & 1'aide d’un spectrographe auxiliaire
qui a été décrit en détails par D, BARBIER (a¥).Ce dispo-
sitif est une modification du photométre & pénombre . la
gradatioﬁ du faisceau lumineux est réalisée a4 1'aide d'un
d iaphragme 1imité par des courbes exponentielles qui ont
&té calculées de telle fagon que le log de l’éclairement

varie & peu prés proportionnellement 4 l'abcisse.On a une

relation de la forme log I = a + log ( ePX - ¢ ) jou I
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est proportionnel a 1'dclairement regu par la plaque au
point déterminé par 1’abeisse x 3 x représente l'abcisse,
comptée & partir d'une origine définie par un fil tendu
perpendiculairement & la fente ; a , b et c¢ sont des
constantes,
Barbier a déterminé ces constantes dans le cas d’un grandis-
sement de 11,97 au microphotométre pour certaines
longueurs d'onde ; Mlle, Bloch (258) a extrapolé les données
pour 5700 A

de Barbier”; nous les avons extrapolées de méme 'pour 5461 X.

L'ensemble des valeurs figure dans le tableau IV,

Tableau IV

A a b c

313 m 00,0165 0,219 0,916
365 m 0,0161 0,222 0,920
405 m 0,0158 0,223 0,925
436 00,0154 0,233 0,933
546 0,014"7 0,258 0,975
570 0,0143 0,266 1,025

Ces constantes ont éte vérifides par Barbier et par Melle
Bloch en utilisant des diaphragmes sur le prisme.Nous avons
a notre tour extrapoléd jusqu’a 6400 )y pour la raie du Néon
et nous avons utilisé dans ce cas a = 0,0137 , b= 0,296
et ¢ = 1,105,

Les valeurs de log I données par Barbier correspondaient

& un grandissement de 12 au microphotomdtre,nous avons
donc déterminé les 1log I correspondant & chaque mill imétre
sur la plaque,lLe microphotométre de Moll inscrivant tous
les 0,1 mm , nous conserverons la notation de Barbier qui
ne correspond pas auxmémesipoints de la plaque,Il en résulte

qu'a des abcisses identiques dans le travail de Barbier et

s )

|
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dans le ndotre correspondent des log I différents,Toutes

ces valeurs sont contenues dans le tableau V.,

Tableau V
X log I
- Yy iy

X/A 405 436 509 546 640
e o e B R e s L e ks sl G |
- 0| e===== = 05000 - |iioptesnnae | assand | Rt
- 60 | =me==== OO i s b oo | SRR R SR | LB SR
- 50 0,130 ORLR0 | aliim = m e o 0,230 0,295
- 40 0,307 0520w | = oo 0,397 04438
- 30 0,465 0,462 0,512 0,546 0,616
- 10 0,712 0,710 (0)¢5 1443 0,783 0,848

0 0,810 0,825 0,855 0,890 0,942
+ 10 0,912 0,918 0,957 0,988 1,041
+ 20 15 O 1,010 1,050 1,0%7 10y 181
+ 30 1,106 1,106 1,140 15198 1,817
+ 40 1,203 1,200 1,230 1,260 1,298
+ 50 1,300 1,295 13915 1,345 1,380
+ 60 1,398 1,385 1,400 1,427 1,465
+ 70 1,500 1,480 1,480 1,490 1,534

Les plaques ont été étudiées a 1l’aide du microphotometre de
Moll de 1'observatoire de Meudon . Cet appareil a été mo-
difié par B. Lyot par remplacement de la pile de Moll

par un myltipllicateur d*é1éctrons IP21 dont les tensions
sont fournies par des piles américaines.Ce dispositif permet
d’augmenter considérablement la gsensibilité tout en restant
dans une zone de proportionalité . Les spectres d’étalonnages
ont été pris avec une fente large,ce qui permet un enregis-
trement facile dans le sens des raies,Les enregistrements
sont faits & sensibilité constante pour le spectre stellaire
et le spectre d’étalonnage.Afin de conserver la proportion-

nalité,on n’a pas dépassé une déviation de 10 cm .Ceci
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entraine qu'il n’est pas commode de mesurer de grandes densités,
nous discuterons plus 14in de ce probléme.

Les spectres d'dtalonnage ont &té photographiea 2vec une durée
powe Les plogues sbupolfanchro Lumitne winaten
d'exposition de 30 minutes pour les plaques Kbdak 103 -al,
de fagon & ce que ce temps 6oit du méme ordre de grandeur que
ceux des poses faites sur les spectres stellaires.On a photo-
graphié la lumiére d’un tube & vapeur de mercure,diffusée par
un écran blanc dont la distance & la source est fixe ainsi que
celle d'une lampe & néon ; quelquefois,on a utilisé B également .
une lampe a cadmium,
Pour vérifier la validité des données précedentes,on a effectuéd,
en outre,un étalonnage des plaques & 1’Observatoire de MEUDON
a 1l'aide d'un coin photometrique de Calmels , placé sur la fen-

oL’ um Pd:-t & weneaw mould devont Lo fw\fb

te" duquel était placée une lampe & incandescence.On a tracé la
noircissement tous

courbe de fAELEAL/AE/ESHLAALLE 1es 250 R ,de fagon & avoir 1’

allure de la courbe du facteur de contraste en fonction de la
longueur d'onde.Le coin de Calmels n'’est pas neutre ; une
courbe d'étalonnage de ce coin en fonction de la longueur d’'onde

avait été déterminée précédemment,ce qui permet 42 evaluev.: ' la

Ca

(Al Fi3.41
o3y

0,30 I

0,26

0,23 [

8,2

L i 1 1 i [}
4500 5000 5500 6ooo 6500 Y000 ¥500 A
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constante du coin pour chaque longueur d'onde( figure 11 ).
On a porté sur la figure 12 1les courbes de noircissement
relatives aux diverses longueurs d'onde pour les plaques
Superpanchro Lumiére,obtenues a4 l'aide du coin Calmels,
ainsi que,a titre d’'exemple,les courbes obtenues pour un
cliché par la méthode Barbier pour 4364 et 5094 .Le
tableau VI donne les valeurs de ¥ obtenues par ces deux
procédés.On voit que les résultats montrent un accord sa-
tisfaisant.Notons que la firme Lumiere donne pour Yialn
valeur 1,5 ,cette valeur est atteinte,d’aprés ces mesures,
4 partir de 5000 & environ et se maintient 4 cette valeur

pour des longueurs d*onde plus grandes,

Tableau VI

A ¥ Calmels ¥ Barbier A ¥Calmels ¥Barbier
400 (B0%92 ) =ran=ssc® 525 1,60  m-=-=-=
425 1510, - oiisndEnandr 550 1460 - =a===E8
436 =mmmm--= 1,10 575 1,320  ~cm====
450 e p Lo X 3 £ XY K 600 1,80 e SRR
475 1H00 i i R e 625 1,50 | e=sasER
500 P ol e xR 640 | me-sew-s | IES R
509~ mmmmmmme 1,40 550 1,80  —escess

Ia valeur de ¥ correspondant % A400 M4 est peu slre,la
plaque Ztant sous-exposée pour cette longueur d'onde . Four

donner une idée de la précision des mesures,nous donnerons,
dans le tableau VII,les valeurs de ¥ correspondant a 17

clichés superpanchro pour la radiation 4364 .

Tableau VII

Cliche ¥ 01iché y 0Oliché ¥ Cliché X
A7 0,9% 5 AR 00RES 0,98 95 0,97
70 1,08 78 098 =8l 55 01 299 1,12
71 1,00 79 1504 e id 1,06 m==" TCEEEES
73 1,00 80 el Y9 0598 - h memis s ERE

74 1,05 81 1508 .88 1.06  =mai o caius
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La moyenne des valeurs obtenues est de 1,03 avec un écart
moyen de 57 ., Par le procédé du coin,la valeur moyenne entre
4004 et 4754 est de 1,0l,avec un écart moyen de 87 ;
on voit donc que les résultats sont parfaitement concordants.
sur la figure 13 ,nous avons représenté la variation de Y
meniie
avec la longueur d‘onde.Ceﬂb§QMEvau’il est parfaitement légi-
time d'utiliser une courbe d’étalonnage unique pour les raies
: (f o | B GSURON | (7} et HF . Il n'en est plus de méme pour
Hol . Nous avons donc utilisé systématiquement la raie 436w
du mercure pour des raisons de commodité,
A titre indicatif,nous avons fait encore une vérification du
procédé en faisant varier la distance de la source a 1l’'écran

dans le dispositif de M. Barbier., Les résultats sont parfai-
oltenue

tement concordants,ici aussi,dans les limites de la précision
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Urnie “tude aporofondie de la précision des mesures nous a
montré que,lorsqu’on utilisait des raies d’absorption stel-
laires correspondant a un fond continu sous-jacent de den-
gité supérieure a 1 ,les résultats obtenus; pouvalent &tre
grossierement erronnés.On obtient généralement des valeurs
beaucoup trop grandes pour la surface équivalente ; en effet,
les erreursg possibles sur le tracé du fond continu et du
zéro sont alors de 1'ordre de grandeur et parfois méme supé-
rieures a la quantité a mesurer dans les ailes des raies qui
constituent souvent une partie importante de la largeur

dquivalente,

Principe de la mesure de 1’'intensité _des raieg d’hydrogéne.

Les enregistrements permettent,a partir de 1'étalonnage des
plaques,de trouver 1'intensité absorbée en chaque point 4’
une raie d'absorption,La déviation du galvanométre est pro-
portionnelle & 1'intensité qui a traversé la plaque.Cette
intensité est réduite dans le rapnort 1log 10/1t 20T O]
10 est 1'intensité tombant sur la plaque(qui est maintenue
constante) 1, est 1'intensité transmise par la plaque et
D est la densité optique de la plaque au point considéré.On
voit que e et par suite - logd (4 étant la
déviation du galvanométre ) varie linéairement avec D.
Les courbes de noircissement que nous avons tracées sont
justement les courbes représentant log d en fonction du
log de lféclairement de la plaque ( log I ).On cherche,
en définitive,le pourcentage d’'intensité absorbée en chaque

point de la raie ; il faut donc déterminérla quantité

( If ¥ Ir ) / If - and e Ir s T Pnat o dtant 1'intensite
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correspondant au fond continu sous-jacent et , I. , 1'intensité

r
au point considéré de la raie . log I, et log I, se déduisent
de la courbe d’étalonnage & partir de la mesure des déviations
weswsdss sur l'enregistrement  comme on peut le voir sur la fi-
gure 14 , A titre d’exemple,je donne un tableau de mesures
correspondant & une raie ( tableau VII ) (+) . Il faut tout d’
abord tracer le fond continu hypothétique & 1l'’endroit de la raie.
On le trace par continuité entre le fond continu avant et apreés

la raie,comme il est indiqué sur la figure 14 ., Bien qu’une
telle détermination soit toujours entachée d'incertitude,nous som-
mes ici dans un cas particuliérement favorable puisque,pour les

étoiles B , i1 y a trés peu de raies d'absorption ,dans le do-

maine spectral considéré,en dehors de la série de Balmer de 1°

hydrogene,

(+) - Je donne plus loin des comparaisons entre dee détermina-

T R T L A AN N

tions faites par Mme, HERMAN et mes propres mesures.lLes valeurs

de Mme, HERMAN sont obtenues d'une fagon un peu différente :

les courbes utilisées font intervenir seulement les déviations

et non leurs logarithmes,

b e A e e Y e e

[p—
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J'al utilisé un grandissement 50 au microphotomdtre,ce qui
permet une mesure aisée,sans étaler trop les raies,ce qui ren-
drait plus difficile le tracé du fond continu.®n plagg¢ant un
papier millimétrique transparent sur 1'enregistrement,on mesure
aisément,tous les millimétres,les déviations correspondant au
fond continu hypothétique et au contour de la raie,soit df

st ( figure 14 ) .Lorsqu’on a ainsi détermind le pourcen-

r
tage d'absorption tous les millimétres,on trace le contour de

la raie en tenant compte de la dispersion.Bn réalité,on régularise
le contour obhservé en prenant la moyenne entre les deux moitiés

de la raie et on construit le 1/2 contour ainsi transformé.L’
absorption totale s'obtient en mesurant la surface de ce contour,
Exprimée en Angstpoms,cette surface représente la latgeur
équivalente,

Ce qui précéde est valable dans tous les cas.Mais,il se présente
quelques difficultés lorsqu’on veut évaluer 1'intensité de la
rale en émission dans le cas représenté sur la figure 15 , par

exemple,Cette intensité est donnée par le double de la surface

hachurée,mais cette surface est comprise entre le contour mesuré

(trait plein) et un con-

% abaotbe ——

Aut tour hypothétique (trait
s
Z™ | pointillé ) représentant
ey -_\._..1

,‘l
/ZZ la raie d’absorption en
— 4 1’'absence d'émission.On
A 7| o
y dif-

voit qu'il est treés

F-ig 15 ficile de tracer ce con-

tour par continuité et
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qu'on peut aussi bien tracer I , II ou JIII ( fig.l5 ),
ce qui modifie sensiblement 1l'intensité en émission ainsi
mesurée,Il est donc nécessaire d'essayer de trouver une
regle pour tracer cette rale hypothétique.

C'est le probléme dont nous allons nous occuper dané le
chapitre suivant en cherchant une relation entre les dif-
férentes rales de la série de Balmer,ce qui nous permettra
de nous servir du contour d'une raie & nombre quantique
plus élevé,non perturbée par 1l'émission.

Si 1'émission se prolonge trés loin dabs la série de

Balmer , on pourra chercher a déterminer la partie centrale
de la raile d’absorption & partir des ailes de la raie par

un procédé que nous décrirons,
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Chapitre III

- e o A S D S S

CLASSIFICATION ST IRE.

Introduction.
On a reconnu depuis longtemps que 1l’aspect et 1’intensité
des raies de la série de Balmer de 1’hydrogéne sont fonc-
tion du type spectral et de la luminosité de 1’étoile.Les
mesures systématiques d’int-ensité faites par divers
auteurs ont amené & des résultats intéressants.C’est ainsi
que E. G. Williams 2 déjd montré que

1°) - La profondeur centrale des raies
d’hydrogéne varie régulidrement avec la classe spectrale,
malgré une dispersion importante des mesures. I1 n ’a pas
pu mettre en évidence une différence systématique entre les
géantes et les n.aines . ( figure 16 ).

2°) - La variation de 1’absorpt_ion
totale avec le type spectral est nettement différente pour fe»
géantes et pou_r les naines. ( figure 17 ).

Les résultats de W, Gﬁnthaé‘”donnent un résultat analo-
gue.Petrie a essayé d’utiliser cette relation comme nous
1’avons vu plu.s haut pour déterminer la magnitude absolue
d’une étoile,

J’ai utilisé une représentation un peu différen_te, mettant
nettement en évidence les diverses classes de luminosité.
J’ail porté la largeur équivalente ( absorption totale de
Williams ) en fonetion de la profondeur centrale(fig.18).
On voit que la variation de la largeur équivalente en fonc-

tion de la profondeur est d’autant plus rapide que 1’étoile
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J’utiliserai donc les cal- éq- o i
culs de Verwelj pour 5‘_ ::. :;g ¢ : it :&Cas.ni—-b
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p : est moins lumineuse,ceci tient
ur: St F}S"G 4 la grande importance des ailes
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Profondeur &eu‘tralg
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compte théoriquement de ce

a0 i :

La profondeur centrale peut étre admise comme résultaht de la

résnltat.

réémission & la surface de 1’étolle en premiére approximation
et est,par conséquent,régle par la température de 1’étoile,ce
qui explique que l’on n’observe pas de différence entre les
profondeurs centrales dans le cas des géantes et des naines qui
ont la méme température effective dans le cas des gﬂﬁﬁ?i}?ﬁy B.
En 3: qui concerne l’absbrption totale,ollggaégio parlehmnﬁnm
datomesic’est & dire que,pour une température donnde,elle dépend
de la pression et,par suite,de la luminosité de 1’étoile.
Des calculs apprgZh 8"ont été faits par Verwoijﬂléour des tem-
en temonit compte e £ offet wthnk
pératures et des pressions ou gravités varides;On sait que ce
calcul n’est pas rigoureux et qu’il ne rend pas compte de la
partie centrale de la raie.Toutefois,en ce qui concerne les

ailes des rales,ils sont suffisamment exaects pour donner une

reﬁrésentation correcte du sl o

contour & la précision de la _m","‘”_

ale
(2
By
L]
[
o

0¢ Og Bo Ba B;,‘Q) 8, By
j?’effectuerail un ecalecul approché,d’aprés Uns&14° sen admettant

Pour la profondeur centrale, e

appartenant 4 la séquence prin-

de raies dans le cas des étoiles

cipale.Je vais chercher & rendre
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~un équilibre thermique & la température de surface T,

liée & la température effective par la relation

L I
Te = 2, To

et une approximation linéaire pour le flux de rayonnement.

En raison des hypothéses admises ci-dessus,la profondeur

centrale sera donnée,en % du continu,par la relation
Rcz(Fo-F)/FO b ]

ol F0 représente le flux de rayonnement correspondant au
fond continu et , F , le flux de rayonnement correspondant

au centre de la rale.D’autre part,on a

B/ZeKes L (Gl i/ s )
3/8 h v %
avec §o= i) il
k Ty ’

ol TO représente la température limite.On a caleuld Pe
et Rc pour les longueurs d’onde 4000,5000 et 6500 K
en utilisant les données fournies par Uns&ldm%our X /X

( pour le mélange H/M = 13,7 /1) . On salt que ces hypo-
théses ne sont qu’une approximation grossiére et il y aurait
lieu de reprendre ces calculs & la lumidre des théories les
plus récentes mais ici nous recherchons seulement 1l’allure
des phénoménes.Dans le tableau VIII nous donnons les
résultats des calculs.

Pour déduire de ce tableau la profondeur centrale des raies
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d’hydrogéne pour les différentes sous-classes B , il

~ faut admettre une échelle de température . Nous adopterons
celle de Keenan et W.W., Morgana? basée sur le travail de
Kulper et la photométrie en 6 couleurs de Stebbins et

Huffer ( tableau IX ).

Tableau VIII
R
[
Te T0
4+000 5000 6500
21200 0,21 0, 1% 0,08
16800 14135 0,38 0424 0415
12600 10040 0, 0,37 0425
Tableau IX
Cl Te Cl Te Cl Te Cl Te Cl Te

By 25000 |B, 20200 | B, 16900 | Bg 14500 | B
By 22300 |B., 18300 55 15500 B7 13500 | B 11800

12700

(0 0]

L ae

‘ Tableau X '
L
s HE Hé HY Hp H ok
25200 22 % 20 % 19 % 15 % 8 %
16800 33 32 30 26 15
12600 49 48 Ll 38 24

La figure 19 permet d’évaluer Rc pour les différentes
raies d’hydrogéne par interpolation entre les longueurs d’

onde pour lesquelles le calcul a été effectud ( dans le
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tracé des courbes on a utilisé également les résultats donnés
par Uns§ld pour 3645 K ) . Les valeurs ainsi obtenues
figurent dans le tabhleau X ,

I1 faut remarquer que,si on emploie le mélange H/M = 50/1,les
profondeurs centrales sont en moyenne plus fortes de 5 unités,
ILa figure 17 permet d’interpoler entre ces valeurs de la
température pour 1ss différentes sous-classes B en tenant
compte des températures figurant dans le tableau X . On trouve
ainsl les valeurs de Rc correspondant & chaque sous-classe

qui sont portées dans le tableau X1 .

Re

s0=

Fig, 19,

o

o~

‘/“?009
L N
8. 2000

10 -
e

I i

1 | 1
yoeo 5000 000 A A

Doamns

g
La derniére coldnne de ce tableau les valeurs de Rc don-

nées par les observations.lLa différence est en moyenne 6 unités.

Tableau X1

HE

C1 né Hé H¥ HP H | mesurée
BO 22 20 19 16 8 27
Bl 23 22 20 17 9 29
B2 26 24 23 19 10 32
g& 29 28 26 22 12 35
55) 32 29 25 14 39
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15.000° 20.000° 15000° 19.000° Te
Tableau X1 ( suite )
HE
cl HE HE HY HP He H mesuréde |
BS 6 35 33 29 16 42
B6 0 9 37 32 19 45
B by 3 if a 22 49
B 48 47 45 0 24 5
B9 53 52 49 43 27 59

J'utiliserai les contours de Verwelj comme je 1’ai indiqué plus
haut.Pour cela,il faut, pour chaque type d’étoiles ( classe spec-
trale et classe de luminosité ), connaffre la température et la
gravité. Nous avons vu ci-dessus le probldme de la température.
Pour déterminer la gravité ,j’utiliserai 1’échelle des magnitudes
absolues de Keenan et W. W, Mbrgan“ghui figure dans le tableau
XII . Iei encore 1l s’agit surtout d’une indication puisqu’il

n 'y a pas accord entre les différents auteurs.
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Tableau XII
Magnitudes absolues visuelles

Séquence Sous- Géantes Supergéantes
Cl | principale géantes  feememmaemcaaa- R oy 4 o

') IV ITI II Ib Ia

BO - 3,9 - 4,2 “4y5 | =5,2 -6,0 -6,7
Bl 3,2 3,8 P 6,0 7,0
B2 2,6 3,% 4,1 5,0 597 7,0
g& 2,0 2y 3,7 4,5 547 74,0
1,7 249 i b0 597 74,0

BS 143 242 342 4,5 547 7,0
B6 1,1 2,1 3,1 Ll',"" 5,6 740
B 0,8 1,9 3,1 | L,k 546 7,0
B 045 147 350 4;8 999 750
B9 0,0 1,0 2450 3y 595 7,0

On peut déduire & 1’aide des tables la correction bolométrique de
fagon 4 passer des magnitudes absolues visuelles aux magnitudes
bolométriques.A partir de la relation masse-luminosité, Unsbld a
tracé les courbes de variation de Mb en fonction de T pour des
valeurs de log g = Cte. On peut donc,connaissant Mb et T ,o0b=-
tenir une valeur approchée de 1log g par 1nterpola£ion ebtre ces
courbes.On obtient ainsi le tableau NIII donnant les 1log g
approximatifs pour chaque type d’étoile.

Fig.zs

AN IS K 10 A = S A 3

ar B SR T .
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i s Tableau XIII
Valeurs de log g pour chaque type d'éﬁoilo

Ia Ib II II11 v v
BO 3,1 3 L 3,6 3,8 4,0 4,2
i e 3:3 36 [ o | e
52 2,9 %,% ng %'Z 3’9 t’%
e 33 36 | 38 ey
Bj 2,8 3,1 393 3’3 3,8 440
B6 2,? 3,0 3’2 ! 3’ 3’7 11-,0
Bg 247 3,0 3,2 3,4 3,7 k,O
B 2,6 2,3 3,1 3,# 3,7 h,O
B9 245 24 3,1 34 3,7 440

Je feral d’abord le calecul des contours pour la raie HY
car Verwelj donne une échelle de température plus étehdue
pour cette raile. J’al tracé ( figure 27 ) pour les valeurs
de log g = 24,3 44 et 4,4 , les courbes représentant
1’intensité absorbée & des distances 2 ,3 , 4,5, 7,
10 , 15 ebv 20 R du centre de la raie en fonetion de la
température, A partir de ces courbes,j’al tracé,pour chaque
type spectral,l’intensité absorbée pour ces mémes points du
contour en fonection de log g ( figure 19 ).A partir de ces

courbes,on déduit aisément le contour correspondant a chaque

type d’étoile (T 4, log g ).

Comme nous 1’avons déjh signalé,ces calculs ne donnent aucun
renseignement en ce qui concerne le centre de la raile.Nous
admattrons que 1’intensité absorbée au centre est donnée par |
le tableau XIII et le contour complet de la raie est tracé

par continuité entre les alles et le centre comme je le mon-
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tre sur un exemple ( figure 22 ) .Il1 est aisé de calculer

1a surface de ce contour , c’est & dire la largeur équiva-

lente de la raie d’absorption.

On détermine Re et W A 1’aide de courbes tracées de la
fagon décrite ci-dessus pour chaque type d’étoiles (T 4, g )o
En portant W en aboisses et Re en ordonnées,on obtient
un diagramme représentant tous les types possibles d’étoiles
B dont on donne une représentation schématique dans le bas
de la figure 22 . En réalité,les mesures présentent une
certaine dispersion autour des valeurs ainsi déterminées en
raison des erreurs de mesure et le diagramme effectivement
utilisé sera constitué par des courbes intermédiaires entre
les courbes caloculées.ll est représenté sur la figure 2Y .
Ie type stellaire sera déterminé par la case du dlagramme

dans laquelle se trouvera le point représentatif de 1?étoile

considéréde ( W , Re ) o

les calculs précédents ont été faits pour la raie HJY .

S1 on fait les mémes calculs pour d’autres raies de la série
de Balmer on trouve , d’aprés Verwel] , des résultats
qui sont portés dans le tableau XIV pour la valeur della
température effective Te = 16,800 ° ,

On voit ,d’aprdés ce tableau , que , loin du centre , il n’y
a pas de différences significatives entré les raiesjprés du

centre,on constabe un = aplatissement progressif du eontpur
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Tableau XIV

log g 1 2 3 L
H ok 18,5% | 3346% | 49,8% | mee=

A) = lK H@ ' 19,8% 35’8% 52,3% ko e
HY 20’9% 35,!"‘% 5247% | wee=
H § 2142% | 36445 | F4y0F | weme
H« 6,0% | 13,6% | 26,0% | 41,6%
Aw 2t H@ 648% | 15,0% | 26,0% | 43 ,9%
HY 695% | 1+y7% | 28y2% | 45,0%
H§ 646% | 15,0% | 28,8% | 46,5%
f Ho o et 1,0 % 3’6%
0 H wmw | === 1,0 440
Ad= 10 A i B 198 | S
HY wem e 0)9 % | 3,87
\ HS okt od o obor 0,9% ""’3%

n’

quand on va de Hé & Ho , Puisque nous utilisons les
calculs de Verweil] que pour les alles,nous nous contente-
rons des calculs brécédentso

Ie tabieau XV donne la comparaison des profondeurs centray
les de la rale HP et de la rale . H moyenne dans le
travail de E. Go Williams en utilisant la classification
de W. W Morgan .On constate que,en moyenne,la profondeur

centrale de HP est 207 inférieure & celle de la raile

moyenne o



.

5 € £0 @D ED O W e & = - G o = s S s S e - et sl R e o o O G G ©D A e

Tableau XV )

Bl gneots | R '55};5;;""""7?1'_@"" N B

Koo o i v 0 0 e e e

o " % 2 % 5 30 %

B2 51 % 0% 5 21 %

B3 55 % W % 9 20 %

BH 57 % 45 % 5 21 %

BY? 6+ % 50 % B 22 %

) NoAbRe 6w medivess wal
(++)= Ecart en ( Re(Hmoy.) - Be(H ))/ Re(Hmoy.)

En ce qui concerne W ,il n’y a pas de différence significa-
tite entre HP et la rale H moyenne,qu’il é’agisse des
mesures de Williams ou de Gunther.Quant aux raies H( ,
HS et HY 1l n’y a pratiquement pas de différence tant
en ce qui concerne Rec que W .Pour la rale HX ,les don-
nées sont tout & fait insuffisantes pour en tirer des conclu-
sions.le calecul des profondeurs centrales ( Tableau XI )
donneralt le méme résultat en ce qui concerne les rales HC
HS et HY .Pour HP RE devrait &tre de 20 % infé-
rieure 4 la précédente avec une légdre décroissance de BO A

B9 et pour Hx environ 50 % inférieure.lL’ordre de grandeur

est respecté en ce qui concerne H{

J?ai cherché A comparef cette méthode aux autres méthodes
utilisées précédemment telles que celle de W.W. Morgan ( colon-
ne 3 du tabldau XVI ) ,basée sur les intensités relatives
d’un certain nombre de raies.Celle de Chalonge et ses colla-

borateurs ( colonne 5§ du sbableau XVI ) qui utilise 1’
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intensité et la position de la diseontinuité de Baimer.La
classification de Miczaika (colonne k du tableau XVI ) ne
concerne que la 1uminosité,elle est basée sur le nomhre de
Balmer o obaenaeen
ralescA partir des mesures données dans le chapitre suivant,
j’al pu déterminer,pour chacune des étoiles étudides,la classe
spectraleg et la classe de luminosité.le tableau XVI donne
cette classification ainsi que celle des autres auteurs.,

ILes classes figurant'entre parenthéseé dans la deuxi&me colonne
sont ‘déduites des alles de rales en raison de la supééposition
4 ha rale stellaire,soit d’une émission,solt d’un centre fin
d’absorption.Les colonnes 6 et 7 donhent resﬁectiﬁement

les classifications du catalogue du MI. WILSON et du catalo=-

gue de Henry Draper.

r--"-q-
Tableau XVII

Etoile | Hel HB HS Etoile H HB o HS
————————————————— e . o - —-—-—-l-—-------n_--—--u--—u——-n——-——————-——-
HD 34078 [ === | 37 | 47 [HD 189687 | =a= 45 59
HD = 38439 | mma | mawi | wes | HD (EOL6EO. 119 30 35
HD 42087 | === | 27 Y | HD 19.g511 - 9 50
HD  16HQ53 [wew | 35 3 |HD 198183 | === 2 51
HD 168797 | 22 37 | 43 |HD 204172 | === 22 28
HD 174237 | === 4 | 46 |HD 208057 | 26 41 49
HD 175863 | 25 2 50 | HD 210129 |(21) 37 51
HD 183911: o= | 4§ 59 | HD 210191 | 15 25 | 31
————————————————— [ [ [ —— S ——————— e . L b Lk TP AP RS RE PN

J?ai porté dans le tableau XVII les profondeurs de raies de

Hot 4 HB et HS pour les étoiles dont le spectre ne pré-
sente pas d’absorptionnapparente.On voit que,dans 1’ensemble,
les résultats obtenus sont conformes & ceux calculés page 38

( tableau XI ) et aux résultats de Williams (.tabieau XV ).J’al
donc admis,dans tous les cas,pour calculef les intensités des
raies d’émission données dans le chapifre sﬁivant une diminu-
tion de 1’1ntensité centrale de 20 % pour HE et de 50 %

pour la raie Het
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Tableau XVIII

Fee, > ) e e G G S G0 G G G20 607 43D e

. Profondeur centrale 1, ~ Largeur équivalente

P G5 G5 C2b 95 N WP e S

D @D w2 e b G OB G0 S P O S G - e - q

Etoile |Rojas | W. | Gii.| As.| B2 Rojas | W, Gi. | As. | Bl | B2

D 2008 | 208 | o | aas B0 ox 2e8 7 da | aus Ly lee [
HD3061 | (269 | 36 | 38/ 36 | oo [(Rg%) | 1,2] 148 | 148 | oc | oo
%%g 3&9 %g ° e se s ;‘; (h‘g) %’g s 0 6oe é.é é03

piest| Go | &24 B | || B
HDl?s 63 51 e e es o éa e ¥ o: o:l %:é :: ::
HD191610 37 o oee| o0 e
H])19818 52 80 sns| se oe

2
HD1 9847 32 |48 | WB| .o | o é

z

6

1

3

O 0 o909 s ?’1 e

6 1’3 1,6 so0 oo e oe
}mamlg2 30 39 [N N ] 98 [ B ) o 2’0 260 o ee e 0 e e
HD208682 | 32 | oo [ess|32 | ae 2
HD210129| (53) | 06 | sno| es | se b
HD 217050 | 3@ | oo |ese| 77
HD217891 | 52 | oo |ose| #8 (60) 6,2

--‘*ﬂ----d e e e ma s @3 e > 03w a9 603 O0 O by s e e h---‘

oo 9o 3,5 8o o8

) oe a0 e o900 6’l+ o &
® 0 e e 0 3’1 o090 o e

oe 200 3,# 7,1 6’7

- ey am vl En ow on o o —«----J ---------- s e o ek oo

Discussion des résultats.

Dans le tableau XVIII,j’al pobté mes mesures concernant la
profondeur centrale et la largeur équivalente ainsi que celles
de divers auteurs.Dans les colonnes 1 et ( figurent mes
mesures,dans les colonnes 2 et ¥ delles de wm111g£3“(uamo

Seeshata Tieai-selt),dans les colonnes 3 et § celles de
Gﬁnth(e‘;)(iémﬁﬁ),dans les colonnes 4% et 9 celles de 1’
Observatoire d’Asiéggkféam?ﬁh),dans les colonnes 5 et 1¢&
celles de Burbriggg(iéun72§),daﬂs les colonnes 6 et 11,4’
autres mesures de Burbriézg(iéenTSS).

En ce qui concerne les largeurs équivalentes,les écarts entre
les divers autemrs sont du méhe ordre que les dcarts entre les:
mesures individuelles dans les cas les moins favorabiesoToute-
fols les divers aut eurs ,a 1’exception de' Williams trouvent
des valeurs plus élevées que les miennes de 10% environ.Ceecl
peut s’expliquer aisément par les différences des procédés de

réduction utilisés.Quant aux profondeurs centrales,elles sont
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aussi systématiquement plus falbles que celles des autres
auteurssl’écart est particulisrement grand pour les rales
fines(supergéantes) .Ce falt s’explique,en partie,par la
dispersion plus faible des clichés gue j?ail utilisés.

Pour les rales larges,ol la dispersioh ne jaue aucun.raie,
comme 1’a montré Williams,1’écart est & peu prés constant

et de 1’ordre de 6 4 7 % .Un tel 6cart ast pas étonnant
entre deux séries de mesures entiérement différentes d’autant
pjus que la plupart des auteurs ont utiliaéd une courbe d’
étalonnage moyenne pour tous les clichés utilisés alors que
jral utilisé,dans tous les cas,la courbe cor;aspondant au
cliché lui-méme.Des essais falts A l1l’aide de courbes moyennes
ont montré que les résultats étaient 1égdrement différents.
D’autre part,j’al généralement adoucl les sommets des enre-
gistrements des raiaé pour tenir compte de la présence du :
grain alors que les figures reproduitos dans certains articles
montrent de fagon évidente que 1l'on a mesuré des pics trés
aigus pour des railes qui ne présentent pas i'aspect caracté-

i

ristique dd & une enveloppe.



CHAPITRE IV
Résultats -
Le catalogue concernant les étoiles étudides constitue un

fascicule séparé qui a été rédigé de la fagon suivante 3

I) - Résultats des mesures .

Les résultats des mesures,pour chaque étoile,sont donnés dans

un tableau qui comporte lui-méme quatre sections.Dans la sec=-
tions A ,195 pourcentages d’absorption correspondant 4 chaque
millimétre du demi-contour de la raie sont donnés pour les

raies HP , HY , HS et H¢ .Dans la section B ,une
comparaison est faite pour chaque raie entre les deml-contours
moyens que j'ai obtenus et ceux mesurés par Mme, HERMAN .Cette
comparaison permet d’établir la validité des mesures.Dans la
section C ,la méme comparalson est faite en ce qui concerne
les valeurs obtenues pour l’absorption totale et la demi-largeur
des raies spectrales éxaminées.Dans la section D ,finalement,
figurent les résultats concernant la classification spectrale

obtenue par le procédé déjA expliqué au chapitre III. .,

II) - Iracés microphotométriques des raies -

Une reproduction exacte a 4té falte des rales spectrales de la
série de Balmer de l’hydrogéne HX , HP s HY s HS
et HE sen vue de mieux suivre les explications foyrnies
plus loin.Quand celd a été possiblejcette reproduction a été
faite pour plusieurs clichés d’une méme étoile.D’une fagon
g8nérale,on a cholsi les clichés dont les spectres sont les

mieux définis.
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Pour chaque étoile,le tableau I donne la liste des clichés

avec 1eurrdate et la nature de ia'bléquéwuiiiiééééigrfﬁﬁigéﬁwii
renferme les diverses classificationsjle tableau III comporte
les renseignaments intéressants que j’al pu relever dans la
littérature sur les rales d’émission avec ieurs dates d’obser-
vations ainsi que les résultats fournis par nos clichéssenfin,
Jrai tonn§ une bréve description du spectre ainsi que des
renseignements pouvant &tre utiles 3 la comprehension du
phénoméné de 1’émission. Il n’a pas été donné de liste des
références contenues dans lé catalogue du MT. WILSON .Lors=-
qué j’al pu trouver des renseignements postérieureé au

complément 1949 ,les références ont été données.

IV) _ Contours d’observations et contours empiriques.

Les contours résultant de mes propees mesures sont représen=
tés par des courbes continues et ceux de Mme., HERMAN par
des traits interrompus.Lorsque 1’émission était superposée

a l’absorption,j’al tracé des pointillés tout le long de la
partie du contour de la raie d’absorption affectéé par 1’
émission,par contimuité,suivant 1’aspect du contour ypour
obtenir en premiére approximation 1’intensité centrale qui
éorrespoﬂ%ait a4 la raie d?absorption si 1’émission était
absente.

Toujours en ce qui cdncerne les raies d’absorption,j’al voulu
chercher s’il existe de différence systématique entre 1’
aspect des contours des raies de 1’hydrogéne des étoiles
normales B et celui des contours des mémes raies des étoiles
Be .0n sait que,pour les étoiles normales B ,les contours

des rales d’absorption peuvent 8tre A peu prds représentds
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empiriquement par une expression de la forme
2

= a(A =2

l1=I,= I, x e ’
o I, west 1?intensité pour la longueur d’onde A sexprimée
en fonction de i’intensité du spectre continu sous=jacent, I,_
est 1’intensité qui correspond au centre de la raie et a est
une constante qui est différente suivant la raie spectrale
considérée. _
D?’aprés les contours habituels des raies d’absorption des étoiles
normales B féurnies par l’expérience,j’al construit graphique-
ment plusieurs cbntours pour des valeurs différentes de a et

pour des valeurs de I,  variant entre 10% et 60% .C’est

ainsi que j’ai pu obtenir les valeurs approchées de a sulvantesg

Raies t He Hé HY  Hf
a = 0,085 0,091 0,098 0,112

Avec ces valeurs et l’expression donnée plus haut j’ail construit
les contours correspondahts & I,  variant dans 1’intervalle
indiqué plus haut.Ces contours empiriques sont représentés sur
les figures par de petits cercles,la comparaison a été faite
avec ceux donnés par 1’observation suivant les profondeurs
 gentrales obtenues par les mesures directes des contours des
rales spectrales.

le procédé est assez imparfait,mais,en ce qui concerne le seul
aspect des rales d?absorption,il suffit pour dtudier les raies
au point de vue de la forme.Ces réserves faites,on voit,d’aprés
les figures,comme on 1’a dit au chapitre I ,que les rales de la
gérie de Balmer de 1’hydrogéne des étolles Be ont le méme

aspect que les raies des étolles normales B .



V) ~ Contours Stark et contours Unséld . %
Les contours dits "Stark" qut figurent ici sont ceux reépro-
duits au chapitre III,page_hO,.Ces contours ont été superposés

4 chacun des contours observés des raies HY , HS et HE 4
Cette soigneuse superposition nous a permis de trouver Ie—cen-
teur—en—ue—de la classification spectrale de 1’étoile suivant
1’aspect des contours de ses raies.En outre,j’ai ajouté au coin
gauche de la figure la valeur théorique de la largeur équivalente
qui correspond & chacun des contours servant & ladite classi-
fication spectrale de 1’étoile.En plus,daﬁs la partie inférieure
de la figure,j’al donné la valeur moyenne de la classe spectrale
de 1’étoile ainsi que la valeur moyenne de la largeur équivalente
qul lui correspond.

De méme, j’ai voulu montrer que la 1argégr équivalente des raies
spectrales est une quantité qui débend beaucoup de la classe

de luminosité de 1’étoile.En effet,l’absorption totale d’une

rale est fonction du nombre d’atomes qui la produit,on peut done
concevoir que 1?énergie totale absorbée par un nombre donné d’
atomes est la méme que celle qui a été absorbée par le méme
nombre d’atomes en présence ou enlébsence d?un champ électrique
ou d’autres causes d’élargissement du contour de la raie.Dans

ces conditions on peut utiliser l’équafion fournie par Unséld

y 2
2 2T e Ac 1+-1
(A -Ac) = NHf mommapadan. (o adsgens )
Jueg I

im e

qul donne le nombre d’atomes produisant la raie.
En suivant toujours le méme procédé décrit précédemment, j’ai
construit les contours donnés par 1’équation d’Unsdld mentionnde

pour LogNH variant entre 16,00 dt 19,00 .Par superposition



aux contours d’observation ,j’al ainsi obtenu la valeur de.
LogNH qui correspond 4 chacune des rales spectrales mesurées.
Ces valeurs figurent aussi au coin gauche_de ¢haque contour.La
valeur moyenne n’a pas été calculée.

La comparaison directe avec les contours "Stark" et la varia-
tion simultanée de la iargeur équivalente théorique et de

LogNH montre,comme on 8’y attendalt,que la variation de 1’
absorption totale est nettement différente pourlies géantes

et pour les naines comme: Willlams 1’avait constaté.On voit,
par exemple,que le LogNH varie trés peu dans les cas des
géantes alorsque,pour les naines,cette variation devient
beaucoup plus visible au fur et 3 mesure qu’on avance dans la
classe de luminositéd des étoiles.

I1 est donc vérifié,d’aprds ces constatations,que la varlation
de 1’absorption totale avec le type spectral est d’autant plus
rapide que 1?étoile est moins lumineuse.En effet,nous avons

vu également que les alles des rales spectrales ont une grande
importance dans les étoiles appartenant 4 la séquence princi-
pale.Ces constructions graphiques des contours démontrent tout

ce qui a été développé au chapitre III.

VI) - Intensité des rales d’émission.
J’ai porté dans le tableau XIX 1’intensité en émission des

diverses rales de la série de Balmer.Cette intensité a ét ¢
mesurée par différence entre le contour observé et le cohtour
théorique.Les nombres entre parenthéses sont ceux qul sont peu
sfirs,s0it qu’ils proviennent d’un seul cliché,soit qu’ils
résultent d’une moyenne entre des valeurs trés différqntes.Un

E dans la colonne H® veut dire que le cliché n’a pas permis

de mesurer 1’émission mais qu’elle exist e.Un A signifie que
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la raies n’est certainement pas en émission,la profondeur centrale

étant conforme i ce qué on pouvait attendre dans le cas de 1?

absorption pure.

Tableau XIX
Etoile Ho HB HY Hé HE
HD 698 1&,7 (1,75) 0,62 0,23 e
HD 2905 33 I i s ol A —uh
HD 30614 TP B B i i
gg ggzgg 3254 447 1,17 0,43 (0,1k%)
HD 365 6 | 20,2 2,9 1,37 0,53 A
HD 2087 ot i SRR oy ol pigigiit
1k o 1) N e e R Sbni Sikh
HD 138749 G M Wi e s
HD 142926 ] PR A iy GRhn
HD 14298 21,1 0,43 i o B
HD 16242 1850 | undinge ik i <k
Eg 1235&“ Z,g 1,05 0,44 (0,36) (0,05)
YL R S S R o Rame akek
HBE reennn | tiIy . ke “hie R e
Hb L T689HY 1 (0) | ek ———— semm wnbu
HD 169033 el aeeads e Wi AR
HD 171780 i RO £ PR Bl
HD 174105 10,0 1,52 0,57 0,37 PSR
HD 174237 150 |1 wase whiis g R
HD 175863 ] Gt pLgtoc i i Mo e
HD 1?76’1" 11""6 2,13 0’6 - .- == = e e
HD 179343 8,2 0,03 B bididac iR
5 S LT YR L A ) i s e
HD 183656 3yl (0y44) (0,18) s ———
HD 183914 it il Wik i
HBe O ARReRY | 1106 | aaaae IS iy i
HD 189687 A Liee Tean i
HD 191610 A ------ Lad Lo L] --_-—— - wp em an
HD  19204% | 939 1,11 0,22 L e
HD 192445 25,5 3,55 0,95 0,50 Wb
HD 193009 26,9 (3,94) (0,73) (0,16) (0,02)
W 1 3;& 14,0 2,00 1,0 '8 0,309
HD 19 ¥ o i Lo B e L o wWw sine
HD 1980478 & 1,01 it istos by
HD 199356 22,6 (3,26) (2,45) (1,32) ————
HD 204172 ] R dds avin Ay
B CAORBRT | aiD o e e s e
HD 208682 | 24,3 4,30 1,28 0,50 GBie
ek 0 e e e R 5138
HD 0
HD 217053 2%:% 23k (130 (033 % 0,39
HD 217891 9,6 1,17 0,51 (0,10 i
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Chapitre V

Conclusions.

On a pu voir,a la fin du chapifre III,que la classification que
je propose pour les étoiles B est en bon accord,d’une fagoh
générale,avec les autres classifications.Toutefols,on peut
constater que,dans quelques rares cas,il y a un désaccord
certain,beaucoup plus grand que celgi que 1l’on peut attendre.
Les plus remarquables sont ceux concernant HD 174237 et

HD 168957.Des spectres de HD 174237 ont été pris en 1955 et
montrent une trés grande variabilité de l’aspect des rales de
HeI (il semble y avoir des apparitions et disparitions rapides
de bords d’émission).Toutes les fois que la classificatibn a
partir des raies H est en désaccord avec celle tirée de 1’
observation des raies d’autres éléments (clas. MKK ),11 faudra
en rechercher soigneusement les raisons,ce qui donnera trés
vraisemblablement des indications intéressantes sur la structure

des couches extérieures de 1l’atmosphére stellaire,

Décrément Balmer.

Certains auteurs considérent que 1l’on peut admettre,en premiére
approximation,que 1’émission est dfle & un processus analogue &
celul que 1’on admet pbur leé nébuleuses.Nous avons done cherché
a déterminer le décrément Balmer pour les diverses étoiles
étudides ici. Menzefsget ses collaborateurs ont montré que ce
décrément,dans les nébuleuses,dépendait fort peu de la tempéra-
ture mais beaucoup du mécanisme de l’émission.On pourrait donc

avoir une idée des échanges d’énergie par la mesure du déerément

Balmer .Pour faire cette mesure,il faut déterminer 1’intensité
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Absolue des railes H .La mesure précédente a été faite en
largeurs équivalentes du fond continu sous=jacent.J’admettrai
iéi'qdérl’ﬁtoilo rayonne commé un cdpps noir a la température
donnée tableau IX ,page 37.J'ai porté 1’ensemble des résultats
dans le tableau XX en prenant comme unité 1’intensité de

la raie HP .

Tableau XX

Etoile Classe Hel HP HY Hé HE
HD 32991 B3 V 2y 1 10 0,35 | (0,15)| (0,05)
HD 164284 B+ V 249 1,0 O,EZ (0,56) | (0,08)
HD 177648 B4 V 247 1,0 0,

HD 192445 B2 V 247 1,0 0,38 ———— —————
HD 194335 Ba oV (245) 1,0 (0,67)| (0,53) (0422)
HD 193009 BO V 299)| 1,0 0,2 0,0g e en
HD 198236 (B2 V) (246) [ 1,0 1,0 (0468) | <===
HD 208682 B2 IV 242 1,0 0,42 0,20 o emas
HD 217050 B3 Ib 3,3 1,0 0,38 0,24 ———
HD 698 B7 Ib (3,2) 1,0 (0’ 7) (0,20) =
HD 174105 B8,5V 3,0 1,0 0,49 0,35 ————
HD 175869 B8 IV 3,1 1,0 - oo com—
HD 216057 B8 V 3,0 1,0 0,93 0,49 0,30
HD 217891 B7,5V 3,6 1,0 0,57 (0413) | woee

Les résultats analogues obtenﬁs par G.R. et E,M, Burbrigdge

sont données dans le tableau XXI.

Tableau XXI
Ebbile Classe HP HY H§ HE HS
HD 25940 B3 IV 1,0 0,53 0,27 oo 0,10
HD 30076 B2 V 1,0 0,;0 0,33 0,23 ’
HD 32343 B3 IV 1,0 0452 . 0, - 3
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Tableau XXI (suite)

Etoile Classe HP HY Hb HE HY
HD 217891 BS 1,0 0,%6 0,27 0,23 | 0,18
w cMa B3 V 1,0 0’75 0,2 ety A 0’32
HD 58050 B3 V 1,0 0,65 0,3 0,38 | 0,31
HD 539%4(+) | BO IV 1,0 0,33 0,15 0,10 | pmme

(+) = Mesures de Walraven et Koelbloed.(8.A.N.,8,2991938)

3Y)
Karpov a fait également quelques mesures de décrement Balmer

qui sont indiquées dans le tableau XXII .

Tableau XXII

Etoile Classe | HY / HP | Etoile Classe HX / HB

HD  539%| BO IV 2,66 |HD 217891| (B7 V) (5544)
HD 212571( BO V 2,64 (+)2213 By V »18
(+) 1H 6m| BO III 1,98 | HD 0| (BYIII) 492
HD  32343| B3 IV %,gg 3% Aqr| B5 3,15
?

HD 25940| B3 IV

(+) = Moyenne = 2,22
(++) = Moyenne = .

On volt,d’aprés les tableaux ci-dessus,que le décrément varie
dans d’assez larges limites,tant pour mes propres mesures que
pour celles des Burbridgzﬂjou de Karpov .Toutefols,il semble
d’apres mes mesures et celles de Karpov que le rapport Ho / HP
alt tendance & &tre un peu plus élevé pour les étoiles plus
fooides que pour les étoiles plus chaudes.

Menzel et ses collaborateurs ont fait les caleuls dans différenses

hypothéses.Dans le cas A , on admet que 1’électron parvient au
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niveau quantique n d?un atome solt par capture soit par
- cascade.On néglige le champ de rayonnement de 1?étoile et on
-admet qu’il n’y a pas réabsorption du rayonnement de Lyman.
Dans une nébuleuse trés opaque au rayonnement de Lyman on peut
tenir compte du champ de rayonnement nébulaire mais nos stele
laire en admettant que les absorptiong du niveau 1 au
niveau n sont exactement compenséss par les transitions
spontankes inverses,c’est le cas B .Dans le cas C ,0n con=-
sidére une nébuleuse transparente,comme dans le cas A ,mais
on tient compte du rayonnement stellaire en admettant que 1’
étoile rayonne comme un corps noir dans la région des rales de
Lyman.Le tableau XXIII montre la comparaison entre les valeurs
des décréments dans les cas A,B et C de Menzel et mes

propres résultats .

Tableau NMXIII
] Moyenne Moyenne _Cas C
Railes Cas A Cas B B2-BY4 B7=B9 20000° (15000
Het 2,10 2,60 2,80 3,60 4,0 | 5,0
HE 1,00 1,00 1,00 1,00 150 180
HS 0,36 0,30 0,33 0,29 ame | w—m
HE ' | 0,24 0,20 0,12 At g

On volt queypour les premiers types,dn sérailt assez prés du cas
B ,pour les étoliles de type plus avancé,on a des valeurs inter-
médiaires entre le cas B et le cas C .Toutefols,dans 1l’état
actuel de la question,il m’est difficile de dire si la disper=-

sion des résultats est réelle ou si elle est dfle & des erreurs

de mesures.D’aprés un examen critique,malgré le peu de résultats
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dont nous disposons,et bien qu’il ne faille pas attacher frop a?
importance aux résultats concernant les railes de plus courtes
longueur d’onde que HX¥ ,il semble que,. 1’on doive admettre une
variation du déecrément d’une étoile & une autre et méme pour une
étolle donnée.En effet,on constate que pour HD 175862 spour
laquelle la largeur équivalente de HX est de 2,4 A ,celle de
HP est de 0,39 £ sce qui correspond 3 un décrément de 3,1
alors que,pour HD 162428 Jalors que W (HX ) = 15 R on ne
peut mesurer d’émission & HP . Avee un décrément du méme ordre,
on devrait avoir W ( HB ) = 2,3 2  .on observe un phénoméne
analogue pour HD 185037 .0On salt également que des étoiles qui
ont des intensités d?émission du méme ordre pour la raie HX
peuvent présenter le caractére émissif jusqu’i la limite de la
série de Balmer ou,au contraire,jusqu’a HY ou HP seulement.
En réalité,il doit falloir faire intervenir la réabsorption comme
nous allons le montrer en essayant de comprendre les processus
par 1’étude de deux cas bien connus.
Lorsqu’on examine les résultats relatifs 2 B'Cascﬁzon remarque
immédiatement que 1’intensité de 1?émission peut varier dans des
proportions assez grandes,que l’émission peut &tre simple ou
doubleyque,dans ce cas,le rapport V/R est variable,qu’enfin,en
dehors des périodes d’émissionson peut avoir des centres d’absorp-
fion fins qui peuvent attéindre une grande profondeur,
On constate,en outre,que les courbes qui réprésentent les varia-
tions du rapport V/R et de la vitesse radiale du centre fin
d’absorption qui partage la raie d’émission en deux composantes,
sont en phase.Au maximumg//R///¥//§ 4’émission,la raie d’émission

est simple.Avant le maximum, R > V ,aprés le maximum , v5> R .
L’ensemble de ces faits,comme 1’avait déjd signalé Mac Laughlin(3¢)
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peut s’expliquer par un mouvement pulsant de l’enveloppc exté-
~ rieure.Fn effet,Baldwin a pu montrer que 1?émission se faisait
assdz prés de la photoephére alors que le centre d’absorption
fin prenait naissance & une distance beaucoup plus grande.Les
mouvements des deux couches sont synchrénes.Avant le maximum,
toutes les couches extérieures s’écarteraient de 1?étoile,d’autant
plus rapidement qu’elles sont plus éloignées.Aprés le maximum, |
‘elles retomberaldnt sur la photosphére.
En outre,il semblerait que 1’importance de l’absorption par 1’
enveloppe est plus grande dans ce dernier cas que pendant la
période d’expansion.C’est & une structure du méme genre que
Merrifiagst arrivé également dans son étude trés détalllée des
vitesses radiales des rales de 48 Lib. .I1 admet,en effet,dans
ce cas,que la couche émettrice se trouve juste au-dessus de la
photosphére en raison de la grande largeur des raies d’émission,
de leur décrément trés rapide et de leur déplacement trés faible,
Cette couche igiiifoggizie @’une .nvel:aye dong:g:Ang{:zzggzth
une absorption Balmer 2a déc;zgﬁgt rapide plus lent et A4 absorp-
tion métallique.
On voit qu’on pburrait s’expliquer la variation du déerément des
raies d’émission par la présencé de ces couches extérieures
lorsqu’on aurait une couche extérieure importante & déerémént
lent,1’émission s’arréterait trds vite dés la rale HY ou
HB .Si,par contre,on avalt seulement la couche & déerement
rapide,on pourrait avoir émission trés loin dans la série.On
auralt doné 14 un moyen d’avoir une idée desrdiménsions de 1’
enveloppe étendue,extérieure & la zone émifige;

traité
Le probléme théorique a d’ailleurs été pambieultérement par

28
S. MiyamotoafIl a pu mettre en évidence 1’influence de la tem-
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pérature de 1’étolle et de la dimension

de 1’enveloppe extérieure.On voit immé-
diatement sur la figure 25 qui estrlé |
reproduction de celle donnée par Miyamoto
dans son étude théorique sur le décrément
Balmer pour les étoiles Be ,que,pour un

i méhe facteur de dilution W ,7 He / HP

G he 8 ae o LogW augmente lorsque la température diminme
et que,pour une méme température, H* / HE augmente lorsque le
facteur de dilution W diminue. _
Un tel résultat serait en accord avec ceux que J'ai obtenus.Dans le
cas d’une enveloppe étendue,logW est petit et H® / HP doit 8tre
grand.A enveloppe de méme étendue, H* / HB est d’autant plus
grand que la température esf plus bassesOn voit que le probléme ;
est compliqué en raison de cette réabsorption.Il semble blen toute=-
fois que la théorie de Miyamoto se rapproche des données expéri-
mentales et il serait intéressant d’en pousser plus loin la '

résolution.

Yitesse radiale.

Un certain nombre d’étoiles Be ont été signalées comme binaires
en raison' de leur vitesse radiale.On peut comprendre,d’aprés les
deux exemples cités plus haut,qu’il est possible que,dans quelques
cas au moins,cette variation s’explique par la présence d’une

enveloppe 4 mouvements pulsants.

Le phénomdne de 1’émission est variable.Les quelques périodicités

qui ont pu 8tre observées sont de 1l’ordre d’une dizaine d’années

ou de quelques années.Il est probable que 1?ordre de grandeur de
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la période sera différent selon que 1l’on s’adresse au rapport

E/C ou au rapport V/R .lLes périodieités de V/R peuvent

parfols &tre de l’ordre de quelques années,elles Sont relatives
agx mouvements de 1’enveloppe.Les périodicités relatives au

rapport E/C semblent 8tre de plus longue durée car elles sont

relatives 3 des phénomdnes concernant probablement & la fois

1?atmosphére stellaire elle-méme et les relations entre les
diverses couches extérieures.Enfin,un problémg que nous n’avons
pas examiné ici devra 1’&tre dans l’avenir car i1 apportera des
renseignements auppiéhentaires,c’est la variation,signalée par
quelques auteurs,de la température de 1?étoile au moment de
1?émission.

En terminant,on pourrait envisager le phénoméne comme dii i des
éruptions,analogues aux éruptions solaires,mais 3 une échelle
beaucoup plus grande,en raison de la température beaucoup plus
élevée et de la rotation rapide de ces étolles.Il n’y aurait
peut-8tre pas de discontinuité entre les nébuleuses planétaires,
les Wolf-Rayet et les Be . Il est toutefois beaucoup trop tét
pour conclure car,il est possible qu’il y ait,en fait,des
classes différentes d’étolles Be . Comme le montre éloquemment
le catalogueyon manque beaucoup trop de données d?observation

pour avoir une idée precise &4 ce sujet.
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) Propositions données par la




Les éruptions chromosphériques solaires

et leur influences sur les phénoménes terrestres

Les éruptions chromosphériques peuvent agir sur 1’
atmosphére terrestre par leur rayonnement électromagnétique
et par leur rayonnement corpusculaire.L’action de ces deux
sortes de rayonnement est différente sur les hautes couches
de 1?atmosphére terrestre.le premier,pouvant intervenir
dans les perturbations de 1’atmosphére,se manifeste sous la
forme de perturbations dans les transmissions radioélectri-
ques.Il se prepage en ligne droite et sa vitesse est celle
de la lumiére.Le'rayonnement corpusculaire est dévié par le
champ magnétique terrestre et sa vitesse n’est pas encore
bien connue.ll influe probablement sur les orages magnéti -
ques,les aurores et les rayons cosmiques.

L?apparition d?éruptions chromosphériques est localisée
dans des régions dites "actives" de la chromosphére et

elle est caractérisée par 3

a) = taches visibles et généralement en croissance
b) = facules brillantes en Hx
e) - protubérances actives

On dit qu’il y a éruption lorsque l’intensité au cen=
tre de la rale Hx est au moins égale &4 80% du fond

continu de la chromosphére dans la région de H% au centre
du disque.Normalement,cette intensité est environ de 20%
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de celle du fond continu.Dans les plages brillantes,elle
est de 40 & 60% de ce fond continu.On distingue des
éruptions d’importance 1 , 2 et 3 , dont les caracté-

ristiques sont données dans le tableau suivant :

Importance Durée Eclat Etendue
1 1/4+ d’heure 80% 246 0°
2 1/% 4 1 heure 100 & 120% 10 4 12 0°
3 plus d’une heure plus de 120% 20 0°°

Les éruptions se forment dans les plages brillantes
qui entourent les taches.Elles se reproduisent souvent au
méme endroit.

Des jets & grande vitesse peuvent étre émis et at-
teindre des altitudes de 40,000 km .Le jet apparaft dans
un intervalle de quelques minutes autour du maximum 4’
intensité de 1’éruption.la vitesse au départ peut attein=-
dre 200 km et plus.

Une protubérance moyenne vue sur le bord a une
brillance d’environ 10% du centre du disque.le "surge"
est environ 2 & 3 fois plus brillant.Vus sur le dis=-
que,ils sont quelques fols trés brillants mals toujours
moins que la plage au-dessus de laquelle ils se trouvent.
Le "surge" que 1’on volt en He représente seulement
une partie d’une colonne de matiére ionisée qui est proje-
tée dans la couronne.

Certains phénoménes sont 11és de fagon certaine
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aux éruptions chromosphériques :

a) = Evanouissement brusque de la réception sur les
ondes décamétriques

b) = Renforcement brusque de la réeception sur onde
myriamétrique observé sur les ondes artificiel-
les et sur les parasites atmosphériques.

¢) = Anomalie de phase sur les mémes ondes t change=-
ment brusque de la différence de phase entre
1’onde directe et 1l’onde réfléchie sur la

couche D ,

d) = "Crochet" sur les courbes d’enregistrement
magnétiques .

Tous ces phénoménes s’expliquent par une augmenta-
tion brusque de la conductivité de 1l?’ionosphére et un
abaissement brusque de 10 & 15 km du niveau de
réflexion, |

Diverses hypotheéses ont été proposées'bour expliquer
cette augmentation brusque de la conductivité.Pour la
plupart des auteurs,c’est le rayonnement ultraviolet qui
est responsable.Il provoque un haut dégré d’ionisation
aux niveaux de 70 a 80 km de 1l’ionosphdre.Cette ioni-
sation est mise en évidence par la dispersion de 1’énergie
de basses fréquences et,par la suite,il se produit une
brugque augmentation de la conductivité au moment ol se
réalisent les éruptions chromOSphériques'du Soleil .Ladite
augmentation de la conductivité favorise en méme temps
1?augmentation du flux des courants électriques qui élé-

vent la variation magnétique diurne normale de la Terre.
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La plus ancienne théorie est celle de Martyn reprise
depuis par Stranz et qui attribue 1l’augmentation de 1’
jonisation au renforcement de la radiation Lymane
Nicolet admet que les radiations de A<1300 & et , en
particulier Lo* ,ioniseraient NO . M. et Mme
Vassy admettent que la formation de la couche D est
die 4 1’ionisation du sodium et que l’augmentation de
Ne au moment des éruptions est dl au renforecement des
rales métalliques de A> 1800 £ . Bates et Seaton ob-
Jectent & ce point de vue que : 1°) - La densité du
sodium dans la haute atmosphere est insaffisante.2°) - L?
opacité entre 1000 et 1300 A de 1’air n’est pas aus-
si grande qu’on le eroyait et L se trouverait dans
une "fenétre" . |

Pour Sklovskij et Siedentoff ,les fortes éruptions
donneraient lieu & une concentration brusque de matiére
coronale gréce au jeu des forces magnétiques et électriques
au-dessus des t aches ( mise au foyer électromagnétique ).
I1 y aurait émission de radiations cosmiques de 6 x 107 eV
qui,par freinage au passage dans la couronne,produiraient
des radiations A~1 X .I1 est 3 remarquer,toutefois,que
de telles fortes éruptions sont assez rares et on ne con-
nait que 6 cas de grande importance dans 20 anndes.

Le rayonnement électromagnétique provenant des

éruptions semblent mis en évidence par le fait que les
"outbursts" radio peuvent 8tre associés 4 des éruptions

quelqu’en soit la distance au méridien central mais,d’aprés



Hey et ses collaborat.eurs ,il y aurait une grande dimi-
nution de la fréquence des outbursts pour les érupt_ions
situées & plus de 20° A& 1’onest du méridien central ce
qu’il interpréte Justement par une absorption des ondes
radio par le eourant corpusculaire provenant de 1?éruption.

En ce qui eoncerne les orages magnétiques,la région
pratiquement opérante est la moitié centrale du disque,La
durée moyenne effective du trajet du Soleil a4 la Terre de
1’agent responsable est de 1’ordre de 1 4 2 Jjours pour
les plus grands orages/.

Si les éruptions solaires peuvent 8tre le siége d’
une émission de eourants corpusculaires, Chakraborty a
montré qu’un rayon trés étroit de corpusecules émis par un
point de la surface solaire peut produire un orage magné-
tiquepourvu que la vitesse des corpuscules émis ait une
distribution continue,la largeur du spectre de vitesse
déterminant la durée de 1l’orage.Ces courants corpusculaires
peuvent également donner nalssance,d’aprés certains auteurs,
3 des aurores de basses latitudes.

La direction de 1’émission pour certains orages
peut s’écarter considérablement de la direction radiale si
ces orages sont supposés &tre assoelés avee des éruptions
se produisgant au voisinage de taches actives.Pour P, Si-
mon , les orages magnétiques a début brusque semblent 1iés
aux taches radioélectriquement actives.,

IL’action des éruptions chromosphériques lui semble-

rait plut8t 1iée & une activité géomagnétique qui se



produit au moment de 1’éruption et qui se feralt surtout
sentir dans les régions polaires.le passage sur le dis-
que de taches radioélectriquement actives contribuirait
3 aceroftre la quantité de charges qui circulent autour
de la Terre,augmentant éinsi lentement 1’intensité du
champ magnétique terrestre.

Cette augmentation ne peut se continuer indéfi-
niment,elle peut provoquer une décharge "disruptive"
d’ol orage & début brusque et extension des phénoménes
auroraux vers les basses 1atitudes.

L?aceumilation de charges peut &tre interrompue
par 1l?ionisation anormale provequée par une émission
importante,principalement dans les régions polaires
provoquant une diminution du champ magnétique terrestre,
une augmentation de l’activité géomagnétique et des
phénoménes auroraux .

I1 y a de grandes chances que les érupﬁions

chromosphériques de forte intensité et qui sont assez
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rares déclenchent ¢ méme temps les rayonnements électro-

magnétique et corpusculaire.Il semble également que les

éruptions chromosphériques puissent entrafner une augmen=

tation brutale des rayons cosmiqdes qui suit 1’éruption
et le fade out dans un délai de 1Om environscette

aggmentation se produit également sur la face obscure.



