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QUELQUES RESULTATS
CONCERNANT LA REPARTITION
DE LA MATIERE INTERSTELLAIRE
ET LA STRUCTURE DU SYSTEME GALACTIQUE

par J. H. Oorr

SOMMAIRE. — Dans la premiére partie de la communication, je monitre que les
wndices de couleur des étoiles O a B5 ne dépendent pas des propriétés intrin-
séques de ces étoiles, telles que la magnitude absolue.

J’étudie ensuite la répartititon moyenne de la matiére interstellaire perpen-
diculairement au plan galactique dans la région comprise entre 3500 et 1900 de
longitude galactique et jusqu’a une distance de 800 parsecs. Tandis que la
matiere diffusante est trés concentrée vers le plan galactique (z = 62 parsecs),
le gaz interstellaire ne monire qu'une faible concentration vers ce plan. Ce
résultat semble indiquer qu’il existe dans ce gaz de forts courants de convection
locaux ; il établit également qu’il n'y a pas de rapport entre la répartition du
gaz et celle de la matiére absorbante interstellaire. J’en ai déduit pour la dems-
épaisseur optique de la couche diffusante la valeur 07,032, dans Uéchelle de
Stebbins et Huffer (absorption différentielle entre 4260 et 4770 A).

Dans la deuxiéme partie, je déduis, aw moyen des dénombrements d’étoiles
entre 100 et 400 de latitude galactique, quelques caractérisiiques générales de la
répartition de la densité dans le systéme stellaire.

En tenant compte de U'absorption, on est amené & constater que le Soleil se
trouve dans une région de densité relativement petite, entourée de tous cotés,
sauf celui de Uanticentre, par des régions de densités beaucoup plus grandes.

Les recherches que je me propose d’exposer ici ont un double but.
Je me suis d’abord efforcé d’obtenir des données sur la répartition
de la matiére interstellaire dans une direction perpendiculaire au
plan galactique, afin de déterminer la relation entre la concentration
galactique de cette matiére et celles des différents types d’étoiles
qui montrent des répartitions trés dissemblables. En second lieu, et
c’est 14 le but principal de ces recherches, j’ai essayé de trouver une
solution au moins partielle des difficultés que l'on rencontre dans
Pétude de la densité du systéme galactique, par suite de I'absorption
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de la lumiére. Comme on le verra & la fin de mon exposé, je n’ai pas
réussi entiérement ; ces recherches semblent conduire néanmoins a
des conclusions intéressantes.

Pour effectuer cette étude, j’ai utilisé en premier lieu des indices
de couleur déterminés par Stebbins et Huffer [1]. Leur matériel
détaillé et trés homogéne contient des mesures photo-électriques
des indices de couleur de toutes les étoiles connues des types O et
BO0-B5 plus brillantes que la magnitude 7,5 et situées aunord de — 15°
de déclinaison. Il se préte particuliérement a une étude de ’absorp-
tion sélective dans notre systéme stellaire parce que les couleurs
intrinséques de ces étoiles de haute température sont sensiblement les
mémes a moins de quelques centiémes de magnitude preés, et aussi
parce que la précision des mesures, qui correspond & une erreur pro-
bable d’environ 4 0™,015, est telle que I’indice de couleur d’une étoile
individuelle donne une mesure de P’absorption interstellaire que la
lumiére de cette étoile a subie. Une autre circonstance favorable est
qu’'une partie de ces étoiles se trouve trés éloignée et que, grace aux
travaux de Plaskett et Pearce [2], les vitesses radiales de toutes ces
étoiles sont connues. Ainsi des valeurs sires pour les distances
moyennes des groupes les plus éloignés peuvent étre inférées des
effets de la rotation différentielle de la Galaxie, ce qui est un grand
avantage pour cette étude.

TABLEAU 1

MAGNITUDE ABSOLUE M ET EXCES DE COULEUR E

M E n
m

— 5 (Y + 0,01 4

— 25 — 0,01 4

— 1,0 — 0,01 (2) 2

(1) Les valeurs de Williams reproduites dans cette colonne ont été légérement
mcdifiées en tenant compte de I'absorption.

(2) Cette valeur a été réduite & la distance des étoiles figurant sur les deux pre-
miéres lignes.
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REPARTITION DE LA MATIERE ET STRUCTURE GALACTIQUE 3

En classant les étoiles de chaque sous-type selon leur mouvement
propre, j’ai pu démontrer que la couleur ne dépend pas sensiblement
de la magnitude absolue. On peut établir ce résultat plus directement,
depuis que les mesures détaillées de B. G. Williams [3] permettent une
classification des étoiles d’aprés la magnitude absolue. J’ai réuni
dans le Tableau 1 les étoiles de la liste de Williams qui se trouvent
& plus de 30° du plan galactique, donc dans une région ou I'on peut
étudier ce phénomene hors de toute influence d’absorption.

Il n’y a pas de différence sensible entre les étoiles brillantes et
les étoiles faibles. En outre, les couleurs normales de Stebbins et
Huffer déduites d’étoiles plus brillantes que 6,0 et éloignées du
cercle galactique de plus de 159 permettraient déja de conclure a
Pabsence d’un effet important de magnitude absolue. Dansle Tableau 2,
on trouve les couleurs normales relatives a chaque type spectral.

TABLEAU 2

COULEURS NORMALES DE STEBBINS ET HUFFER

INnDICE DE
SPECTRE
COULEUR
m
0 — 0,23
BO — 0,22
B2 — 0,20
B3 — 0,19
B5 — 0,17

Malgré une différence considérable de température et une diffé-
rence de 3 & 4 magnitudes dans les magnitudes absolues moyennes,
on ne constate qu'une légére différence d’indice de couleur.

Les excés de couleur de Stebbins et Huffer ont été calculés en
soustrayant ces couleurs normales des indices de couleur observés.
Je représenterai désormais ces excés de couleur par la lettre E.

En considérant la dispersion des excés de couleur E des 55 étoiles
du catalogue de Stebbins situées a plus de 30° de latitude, on arrive
également & la méme conclusion, qu’il n’y a pas d’effet de magnitude
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absolue. La déviation moyenne en E ne dépasse guere + 07,025.

D’aprés les erreurs de mesure et les différences d’absorption qui
doivent se .trouver encore dans cette région, on devait bien s’at-
tendre a obtenir ce chiffre. Il ne reste donc rien qui puisse laisser
croire a une variation réelle de I’excés de couleur avec d’autres qualités
intrinséques des étoiles.

Il ne semble pas non plus qu’il y ait d’erreur svstemathue dépen-
dant de la magnitude apparente. On peut donc tranquillement consi-
dérer les excés de couleur E comme mesure exacte de la coloration
par la matiére interstellaire.

La question du zéro de ces excés de couleur présente une cer-
taine difficulté, car il est probable que les étoiles dont on s’est servi
pour déterminer la couleur normale ont été influencées par la colora-
tion interstellaire. Diverses considérations m’ont conduit & estimer
que la correction qu’il faut appliquer aux couleurs normales est de
0™,045. En additionnant ce nombre, qui est trés incertain, & tous les
E, nous obtenons les vrais excés de couleur E' dont je me servirai
dans la suite.

TABLEAU 3
Tyre O, m < 7,6 T TypPEs B0 4 B2, 5,6 < m < 7,5.

- =- _ - J (calculée)
B A gG—gK

10,2| 4+ 0,246 4 0,010(51) | + 14,8 - 1,0 | 780ps | 5.40(56)
490 - 0,219 - 0,014(26) | - 15,1 + 1,6 | 790ps | 5.62(28)
80.0| -+ 0,171 4= 0,013(20) | + 17,8 + 1,9 940 |5.36(20)|3,75,3 5,9
1807 | - 0,098 -+ 0,008(17) | + 16,3 + 2,6 | 860 |5.07(13)|2,54,1 5,3

J’ai classé les étoiles en groupes de diverses grandeurs apparentes
et classes spectrales ; et, ensuite, les étoiles de chaque groupe ont été
rangées d’aprés la latitude galactique. Ainsi, j’ai obtenu des valeurs
moyennes de K’ pour diverses distances et latitudes galactiques. Le
Tableau 3 montre les résultats obtenus pour le groupe qui comprend
toutes les étoiles O et les étoiles BO & B2 entre les magnitudes 5,5 et
7,5, qui est le groupe le plus éloigné. La distance moyenne des étoiles
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dans chaque zone de latitude est déterminée par Pamplitude de Deffet
de la rotation galactique différentielle. A cet effet, je mie suis servi
aussi bien des vitesses des étoiles que des vitesses indiquées par les
raies interstellaires. La moyenne pondérée réduite & la distance des
étoiles est donnée dans la colonne rA. On a adopté pour A la valeur
0,019 km.sec™* parsec 1.

Les distances sont semblables pourles quatre groupes de latitudes.
I’excés de couleur moyen a 19° de latitude est bien plus faible que
celui des groupes de latitude inférieure ; et cela prouve la forte con-
centration galactique de la matiére interstellaire qui est responsable
de la coloration. En rapport avec ceci, il est remarquable que les
intensités moyennes des raies interstellaires, qui figurent dans la
5¢ colonne sous J, diminuent si peu selon la latitude : le gaz
interstellaire parait beaucoup moins concentré vers la Galaxie que
les particules de poussiére interstellaire. J’en parlerai plus loin.

Les autres groupes ont été traités de la méme maniére ; seulement,
les distances moyennes ont été principalement déduites des mouve-
ments propres.

Désignons par z la distance moyenne des étoiles considérées au
plan galactique. Pour pouvoir combiner les résultats des différents
groupes, j’al calculé pour chacun d’eux labsorption différentielle
par la couche d’épaisseur z pour les rayons de lumiére qui traversent
cette couche perpendiculairement. A cet effet, les valeurs moyennes E’
ont été multipliées par sin b. Les valeurs ainsi obtenues ont été
combinées avec des poids en groupes de différentes distances z. La
figure 1 repreqente la courbe obtenue en portant en abscisses z et

en ordonnées B’ sin b ; les demi- -longueurs des raies verticales passant
par les divers points sont égales aux erreurs probables.

La figure 1 montre que 'absorption augmente jusqu’a une distance
de 4 150 parsecs du plan galactique, et qu’a cette distance elle atteint
une valeur d’environ 0™,032 dans 1’échelle de couleurs de Stebbins.
Entre 150 et 300 parsecs, on ne remarque plus d’absorption. Si nous
représentons le coefficient moyen de l’absorption par la formule
ae—, nous trouvons, pour A = 0,0091, la courbe de la figure, qui
donne I'absorption correspondant & cette loi ; on voit qu'on arrive
ainsi a une bonne représentation des points observés. La distance

moyenne au plan galactique, c’est-a-dire la moyenne de z, serait de
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62 parsecs pour la matiére absorbante, ¢’est-a-dire du méme ordre que
celle des objets les plus concentrés, comme les étoiles O et B, les
Céphéides de longue période, les étoiles C et les amas ouverts (1).

E’sin b
»
+ aun
I \
®
v
+ A
A
+ 02
v
+ 010
[e]
oo 200 300 Y00
.z (parsecs)
Fic. 1.

Jusqu’a présent, je n’ai rien dit des irrégularités de I'absorption.

(1) Si Pon suppose que la matiére absorbante forme une couche homogéne de
demi-épaisseur d, au lieu d’étre répartie suivant la loi de Gauss (comme adopté ci-
dessus), on trouve d = 100 parsecs. En 1930, Van de Kamp [23] a également obtenu
une valeur pour cette épaisseur, en employant des couleurs d’étoiles B et A dans -
4 régions de longitudes presque identiques. Il trouvait des valeurs de zd variant de
210 & 500 parsecs, la moyenne étant de 300 - 50 parsecs (loc. cit., tableau 13,
références ba et 5b).
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REPARTITION DE LA MATIERE ET STRUCTURE GALACTIQUE 7

A premiére vue, il est clair que I'absorption est trés irréguliere, au
point quw’on se demande s’il v a lieu de s’occuper de ’absorption
moyenne. Je crois qu’il faudrait répondre affirmativement & cette
question ; je ne vois pour le moment pas d’autre issue pour I’étude
de I'influence de l'absorption sur la structure du systéme stellaire
que 'examen de 'absorption moyenne pour des régions assez grandes.
1l se trouve que cette moyenne est d’une certaine importance s’il
s’agit de régions étendues, ce qui est le cas ici. Les points de la figure 1
se rapportent & l’absorption moyenne dans un cylindre d’environ
800 parsecs de rayon.

D’ailleurs il ne faut pas négliger I'influence des irrégularités de
Pabsorption sur les phénoménes connexes. Citons un exemple : cette
irrégularité pourrait donner I'explication du fait assez remarquable
qu’il n’existe qu'une corrélation tres faible entre les excés de couleur
et Pintensité des raies interstellaires, tandis que ces deux quantités
sont en rapport direct avec la distance. La cause de ce fait pourrait
étre la suivante : pour les étoiles des spectres O & B2 qui ne montrent
qu’'une dispersion modérée en magnitude absolue, une grande intensité
de Ca™ indique une grande distance des étoiles; mais, étant donnée la
magnitude apparente, une si grande distance est seulement possible
si la lumiére de 1’étoile n’a subi qu’une légére absorption, et si par con-
séquent son exces de couleur est faible.

Mais je ne veux pas m’étendre davantage sur ce probléme des
irrégularités de distribution de la matiére absorbante, car cette étude
m’éloignerait trop de mon sujet.

Nous venons de constater que 'absorption sélective semble limitée
a une couche d’épaisseur 150 parsecs environ de chaque c6té du plan
galactique. Toutefois, les données relatives aux étoiles B situées a tres
grande distance du plan galactique sont rares. C’est pourquoi je me
suis efforcé d’étudier plus amplement ce probléme a ’aide des couleurs
des étoiles faibles des « selected areas ». En 1927 déja, des indices
de couleur ont été déterminés par Parkhurst [4] & 1’Observatoire
Yerkes, dans les selected areas de -+ 45° de déclinaison et jusqu’a
la magnitude 13,5 environ. Dans son article, Parkhurst a déja attiré
Pattention sur la forte différence de couleur moyenne entre les étoiles
des aires se trouvant dans la Galaxie et celles en dehors de celle-ci.
Il a constaté que les premiéres étaient de toute 1 magnitude plus
rouges quil n’avait pensé. N’ayant toutefois pas de spectres & sa
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disposition, il n’a pas pu interpréter ce phénoméne comme un effet .
de coloration par la matiére interstellaire.

Aprés la publication par Humason d’un catalogue de spectres
dans les selected areas [5], j’ai essayé de me servir de ces indices
de couleur pour étudier I'absorption sélective. La relation entre la
couleur et le spectre a été déterminée au moyen des aires de haute
latitude, et I’excés de couleur pour les aires de latitudes inférieures.
J’ai fait cette opération séparément pour différentes magnitudes appa-
rentes. La recherche s’est bornée aux étoiles de types B8 a G2 pour
éviter autant que possible 'influence des différences de magnitude
absolue sur les couleurs. Pour la demi-épaisseur optique de la couche
galactique, j’ai trouvé ainsi 0™,058 4 0™,015. L’incertitude relative-
ment grande de ce résultat est surtout causée par de grandes erreurs
de zéro dans le matériel de Parkhurst.

L’année passée, Seares [6] a publié quelques résultats provisoires
d’une étude des indices de couleur analogue dans 30 selected areas,
pour la plupart différentes de celles de Parkhurst. Les données n’ont
pas encore été publiées avec des détails suffisants pour déterminer
avec certitude 1’épaisseur optique. Cependant une estimation grossiére
conduit & un nombre du méme ordre que celui calculé d’aprés les
mesures de Parkhurst. Ces nombres doivent étre divisés par environ
2,2 pour étre réduits & l'intervalle de longueurs d’onde auquel corres-
pondent les indices de Stebbins. On obtient ainsi 0™,027 pour la demi-
épaisseur optique, ce qui confirme I’épaisseur calculée d’aprés les
étoiles B. Les étoiles considérées ici se trouvent & une distance de
+ 250 parsecs du plan galactique.

D’aprés les données publiées, on ne saurait dire avec certitude
§’il y a encore quelque absorption sélective au-dessus de z = 300 par-
secs. Les couleurs des amas globulaires indiquent cependant que cette
absorption n’est certainement pas grande. Nous savons qu’en 1932
Stebbins [7] d’une part (avec un instrument d’ouverture 252 cm) et
Vyssotsky et Emma T. R. Williams [8] d’autre part (avec des instru-
ments d’ouverture inférieure & 7 cm) ont découvert que les amas glo-
bulaires sont d’autant plus rouges qu’ils se trouvent plus prés du plan
galactique. Les données les plus détaillées sont les mesures publiées
par Stebbins et Whitford [9], qui portent sur presque tous les amas
globulaires au nord de — 40° de déclinaison. Leurs indices de couleur
ont été réduits a I’échelle des étoiles B. Aprés avoir corrigé le zéro
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des excés de couleur ainsi obtenus. je trouve 0™,052 pour la demi-
épaisseur moyenne de la couche absorbante. Ceci dépasse, 1l est
vrai, I’épaisseur déterminée plus haut. Mais cela ne prouve pas qu’il
y ait de la matiére sélectivement absorbante hors de la mince couche
trouvée auparavant. Car, selon les données des étoiles B, 1l est certain
que le coefficient moyen d’absorption dans le plan galactique est bien
plus grand pour la direction du centre galactique que pour les régions
dans lesquelles les étoiles B ont été observées. Cela explique probable-
ment la plus grande épaisseur optique de la couche dans la direction
des amas globulaires.

Les résultats des amas globulaires seraient une indication quant
a ’absence d’absorption sélective hors de cette mince couche, et méme
jusqu’aux hauteurs de 2000 a 3000 parsecs au-dessus du plan galac-
tique. Toutefois, la conclusion est encore incertaine, et il serait inté-
ressant de voir si elle se trouvera confirmée par les mesures de couleur
des nébuleuses extragalactiques, dont Stebbins s’occupe actuellement
(voir note a la fin).

En résumé, on a démontré que la poussiére sélectivement absor-
bante est extrémement concentrée vers le plan galactique ; pour la
région examinée, entre 0° et 180° de longitude galactique, la demi-
épaisseur de la couche dans laquelle cette absorption est sensible
ne dépasse pas 150 parsecs (z = 62 parsecs) et la demi-épaisseur
optique est d’environ 07,032 pour 'absorption différentielle entre
4260 et 4770 A. L’absorption sélective hors de cette couche est pro-
bablement négligeable jusqu’a de trés grandes distances.

Il me faut placer ici quelques remarques sur la concentration
galactique du gaz interstellaire. Comme le montre le Tableau 3, cette
concentration est inférieure a celle de la matiére colorante et a celle
des étoiles fort concentrées vers le plan galactique. Les intensités
moyennes des raies K interstellaires ont été calculées d’apres les
données de I’Observatoire de Victoria [10] et se rapportent aux
mémes étoiles pour lesquelles les distances moyennes ont été cal-
culées. Les derniéres colonnes du Tableau montrent pour les groupes
de latitude élevée quelle devrait étre I'intensité moyenne de Ca™ pour
les étoiles & ces distances, si le gaz de Ca™ était réparti perpendi-
culairement au plan galactique comme le sont respectivemenestl
étoiles B ou A ou les géantes G ett K. On remarque que le gaz est
certainement moins concentré que les étoiles B et probablement
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moins que les étoiles A. Les données ne se prétent pas trés bien & la
détermination de la concentration galactique, parce que les étoiles
pour lesquelles on a observé les raies de Ca™ interstellaire se trouvent
trop pres du plan galactique.

Cependant, il y a quelques étoiles B exceptionnelles qui ont de
grandes vitesses et qui se trouvent a de grandes distances du plan
galactique (*). E. G. Williams [11] a fait des mesures précises de
I’absorption totale de la raie K interstellaire pour 5 de ces étoiles
situées a plus de 30° de latitude. A l’aide des magnitudes absolues
publiées par Williams [3], on trouve que ces 5 étoiles se trouvent a
une distance moyenne de 570 parsecs ; 'absorption totale moyenne
est 11,1 (23) dans I’échelle de Williams. I.es données ont été réunies
dans le Tableau 4. Dans la derniére colonne, on a réduit les absorp-
tions totales & une méme distance (de 740 parsecs) en les multipliant
par 740 [ry.

TABLEAU 4

ABSORPTION TOTALE DE LA RAIE INTERSTELLAIRE
POUR DES ETOILES DE HAUTE LATITUDE.

H. D. SPECTRE b Ty K, K, .
89688 B4nn —+ 470 631 7,7 9,0

91336 Bls -+ 54 759 11,7(%) 11,3(%)
100600 B4n + 70 479 6,2 9,5
149881 BoOns -+ 35 1380 21,4 11,6
212571 B2nn - — 46 436 8,4 14,3
moyenne 4+ 50 740 11,1 11,1

Si la répartition du gaz était semblable a celle des étoiles B, nous

ne nous serions attendus qu’a une absorption totale moyenne K, de
1,5 pour les cing étoiles observées ; avec une répartition comme celle

(1) Dans le Tableau 3, on n’a pas tenu compte de ces étoiles, & cause de leurs grandes
vitesses résiduelles.

(?) Si nous excluons la deuxiéme étoile, ¢ Leonis, pour laquelle Williams semble
avoir inclus une raie de Ca* stellaire, les chiffres se trouvent étre respectivement z = 550

parsecs et Ky = 10,9, donc pratiquement identiques.
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des étoiles A, EW aurait été 5,2, et avec une répartition comme celle
des géantes G et K, 11,0.

De méme que dans les étoiles O et B, les raies Ca™ interstellaires
peuvent étre observées dans les novae. Parmi celles-ci, il y en a deux,
Nova Geminorum 1912 et Nova Cygni 1920, qui se trouvent a une
grande distance du plan galactique. Dans toutes deux, on a observé
une forte raie K interstellaire d’intensité moyenne 9,2 dans I’échelle
de Plaskett et Pearce. En calculant, pour ces étoiles aussi, 'inten-
sité moyenne, si la concentration galactique du gaz était la méme
que celle des étoiles B, des étoiles A et des géantes G et K, nous

trouvons respectivement I = 1,5, 4,3 et 7,5. Ces calculs ont été
basés sur une distance supposée de 2150 parsecs (z = 500 ps) ; & une
distance supposée de 4300 parsecs (z = 1000 ps) les résultats sont
respectivement 1= 1,6, 4,5 et 8,9. Ici, comme pour les étoiles B, a
haute latitude, nous voyons que les intensités des raies Ca™ sont si
grandes qu'elles ne s’accordent pas avec une répartition de densité
analogue a celle des étoiles B ou A. La concentration galactique du
gaz Ca ne semble pas plus forte que celle des géantes de type spectral
avance.

Sous ce rapport, il est intéressant de remarquer que Mayall [12]
a découvert a I’Observatoire de Lick uune raie galactique interstellaire
dans le centre de la spirale N. G. C. 4151 qui se trouve tout prés du
pole de la Voie Lactée. Cela n’etit point été possible si I’épaisseur
optique de la couche Ca™ n’était pas trés grande. ‘

On se serait attendu sans doute & d’autres résultats. Si le gaz
formait une masse assez homogeéne et en équilibre, il devrait montrer
une concentration galactique du méme ordre que celle des étoiles B,
car la vitesse moyenne des ions correspondant aux conditions de
radiation dans lespace interstellaire ne dépasse guére 4 km [sec. En
ce cas, une concentration bien plus faible pourrait seulement se pré-
senter si la pression de radiation sur les ions Ca™ éliminait une grande
partie de la gravitation.

Admettons que cela nait pas lieu ; alors la seule conclusion pos-
sible est qu’il doit y avoir des sortes de courants de convection locaux
qui portent le gaz jusqu’a de grandes distances du plan galactique.
La vitesse de ces courants devrait étre assez grande pour corres-
pondre & des vitesses résiduelles du méme ordre que celles des
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étoiles géantes de types G et K, donc d’environ 15 km /sec pour
la coordonnée z.

La conclusion est quelque peu surprenante. On se demande com-
ment ces forts courants internes se sont produits et comment ils se
conservent. .

On pourrait peut-étre imaginer que la faible concentration du
gaz n’existe qu’en apparence, celle-ci étant causée par le fait
qu’aux grandes distances z du plan galactique une température effec-
tive plus basse augmenterait le nombre relatif des ions Ca™; un calcul
approximatif montre toutefois que cette influence ne peut étre que
minime. Eddington a avancé 'hypothése que les raies Ca™t inter-
stellaires sont fort sursaturées [13]; cela pourrait aussi expliquer
Pabsence apparente de concentration galactique. Il semble pourtant
peu probable que la solution du probléme puisse étre trouvée dans
cette direction, et il faut accepter provisoirement la conclusion que
je viens de mentionner.

D’ailleurs, dans plusieurs cas, les observations de vitesses inter-
stellaires ont fourni la preuve évidente de I’existence de vitesses
résiduelles dans le gaz Ca™. ,

La vive antithése entre la concentration galactique du gaz d’une
part et celle de la poussiére interstellaire d’autre part prouve
clairement qu’il n’y a pas de relation directe entre ces deux sortes
de matiére interstellaire.

%
* %

Je vais donner maintenant un apercu de la deuxiéme partie de
mes recherches, celle qui se rapporte a la répartition de la densité
dans le systéme galactique. Dans une publication antérieure [14],
javais étudié la variation avec la longitude galactique des dénom-
brements d’étoiles & des latitudes supérieures a 20°, et j'en avais
déduit certaines données sur la répartition de la densité dans le grand
systéme stellaire. Je m’étais efforcé surtout de déterminer la propor-
tion dans laquelle la densité diminue & mesure que la distance au
centre augmente. Ce n’était qu’une premiere approximation, car
Javais supposé 'absorption négligeable a ces hautes latitudes. La
publication de l'excellente étude de Hubble [15] sur les dénombre-
ments des nébuleuses faibles semblait offrir un moyen de surmonter
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Pobstacle causé par I'absorption, du moins pour les régions situées
en dehors de la Voie Lactée. Les dénombrements des nébuleuses
donnent une mesure directe de l'absorption subie dans le systeme
galactique par la lumiére venant des nébuleuses. Hubble trouve que
la. demi-épaisseur optique de la couche absorbante est 0™,25. Dans
cette détermination, Hubble a exclu quelques régions ou il ne se
trouve point de nébuleuses. Une nouvelle détermination qui com-
prend toutes les régions, excepté la région voisine du centre ou ab-
sorption est extraordinairement grande, donne 0™,28 pour la demi-
épaisseur. L’absorption moyenne & une latitude b est ainsi 0,28 /sin b.

Admettons que cette absorption ait lieu a faible distance du plan
galactique ; nous connailssons alors ’absorption subie par la lumiére
des étoiles faibles se trouvant dans la direction des nébuleuses. Les
dénombrements d’étoiles nous permettraient ainsi de déduire des
conclusions slires concernant la densité des étoiles aux hautes lati-
tudes, jusqu’a environ 10° de la Voie Lactée. Au premier abord,
cette hypothése parait trés raisonnable, mais elle conduit a des
résultats si surprenants, pour la distribution de la densité stellaire,
.qu’il nous faut absolument rechercher a quel point I’hypothése faite
peut étre vérifiée directement.

Nous savons, par I'étude des couleurs des étoiles B, qu’au moins
une partie de 'absorption a lieu dans une trés mince couche galac-
tique. Quelle est la grandeur de cette partie ?

Pour répondre a cette question, il nous faut connaitre le facteur
par lequel nous devons multiplier absorption différentielle entre les
longueurs d’onde de Stebbins et Huffer pour trouver ’absorption
photographique totale.

1l y a cinq maniéres différentes d’estimer ce facteur, que nous
désignerons par f :

10 en comparant le coefficient moyen de l'absorption photogra-
phique dans le plan galactique au coefficient moyen de I’absorption
sélective ;

20 par la théorie ;

30 par Pinvestigation spectrophotométrique des étoiles colorées
par la matiere interstellaire ;

40 en comparant 'absorption photographique totale & I’absorp-
tion sélective dans les nébuleuses obscures ; '

59 en comparant Ja couleur de la lumiére diffusée par les
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nébuleuses brillantes & celle des étoiles qui éclairent ces nébu-
leuses. - ‘

Je ne dispose pas du temps nécessaire pour discuter en détail les
calculs qui ont été faits. Je me bornerai a rapporter succinctement
les résultats les plus importants.

10 La premiére maniére est la plus directe. Les couleurs des
étoiles B dont j’ai parlé permettent de déterminer le coefficient de
I’absorption sélective dans le plan galactique, c4770 /4260, €n magnitudes
par 1000 parsecs. Pour les étoiles faibles O a B2, qui setrouvent a
une distance moyenne de 800 parsecs, on obtient cy779/4060 = 0™,329.
Pour les autres groupes de basses latitudes, on obtient la valeur 0™,318.
Ces derniers groupes se trouvent & une distance moyenne de 300 par-
secs ; nous en concluons que 'absorption dans I'entourage immédiat
du Soleil est aussi forte qu'a de plus grandes distances. J’adopterai
dans la suite 0,325 comme coefficient moyen de ’absorption dans le
demi-cercle de 800 parsecs compris entre 0° et 180° de longitude. Cela
concorde avec la valeur moyenne 0™,29 trouvée par Stebbins et
Huffer. On a fait d’autres déterminations du coefficient d’absorption
sélective, mais elles concernent des régions plus limitées du systéme
galactique, et reposent souvent sur des distances trés incertaines. Il
reste & déterminer le coefficient d’absorption photographique totale.
La seule détermination plus ou moins digne de foi semble étre celle
qui peut étre déduite des Céphéides faibles & I'aide des vitesses radiales
de Joy et des effets de la rotation différentielle. Joy a trouvé la
valeur 0™,85[16]. Si nous prenons A = 0,019 km.sec™'.parsec™* au
lieu de 0,0155, et, si nous apportons une légére correction provisoire
aux magnitudes absolues des Céphéides, nous trouverons 1,3 comme
coefficient d’absorption réduit a z= 0.

Pour le facteur f, nous trouvons ainsi 1,3 /0,325 =4,0 = 0,7. L’in-
certitude la plus importante de cette détermination provient de ce
que Pabsorption calculée pour les Céphéides concerne un domaine
dont le diamétre est environ 3 fois plus grand que le domaine des
étoiles B. On pourra donner de f une détermination plus directe
quand on connaitra les excés de couleur des Céphéides elles-mémes.
Le DT Oosterhoff, de Leyde, s’occupe actuellement & réduire les cli-
chés qu’il a pris & cet effet & I’Observatoire du Mont Wilson. Je ne
serais pas étonné que sa détermination directe de f différat sensible-
ment de la valeur mentionnée.
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Des estimations faites au moyen d’étoiles B, dont je ne m’occupe-
rai pas ici, indiquent une valeur plus grande pour f.

20 La théorie de Rayleigh sur la diffusion de la lumiére nous per-
met de calculer une valeur minimum de f. On trouve ainsi f,,;, = 2,4.

30 Une détermination plus correcte se déduit des résultats de la
spectrophotométrie des étoiles B colorées, comme ceux obtenus par
Trumpler [17] pour deux amas, et entre autres par Struve, Keenan
et Hynek [18], par Jessie Rudnick [19] et par Hall [20] pour quelques
étoiles spéciales. Ces recherches indiquent que, dans la région observée,
Pabsorption augmente & peu prés en raison inverse de la premiére
puissance de la longueur d’onde, et non pas selon la quatriéme puis-
sance, comme dans la loi de Rayleigh. Comme il est possible que,
dans le cas de ces étoiles spéciales, il s’agisse d’absorption par des
nébuleuses locales, plutét que de labsorption générale, je ne consi-
dére provisoirement que les mesures de Trumpler d’une part, et
d’autre part une liste d’excellentes déterminations de couleurs dans
le rouge, publiée par Hall [20]. Ces mesures, combinées avec les exceés
de couleur de Stebbins, permettent également d’établir une détermi-
nation de fpi,. Les mesures de Trumpler §’étendent de 3400 & 6300 A,
tandis que Hall atteint 8000 A. Si nous faisons 'extrapolation des
courbes qui donnent le rapport entre I'absorption et la longueur
d’onde vers les plus grandes longueurs d’onde & l'aide de la formule
de Rayleigh, les données de Trumpler conduisent & f..;, = 5,2, tandis
que celles de Hall ménent a la valeur 5,8.

40 et 5° On peut également déterminer f au moyen de nébuleuses
obscures ou de nébuleuses brillantes. Je ne pense pas m’étendre ici
sur les observations et je me contenterai de rapporter que les valeurs
de f trouvées pour les deux catégories sont assez grandes, c¢’est-a-dire
de 10 a 12.

Comme les résultats des Céphéides ne nous permettent pas d’ad-
mettre une valeur de f plus grande que 6, il semble qu’il y ait une
différence réelle entre le facteur pour les nébuleuses concentrées et
celui pour Pespace interstellaire en général.

Que devient I’épaisseur optique de la couche absorbante trouvée
au moyen des étoiles B ? Pour répondre a cette question, il faut mul-
tiplier par f 'absorption sélective de 0™,032. Admettons que f soit
égal 4 5,5; nous obtenons pour la demi-épaisseur photographique
0™,18. C’est donc moins que !’épaisseur optique résultant des dénom-
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brements des nébuleuses par Hubble. Cependant, la différence est
moins grande qu’il ne semble. Car il faut tenir compte du caractére
irrégulier de I’absorption. (Pest pourquoi la valeur moyenne trouvée
au moyen d’objets choisis sera toujours plus petite que la valeur
trouvée dans des régions réguliérement réparties, comme chez Hubble.
Je n’ai pas calculé leffet dii & cette circonstance, mais il sera proba-
blement petit ; il reste donc une différence entre I’épaisseur optique
trouvée par Hubble et celle trouvée par I'étude des étoiles B. Cela
indique que I’absorption a encore lieu & des distances du plan galac-
tique plus grandes que celles des étoiles B ; probablement cette
absorption additionnelle n’est-elle pas sélective. Il va sans dire qu’on
ignore la distance de cette matiére absorbante ; il faut donc tenir
compte de la possibilité qu’elle se trouve au-dela des étoiles faibles.
Pour plus de sécurité, yadmettrai, au cours des recherches suivantes,
que nous avons affaire & une couche absorbante dont la demi-épaisseur
n’est pas inférieure a 0™,14 et atteint probablement 0™,28. Nous
allons baser nos calculs sur ces deux valeurs.

Prenons le cas fort simple d’une Galaxie hypothétique dont les
couches de méme densité seraient des plans paralléles au plan galac-
tique. Par une simple considération géométrique, on peut alors cal-
culer les résultats des dénombrements des étoiles & une latitude
quelconque au moyen des dénombrements d’étoiles prés du poéle
galactique.

Représentons par A(m, b) le nombre des étoiles de magnitude m
et de latitude b, par degré carré ; nous trouvons :

A(m, b) =

— Al (m 4 5 log sin b — Agy,), 90°].

Dans cette formule, A, représente la différence d’absorption

entre la latitude b et le pole galactique (1). Par exemple, on a, pour

b = 15° et pour une couche absorbante de demi-épaisseur optique
0™,28

A(m, b) = 57,7 A (m — 3,74), 90°].

Une comparaison entre les nombres A, ainsi obtenus et les

(1) Cette formule ne peut s’appliquer strictement que si Pabsorption se passe
entierement devant les étoiles. Dans la suite, j’ai apporté ici et 13 quelques corrections
en tenant compte du fait qu’une petite partie des étoiles brillantes ne se trouve pas
entiérement en dehors de la couche absorbante.
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nombres d’étoiles observés A, donne une idée de la mesure dans
laquelle les couches d’égale densité s’écartent de plans paralléles. On
peut ensuite en déduire aisément la variation véritable de la densité.

Je commence par faire cette comparaison pour des régions a 90°
de longitude du centre de la Galaxie. On s’attendrait a ce que dans
ces directions les couches d’égale densité soient & peu prés des plans
paralléles, tout en manifestant une légére diminution de la densité
4 de trés grandes distances, de sorte que A, deviendrait plus
petit que Ay, Mais le Tableau 5 montre des résultats compléte-
ment différents.

Les comparaisons ont été faites pour quatre latitudes galactiques
(100, 150, 250 et 40°), et pour les magnitudes qui figurent dans la
2me colonne. Les calculs ont été basés sur deux hypotheses différentes
concernant ’absorption : d’abord, I’hypothése que toute la couche
de demi-épaisseur optique 0™,28 qui est déduite des dénombrements
de nébuleuses se trouve devant les étoiles ; les résultats se trouvent
dans les colonnes 3 & 6. En second lieu, des calculs ont été basés sur
Phypothése que seule la moitié de cette absorption se fait devant les
étoiles (donc dans une couche de demi-épaisseur 0™,14); ces résultats
se trouvent dans les deux derniéres colonnes. Les nombres mg5 des
3me et 7me colonnes donnent les magnitudes (m + 5 log sin b — Agy)
pour lesquelles, selon la formule précédemment donnée, il faut prendre
les valeurs de A(m) a 90° latitude. Ces courbes A(m, 90°) ont été cons-
truites au moyen des dénombrements d’étoiles publiés par van Rhijn (*)
[21]; les valeurs de log A(m, b) dérivées de ces courbes sont données
dans la 4m¢€ colonne (calc.). Les valeurs de log A(m, b),,s. dans la 5me
colonne ont été déterminées en formant les moyennes pour les inter-
valles de 15° & 105° et de 195° & 285° (2) de longitude. Dans la 6me et
dans 1é derniére colonne, on trouve sous o — ¢ les différences entre
10g *Aobs. et 10g Acalc.

(1) Pour les étoiles brillantes (m << 11), les dénombrements sont basés sur les gran-
deurs visuelles. D’apres des résultats récents, il semble que les indices de couleur
employés par van Rhijn soient trop rouges. C’est la raison pour laquelle j’y ai apporté
une correction.

(3) On a pris la moyenne des valeurs de log N, d’apres le Tableau 10 de van
Rhijn [21], pour les latitudes positives et aussi pour les latitudes négatives. Ces
moyennes se rapportent aux nombres d’étoiles plus brillantes qu’une magnitude limite
donnée. On en a déduit les valeurs de A(m) (c’est-a-dire des nombres d’étoiles entre
m—1/2etm + 1/2).
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TABLEAU 5

COMPARATISON DES DENOMBREMENTS D ETOILES
AUX NOMBRES CALCULES DANS L'HYPOTHESE DE COUCHES PLAN- PARAILELES

(longitudes & 90° de la longitude du centre du systéme galactique)

DEMI-EPAISSEUR DE LA COUCHE ABSORBANTE
A2 = 0™ 28 A2 = 0™ 14
—_— ( .
log A(m, b) log A(m, b)
.b " o> calc. obs.(1) o—c¢ 900 0o—c
12,5 7,37 1,68 1,90 - 0,22 8,04 — 0,01
4 100 14,5 9,37 2,44 268 -+ 0,24 10,04 —0,01
16,5 11,37 | 3,11 342 + 0,31 12,04 + 0,11
17,5 12,37 3,41 3,77 -+ 0,36 13,04 + 0,18
, 12,5 8,71 1,66 1,82 10,16 | 9,14 0,00
’i‘ 1o ) 145 10,71 2,38 2,57 -+ 0,19 11,14 + 0,05
16,5 12,71 2,98 3,27 4+ 0,29 13,14 + 0,17
17,5 13,71 3,24 361 -+ 0,37 14,14 + 0,26
/12,5 10,25 1,59 1,64 - 0,05 10,44 | — 0,01
L 250 14,5 12,25 2,22 2,30 - 0,08 12,44 | -+ 0,03
16,5 14,25 2,73 2,91 -+ 0,18 14,44 + 0,13
17,5 15,25 2,98 3,20 + 0,22 15,44 + 0,18
12,5 11,38 | 1,41 1,42 -+ 001 | 11,46 — 0,01
L 400 14,5 13,38 1,97 2,04 4+ 0,07 13,46 + 0,05
16,5 15,38 2,47 2,59 -+ 0,12 15,46 + 0,10
17,5 16,38 2,68 281 -+ 0,13 || 16,46 + 0,11

En portant d’abord notre attention sur les nombres de la
6me colonne, nous remarquons la présence de grands résidus systé-
matiques. Partout les nombres observés sont plus grands que les
nombres calculés, alors qu’on s’attendait plutét & trouver les nombres
observés légerement inférieurs. Dans les groupes de 100 et 15° de

(1) Les nombres « observés » pour b =+ 400, dérivés du Tableau 6 de van Rhl]n>
sont des moyennes de toutes les longitudes.
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latitude, les nombres observés pour les étoiles de 16™,5 et 17,5
valent plus de 2 fois les nombres calculés. Aux latitudes plus hautes,
les différences sont moins prononcées, mais encore considérables pour
les étoiles faibles.

On en conclurait que les couches de méme densité ne seraient pas
plan-paralléles, mais s’éléveraient des deux c6tés du Soleil ; loin d’étre
entouré par un systéme local, le Soleil se trouverait dans une région
de densité moindre entourée de presque tous les cotés par des régions
d’une densité plus grande. Les résultats pour les autres quadrants de
longitudes seront exposés dans la suite. |

Voild un résultat surprenant et un peu révolutionnaire. Je m’y
étais toutefois attendu dés mes premiéres recherches sur la structure
de la Galaxie d’aprés les dénombrements d’étoiles faits hors de la
Voie Lactée (loc. cit [14], p. 274) ; mais comme alors nous ne savions rien.
de la répartition de la matiére absorbante, il restait la possibilité que
cette matiére se trouvat pour la plus grande partie au-dela des étoiles
observées. Cela ameénerait & conclure que la matiére absorbante doit
se trouver & des distances énormes, de 500 a 1000 parsecs du plan
galactique.

Apres la publication des dénombrements de nébuleuses de Hubble,
des recherches plus exactes devinrent possibles, aussi ai-je repris ce
probléme en collaboration avec M. Veldt. Apreés les calculs de M. Veldt,
qui appliquait la méthode plus indirecte employée autrefois, les mémes
difficultés sont apparues, avec une netteté plus grande qu’aupara-
vant. Les calculs présentés ici confirment entiérement ces résultats
et démontrent que le phenomeéne apparait a toutes les latitudes entre
100 et 400

On voit dans la derniére colonne du Tableau 5 que, pour les étoiles
faibles, le phénomeéne reste évident, méme si ’on admet que I’épais-
seur optique de la couche absorbante située entre nous et les étoiles
n’est que la moitié de celle qui se trouve entre nous et les spirales, ce
qui est le minimum que 'on doive admettre. Pour m = 17,5, le
nombre des étoiles observées entre 10° et 25° de latitude dépasse en
moyenne de 60 % le nombre calculé.

Aussi 0’y a-t-il plus de raison de voir dans ce phénomeéne un
indice qu’une grande partie de la matiére absorbante se trouve a de
trés grandes distances du plan galactique.

Comme on le voit dans le Tableau 6, le phénoméne se présente a
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peu prés de la méme maniére dans chacun des quatre octants 15°-
1050, 195°-285° et respectivement au nord et au sud du plan galac-
tique.

TABLEAU 6

VALEURS DE [log A(m),,, — log A(m).,. ] POUR LES QUADRANTS

cale.
DONT LES CENTB.ES SONT A 90° DU CENTRE DU SYSTEME GALACTIQUE

(LATITUDE -+ 159)

l 150 & 1050 1950 & 2850
I I

b + 150 — 150 4+ 150 — 150
absorption (159 — 900) 1™ 15 o™ 77 0™,50 o™, 52
m = 12,5 + 0,16 -+ 0,10 -+ 0,10 -+ 0,06
m = 14,5 + 0,15 + 0,09 + 0,13 + 0,16
m = 16,5 + 0,27 -+ 0,19 + 0,23 + 0,34
m = 17,5 + 0,28 -+ 0,31 -+ 0,24 4+ 0,47

L’absorption a été évaluée séparément pour chacune des quatre
régions d’apreés les dénombrements de nébuleuses de Hubble. Les dif-
férences de I'absorption entre ces régions et le pole galactique ont été
données en téte du Tableau ; la détermination est trés incertaine
pour les deux derniéres colonnes. Pour rendre autant que possible
les résultats des différentes régions indépendants les uns des autres,
les calculs pour & = + 15° ont été faits a ’aide des dénombrements
d’étoiles dans les 26 selected areas situées & moins de 40° du poéle
nord de la Calaxie (réduits au pole), tandis que les calculs pour
b = — 15° ont été faits & 1’aide des dénombrements d’étoiles de
10 aires voisines du pole sud de la Galaxie (*). Les résultats des deux
régions polaires concordent de maniére satisfaisante. Dans les quatre
cas, les nombres observés d’étoiles faibles sont environ 2 fois plus
grands que les nombres calculés.

On est enclin & se demander si une erreur quelconque pourrait

(1) On s’est toujours servi exclusivement des aires observées au Mont Wilson,
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avoir produit 'apparence de ce phénomene. Les calculs sont faits de
telle sorte que, sauf en ce qui concerne ’absorption, ils ne reposent
sur aucune hypothése. Les seules erreurs qui puissent intervenir sont
des erreurs sur les magnitudes. Le systéme de magnitudes employé
est celui de Seares [22] pour les régions polaires ainsi que pour toutes
les autres régions nord de — 20° de déclinaison ; il est certainement
digne de foi.

L’accord remarquable des dénombrements d’étoiles dans les aires
des deux régions polaires prouve que les échelles et les zéros des diffé-
rentes selected areas concordent trés bien. Par suite on peut s’at-
tendre & ce qu’ils correspondent aussi a la séquence polaire nord.
Ainsi, il n’est donc pas question d’une différence systématique impor-
tante entre les magnitudes des régions polaires et celles des régions
de latitudes plus basses. Une erreur dans I’échelle commune a toutes
les aires, donc une erreur dans I’échelle de la séquence polaire
nord, est & peine concevable, surtout si l'on se rappelle que
quatre observatoires ont déterminé cette échelle jusqu’a la 16me
magnitude.

Méme dans le cas d’une couche absorbante de 07,14 de demi-
épaisseur, il faudrait, pour expliquer les différences trouvées, admettre
dans 1’échelle entre 12™,5 et 17,5 la présence d’une erreur de 20 a
30 9. La vraie magnitude correspondant & 17m,0 dans I’échelle inter-
nationale devrait étre alors d’environ 18™,0.

D’autre part, si 'on suppose que des différences réelles de densité
sont a la base du phénomeéne, on se heurte également a de grandes
difficultés. Dans cette recherche-ci, il s’agit surtout d’étoiles trés
éloignées du plan galactique, qui ont probablement de grandes
vitesses résiduelles. On s’attendrait a ce que les étoiles de cette sorte
fussent distribuées plus ou moins réguliérement dans la Galaxie. Si
toutefois le systéme galactique avait une structure de spirale, on ne
s’attendrait pas & ce qu’elle se révélat de cette maniére et dans cette
catégorie d’étoiles. Il faut donc toujours envisager I’éventualité d’une
autre solution, méme si celle-ci paraissait invraisemblable & premiére
vue.

Quelle image pouvons-nous nous faire en interprétant les effets
observés comme des différences de densité ? Nous concluons que, a
des distances de 1000 & 3000 parsecs, et pour chaque valeur de z, la
densité dans une bande perpendiculaire & la direction du centre de la
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Galaxie est environ 2 fois plus grande que celle dans le voisinage du
Soleil (1).

Comme on le voit dans le Tableau 7, 'augmentation de la densité
dans le quadrant entourant le centre galactique doit étre plus grande
encore ; mais le résultat en est encore relativement incertain, vu que
Pabsorption est mal connue. Par contre, dans le quadrant opposé au
centre, la densité semble diminuer un peu, tout au moins au début.

TABLEAU 7

VALEURS DE [log A(m)y,, — log A(m) .. ] POUR LES QUADRANTS
OENTRES SUR L’ANTI-CENTRE ET LE CENTRE DU SYSTEME GALACTIQUE
(LATITUDE -+ 159.)

] 105° & 1950 2850 § 150
(anti-centre) (centre)
R e e NS N - T
b + 150 — 150 -+ 150 — 150
absorption (152 — 909°) 0™,68 0™,87 2™02 1",37

m = 12,5 — 0,07 — 0,14 + 0,41 + 0,47
m = 14,5 — 0,02 — 0,18 + 0,59 -+ 0,59
m = 16,5 0,00 — 0,05 + 0,79 -+ 0,63
m = 17,5 — 0,09 + 0,05 +0,85 + 0,70

Des mesures récentes de couleurs de nébuleuses extragalactiques
par Stebbins et Whitford [24] indiquent que I’absorption sélective
dans les hautes latitudes est trés légére. Elles confirment que cette
absorption est limitée exclusivement & une mince couche galactique.
Pour V’épaisseur optique de cette couche, les auteurs trouvent une
valeur un peu inférieure a celle obtenue dans la commuvnication ci-
dessus, a 'aide des couleurs des étoiles O & B2 plus faibles que 5™,5
et des couleurs des étoiles faibles dans les selected areas. Une partie
de la différence pourra s’expliquer peut-étre par le fait que ces données

(*) On attribue ici & la couche absorbante une demi-épaisseur optique de 0™.28,
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se rapportent & des régions différant quelque peu de celles considérées
dans I’étude de Stebbins et Whitford.

Le but des déductions données était de fournir une image de la
répartition moyenne pour une vaste région de rayon 8C0 parsecs environ
autour du Soleil. 11 va sans dire que la signification de ces moyennes
est trés limitée ; dans la région étudiée la répartition est sans doute fort
iréguliére. Tl se peut fort bien que, comme P’ont suggéré Stebbins et
Whitford, le Soleil se trouve incidemment dans une région ou 'absorp-
tion est légére ; dans ce cas la correction de -+ 0”,045 que j’ai apportée
au zéro des couleurs de Stebbins et Huffer, devrait étre un peu réduite.

Il est bon de faire remarquer encore une fois que les conclusions
concernant la répartition de la densité des étoiles sont en majeure par-
tie indépendantes des résultats obtenus pour la distribution moyenne
de la matiére diffusante ; les calculs dans les tableaux 6 et 7 ont été
faits autant que possible au moyen de valeurs d’absorption dérivées
directement des dénombrements de nébuleuses dans les régions mémes
auxquelles se rapportent les dénombrements des étoiles. On n’a fait
usage des exceés de couleur que dans la mesure ou ¢’était nécessaire
pour démontrer qu’une grande partie de absorption observée a lieu
au devant des étoiles.

Discussion (Résumeé).

MinEUR. — La formule fournissant A(m, b) est-elle indépendante
de la distribution des magnitudes absolues ?

OorT. — Ouil.

LixpBrap. — L’effet de I'absorption sur A(m, b) ne doit-il pas
dépendre de la répartition de la matiére interstellaire en fonction de
la distance au plan galactique ?

Oort. — Ceci a trés peu d’influence, presque toute la matiére se
trouvant en avant des étoiles.

LiNDBLAD, — Avez-vous essayé de reprendre ces recherches en
classant les étoiles par types spectraux ?

Oortr. — Pour les étoiles de 16¢ ou 17¢ magnitude, on ne dispose
pas de types spectraux.

ScHALEN. — De l'exposé de Mr. Oort, on peut déduire que le fac-
teur F par lequel il faudrait multiplier 'absorption diftérentielle de
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Stebbins pour la réduire & ’absorption photographique de Hubble,
devrait étre de I'ordre de 10. La valeur de F dépend de la constitution
de la matiére interstellaire. Si la couche absorbante consiste en parti-
cules absorbantes d’un diamétre de I'ordre de 100 my, il est tout a
fait possible, comme le montrent les calculs basés sur la théorie de
Mie, que F atteigne la valeur 10 ou méme des valeurs encore plus
grandes. En tous cas, I'incertitude sur F est, comme ’a aussi constaté
Mr. Oort, probablement trés grande.

OorT. — Une valeur de F de I'ordre de 10 est incompatible avec
les résultats de Joy sur les Céphéides.

MixEUR. — Il me semble qu’il y a une différence entre la loi de
densité stellaire en fonction de la distance, précédemment exposée
par Mr. Oort, et la loi de densité trouvée par B. J. Bok dans le plan
galactique. Ce dernier, en tenant compte de ’absorption, trouvait
que la densite stellaire décroit lorsqu’on s’éloigne du Soleil.

OoRrT: — Le résultat de Bok dépend essentiellement du coefficient
d’absorption adopté pour déterminer la densité galactique.

MineUR. — Ne pourrait-on expliquer le résultat de Mr. Oort en
supposant que la matiére absorbante remplit une surface incurvée
entourant le Soleil ?

Oort. — La difficulté mentionnée par Mr. Mineur n’est pas la
seule. La solution suggérée par Mr. Mineur n’est d’ailleurs pas suffi-
sante. Le fait d’avoir adopté des couches plan-paralléles, pour I’ab-
sorption, n’était pas nécessaire. Les calculs ont aussi été effectués en
partant des dénombrements de nébuleuses de Hubble dans la direc-
tion du pdle galactique et & diverses latitudes ; les résultats sont
indépendants de la distribution de la matiére. Le méme résultat est
aussi obtenu par les couleurs des étoiles. On a introduit ’hypothese
de couches paralléles pour avoir un schéma et des calculs simples.

D’autres modes de calcul seraient plus compliqués, mais fourni-
raient le méme résultat.

KiExLE. — Peut-on étre str que, en utilisant les dénombrements
de nébuleuses, on atteigne les mémes couches absorbantes que celles
qui sont entre les étoiles et nous ?

Oort. — Il y a une possibilité qu’une partie de I'absorption des
nébuleuses ait lieu trés loin du plan galactique. Mais l'excés de cou-
leur des étoiles B montre qu’il v a une absorption dans le voisinage
immédiat du plan galactique et celle-ci doit étre au moins les 2 /3 de
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Pabsorption déduite des nébuleuses. On obtient le méme résultat avec
les étoiles B. — Il ne semble pas qu’il y ait une issue dans la
voie suggérée par Mr. Kienle.
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