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ETUDE D'UNE REPRESENTATION
TRI-DIMENSIONNELLE DES ETOILES DE TYPE

SPECTRAL COMPRIS ENTRE A0 ET G5

PAR

B. HAUCK

RtSUME

A partir du Systeme photoelectrique de l'Observatoire de Geneve, nous etabhssons une
representation tri-dimensionnelle pour les etoiles de type spectral compris entre A0 et G5 et de classe de
luminosite V et IV. Les effets de blanketing peuvent ainsi etre mis en evidence et calcules pour les
indices de couleur et les parametres que nous utilisons L'application de cette methode aux etoiles
Am montre que ces dermeres sont comprises, dans un diagramme Mv/B2-Vi, dans une zone d'une
magnitude de large, situee au-dessus d'une sequence de reference, sequence se rapprochant le plus
possible d'une sequence d'äge zero De plus, ll y a une correlation entre le caractere metallique et
la vitesse de rotation de l'etode Dans cette representation, les sous-names se situent narmi les

names deficientes en metaux, soit avec une valeur de [Fe/H] faible. II est egalement possible de

distinguer des etoiles geantes de population II et des etoiles de la branche horizontale du
diagramme H-R.

Abstract

From the photoelectric system of Geneva Observatory, we establish a three-dimensional
representation for the stars of spectral type between A0 and Gh and of class of luminosity V and IV.
The effects of blanketing can thus be made conspicuous and calculated for the indexes of colour
and the parameter that we use.

The application of this method to the Am stars shows that these last ones are included, in a

Mv/Bi-V1 diagram, in a zone of one magnitude, situated above a sequence of reference, sequence
the most possible approaching a ZAMS. Far more, it is a correlation between the metallic character
and the velocity of rotation of the star. In this representation, the subdwarfs are situated among
the dwarfs deficient in metals, that is to say with a low value of [Fe/H]. It is also possible to distinguish
giant stars of population II and stars of horizontal branch in the H-R diagram.

I. INTRODUCTION

Le Systeme de Photometrie photo-electrique utilise ä l'Observatoire de Geneve

permettait une classification bidimensionnelle (Golay, 1964) dans laquelle les
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etoiles Am et les sous-naines occupaient une place particuliere (Golay, 1964;

Hauck, 1964). Neanmoins, il n'etait possible de les reperer que grace ä une information

prealable. La necessite d'une representation tri-dimensionnelle etait evidente.
Nous disposons pour l'etablir des mesures faites ä la station genevoise de 1'Obser-

vatoire de Haute-Provence et publiees par Rufener et al. (1966). Pour la calibration
de nos criteres, nous nous sommes bases principalement sur des methodes photo-
electriques (UBV, uvby), spectrophotometriques (travaux de Oke) et spectroscopiques
ä grande dispersion ([Fe/H]). Les resultats obtenus permettent de definir le domaine
des types spectraux oü une representation ä trois parametres peut etre appliquee.
En plus des trois parametres photometriques definis au chapitre II, nous avons pu
calibrer un parametre en magnitude absolue, selon une methode semblable dans

son principe ä celle decrite par Strömgren (1963a et b) pour la Photometrie
uvby.

La classification ainsi determinee nous conduit ä considerer les etoiles Am
comme des etoiles de classe de luminosite V ou IV suivant le cas. Le parametre de

metallicite semble etre lie au parametre v sin /, en ce sens que plus une etoile est

metallique, plus sa rotation est lente. Par ailleurs, certaines etoiles ä raies metalliques
ont un parametre de metallicite plus faible que celui des etoiles de reference (sequence

principale des Flyades), ce qui confirmerait l'hypothese dejä emise plusieurs fois
(cf. Strömgren, 1964) que toutes les etoiles A des Hyades sont des etoiles ä raies

metalliques.
L'application de cette methode aux sous-naines confirme que ces etoiles sont

des etoiles deficientes en metaux, sur la base de la correlation avec les valeurs

[Fe/H],

II. 1. PARAMETRE DE TEMPERATURE

II. 1.1. B2-V, PARAMETRE DE TEMPERATURE ENTRE A0-Gs

L'indice de couleur B2-Vx a dejä ete utilise comme parametre de temperature,
notamment par Golay et Goy (1965) et Hauck (1966). Cette utilisation etait basee

sur une bonne relation entre B2-Vx et le type spectral MK. La relation entre Teff
et B2-Vx etait obtenue ensuite grace au tableau donne par Keenan (1963), tableau

permettant d'obtenir Teff pour un type spectral et une classe de luminosite donnes.
II va de soi qu'une telle methode n'est qu'une premiere approximation. Une methode

plus sure est la comparaison des valeurs 0eff obtenues par une methode spectio-
photometrique et de B2-Vx.

Melbourne (1960) a ete le premier ä fournir des valeurs de 0eff obtenues ainsi.
Par une methode de «scanning», methode decrite par Oke (1965), on obtient la
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distribution Fx. Cette distribution, corrigee de l'effet des raies, est comparee ä celle

obtenue d'un modele. La valeur ©^du modele concordant avec l'observation est

attribuee ä l'etoile en question. Les etoiles etudiees par Melbourne ont ete mesurees
ä la Station genevoise de l'Observatoire de Haute-Provence. Le tableau II. 1 nous
fournit les indications necessaires pour ces etoiles. Nous avons egalement ajoute les

etoiles, surtout ä raies metalliques, de l'etude de Conti (1965a) ä propos des etoiles
ä raies metalliques dans les Hyades. La valeur 0eff de ces etoiles a ete obtenue par
Conti au moyen d'une relation entre 0effet (B-I)6(B-I des six couleurs de Stebbins
et Whitford) pour les etoiles de Melbourne. Cette relation parait satisfaisante
et nous conduira ä etudier plus loin (§11. 1.4) la relation entre (ß-/)6 et

B2-V,.

Tableau II. 1

Etoiles de Melbourne (I960) et Conti (1965a)

N° Nom N° BS (->„// B-.-V, Type spectral

679 51 Peg 8729 0.900 0.390 G4V
507 ß Com 4983 0.847 0.332 G0V
622 110 Her 7061 0.788 0.253
213 t:3 Ori 1543 0.758 0.230
527 a Boo 5447 0.752 0.168 FtV
34 ß Ari 553 0.539 - 0.061 /I» v

163 45 Tau 1292 0.712 0.135 F4v
178 60 Tau 1368 0.685 0.103 d m

179 63 Tau 1376 0.660 0.084 ^nt
193 81 Tau 1428 0.620 0.038 A m
229 16 Ori 1672 0.616 0.030 Am
207 B 112 1519 0.574 - 0.014 Am

La relation entre 0effet B2-Vl est quasi-lineaire et nous obtenons par moindres

carres:

0eff 0.782 (B2~Vi) + 0.590

± 0.016 ± 0.021

Pour obtenir cette relation, nous avons egalement tenu compte des etoiles Am de

Conti, puisque la valeur de 0ejj determinee par Conti est independante d'un effet
de blanketing (resultante des effets de blocking et de backwarming). La relation II. 1

est valable, etant donne les types spectraux des etoiles qui ont permis de l'etablir,
pour un intervalle allant de As ä G4.
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Recemment, Oke et Conti (1966) ont publie une etude sur la temperature des

Hyades et donnent pour certaines etoiles 0eff. Les modeles utilises sont cette fois
ceux de Mihalas (1965). Remarquons que Mihalas signale dans son article qu'au
lieu d'employer des observations corrigees de l'effet des raies, il vaudrait mieux
inclure lors du calcul du modele l'effet des raies.

Le tableau II. 2 donne les informations necessaires pour les etoiles communes
ä nos deux travaux.

Tableau II. 2

Etoiles de Oke et Conti (1966)

N° N° B Norn HD B-.-Vi Type
spectral

93 1 45 Tau 20430 0.88 0.311 (G<)
163 14 45 Tau 26462 0.74 0.135 f4k
176 30 57 Tau 27397 0.69 0.059 f3 v
177 33 58 Tau 27459 0.65 0.026
179 45 63 Tau 27749 0.68 0.084 A m

180 54 65 Tau 27934 0.61 - 0.056 A, V
182 56 68 Tau 27962 0.57 - 0.111 A,V
186 68 76 Tau 28294 0.72 0.099 F„K
188 72 78 Tau 28319 0.64 - 0.016 -42UI
229 130 16 Ori 33254 0.65 0.030 A m

La figure II. 1 montre que pour les etoiles du tableau II. 2 la relation entre 0e/f
et quasi Imcairc. Seulcs les etoiles B45 ei 3130 (Am) et l'etoilc 333, qui
semble etre dans la Photometrie de l'Observatoire de Geneve egalement une Am
(nous n'en possedons actuellement qu'une seule mesure), occupent une place parti-
culiere, place satisfaisante dans la relation precedente. Nous avons montre recemment

(Hauck, 1968) que cette position etait due ä une determination trop faible
de 0eff pour les dtoiles Am et non ä un effet de blanketing sur B1-Vl.

Si nous appliquons les moindres carres pour les sept autres etoiles, nous obte-

nons la relation suivante:

0eff 0.727 (B2-Kt) + 0.649

± 0.002 ± 0.017 1 ' '

Cette relation est valable pour un inlervalle de types spectraux allant de A0 ä G0.

L'utilisation de ces formules pour les etoiles Am pose done un certain nombre
de problemes que nous avons examines (Hauck, 1968) et nous avons pu montrer que
ces formules sont tout de meme utilisables pour les etoiles Am.
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La difference entre II. 1 et II. 2 est due uniquement au choix des modeles, car
dans un article recent de Synthese de la methode, Oke (1965) montre que lorsque
l'on reprend l'etude de Melbourne avec les modeles de Mihalas, on obtient des

valeurs comparables ä Celles de Oke et Conti.
B2-V! peut done etre considere comme un indicateur de temperature. La relation

entre 0e/y et B2-Vt dependra evidemment du choix des modeles. Comme ceux
de Mihalas sont de plus en plus utilises, la relation II. 2 sera done la plus interessante.
Elle est donnee pour B2-Vl variant par pas de 0.010 mag. dans le tableau II. 4

(§11. 1.5.)

O .1 .2 .3

Fig. IL 1. — Relation obtenue ä partir des modeles de Mihalas (1965).

II nous reste maintenant ä etudier, d'une part les relations existant entre B2-Vt
et les parametres de temperature des autres photometries, et d'autre part l'effet de

blanketing sur B2-V1.

Archives des Sciences. Vol. 21, fasc. 2, 1968. 10
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II. 1.2. Relation entre b-y et B2-V, entre A3-G5

Strömgren (1963a) utilisant b-y comme parametre de temperature, il est
interessant de comparer b-y et B2-Vl. Nous avons fait cette comparaison pour toutes
les etoiles communes aux deux systemes (les valeurs de b-y provenant du catalogue
de Strömgren et Perry (1962)) ayant une parallaxe trigonometrique superieure ou
egale ä 0.010". La comparaison porte sur 63 etoiles et nous conduit aux relations
suivantes obtenues par moindres carres:

et

b-y =0.784 (Bj-Kj) + 0.112

± 0.004 + 0.006

B2-Vt 1.273 (b-y) - 0.142

± 0.008 ± 0.006 II.3)

(11.4)

Les relations II. 3 et II. 4 sont valables pour B2-Vi compris entre —0.087 (/13) et
0.440 (G5).

Les etoiles Am ont ete exclues lors de l'etablissement des relations ci-dessus,
mais Strömgren affirmant que b-y est independant de la metallicite pour les etoiles A
et de la composition chimique pour les etoiles d'un type spectral plus taidif (une
reserve etant faite pour les sous-naines extremes), nous avons etabli la meme
relation" pour les trente-six etoiles Am communes aux deux systemes. Nous obtenons
une'colncidence parfaite avec II. 3 ou II. 4.

Nous avons trop peu d'etoiles pour mettre en evidence un ecart systematiaue
dependant de [Fe/H]. Toutefois, il semble qu'il y ait un leger effet de blanketing
sur B2-Vi pour les etoiles dont [Fe/H] est inferieur ä —0.5.

Le cas de ces etoiles sera repris (§ II. 3.2) lorsque nous aurons etabli un
parametre de blanketing et nous verrons la correction ä apporter ä B2-Vi pour tenir
compte de l'effet de blanketing.

II. 1.3. Relations [B-V]j(B-V) et [U-B]/(U-B), entre B7 et Gg

La Photometrie UBV est certainement l'une des photometries les plus utilisees
ä l'heure actuelle et il est interessant, puisque les filtres [£/], [Ä], et [V] de l'Observa-
toire de Geneve sont assez proches de ceux de Johnson et Morgan d'etablir les

relations existant entre ces deux systemes. Selon l'habitude adoptee ä l'Observatoire
de Geneve, nous noterons entre les grandeurs se rapportant ä la Photometrie
de Johnson et Morgan et entre [ ] Celles se rapportant ä notre Photometrie.
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Les etoiles ayant servi ä etablir ces relations sont au nombre de 78. Ce sont
les etoiles contenues dans le Catalogue of Bright Stars et dont la parallaxe trigono-
metrique est superieure ä 0.010". L'influence de l'absorption interstellaire peut done

etre consideree comme negligeable. Les valeurs (UBV) sont Celles de Johnson et

Morgan (1953) et lorsqu'elles n'existent pas, ce qui est rare, Celles donnees par
Eggen (1962). Nous sommes conduits, par les moindres carres, aux relations
suivantes:

et

[ß-K] 1.223 (B-V) - 0.953
+ 0.005 + 0.004

(B-V) 0.816 [ß-E] + 0.779

± 0.003 ± 0.004

(II-5)

(11.6)

Ces relations sont valables pour [B-V] compris entre —1.10 (ß7) et 0.20 (G9).
Une autre relation interessante est (B-V)jB2-V1. Toutefois, eile doit etre utilisee

avec precaution, car si un effet de blanketing sur B2-V1 n'apparait pas pour les

etoiles de type spectral A et peu pour les etoiles de type spectral F et G, il y a un
effet de ce genre sur (B-V). Cependant, en prenant garde ä cet effet et en se basant

essentiellement sur les etoiles des Hyades, nous pouvons etablir les deux relations
suivantes:

(B-V) 1A6A(B2-V1) + 0.189

± 0.005 ± 0.004 ^ ' '

et

B2-Vt 0.858 (B-V) - 0.162

± 0.004 + 0.004
(11.8)

II. 1.4. Relation B2-V1/(B-I)6(Aq-G8)

Conti ayant utilise la relation 0effj(B-I)6, nous avons recherche la relation entre

(B-I)6 et B2-Vv
Pour cela, nous nous sommes servis des etoiles communes aux deux systemes

(Stebbins et Kron (1956) pour la Photometrie en six couleurs) et dont la parallaxe
trigonometrique est superieure ä 0.010" et la magnitude apparente inferieure ä 6.5,
soit 26 etoiles representant un Intervalle de types spectraux allant de A0 ä G8. L'appli-
cation des moindres carres nous donne:

B2-Vi 0.419 (ß-l)6 + 0.416

± 0.005 ± 0.012 ^ ' '
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et

(ß-I)6 2.376(5,-1/,) - 0.990
+ 0.029 ±0.012

11 n'y a pas d'etoiles Am parmi les 26 etoiles envisagees ci-dessus, par contre,
les etoiles deficientes en metaux ont dü etre corrigees, pour l'indice B2-Vl5 de l'effet
de blanketing selon une methode decrite plus loin.

II. 1.5. Relation entre le type spectral MK et B2-Vl (A0-K0)

Pour l'6tude de cette relation, dont l'interet est essentiellement descriptif, nous
avons selectionne les etoiles dont la parallaxe trigonometrique est superieure ä

0.020" et la magnitude apparente inferieure ä 6.5, et nous nous sommes limites aux

Ko
SP

b MK

Go

Fo • •• •

A° * B2-V,
-i 1 i i i i

0 .5

Fig. II. 2. — Relation entre le type spectral MK et B.i-V1 pour les etoiles proches.

etoiles ayant un type spectral plus tardif que B8. Les types spectraux sont ceux

publies par Jaschek et al. (1964). Lorsque plusieurs types spectraux etaient indiques,

nous avons choisi le plus cite. La figure II. 2 donne la relation entre les deux grandeurs

qui nous interessent, soit le type spectral MK et B2-V1. L'accord est relativement bon.
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Nous avons examine la dispersion des points pour savoir si elle etait due a un effet

de luminosite mais cela ne semble pas etre le cas. L'etalement en B2—V2 est de

0.05 mag. pour un type spectral donne et pour une valeur de B2-V1 donnee de deux

divisions de type spectral MK. Remarquons que nous n'avons pas tenu compte de

l'effet du parametre de rotation V sin i, ce qui sera fait dans une etude ulterieure.

II. 1.6. Conclusions

Nous avons montre dans les paragraphes precedents que l'indice B2-Vt etait
correle avec pour les etoiles des Hyades. De plus, les correlations etablies entre

B2-Vl et les parametres de temperature d'autres photometries (UBV, Strömgren,
six couleurs) sont bonnes. La relation avec le type spectral MK est egalement satis-

faisante. Nous pouvons done considerer l'indice B2-V1, sous reserve d'une correction
de blanketing pour les etoiles deficientes en metaux, comme un bon indicateur de

temperature.
Le tableau II. 3 presente une recapitulation des relations etablies au cours de

ce chapitre, ainsi que leur domaine de validite. Le tableau II. 4 donne, en fonction
de B-t-V,^ et par pas de 0.010 mag., les valeurs prises par ces diverses relations.

Tableau II. 3

(deff 0.727 (Br-Vj) + 0.649
0.012 ±0.017

O1o©

1.273 (b-y -0.142
0.008 ± 0.006 Bi-Vl corrige dans le cas oil Ani.2 est

b-y 0.784(ßo-Kj)-| 0.112 inferieur ä -0.070
± 0.004 ± 0.006

[B-V] 1.223 (B-K) -0.953
: 0.006 ± 0.004

(B-V) 0.816 [B-V] +0.779
± 0.003 ± 0.004

Bi-G*

(B-V) 1.164 (Ba-Kj) + 0.189
0.005 ± 0.004

Bä -Ki 0.858 (B-V) - 0.162

± 0.004 ± 0.004

A 2~C?5

B.irV1 0.438 (ß-/)6 ± 0.438

± 0.007 ± 0.002 Bi-V1 corrige dans le cas oil Ama est

(ß-/)6 2.269 (B2-Ki) - 0.997 inferieur ä -0.070
± 0.035 ± 0.015

Aq-Gq
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Tableau 11. 4

B..-V i «.// Te/f b-y (B-n (B-/)G Type
spectral

—.10 .576 8745. .033 .072 - 1.223 ^2
-.09 .583 8636. .041 .084 - 1.201 ^3
-.08 .590 8530. .049 .095 - 1.178 ^3
-.07 .598 8426. .057 .107 - 1.155 ^4
-.06 .605 8325. .064 .119 - 1.133 A.,

-.05 .612 8226. .072 .130 - 1.110 ^4
-.04 .619 8130. .080 .142 - 1.087 A,
-.03 .627 8035. .088 .154 - 1.065 A 5

-.02 .634 7943. .096 .165 - 1.042 A5
-.01 .641 7853. .104 Ml - 1.019 As

.00 .649 7765. .112 .189 -.997 ^6

.01 .656 7679. .119 .200 -.974 As

.02 .663 7595. .127 .212 -.951 A,

.03 .670 7513. .135 .223 - .928 A 7

.04 .678 7432. .143 .235 -.906 ^8

.05 .685 7353. .151 .247 -.883 ^8

.06 .692 7276. .159 .258 -.860 As

.07 .699 7201. .166 .270 -.838 -^9

.08 .707 7127. .174 .282 -.815 Fo

.09 .714 7054. .182 .293 -.792 F0

.10 .721 6983. .190 .305 -.770 F0

.11 .728 6913. .198 .317 -.747 Ft

.12 .736 6845. .206 .328 -.724 Fx

.13 .743 6778. .213 .340 -.702 f2

.14 .750 6713. .221 .351 -.679 f2

.15 .758 6648. .229 .363 -.656 f2

.16 .765 6585. .237 .375 -.633 f3

.17 .772 6573. .245 .386 .611 f3

.18 .779 6462. .253 .398 -.588 f3

.19 .787 6403. .260 .410 -.565 F*

.20 .794 6344. .268 .421 -.543 Ft

.21 .801 6286. .276 .433 -.520 Fs

.22 .808 6230. .284 .445 -.497 Fs

.23 .816 6174. .292 .456 -.475 Fs

.24 .823 6120. .300 .468 -.452 F6

.25 .830 6066. .308 .480 -,429 Fs

.26 .838 6014. .315 .491 -.407 f7

.27 .845 5962. .323 .503 -.384 f7

.28 .852 5911. .331 .514 -.361 F7

.29 .859 5861. .339 .526 -.338 Fs

.30 .867 5812. .347 .538 -.316 Fs

.31 .874 5764. .355 .549 -.293 Fs

.32 .881 5716. .362 .561 -.270 Fs

.33 .888 5669. .370 .573 -.248 Co

.34 .896 5623. .378 .584 -.225 c„

.35 .903 5578. .386 .596 -.202 c„

.36 .910 5534. .394 .608 -.180 Gt

.37 .917 5490. .402 .619 -.157 Gx

.38 .925 5447. .409 .631 -.134 c2

.39 .932 5404. .417 .642 -.112 c2

.40 .939 5362. .425 .654 -.089 c2
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II. 2. PARAMETRE DE LUMINOSITE

II. 2.1. Definition

Dans une etude precedente (Hauck, 1966), nous avions montre que la combi-
naison lineaire

d (U-Bi) - 1.6(0!-B2)

etait un parametre de luminosite dependant aussi peu que possible de 1'effet de

blanketing et de l'absorption interstellaire.

Golay et Goy (1965) avaient montre que d est une mesure de la discontinuity
de ßalmer et que, pour des etciles de classe de luminosite V et de type spectral

conrpris entre A0 et G0, cl est fonction de D, mesure de la discontinuity de Balmer

par Chalonge.
Nous avons recherche les etoiles mesurees d'une part par Chalonge et Divan

(1952) et par Rufener et al. (1966) d'autre part, et dont la parallaxe trigonometiique
est superieure ä 0.010", la magnitude apparente inferieure ä 6.5 et le type spectral

conrpris entre A0 et G0, soit 39 etoiles. Nous avons porte ces mesures dans un dia-

gramme d/D et nous avons constate que la dispersion est plus forte que dans le cas

de Golay et Goy. Seulement, nous avons introduit des etoiles de classe de

luminosite IV et III et meme une etoile de classe de luminosite II (v Per) et une

Ib(x Per).
Nous avons examine s'il existait alors une relation d /(21; D) puisque dans

la classification de Chalonge D est avant tout sensible ä la temperature et Al — 3700

ä un eflfet de luminosite.
Par moindres carres, nous avons obtenu pour les 39 etoiles communes:

d - 0.0032 (A, - 3700) + 2.113 D + 0.721

+ 0.0006 + 0.058 + 0.047 A0-G0 (11.11)

ce qui montre bien que d est en etroite correlation avec D et qu'il y a une correlation
residuelle avec la classe de luminosite, caracterisee par 7^ —3700.

Nous avions montre (Hauck, 1966) que d et q (q (u — v) — (v — b)), le

parametre de luminosite de Strömgren (1963a), etaient lies par la relation

d 1.06 ct + 0.39 (A2-Gs).
± 0.01 ± 0.01

^ ' '

Le nombre relativement peu eleve d'etoiles dont nous disposions ä l'epoque nous
empechait d'etablir une relation entre d et la magnitude absolue. Nous avons tente
de le faire ä l'aide des nouvelles mesures et le resultat de cette etude est expose au

§11.2.3.
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II. 2.2. dlB2-VY

Si d est un parametre de luminosite et B2-Vl un parametre de temperature, le

diagramme dlB2-Vi doit etre equivalent ä un diagramme de Hertzsprung-Russel.
Dans la figure II. 3, nous avons rassemble les etoiles communes au Catalogue of
Bright Stars et ä notre catalogue et dont la parallaxe trigonometrique est superieure
ä 0.020". Nous pouvons remarquer un effet de classe de luminosite; les quelques

d

1.5

1.0

.5

1 1

+

1 1 1 1

+ • -#-*

• +.
• • •
• +

•
•

# 06 Per

•
+ + +o

•
•

• 0
• 9

•/ '
• W,

• •
•

—

A2 A6
1 1 1

•
Fo F4 Fe G2

'
I 1 1 1

-.2 ,1 0 .1 .2 .3 A B2.Vi

Fig. II. 3. — Relation d/B2-Vx pour les etoiles proches (• V, + IV, O HI. •- ')•

— Au-dessus du symbole: classe superieure aussi indiquee.
— Au-dessous du symbole: classe inferieure aussi indiquee.

etoiles de classe III se trouvent au-dessus, pour un meme B2-V1, de Celles de classe V.
Nous avons une seule supergeante, a Per (F51b), dont la parallaxe est de 0.029".
L'indice B2-V1 de a Per a pour valeur 0.241, ce qui correspond bien ä une etoile
de type Fs; il ne semble done pas possible d'expliquer la position de a Per par un
effet de rougissement dü ä la matiere interstellaire, nous pouvons done estimer que
l'ecart de a Per par rapport aux etoiles de classe de luminosite V est dü ä une
difference de d, explicable par un effet de luminosite.
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En vue d'utiliser cette propriete de d, il faut essayer de definir une sequence
de reference dans le diagramme d/B2-Vu sequence qui devrait se rapprocher le plus
possible de la « ZAMS » (Zero Age Main Sequence) telle qu'elle a ete definie par
Strömgren pour le diagramme ct/b-y. En se basant sur les etoiles du diagramme II. 3,

sur les etoiles des Hyades, de Coma Berenices et egalement sur la « ZAMS » de

Strömgren, il est possible d'obtenir une telle sequence et d'avoir son homologue dans

Mv/B2-V1. Le tableau II. 5 donne au paragraphe suivant fournit ces deux

relations.

II. 2.3. MJd ET DETERMINATION DE LA MAGNITUDE ABSOLUE

POUR LES ETOILES DE TYPE SPECTRAL COMPRIS ENTRE A0 ET Gs

ET DE CLASSE DE LUM1NOSITE V OU IV

Pour calibrerla relation Mvjd, nous disposons deplusieurs sources de magnitudes
absolues, soit:

1) Etoiles dont la precision sur la parallaxe trigonometrique nous conduit ä

\AMV\ < 2 {AMV 2.17 An/n). A cette erreur viendra s'ajouter celle de la

mesure de la magnitude apparente;

2) Les mesures de V de Johnson et Knuckles (1955) et les mesures des

modules de distance de Heckmann et Johnson (1956) pour les etoiles des

Hyades;

3) Travaux de Oke (1957, 1959). En s'appuyant sur des etoiles dont la parallaxe
repond au meme critere de precision que pour le groupe 1), Oke a essaye d'obtenir,
selon des criteres spectroscopiques, la magnitude absolue d'un certain nombre
d'etoiles et de conserver la meme precision;

4) Travail de N. Roman (1952). Les magnitudes absolues de ce travail sont obtenues

soit ä partir de la parallaxe trigonometrique, soit ä partir des mouvements

propres.
II est assez difficile de juger de la compatibilite des magnitudes absolues de

N. Roman avec les points precedents, mais cela est de peu d'importance, puisqu'il
n'y a que quatre etoiles qui interviennent.

La compatibilite des magnitudes absolues determinees par Oke avec Celles

contenues au point 1 est evidente du fait meme de la calibration du Systeme de

Oke.

A part les etoiles ä raies metalliques des Hyades, il n'y a pas d'etoiles Am entrant
dans ces etudes.
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Dans un travail anterieur (Hauck, 1966), nous avions montre que le rapport
Ad/AMV (A signifiant ecait entre l'etoile et une sequence d'äge zero etablie par Golay)
dependait ä la fois de la classe de luminosite et du type spectral, soit Ad/AMV
f(d, B2-V0- Nous avons done, pour pouvoir discuter de la relation entre d et la
magnitude absolue, separe les etoiles suivant leur valeur de B2-V1; nous avons ainsi
etabli des groupes d'etoiles dont B2-Vt etait compris respectivement dans les inter-
valles:

- 0.050 + 0.025; 0.000 ± 0.025; ...; 0.450 + 0.025.

Les etoiles Am des Hyades ont ete exclues de cet echantillonnage, et seules

entrent en consideration les etoiles de classe de luminosite V ou IV. Nous pouvons
ainsi determiner le rapport AMJAd. Ce resultat est donne dans la quatrieme colonne
du tableau II. 5. Les donnees concernant la sequence de reference, soit dans le dia-

gramme MJB2-VU soit dans le diagramme d/B2-Vl, ont ete rassemblees dans ce

tableau. Avec son aide, nous pouvons recalculer les magnitudes absolues des etoiles

appartenant aux etudes citees plus haut. Le processus est le suivant (l'indice 0

indique que nous prenons la valeur de la sequence de reference envisagee qui, rappc-
lons-le, se rapproche le plus possible de la ZAMS telle qu'elle a ete definie par
Strömgren pour le diagramme cjb-y, sans toutefois pouvoir etre consideree pour
l'instant comme une ZAMS ayant un caractere astrophysique, d'oü le terme de

sequence de reference):

a) determiner d0 pour la valeur B2-Vl (avec la correction eventuelle prevue au
§ II. 3.3) de l'etoile ä partir du diagramme d/B2-Vt;

b) calcul de Ad d — dtJ (d avec la correction eventuelle prevue au § II. 3.4);

c) determination de AMJAd pour la valeur B2-Vy envisagee;

d) calcul de AMV:

e) determination de (Mv)0 d'apres le diagramme MJB2-Vl\

f) calcul de Mv (Mv) 0 — AMv.

Ainsi que nous le verrons aux § II. 3.2 et 3, les valeurs de B2-Vl et de d doivent
etre au prealable corrigees de l'effet de blanketing residuel (pour les etoiles d'un type
spectral plus tardif que Fs).

Par ailleurs, nous pouvons remarquer que la valeur AMJAd pour les etoiles de

type spectral + (~5) n'est pas en tres bon accord avec celle trouvee par Strömgren
(1963a) pour ces memes etoiles si 1'on veut passer de l'une ä l'autre au moyendela
relation II. 12. Ce point sera repris lorsque nous disposerons de plus d'etoiles pouvant
servir soit ä la determination de AMJAd ou de la relation d /(q).
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Tableau 11. 5 — Sequences de reference

Bi-V, do (M„)0 m-2 Type
spectral

-.100 1.460 1.90 5.0 -.505
-.075 1.418 1.98 5.0 -.460 A3
-.065 1.400 2.02 5.0 -.453 A4

-.050 1.370 2.10 5.0 -.450 Ai
-.025 1.328 2.25 5.0 -.450 As

.000 1.280 2.40 5.0 -.456 Aß

.050 1.180 2.65 5.0 -.473 Aß
.075 1.125 2.80 5.0 -.483 Ag
.100 1.080 2.90 5.0 -.492 +0
.150 0.970 3.28 7.4 -,508 Fo

.175 0.915 3.40 8.5 -.512 Fz

.200 0.865 3.55 10.0 -.514 F*

.218 0.830 3.65 10.8 -.513 Fz

.250 0.775 3.90 12.0 -.502 Fs

.300 0.705 4.32 14.0 -.482 Fs

.350 0.637 4.80 16.0 -.461 G0

.400 0.568 5.35 19.0 -.435 G>

.450 0.492 5.70 20.0 -.408 c5

.500 0.415 6.18 22.0 -.374 c8

.700 — — -.260 *4

Examinons maintenant la precision de la determination de la magnitude absolue
selon la methode proposee. La precision de nos mesures pour d est +0.01 (n 3),
ceci nous conduit en moyenne ä une erreur de +0.10 pour AMV, ä quoi vient s'ajouter
une erreur dependant de B2-V1 (corrige de l'effet residuel de blanketing) qui touche
la determination de (M„)0, ce qui nous conduit ä une erreur de +0.12 sur M„. Nous
devons maintenant examiner si les magnitudes absolues ainsi determinees sont en

bon accord avec les magnitudes absolues trouvees dans la litterature.
La figure II. 4 montre la relation entre la magnitude absolue des etoiles ayant

servi ä la calibration du Systeme (MJ et la magnitude determinee par notre methode

(M2). Les etoiles doubles non separees lors de nos mesures (indiquees par un D
dans la colonne « Remarques» du catalogue de Rufener et al.) presentant un effet

perturbateur ne figurent pas dans ce diagramme. Si nous examinons la difference

Mx-M2 pour les etoiles de Oke, nous obtenons un ecart-type inferieur ä 0.20 pour M2.
L'accord est egalement bon lorsque nous comparons les magnitudes absolues M2
avec Celles determinees par Eggen (1955, 1957, 1963, 1964) lors de ses travaux sur
les etoiles A et G, d'une part, et sur les etoiles proches, d'autre part. Neanmoins, la
dispersion peut s'expliquer par le fait que l'echantillonnage des magnitudes d'Eggen
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est moins severe du point de vue precision que celui de Oke {Anjn souvent

important).
Nous avons egalement teste la precision de nos magnitudes absolues pour les

etoiles des amas de Coma Berenices et de Praesepe en comparant d'une part l'ecart
AMV (par rapport ä l'une des etoiles de l'amas envisage) et, d'autre part, l'ecart AP

pour Coma Berenices (mesures de P selon Weaver, 1952) et AV pour Praesepe

(mesures de V selon Bidelman, 1956). L'ecart-type calcule pour la distribution de

AMV — AP nous conduit ä un ecart-type de nos magnitudes inferieur ä 0.16, tandis

que celui de la distribution de AMV — AV nous conduit ä un ecart-type de 0.12. Nous

pouvons done, ä la suite de ces differents tests, affirmer que les magnitudes absolues

determinees par notre methode correspondent bien ä un parametre physique de

l'etoile et ceci avec une precision de +0.15.

6

5

4

3

2

1

Nous avons constate qu'il n'y a aueun effet du ä une composition chimique
particuliere. Dans le cas des etoiles deficientes en metaux, telles 99 Her on x Dia,
l'accord entre la magnitude absolue de Oke et la notre est bon (I^Af^ 0.1). Pour
les etoiles Am nous avons considere Celles appartenant ä des amas ouverts (Hyades,
Praesepe et Coma Berenices).

Les magnitudes absolues de comparaison sont tirees respectivement des travaux
de Crawford et Perry (1966), Bidelman (1956) et Eggen (1955). L'accord est chaque
fois satisfaisant (avec 19 etoiles, \AMV\ 0.2).

M2 Obs.GVE

Mt Oke

FIG. II. 4.
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Nous avons essaye egalement d'attribuer ä l'aide de cette methode une magnitude

absolue ä l'etoile HD 161817 (etoile de type A VI, c'est-ä-dire ä grande vitesse,

deficiente en metaux et appartenant ä la branche horizontale du diagramme H-R).
La magnitude absolue que nous avons calculee (0.41) est dans l'intervalle des

valeurs estimees par Kodaira —0.1 dans son etude de cette etoile

(1964).
Nous pouvons done conclure ce paragraphe en disant que non seulement notre

methode permet d'obtenir la magnitude absolue pour des etoiles de classe de

luminosite V ou IV et de type spectral compris entre A2 et Gs avec une bonne precision
(AMV — ±0.15), mais que cette grandeur est independante soit d'un effet de composition

chimique, soit d'un effet de metallicite.

II. 4.5. Conclusions

Nous avons montre dans les paragraphes precedents que le parametre
d (CZ-Äj)—1.6 (ßj-Äj) est un critere de luminosite et qu'ä partir des diagrammes

d/B2-Vi et MJB2-V1 nous pouvions, pour des etoiles de type spectral compris entre

A2 et Gs et de classe de luminosite V ou IV, etablir la magnitude absolue de ces

etoiles avec une precision de +0.15 mag. La magnitude absolue ainsi determinee

est independante d'un effet de blanketing, par contre un effet dü ä la rotation est mis

en evidence.

En comparant d avec le parametre de luminosite de Strömgren (cx) nous avons
obtenu une bonne correlation lineaire, tandis que lorsque nous comparons d avec
les parametres de la Photometrie de Chalonge, nous trouvons que d —

/(A„ D).

II. 3. PARAMETRE DE BLANKETING

II. 3.1. Introduction

Dans son etude de la Photometrie uvby, Strömgren (1963z?) a montre que le

parametre

(y — b) — (b —y)

etait representatif d'un effet de blanketing. Nous pouvons former un parametre

m2 (B,-B2) - 0.69(B2-Li)

parametre se rapprochant le plus de m,. Le coefficient de m2 a ete choisi de

fa?on ä rendre ce parametre le plus possible independant de l'absorption inter-
stellaire.
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Nous pouvons maintenant construire le diagramme rn2jB2-Vl pour les etoiles
des Hyades (fig. II. 5). Les etoiles ä raies metalliques (+) se placent au-dessus de

la sequence des etoiles normales. Si nous ajoutons dans ce diagramme des etoiles

connues pour etre deficientes en metaux (o), elles se placent en-dessous de la sequence

-.3

-.4

-.5

-.1 O .1 .2 .3 A .5 .6

Fig. 11. 5. — Relation pour les Hyades et quelques etoiles deficientes en metaux.
(• Hyades, 1- etoiles Am appartenant aux Hyades. O etoiles deficientes).

de reference. Nous pouvons done definir une grandeur Am2, Am2 m2 (etoile) —

m2 (sequence de reference), qui sera significative de l'effet de blanketing. Ainsi
Am2 sera positif pour les etoiles Am et negatif dans le cas d'etoiles deficientes.

II. 3.2. Effet residuel de blanketing sur B2-Vl

a) Etoiles de type spectral compris entre Fs et Gs :

Nous pouvons maintenant examiner la dependance de B2-V1 par rapport ä

l'effet de blanketing mis en evidence ci-dessus. Nous ne considerons que les etoiles
de type spectral F et G, le cas des etoiles A sera repris plus loin, lors de l'etude des

etoiles ä raies metalliques. Pour les etoiles des types envisages, nous disposons des

etoiles de la liste de Wallerstein (1961), nous donnant les informations dans le

Systeme UBV et les valeurs [Fe/H], En selectionnant dans cette liste les etoiles qui
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dans un diagramme (U-B)j{B-V) se trouvent voisines de la droite de blanketing
passant par HD 19445 (c'est-ä-dire des etoiles ayant meme temperature, mais une
abondance en metaux differente de Celle de HD 19445), nous voyons, en construisant
le diagramme m2/B2-Vl (fig. II. 6), qu'il y a un effet residuel de blanketing sur B2-V1.
En effet, nous remarquons que pour une valeur de Am2 superieure ä —0.070, done
des etoiles relativement peu deficientes, il n'y a pratiquement pas d'effet, tandis que
la situation change lorsque Am2 est inferieur ä —0.070. II en va de meme pour les

etoiles qui se trouvent sur la droite de blanketing de 51 Peg. L'effet de blanketing
se fera sentir, pour les etoiles de type spectral G0, que pour des etoiles ayant une
valeur [Fe/H] inferieure, en moyenne, ä —0.20. II n'est pas possible actuellement

m2

/
/I/Hyades

B

1 1

B2-V1
I i

.3 .4

Fig. It. 7.

de savoir si pour d'autres types spectraux la limite de Am2 —0.070 est egalement
valable et si la pente adoptee pour obtenir l'effet residuel sur B1-V1 est toujours
bonne. Une autre diflficulte surgit, ä savoir ä partir de quel type spectral, ou de quelle
valeur de B2-V1, l'effet commence ä exister. En nous basant sur les remarques faites

par Strömgren (1963a) ä propos de l'effet residuel de blanketing dans la Photometrie
uvby dans laquelle ceci se manifeste ä partir des etoiles du type spectral Fs, nous
considererons que l'effet residuel de blanketing sur B2-V1 a lieu egalement pour les

etoiles de type spectral plus tardif que Fs (B2-Vt >0.230) et pour une valeur Am2
inferieure ä —0.070.
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Ainsi, toutes les etoiles qui se trouvent, dans le schema II. 7, sur l'un des

segments AB ou BC, auront la meme temperature effective, mais par contre une
abondance en metaux differente.

Quantitativement, la correction A (Z?2-K,) sera egale ä la projection sur l'axe

B2-Vi du segment CB, soit:

A2(B2-V1) + 1.11 Odm2 + 0.070). (11.13)

Cette correction est ä ajouter ä la valeur mesuree pour obtenir la valeur de B2-Vi
independante de reffet residuel de blanketing.

b) Etoiles Am:

Rappelons ici que nous avons montre (Hauck, 1968) que pour ces etoiles, B2-Vx
est independant d'un effet de metallicite.

II. 3.3. Effet residuel de blanketing sur d

(types spectraux F5 ä Gs)

Pour les etoiles ayant servi ä la calibration de notre methode de determination
de la magnitude absolue, et dont B2-Vl (corrige de reffet de blanketing) est supe-
rieur ä 0.230 (type spectral F5) nous avons calcule la difference

AMV(AMV A^oke-^calculie)

et examine la relation AMJAm2. II y a une correlation assez nette montrant que
plus Am2 est grand (en valeur absolue), plus AMV est egalement grand. Ceci est

certainement du ä un effet residuel de blanketing sur d. Comme AM„ peut etre

remplace par Ad, nous avons obtenu le rapport suivant:

Ad
- 0.5 (11.14)

Am2

Ainsi d est augmente par l'effet de blanketing et si nous voulons connaitre la
valeur de d corrigee de cet effet, c'est-ä-dire pouvoir comparer l'etoile ä une etoile
de la sequence de reference, nous devons utiliser la relation

d* dmes + 0.5 Am2

d* etant la valeur de d corrigee de l'effet de blanketing.
La correction est relativement peu importante, mais ne peut toutefois pas etre

negligee dans le cas d'etoiles defkientes en metaux. Pour les etoiles tres deficientes

{Am2 ^ —0.070), nous nous sommes apergus que la correction n'etait pas süffisante

et qu'il fallait utiliser la relation

d* dmes + 1.4 A2 (B2-V1) - 0.035 (11.15)

oü A2 (fi2-^i) represente la correction de blanketing sur B1-Vl.
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II. 3.4. Relation entre [Fe/H] et Äm2

Pour etablir cette relation, nous disposons de deux sources: a) la liste des valeurs

de [Fe/H] publiees par R. et G. Cayrel (1966) et contenant les mesures de Wallerstein

(1961) et b) les mesures de F. Spite (1967). Pour chaque cas (Wallerstein, fig. II. 8;

Cayrel, fig. II. 9; Spite, fig. II. 10) nous donnons graphiquement la relation entre

o

.5

1.0

1.5

-.2 -.1 0

Fig. II. 8. — Relation [Fe/H pour les etoiles de Wallerstein (1961).]

[Fe/H] et Am2, pour les etoiles de classe de luminosite V, IV et III. Une subdivision

par type spectral a ete faite afin d'examiner si Ie fait que la sequence de reference est

encore mal determinee joue un role important, mais aucun ecart systematique ne se

presente. Pour les etoiles de Spite, nous avons distingue les etoiles doubles visuelles

Archives des Sciences. Vol. 21, fasc. 2, 1968. 11
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non separöes dans notre Photometrie et les binaires spectroscopiques, mais lä egale-
ment ces etoiles ne semblent pas etre responsables de la dispersion des points.

En cxaminant la figure II. 8, nous nous apercevons que la relation entre [Fe/H]
et Am2 n'est lineaire que pour Am2> — 0.140 et que HD 19445 n'est pas sur cette
droite. Les moindres carres appliques ä l'ensemble des points, excepte HD 19445,

nous conduisent ä la relation suivante:

[Fe/ff] 6-746 Am2 + 0.253 Fs-G0
±0.915 ±0.113 (H16)

L'ecart-type obtenu ainsi pour les valeurs de [Fe/H] est de 0.17, done tres voisin
de la precision des mesures de Wallerstein (0.15).

- Mfl
I I 1 I

• •

Coyrel v. •
•••••

\ *
*.* *•* *

• —

• • ••

• HD 161817

- • HD103095

•HD19445

HD12256?
A m3

l I l l

-A -.3 -.2 -i o

Fig. II. 9. — Relation [Fe/H] pour les etoiles de la liste de R. et G. Cayrel (1966).

La meme remarque peut etre faite lorsque Ton considere dans la figure II. 9

les etoiles extremement deficientes (HD 161817, HD 103095, HD 19445). L'etoile
HD 122563 ne figure sur ce graphique qu'ä titre indicatif car nous ne disposons
d'aucun critere de calibration pour de telles ötoiles (g6antes K) et nous lui avons
appliqud ceux vus pour les etoiles de type spectral Fet G.

Une constatation identique ä ce qui vient d'etre vu pour les valeurs de [Fe/H]
obtenues ä partir de spectres ä grande dispersion peut etre faite pour les mesures
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de Spite. La encore les etoiles tres deficientes (HD 103095, HD 19445, HD 64090)
s'ecartent de la relation lineaire definie par les etoiles moins deficientes.

L'allure de ces diagrammes peut etre expliquee par le fait que lorsque l'abon-
dance en metaux tend ä devenir nulle, [Fe/H] tend vers — oo, tandis que m2 tend vers

une valeur finie, done Am2 egalement. La relation entre [Fe/H] et Am2, lineaire pour
des valeurs de [Fe/H] voisines de celle du Soleil, tendra vers une asymptote parallele
ä Taxe [Fe/H] pour les etoiles tres deficientes en metaux. De plus, la position de

l'asymptote depend du type spectral considere (HD 161817 A2, HD 19445 F7,

1 I I I I

-I"
[Fe/H] • • •

•. J-.** *

• • • •
Spife •

••
•

• HD103095

• HDl9445

-
» HDe4090

• HD122563
I

I
CME<

-4 -3 -.2 -.1 o

Fig. II. 10. — Relation [Fe/H] pour les etoiles de Spite (1966).

HD 64090 G2). Le schema II. 11 illustre ce que devrait etre la relation [Fe/H]/dw2
pour ces tiois types spectraux. Ainsi la relation [Fe/H] est multiforme et depend,

pour les etoiles tres deficientes, du type spectral.
Une etoile a une position qui ne correspond pas ä ce qui vient d'etre dit; il s'agit

de Groombridge 1830 (HD 103095). Bien que les valeurs de [Fe/H] de cette etoile
donnees par R. et G. Cayrel, d'une part, et par F. Spite, d'autre part, soient assez

proches l'une de l'autre, il semble que ces deux valeurs soient trop faibles, car selon

Greenstein (1966) HD 103095 est «slightly weak-lined » et cette etoile devrait se

trouver dans un diagramme [Fe/H]/dw2 plus proche des etoiles normales.
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Pour les etoiles de Wallerstein, nous avons calcule le coefficient de blanketing rj
defini par Wildey et al. (1962) comme etant le rapport de 1'energie soustraite par les

FIG. II. II.

raies et de 1'energie emise, soit:

00

J £ (2) F (A) dX
0

n —
jF(X)dX
0

e (X) represente la fraction d'energie bloquee dans un intervalle AX de 25 Ä.
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L'accord entre // et Am2 est bon et nous avons lä un second moyen de montrer
que Am2 est un indicateur de composition chimique. Un autre moyen est la compa-
raison de Am2 avec d'autres criteres de composition chimique, ce que nous ferons
dans les paragraphes suivants.

11.3.5. Relations S(U-B)/Am2 et ö(r,s)/Am2

Wallerstein (1961) ayant montre qu'il y avait une relation entre 8 {U-B) et

[Fe/H], il est des lors interessant de comparer 8 (U-B) et Am2. Van den Bergh et

.2

.1

0

-i2 -.1 0
Fig. II. 12a.

Sackmann (1965) ont publie de nombreuses valeurs de 8 (U-B) et la figure II. 12

a montre la relation entre 8 (U-B) et Am2. L'accord est bon. II en est de meme lorsque
nous utilisons les valeurs de Malborough (1964). Mais nous obtenons une relation
avec une dispersion plus faible lorsque nous comparons Am2 avec 8 (r, s), le para-
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metre de blanketing defini par van den Bergh et Sackmann (fig. IT. 12b). Ainsi Am2
est en bon accord, pour des etoiles deficientes en metaux, avec deux parametres
utilises dans d'autres photometries.

La dispersion remarquee lors de la comparaison entre 8 (U-B) et Am2 doit etre
attribute ä un effet de luminosite. En effet, il n'est pas possible dans le diagramme
(U-B)j(B-V) de distinguer un effet de luminosite d'un effet de composition chimique.
8 (U-B) sera done fonction de la luminosite et de l'abondance en metaux. Un effet
de luminosite, e'est-a-dire une etoile un peu plus lumineuse qu'une etoile de meme

type spectral et de meme composition chimique appartenant ä la sequence de refe-

Fig. II. 126.

rence, se manifestera par une diminution de <5 (U-B). Nous pouvons mettre ceci en

evidence dans un diagramme <5 (U-B)jAm2, dans lequel nous avons porte pour les

etoiles de Wallerstein ayant une valeur Ad respectivement inferieure ä 0.010 et

superieure ä 0.040 <5 (U-B) en fonction de Am2. Ces deux categories se separent
nettement et les etoiles les plus lumineuses se trouvent en dessous des autres. Nous

pouvons done en deduire que 8 (U-B) f (Am2, Ad). Baschek (1966) a d'ailleurs
montre l'influence de la gravite sur 8 (U-B), et nos deux resultats sont concordats.
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II. 3.6. Effet de luminosite sur m2

(types spectraux A0-F4)

Strömgren (1963a) Signale pour les etoiles ayant leur indice (B-V) compris entre
0.05 et 0.35 (A2-F2) un effet de luminosite sur mu effet dü ä H<5. En prenant des

etoiles de classe de luminosite V et IV dont la parallaxe trigonomdtrique est supe-
rieure ä 0.010" et en faisant pour differentes valeurs de ß2-ki le diagramme djm2
(fig. II. 13) nous constatons une nette correlation et nous pouvons tirer de cette serie

de diagrammes la relation:
A2 m2 — 0A6Ad

Dans notre Photometrie, cet effet est sensible pour les etoiles dont l'indice B2-Vl
est inferieur ä 0.230 (F5). Les valeurs de m2 seront done corrigees et la meme correction

sera appliquee ä l'indice B^-B2.

1.1

1.0

.9

.8

.7

Pour les etoiles d'un type spectral anterieur ä Fs, il n'y a pas d'effet de blanketing
sur d ä redouter, ainsi que nous l'avons vu au § II. 3.4 et par ailleurs d est indepen-
dant de la metallicite pour les etoiles Am.

La relation vue ci-dessus entre Am2 et Ad pour les etoiles de classe de
luminosite V et IV et de type spectral anterieur ä Fs ne sera done pas entachee d'un effet
residuel de blanketing.

La correction ä apporter ä m2 pour tenir compte de l'effet de luminosite sera done:

A2 m2 + 0.16 Ad (11.17)
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II. 3.7. Relation entre mx et w2

Les etoiles pour lesquelles on dispose des valeurs [Fe/H] sont toutes (ä l'excep-
tion de HD 161817) des etoiles d'un type plus tardif que Fs, il est done important
de pouvoir tester la signification de notre parametre ni2 pour les etoiles d'un type
plus precoce. Pour cela, nous avons construit le diagramme m2jmx pour les etoiles
ä raies metalliques communes aux deux systemes et nous avons remarque un bon
accord entre ces deux grandeurs.

Pour des types spectraux plus tardifs que Fs (B2-Vx superieur ä 0.230), nous

remarquons egalement un bon accord entre ces deux parametres. Etant donne que

in2 varie d'une part avec le type spectral, et d'autre part avec l'abondance en metaux,
nous devrons nous limiter ä des intervalles restreints en B2-Vx. Nous testons ainsi
la relation entre mx et m2 ä composition chimique variable et temperature cons-

tante, ce qui est semblable au test entre Am2 et [Fe/H] vu au § II. 3.4.

II. 3.8. Remarques finales

Nous avons dans ce chapitre montre que m2, m2 (Bx-B2) — 0.69 (B^V^, etait

un parametre nous permettant d'obtenir, par l'intermediaire de Am2, une bonne
estimation de l'abondance en metaux. La relation entre [Fe/H] et Am2, lineaire pour
des valeurs de [Fe/H] proches de la valeur solaire, tend vers asymptote parallele ä

Faxe [Fe/H], De plus, la position de l'asymptote depend du type spectral. Pour la

partie lineaire et pour des etoiles de type spectral compris entre Fs et G2, nous

avons:

[Fe/H] 6.746 Am2 + 0.253

Si, pour des etoiles d'un type spectral anterieur ä F5, il y a un effet de luminosite
sur m2, effet pouvant etre calcule ainsi:

A2 m2 =0.16 Ad

nous avons montre que pour des types spectraux plus tardifs que F5, d et ß2-Vx
pouvaient subir un effet residuel de blanketing se calculant ainsi:

a) Am2 ^ — 0.070

A2 d 0.5 Am2

b) Am2 < - 0.070

A2(B2-V1) 1.11 (Am2 +0.070)

A2d \AA2(B2-VX) - 0.035
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III. CONCLUSIONS

Au cours des pages precedentes, nous avons montre qu'il etait possible d'obtenir
ä partir du Systeme photometrique de l'Observatoire de Geneve une representation
tri-dimensionnelle pour des etoiles de classe de luminosite V et IV, de type spectral
compris entre A2 et G5 et non rougies par l'absorption interstellaire. Rappeions que
les parametres utilises sont les suivants:

Nous pouvons faire les remarques suivantes:

a) la calibration de la relation 0eff/ß2-Vj depend de lafamille de modeles d'atmo-
spheres stellaires choisis pour l'etablir, aussi vaudra-t-il mieux utiliser les valeurs
de l'indice B2-Vj;

b) la calibration en magnitude absolue peut etre obtenue avec une precision de

±0.15 mag.;

c) le parametre Am2 pouvant etre obtenu avec une precision assez grande, il sera

preferable de travailler avec Am2 plutöt qu'avec [Fe/H].

Les etfets residuels de blanketing, soit sur d, soit sur b2-Vl peuvent etre,

lorsqu'ils se presentent, corriges.
De nombreuses etoiles ä raies metalliques ayant ete mesurees dans le Systeme

photometrique de l'Observatoire de Geneve, nous avons pu (Hauck, 1968) utiliser
la representation proposee ici. Ces etoiles occupent dans un diagramme MJB2-Vl
une zone d'une magnitude de large situee au-dessus de la sequence de reference.

Am2 s'est revele etre un bon parametre de metallicite. De plus la relation, dejä mise

en evidence par Strömgren (19636) pour la Photometrie uvby, entre V sin i et Am2
est confirmee, c'est-ä-dire que plus Am2 est grand, plus V sin i est faible.

Appliquee aux quelques sous-naines mesurees, cette representation situe ces

etoiles parmi les naines deficientes en metaux.
Une etoile de la branche horizontale dans le diagramme HR (HD 161817) a ete

mesuree et sur la base de ces observations, il semble possible de distinguer ce genre
d'etoiles.

En annexe, nous donnons un tableau resumant toutes les relations etablies au

cours des paragraphes precedents: relations entre B2-Vlt d et m2, d'une part, et
d'autre part, les indices ou parametres de temperature, de luminosite ou de

composition chimique dans d'autres systemes photometriques, ainsi que les corrections
de 1'effet residuel de blanketing et de l'effet de luminosite.

B2~V!

d - (U-ßJ - 1.6(ß1-ß2)

m2 (ß,-ß2) - 0.69 (ß2-K,)
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Recapitulation des formules

i) Definition des parametres utilises

d (U-Bfi - l.6(B1-B2)

m2 (B^Bfi - 0.69 (B2-Vt)
A (U-B2) - 1.055 (B2-G).

ii) Relation entre parametres de temperature

II. l &eff 0.782 (Si-KJ + 0.590 ^5-C4
± 0.016 + 0.021

modeles Melbourne

II. 2 0eff 0.727 (B2-Vx) + 0.649

± 0.012 ± 0.017 A0-G0

modeles Mihalas

II. 3 B2-Vi \.273 (b-y) -0.142
+ 0.008 ± 0.006

II. 4 b-y 0.784 + 0.112 3" 5

± 0.004 ± 0.006

II. 5 [B-V] 1.223 (B-V) -0.953
± 0.006 ± 0.004

II. 6 (B-V) 0.816 [B-V] + 0.779 7"9
± 0.003 ± 0.004

II. 7 (B-V) — 1.164 (Z?2-K,) + 0.189

± 0.005 ± 0.004

II. 8 B^V, 0.858 (B-V) -0.162 °~8
± 0.004 ± 0.004

II. 9 B2-Vv 0.419 (B-I)6 +0.418
± 0.005 ± 0.012

II. 10 (B-l)6 2.376 (S2-Kx) - 0.990 °" 8

+ 0.029 + 0.012

iii) Relation entre parametres de luminosite

II. 11 d — 0.0032(^-3700) + 2.113ß + 0.721

+ 0.0006 '+ 0.058 ± 0.047 A

11.12 1.06 cx+0.39
+ 0.01 + 0.01 A
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iv) Effet residueI de blanketing

(B2-Vl ^ 0.230, type spectral plus tardif que F5)

Am2 < —0.070

II. 13 A2 (B2-VJ =1.11 (Am2+0.070)

II. 15 A2 d 1.4 A2 (B2-Vf) - 0.035

Am2 ± —0.070

II. 14 Ad 0.5 Am2

v) Relation [Fe/H]/d/»2

11.16 [Fe/H] 6.746 Am2 0.253 Am2 ^ -.140
±0.915 ±0.113 Fs-G2

vi) Effet de luminosite sur m2

11.17 A2 m2 4-0.16 Ad.
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