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INTRODUCTION

Le probleme de la luminosité du ciel nocturne est posé depuis plus de 25 ans.

M. Charles Fapry, a qui lI'on doit les premicres mesures pholographiques correctes
de la brillance du ciel. a insisté & plusicurs reprises. sur <on importance.

Il est parvenu amst & athirer peu a peu Laltention des physiciens et des astronomes

sur une question dont Fmterét avint eté longtemps méconnu. <1 bhien que Fétude du ciel

nocturne a donne heu depms une douzame d'annees o d'assez nombreuses recherches

(Stemer, Lorn Ruirniens Dervwe Sovwie eted). Celles e onl recu recemment une

impulsion nouvelle par sule des progres techniques réalisés dans la fabrication des
objechifs tres lummeux. (Casannes el Dorv, Aok, elel),

L'hypothese de la diffusion dans Tespace de fa luniere du <oleil el des étoiles avait
éte envisageée des le debut comme une cause possible de la luminosite du ciel.  (SALeT,
Vissor-hine, Fay), Llexpérience a montre que ce n'etint certamement pas  la seule,
car la haute atmosphere intervient par Fenission d'un spectre caractéristique de raies
el de bandes brillantes. Toutefors la lumiere du el nocturne parait avorr une origine
complexe et les travaun les plus récents semblent encore favorables a Fhypothese de la
diffusion nterstellaire,

St e mithen diffusant Setend a toute Ta Voie Lactée,  on doit ohserver aussi une
absorption apparente de la lumiere des astres.  On avail cru autrefois avoir mis en
évidence T'existence de ce phénomene. Dautres observations v ont ensuite coniredit el
pendant quelque temps la transparence de espace galactique a élé adnise <ans con-
teste. Mais voier que depuis 1930, un nombre considérable de fravaux,  dont quelques-
un~ <ont vrament decisifs, ont montré Fexistence dune fable absorption de la lumiére
de~ clorles Tomtames, qui e mantfeste <urtout au voismage du plan galactique. 1ls ont
donn¢ dans Tensemble. des valeurs hien concordantes du coefficient d'absorption.

I état naturel de chercher i lier les deux phenoménes de la diffusion et de T'ab-
sorption de la lumiere dans Fespace. \Lis on ne <t encore pas quelle ~orte de parti-
cules diffusantes 1l faut fawre mtervenie. Certains astronomes penchent pour des parti-
cules solides. Ninsi Scmuiy conclut récemment en faveur de particules de fer de 50 a
80 myu de diametre. Nous admettons icr provisowrement quil sagit de parlicules pelites
par rapport aur longueurs d'onde, d'abord parce que celte hypothése nous  parait  au
moms ausst plausible qu'une autre. ensmte parce que la diffusion obéit alors a des lois
particulicrement simples. Le but essentiel que nous avons  poursuivi est d'évaluer la
brillance communiquée au ciel par la diffusion mterstellaire, a partir de la valeur trou-
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vée pour le coefficient d'absorplion. Il n'est donc pas nécessaire de choisir entre les
molécules ou les atomes d'un gaz, d'une parl, el les électrons libres d'autre part. Les
calculs faits seront valables dans les deux cas; scule sera changée la répartition de
I'énergie dans le spectre de la lumiere diffusce. Au contraire, nos résultats devraient
élre modiliés sl étanl prouné a Lavenir que  les  particules  diffusantes ne sont pas
pelites par rapport aux longuenrs d'onde. Encore, les méthodes de calcul que nous
avons employées pourraient-elles servir de cadre a des nouvelles applicalions numéri-
ques.

La hason entre la diffusion et T'absorption infer<tellaire a été tentée pour la pre-
miere fois par Otlo Siveve [0 mais en partant d’'hypotheses simphficatrices un peu
trop grossieres. M. Durwv a montré notamment quil etant impradent de néghger 1'ab-
sorption de la lunnére le long des rayons diffuses [2]. En cherchant a tenir comple
des diffustons successives, 1l est parvenu a une équation a deuv variables, du type
Fredholm. a noyau singulier [3].

On sait comment depuis les travaux fondamentauxn de Picarp, Frepuorwm, etc.,
jusquiauy recherches de Huprre, Scusmm, Frizauer, ele., la théore des équations inté-
grales est devenue un puissant mstrument de travail en physique mathématique. Clest
encore celle théorie qui permet de préciser le probleme des diffusions  successives
dans la Voie Lactée.

Dan~ le premier chapitre de ce travail. je résume les résultats obtenus en colla-
boration avec M. Drenvy sur le role des ¢loiles faibles dans la lunnere du ciel nocturne.
Dans le chapitre 11, jexpose sommairement les rasons qui militent en faveur de la
diffusion mterstellawre : dans le chapitre IIl. je rappelle les principaux résullats obte-
nus dans I'étude de 'absorption,

Les chapitres 1N, Vel VI sont consacrés a la diffusion de la lumiére des éloiles
dans la Vowe Lactée. J'y développe les caleuls qui nont élé exposés que irés som-
mairement par M. Dirw el qui aboutissent & I'équation  des  diffusions  successives.
Puis. <smmphifiant cette equation. jetudie Fequation reduite et montre comment elle peut
étre résolue numeriquement dans deuy hypotheses <chématiques <ur la constitution de
la Galaxie ¢ les caleuls numeriques sont effectues dans ces deux cas différents.

Enfin. jaborde. dans le chapitre V11, la diffusion de la lumiére du soleil dans
I'espace.

Les Professeurs J. Duvray, Directeur de 1'Observatoire, et H. Eyravp, Directeur de
IInstitul de Science financiere et d’assurances. ont ¢élé pour moi des maitres bien-
veillants et dévoués. Qu'ils me permettent de leur exprimer ici mon affectucuse recon-
naissance pour les conseils qu'ils ont bien voulu me prodiguer au cours de ce travail.




CHAPITRE PREMIER

Role des étoiles
dans la lumiére du ciel nocturne

1. — Les dloiles invisibles a l'eeil nu contribuent évidemment a l'illumination du
ciel nocturne. Il importe avant tout de préciser leur role, en cherchant a évaluer la
brillance qu’elles communiqueraient A elles seules a la voate céleste. Dans ce but, il a
paru ulile de reprendre. en uth<ant des documents plus nombreux. les calculs faits
par M. Drrwy en 1928 [1]. Le premier travail, fait en collaboration avec M. Duray, a
été publié récemment [6]. Il suffira donc d'en donner ici un bref résumé.

2. — Brillance d'origine slellaire dans le cas des mesures pholographiques. —
Les comptes d'étoiles de Cuapmay et Mrrorrr [5] s'élendent jusqu'a la magnitude
m, = 17. Ceux de Seares et ses collaborateurs jusqua m, = 185 [7].

Nous dés<ignerons dans la suile par la notation m'(1°) la hrillance d'origige stel-
laire exprimée en nombre d'étoiles de magmitude 1.0 par degré-carré ; les mots photo-
graphique. visuelle. phototisuelle, seront designés par les indices g. v. pv :

m,(1°), m,* (1°), m,* (1°) .

Nm étant le nombre d'éloiles de magnitudes < m, ces comptes donnent directe-
ment ou permetient d'évaluer :

dNm
dm

log

Exprimé en étoiles de magnitude photographique 1,0, I'éclairement produit par les
étoiles de magnitude m est donné par la formule suivante :

dEnw = —d& 1094m 1) = f(m) ;
dm
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d'ou l'éclat global de toutes les étoiles de magnitudes a<m<b contenues dans un de-

gré carré du ciel : X
E = / f (m) dm

> &

Les courbes f(m) ont toutes méme allure el présentent un maximum pour m voisin de
10 ou 11. On admet généralement, lorsque m>16 :

J
log :;" = —a + bm + em®,

a, b, c étant des conslanies dans une zone galactique déterminée.

Entre I'échelle de Harvard utibsée par (Cuiweman et Mevorte et I'échelle interna-

tionale ulilisée par SeAres el ses collaborateurs, il existe une différence de zéro altei-
gnant 0"32.

Dans le tableau I les brillances d'origine stellaire sont toutes évaluées en m,'(1°) de
I'échelle internationale :

TasLEAU 1

— — T ——

b m,>8,0 b m>7,0
Chapman Seares Chapman Seares
0° 0,0221 0° 0,0237
30° 0,0067 | 30° 0,0074
60° 0.0034 | 60° 0,0039
90° 0,0026 | 90° 0,0030
0° 0°
........ 0,0127 ereeen. 0,01

10° i ppenial DU 0,0165 | 10° % gglig Lo, 0,0174
oe | reeeenes , oge | reeeeees ,
30° i """" g%;g ....... 0,000 | 30° ‘; """" (())’(()):)9126 ....... 0,0078
ool RTINS 0,0049 ol DR 0,0055
podl IPIIRY 00048 ( 00038 | g e 00054 ( 0.0043
qge | <sreeees 0,0042 ‘ qo0 |eeeeeees 0,0048 ’
90° bl 0,0038 goe | eeeeeens 0,0043
Ciel entier 0,0081 0,0091 Ciel entier 0,0090 0,0099

On voit que ces deux statistiques conduisent a des résullals assez concordants.

3. — Brillance d'origine slellaire dans le cas des mesures pholovisuelles el indice de
couleur global de loules les étoiles.

Par la formule I = + 0,16 + 0,05 m, ¢lablie par Seares [8], on peut transfor-
mer les m, en my ou inversement, connaissant I'indice de couleur moyen I des étoiles



de chaque magnilude m,. Le lableau Il donne en mw' (1°) les brillances d'origine stel-
laire el le tableau 111 donne les magnitudes photographiques et photovisuelles p, et ps

de 1° carré du ciel ainsi que I'indice de couleur global I, de la lumiére des étoiles fai-
bles.

TasLeau 11 TasLeau 111
Latitudes Latitudes m,>8,0 m,>7,0
alactiques lnl>810 m>17,0 . - :
galactiq - & o galactiques B By [' B Hor I.
0-20° 0,0344 0,0364 0-20° 5,46 4,60 +0,80 5,38 4,60 +0,78

20-40° 0,0137 0,0149 20-40° 6,44 570 +0,74 628 557 +0,71
40-90°  0,0072  0,0080 40-90° 7,07 636 +071 693 6,24 +0,69
30° 0,0132  0,0144 30° 64 57 +0,74 632 571 +0,71

4. — Elude particuliére de la région polaire. Eclat global pholographique.

Les mesures directes par comparaison aux éloiles de la brillance du ciel nocturne
ont porté le plus souvent sur la région voisine du pole nord. Il est donc particuliére-
ment intéressant de chercher a évaluer la brillance d'origine slellaire de celle région.

Le pole céleste ayant pour coordonnées galactiques :

b = +27°21' 1 = 90°

se trouve dans la zone 20°-40° de Seares dont la brillance d'origine stellaire est donnée
dans le tableau I.

Mais les nombres empruntés au mémoire de Seares ne concernent que la distri-
bution movenne des étoiles [9]. Tenant comple des corrections a apporter aux valeurs
de log N fournies par cette distribhution moxenne, on trouve finalement par interpola-
tion graphique I'éclat global au point b = +27°30°, 1 = 90°:

pour m,>8,0 m./(1°) = 0,0046 ,
»  m>T7,0 m,'(1°) = 0,0051 ,

soit environ les 2/3 des nombres correspondant a la zone 20°-40°.

En parlant d'un travail de Cuapmav el MrrLoTTe sur une région de 50’ de diamétre
entourant le péle nord [10]. on trouve que T'éclat global relalif a celte région équi-
vaul a 0.00818 m, (1°) exprimé dans I'échelle de Hirvarp ou 0,00609 = m,' (1°) dans
le systeme international. Hrrrzerine a ¢ludié anussi toutes les éoiles contenues dans
un cercle de 21'40" de diamétre autonr du pole [11]. Un caleul identique conduit a
I'état global m! (1°) = 0.00610 sysiéme international. Done. ces deur séries de mesu-
res indépendanles 'une de Taulre donnen! des résullals rigoureusement idenliques.

Les éloiles observées par Cmapmay el Mrrorie et par TInr1zerine sont comprises
dans les mémes limites de magnitude (9<m,<16). L’éclat global ainsi oblenu doit étre
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majoré d'une fraction de 0,15 environ pour tenir comple des étoiles de m,>16. D’on
la brillance d'origine stellaire autour du pole nord :

0,0061 (1+0,15) = 0,0068 m,* (1°) ;

mais la présence d'une ¢loile plus brillante que la 9° magnilude modifie d'une maniére
appréciable I'éclat global de 1° carré du ciel. Nous verrons dans quelle mesure une autre
majoration pourra élre faile lorsqu'on compare la brillance d'origine stellaire a la bril-
lance réelle du ciel nocturne.

5. — Eclat global photovisuel el indice de couleur des éloiles voisines du pole.
HerTzPRUNG a délerminé, outre les m,, les longueurs d'onde effectives A de toutes

les éloiles (jusqu’a m, = 16) conlenues dans le cercle de 21'40" de diameétre autour du
pole nord. La relation :

1 °
b = e (A —
I, 200 ( 4216 A)

lui permetl d'en tlirer les indices de couleur I, dans le systéme de Gotlingen Aktinome-
trie. Donc, dans ce sysi¢me, on a :
m, =m —1) .

En faisant la somme, on obtient I'éclat global :

0,0099 ms' (1°), correspondant & la magnitude
me» = 6,01
L'indice de couleur global correspondant est donc :
I, = 6,54 — 6,01 = +0,53

Pour 77 éloiles de la liste de HErTzPRUNG, on connait aussi les indices Iumw déter-
minés par SeAres dans le systéme international. HerTzPrRinG a oblenu ainsi la rela-
tion Iuw = 0,104 + 1,117 I, qui permet d'exprimer. dans le sysi¢me international, I'in-
dice de couleur global de toules les étoiles autour du pole (pour 9<m<16). On trouve
I, = +0,697.

Dans le systéme international, la magnitude pholovisuelle de 1° carré du ciel serait
donc: pw = 6,544 — 0,697 = +05,847

ou : my'(1°) = 0,0115 .

Ce nombre doil éire majoré si I'on veut tenir compte des étoiles, telles que m,>16 et
8,0<m,<9,0.

Les brillances d'origine stellaire et les indices de couleur correspondants sont
groupés dans le tableau IV.
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TaBLEAU IV
e ——————
Mesures Mesures
photographiques photovisuelles Be Pov Il
9<m<16,0 0,0001 0,0116 6,644 5,847 +0,697
9<m<25,0 0,0068 0,0137 6,419 5,658 +0,761
8<m<25,0 0,0078 0,0152 6,270 5,545 +0,725

Ies nombres obtenus pour I, el pour p» aussi bien que pour p, sont trés voisins
des valeurs moyennes relalives a la zone 20°-40°.

6. — Somme des éclals de toules les éloiles.

La somme ZE des c¢clats de toutes les étoiles n'est pas I'éclairement produit sur
un plan, puisqu’on n'introduit pas Iinclhinaison des ravons, Mais on peut lui donner la
signification physique suivante : | ne sphére transparente de ravon unilé et centrée sur
la terre serait traversée au tolal par le flux =ZE.

Dans le tableau \, M représente la magmtude correspondante & ZE et M,-M,, I'in-
dice de couleur de loules les étoiles.

TABLEAU V
ZE M M,-M,,
Mesures photographiques :
Chapman et Melotte 514 —5,78
Seares 577 —5,90 +0.68
Mesures photovisuelles : Seares 1092 —6,68 !
7. — Comparaison avec les mesures direcles de la brillance du ciel. — Le tableau

VI rassemble les valeurs moyennes de la brillance du ciel au voisinage du pole, expri-
mées en m,(1°) d'aprés les mesures pholométriques de M. Duray [3].

Tanteau VI
B B
Mesures photographiques 0,045 4,36
Mesures visuelles 0,036 4,60

Mesures photovisuelles 0.073 3.84



—_ 14 —

La comparaison doit étre faile avec la brillance moyenne d'origine stellaire d'une lar-
ge région autour du pole plutét qu'avec I'éclat global déduit des pelites aires étudiées par
Cuapman el Merorre el par Herrzerune.

Il est probable qu'en prenant les valeurs correspondant a la distribution moyenne
pour 30° de lalitude galactique, on obtient une valeur maximum de la brillance stellaire
el quune valeur mmmum doil s‘obtemir d'apres les nombres corrigés de Seares pour
la région polaire. On prendra dans tous les cas celle-ci égale & 2/3 de la valeur maxi-
mum,

Nous prendrons en définitive pour la brillance d'origine stellaire du ciel les valeurs
maxima el minima suivantes :

Minima Maxima
Mesures photographiques 0,0051 0,0078 m,'(1°)
» pholovisuelles 0,0088 0,0132
» visuelles 0,0067 0,0100

Soit P le rapport entre la brillance d'origine stellaire et la brillance réelle du ciel.
On obtient ainsi pour P les limites ci-dessous :

Mesures photographiques 0,113< P <0,173
» photovisuelles 0,120 < P < 0,181
» visuelles 0,185 < I’ < 0,278

Au-dessus des couches diffusantes de l'atmosphére lerrestre, ces limites doivent
ére sensiblement majorées [3]. Lorsquon compare en effet I'éclairement produit par
un certain angle solide du ciel a I'éclairement produil par une éloile, les perles pro-
venant de l'absorption atmosphérique sont en grande partie compensées lorsqu'on vise
le ciel el dans ce cas seulement. Toules les molécules contenues dans Il'angle solide
considéré diffusent alors, vers l'observateur. une partie de la lumiére provenant des
autres régions du ciel dont la brillance est du méme ordre de grandeur.

La correchion quil convient de faire ~ubir aux rapports P pour les ramener aux
valeurs qu'on observerail au-dessus de l'almosphere terresire est importante et ne peut
naturellement ¢tre évaluée que d'une manicre assesz grossiere,

Le calcul a été fait par M. Dufay en apphquant a l'atmosphere les lois de la diffu-
sion moléculaire [3]. Il conduit 1c1 aux limiles suivantes :

Mesures pholographiques 0,151 < P < 0,221
» photovisuelles 0,135 < P < 0,203
» visuelles 0,259 < P < 0,334

Les facteurs de transmission suivant la verticale admis dans les 3 cas sont respec-
tivement 0,60 ; 0,75 ; et 0,80.



8. — Conclusion,

Il résulle de celle discussion qu'au-dessus des couches diffusanles de l'almosphére,
les éloiles faibles n'expliqueraient que 15 @ 22 pour 100 de la brillance pholographique
du ciel au tmisinage du pole.

Les mesures photovisuelles beaucoup moins nombreuses conduisent a un résultat
fort peu different, mais moins sar, L'interprétation des mesures visuelles, bien qu’elles
soient nombreuses et precises, mérite encore moins de confiance : ces mesures portent
sur une régon spectrale moms hien défime. Le maximum de la courbe de visibilité de
F'eeil pour les tres faibles éclamrements est probablement voisin de 0,50 a 0,52 p. On n'a
ancun deéenombrement d'éloiles  correspondant a ces variations et 'on a pris assez arbi-
trairement dans les tableaux précédents m'(1°) = 0.0100 (dans le cas de la distribution
moyenne), nombre intermédiire entre m'(1°) = 0.0078 et m,'(1°) = 0.0132.

Amsimterprétées. les mesures visuelles conduisent a donner une importance rela-
tive plus grande aux éloles (26 a 33 pour 100). Ces nombres ne sonl pas nécessaire-
ment incompatibles avec ceun qui résultent des mesures  photographiques ou  photo-

visuelles par smite des nombreuses bandes et raies d'énmission dans le spectre du ciel
nocturne.






CHAPITRE 11

Luminescence de la haute atmosphére
et diffusion extra-atmosphérique

9. — Il reste a trouver l'origine des 3/4 ou des 4/5 de la brillance du ciel nocturne.

La lumiére du ciel donne un spectre continu a raies d'absorption sur lequel se dé-
tachent un grand nombre de raies el de bandes brillantes. M. DuFay a constalé que les
raies d'absorption paraissaieni, avec une forle dispersion, comcider avec les raies du
spectre solawre [12]. Or, I'indice de couleur global des ¢toiles faibles est précisément
celui des éloiles Go. L ensemble des étoiles donnerail done un spectre du type solaire
el I'on peul se demander sl est possible daltribuer d'une part, la totalit¢ du spectre
continu du ciel nocturne auvx ctoiles faibles, d'autre part I'ensemble du specire de ban-
des el de raies brillantes a la lummescence de la haute atmosphére. 11 faudrait pour
cela que l'ensemble des bandes el des raies puisse exphquer les 3/4 ou les 4/5 de la
brillance du ciel.

L'¢tude spectropholométrique de la lumiére du ciel nocturne est encore peu avancée
el I'on ne peutl encore évaluer que d'une manicre grossicrement approchée I'importance
relative du spectre de bandes et de rales brillantes el celle du spectre continu. Nous

allons examiner successivement le cas des mesures photovisuelles, des mesures photogra-
phiques et des mesures visuelles.

10. — Mesures pholovisuelles. — Dans la région spectrale intéressée par les me-
sures photovisuelles de la brillance, se trouve la raie 5577 A [OI], la plus intense du
ciel. Elle comcide presque avec le maximum de sensibilité des plaques orthochroma-
liques, On peut donc néghger par rapport a cetle raie les radialions incomparable-
ment plus faibles el d'ailleurs mal connues, ¢mises dans I'intervalle 5000-6000 A et
raisonner comme =1 la lummescence de la haute almosphére se réduisail pratiquement,
dans cette région, a la raie 5577 A.

En septembre 1926, Duray a mesuré a l'aide d'un dispositif spectral particulier, le
rapporl enlre les ¢clarements produits sur une plaque orthochromat'nue par la raie
5577 et par la portion de spectre continu comprise entre 4960 el 6000 A [13, 14]. Les
nombres obtenus en visant & 50° du zénith, un peu variables vers le nord d’une nuit &
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l'autre, étaient compris entre 0,4 et 0,6. Dans le cas des mesures pholovisuelles failes
sur les mémes plaques orthochromatiques, la raie verle aurait donc produit une frac-
tion de I'éclairement total comprise entre 0,28 et 0,38.

A lui seul, le spectre continu représenterait 0,62 a 0,72 de la brillance totale. Il
ne provient donc pas lout entier des étoiles faibles.

11. — Mesures pholographiques. — Dans la région 3.800-5.000 A, inléressée par
les mesures pholographiques, les radiations émises par la haute atmosphére sont extré-
mement nombreuses, Casaais el Duray onl montre que les plus mportantes sont les
bandes A - X de la molécule d'azote, dites bandes \egard-haplan, et les radiations
d'origine nconnue des novauxn cometawes [15,16]. La presence des bandes de Schu-
mann-Runge de la moléenle d'onygene est ausst probable [17].

Aucune de ces radiations ne joue un role comparable a celur de la raie verte ; il
n'y a pas de radiation reellement préponderante, par rapport a laquelle on puisse né-
ghger les autres. Il est done plus difficile d evaluer Fimportance relative du spectre de
bandes el du spectre continu, Toutefors, les enregistrements microphotometriques repro-
dutls par Casanaes el Durwvy dans diverses publications  montrent  quahtativement  que
la plus grande partic de la lumiere provient encore du spectre continu.

Supposons pour fixer les dees, que les bandes couvrent, en longueurs d'onde, les
2/3 du spectre. Pomr qu ensemble, elles donnent 80 pour 100 de la brllance du ciel, il
faudrait que, sur les bandes, la brillance spectrale o1t en moyenne 7 fois celle du
spectre contimu. Le seul aspect des spectrogrammes ou de leurs enregislrements, montre
quiun tel rapport est absolument madmssible. Du reste. dapres les mesures speclro-
photométriques de Cabannes et Dufay [18], ¢’est & peme st sur les bandes les plus in-
lenses de la region 3800-5000 . la brillance spectrale attemt 2 fois celle du spectre con-
linu.

La comparaison de I'amplitude des variations annuelles de I'miensit¢ des bandes de
Vegard-Kaplan 1425 et 1171 (faite en 1933-193% par Capwaes el Durw) conduirait a
admeltre que les bandes d emission exphiquent, sunant les saisons, 15 a 40 pour 100 de
la brillance photographique totale et en movenne. 25 pour 100 [19]. Mais, comme il ne
s'agil pas de mesures sumultanees, ces nombres ~ont en reahte fort incertains.

L'ordre de grandeur de 25 pour 100 parail cependanl acceplable : si 'on suppose
encore (ue les bandes couvrent, en longueurs d'onde, les 2/3 du spectre, la brillance
spectrale serail en moyenne 1,37 sur les bandes de 1,0 sur le spectre continu, nombre
parfailement admissible.

Il est hors de doule, en lous cas, que le specire conlinu de la région 3800-5000 A
ne provienl pas en lolalilé des éloiles faibles.

12. Mesures risuelles. — l.a raie verle, malgré sa grande inlensilé, a beaucoup
moins d'importance dans le cas des mesures visuelles que dans le cas de mesures photo-
visuelles, car le maximum de sensibilité de I'ceil est voisin de 5200 A pour les brillances
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les plus faibles. Duray a tiré indireclement de ses mesures exclusivement photographi-
ques l'indication suivante : la raie verle produirait, dans le cas des mesures visuelles,
une fraction de la brillance tolale comprise entre 0,06 et 0,09 [13, 14]. Lord RayLEIGH
a trom¢ par une méthode enticrement différente et beaucoup plus directe, la fraction
0,069 [20], el ce nombre a regu loul récemment une nouvelle conlirmation de la part
de Cerniuey, Kuvostikov el Panscn [21].

Les trows physiciens russes onl donné en méme temps loule une série d'nléressants
résultats relabfs a la lunuére du ciel nocturne, obtenus par une méthode de spectro-
photométrie visuelle. L'¢tude des variations de la brillance spectrale au cours de la nuit
les conduit a distinguer dans la lumiére globale du ciel celle qui provient du fond
stellaire, celle de la lummescence atmosphérique et une 3° partie quils appellent la lu-
micre  diffuse. Celte  dissociation est naturellement ha~ée sur un certain nombre d’hy-
pothéses plausibles. mars parfors un peu hardies, La lummescence esl maximum \vers
1 h. apres mmnuit, le fond stellare suppose constant représente (en énergie) 22 a 33
pour 100 de l'énergie totale, sunant Fheure de la nut. Quant a la lunnere diffuse, elle
varie également sunant Theure entre 18 el 32 pour 100, el, en gros, est du méme
ordre de grandeur que le fond stellaire.

I est particulierement intéressant de conslaler que sur les courbes d'énergie, la
luminescence montre, a toute heure de la nuil, un maximum net vers 5200 A, c’est-a-
dire vers le mavimum de la <ensibilité de 'ail pour les faibles brillances. Dans celle
région, le spectre continu est done tout a fail prépondérant et se parlage a peu preés
également entre le fond stellare el la luniere diftuse. Ainst parait se trouver confir-
mée I'importance relatne plus grande des ¢toiles faibles dans le cas des mesures vi-
suelles que nous avions signalée a la fin du chapitre 1.

En adoptant les valeur~ maruna obtenues pour la brillance d'origine slellaire, nous
arrivons finalement, dans les 3 cas envisagés ci-dessus, a répartir ainsi la brillance du
ciel nocturne :

Mesures Mesures Mesures
photovisuelles  visuelles photographiques
L.uminescence 0,35 0,15 0,25
Etoiles 0,20 0,33 0,22
D’origine inconnue 0,45 0,52 0,53

Ces nombres encore Irés incertains et sujels a revoir, ne peuvent é&tre admis que
comme un ordre de grandeur probablement acceplable.

Ils montrent que, dans lous les cas, la luminescence de l'almosphére jointe a la
lumicre des ¢loiles faibles, n‘explique pas complétement la brillance du ciel nocturne :
l'origine de la moihi¢ de celle-ci reste a trouver ().

13. — La lumiére d’origine inconnue donne un spectre continu et trés probable-
ment un specire continu a raies solaires, car l'intensité des raies de Frainmiorer dans

(1) Nous n'envisagerons pas la région rouge du spectre, n1 la région ultraviolette. Dans ces
deux domaunes, le spectre d'énussion de la haut: atmosphére devient partiellement prépondérant.
Le spectre continu est extrémement faible par rapport au précédent dans le rouge (CABANNFS), pres-
que inexistant dans 'ultraviolet au dessous de 35(1) A (DuF\Y, (GAUZIT, ARNULF).
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le spectre du ciel noclurne parait trop grande pour étre uniquement altribuée au fond
stellaire. On ne peut guecre aftribuer cette lumiére qu'a une diffusion de la lumiére du
soleil ou des ¢toiles mémes.

Du reste, la polarisation partielle de la lumicre du ciel noclurne prouve qu'une
partie de celle-ci provient effectivement d'une diffusion de la lumiére solaire,

Duray a trouveé en 1925 que la lumiére du ciel montrait une taible polarisation
lice a la posiion du solell [22, 14]. Les résultuls de ses eapériences s'expliquent trés
bien en admeltant que le plan de polarisalion passe, a chaque stant, par le soleil.
La proportion de lumnere polarisée qui parail varier legérement avec la distance angu-
laire du soleil au point vis¢ est d'ailleurs trés faible | elle n'excede pas 4 pour 100. Ce
nombre devrait élre un peu majore au-dessus des couches diftusantes de I'atmosphére
ou !l pourrait atlemdre 6 pour 100.

Kmostikov el Passcuin viennent de publier des observalions visuelles sur la pola-
risalion de la lumere du ciel [23]. lls trouvent aussi une polarisation partielle pen-
dant toute la nuil, mus tandis que le plan de polarisation passe bien par le solell au
débutl el a la fin de la nuil, 1l s'en écarte au nulicu de celle-ci et I'écart maximum vers
1 h. aprés munuit peut attemndre 25°.

Rapprochant ce phénomeéne du maximum d'mlensit¢ de la raie verte vers 1 h. du
matin, les physiciens cherchent a lexphquer par la différence de composition spectrale
des deux mmages tormees par leur photopolarimetre de Corau. 11 sagit donc d’une
cause physiologique el, en réalité, le plan de polarisalion passerail loujours par le so-
leil.

L'existence de la lumiére solaire diffusée dans la lumiére du ciel noclurne étant
ainsi démontrée, reste a préciser ou a lieu cetle diffusion el par quelle sorte de par-
ticules. Pour ces physiciens russes, 1l s'agit dun phenomeéne atmosphérique. Seule-
menl, <1l sagil dune simple diffusion primawe. 1l faul admelire une extension consi-
dérable de latmosphere lerrestre (yusqu'a plusicurs mlhers de hilomeétres daltitude), et
s'il sagit d'un phenomene de difftusion successive, 1l devient trés difficile d'interpréter
la polarisation, II semble plus naturel de supposer que la lumére solaire est diffusée
hors de notre atmosphere elle-méme, par un miheu tres raréfie. Si la matiere diffu-
sanle est constituce de particules trés pelites par rapport aux longueurs d'onde répan-
dues dans un volume n'excédant pas celur du systéme solaire, la proportion de lumiére
polaris¢e serail beaucoup plus grande.

I faut donc admetltre :

ou bien que la lumere solaire est diffusée par des particules relativement grandes
(telles que les métcorites).

ou bien que les particules, si elles sonl petiles par rapporl aux longueurs d’onde,
occupent dans l'espace un volume si grand que la diffusion de la lumiére des étoiles
puisse devenir au moins aussi importante (ue celle de la lunmicre du solell. La lumiére
des ¢loiles, venanl de loules les directions, sera diffusée sans polarisalion appréciable
el dimmuera alors heaucoup la proportion de polarisation qu'on observe [24].

Amsi, quahtativement, l'existence d'un miheu dilfusant interstellaire serait capable
d’expliquer une partie du spectre continu du ciel noclurne el de rendre compte de sa
faible polarisation,



CHAPITRE III

Absorption de la lumiére dans l’espabe

14. — Dans les spectres des éloiles de la classe O el des premiers types B, appa-
raissent les raies d'absorption trés fines H, K et D L'¢tude du déplacement de ces
raies spectrales montre que les alomes absorbants ne parlicipent pas au  mouvement
individuel de I'étoile, mais seulement a la rotation d'ensemble de la Voie Laclée.

D'aprés les belles recherches de J. S. Praswiat et J. A, Pranrce [25], la rotation
differentielle de la Voie Laclee est exactemenl. sur ces raies, la moitie de effet obser-
vé sur les raies des atmospheres stellaires. \insi, a-l-on la preuve directe que des ato-
mes de calcum 1onises et des alomes de sodium neulres, sont repandus dans I'espace,
d'une maniére presque umforme, en premicre approvimalion.

Leffet de cetle absorption limitée a des raies tres fines du spectre est insignifiant
du pomt de vue ¢nergetique. Cependant les atomes de calcium el de sodium ne doivent
pas ¢tre les seuls dans lespace , leur presence cerlune suggere l'existence probable
d'un mihieu interstellare susceptible d'exercer, par diffusion, une absorption apparente
de la lumiere des astres.

Celte absorption générale a été mise en c¢vidence de plusieurs maniéres depwus
1929. Les travaux publics & ce sujet sont trés nombreux et I'on ne saurait les analyser
ict en détail n1 en donner la histe complete, Néanmoins, on peul les classer en plu-
sieurs calégories :

1°) On s'adresse & des astres a diametre apparent sensible, situés hors de la Gala-
xie a des latitudes galactiques différentes. 1. eflel de I'absorption est de réduiwre leur
brillance et cela d'autant plus que le lrajet des rayons lumineux dans la Galaxie est
plus long. Si l'on hmite schématiquement la Voie lLaclée a deux plans paralleles, la
densit¢ oplique a la latitude b est D coséc. b, en designant par D la densilé oplique de
la Voie Lactée vers un de ses poles.

On n'obtient pas ains1 de coefficienl « absorplion, mais le procédé a l'avanlage de
ne pas fawe mlerven les distances, souvent mcerlaines, des aslres. Il a élé appliqué
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par Duray el par CarpEnter aux brillances des nébuleuses exlra-galactiques mesurées
par Wirtz, mais ces données sont peu sires.

C'esl l'affaiblissement de brillance des spirales produit par l'absorplion, qui cause
leur raréfaction apparente au voisinage du plan galactique. Dot un procédé un peu
différent pour atlemdre l'absorplion a partir des dénombrements de spirales a diverses
lahtudes (Mineor et Macme).

2°) On s'adresse a des éloiles dont on détermine la magnitude apparente (éclaire-
menl), el la magnitude absolue (intensité lumineuse). Sl existe une absorption, I'éclai-
rement dimmue plus vite que ne I'exigerail la loi du carré des distances. On en déduit
le coefficient d’absorption.

(“est amst que ScuaLen a mus en évidence absorption dés 1929 [26]. Délerminant
a la fois les magmitudes apparentes photographques et les magnitudes absolues spec-
troscopiques dans plusieurs régions de la Vo Lactee, i1 <e proposait d'abord de dé-
duire la densite slellawre a dinverses distances du soleil, en apphguant la lor du carré
des distances  Or. les densités stellares tronvees decroissaienl a mesure quon s'éloi-
gnail du ~oleil, dans foules les directions. Scinnia a supposé alors les densités stel-
laires mvariables et le miheu absorbant. Les coefficients d'absorption trouvés amsi, va-
riables avec la région considérée de la Voie Laclée, ¢laient de l'ordre de 0,5 & 1 ma-
gnitude par kiloparsec.

A celle catégorie <e rallachent également les recherches de Joy sur les Céphéides,
récemment confirmées par Vv Ruuy [27]. L'etude des vitesses radiales permet de dé-
terminer I'effet de rotation différentielle, d'on la distance.  La  magnitude ab-olue est
dédute mdependamment de la loi pérode lummosité, et la magnitude apparente est
mesurée par pholographie. On a done encore lout le necessaire pour  delerniner e
coefficient d'absorption. Joy trouve 0.85 magmtude par kloparsee. D'apres Vav Ruun,
ce nombre pourrait élre legerement majore el pourrait atlemndre 1,1 magmtude par
kiloparsec.

3°) Les travaux de TrrmpLER sur les amas ouverls peuvent étre considérés comme
une variante de la méthode précédente. Iei Pabsorplion, comme dans la premiére mé-
thode envisagée, diminue la « brillance moyenne » des amas, sans agir sur leur dia-
metre apparent qui est seulement foncion de la distance. Trimprer trouve une absorp-
tion de 0.8 magmtude par kiloparsec dans le eas des mesures photographujues [28].

15. — Au lieu de chercher & mettre en évidence P'absorption pour une région
specirale, on peut chercher la différence d'absorptions relatives a deux régions spec-
trales distinctes. Ces recherches sur I'absorption différentielle sont les plus nombreu-
ses. On peut, comme les préecdentes, les diviser en deux classes, suivant que les dis-
tances des astres nterviennenlt ou non.

1° Les distances n'inlerviennent pas dans les mesures de Stemnins sur les indices
de couleur des amas globulaires [29]. Stessins montre que les indices de couleur de ces
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amas, mesurés & la cellule photo-électrique, augmenient régulierement quand leur lati-
tude galaclique diminue. Ce travail basé¢ sur des m. .ares forl précises est peut-tre le
plus comvamcant qui soil, relaivement & Fexislence d une absorption différentielle.
Naturellement, on n'obtient pas ici la différence des coeflicients d’absorption, mais la
différence des densilés optiques pour deun régions spectrales.

2°) Au contrare, les distances mterviennent dans les {ravaux si nombreux basés
sur les indices de couleur des ¢étoiles des premuers types spectraux. Tous les auleurs
trouvent amsi, enire les régions speclrales correspondanlt aux mesures pholographi-
ques et aux mesures pholovisuelles une différence de coefticients d'absorption de 'or-
dre de 0,30 a 0,35 magmtude par hiloparsee (Fmimerer, Van b Kae, Miss Wi
1ams, ele.). Laccord de ces resultats est veaument impressionnant  Toutefors  les dis-
lances sont ¢évaluées a partir des magmitudes absolues spectroscopiques et sont parti-
culicrement mceertames pour les éloiles O el B. Dapres un travail médit de Duray et
Luv, bas¢ sur les indices de couleur photoclectriques de Brower, la diftérence des coef-
ficients d'absorption deviendrait 3 fois plus petite <1 Fon prenait comme critére de distance
I'intensité de la raie K mlerstellaire mesurce par Praskerr ().

16. — En délinitive, I'existence d'une taible absorption de la lumiére dans la Voie
Lactée e~t aujourd’hur bhien étabhe La couche absorbante <erait relativement mince ;
elle n‘aurait sans doute que quelques centames ou un milher de parsecs d'épaisseur et
le coefficient d'absorption est de l'ordre de 1 magnitude par kiloparsec dans le cas des
observations photographiques. Mais 1l parait varable d'une direction a l'autre de la
Voic Lactée.

Dans le cas des observations photovisuelles, le coefficient d'absorplion est plus petit;
on estime généralement la différence de l'ordre de 0.3 a (L35 magnitude.

Nous ne discuterons pas i1 la question encore conlroversée de savoir sl s'agit
d'une diffusion obéissant a la lor en A*. Dans les chapitres sunvants, on considérera seu-
lement les observations photographiques, pour lesquelles la valeur moyenne du coeffi-
cient d’absorption semble mieux connue.

‘4) Communication privée,
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Diffusion de la lumiére des étoiles

17. — Diffusion moléculaire. — L'intensité lumineuse diffusée a 90° du faisceau
incident par un gaz de volume unit¢, recevani I'éclairement E que produil le faisceau
incident, est donnée par : [30]

1<l>= RE - _© (—IF 61+
2 2¢ " n_ 6—7p

expression dans laquelle, ¢ est la dépolarisation de la lumiére diffusée. n le nombre de
molécules par unité de volume. p l'indice du gaz el A la longueur d’onde. On suppose
que la lumiére incidente est nafurelle. Dans une direction faisant un angle 6 avec le fais-
ceau incident, I'intensité lumineuse diffusée s'éerit :

= l 1—9 3
I1(0) = l<2) 1+ 7o cos’0)

ou lorsque la valeur de p est négligeable :

1) 1) = 1(’2‘_) (1 +cos’) .

Un calcul simple montre que le flux total diffusé dans tout I'espace dans le cas ou la
lumiére incidente est naturelle a pour valeur :

16= 1:
)
F 3 2

Soient R le rapport de Lorp RavLeicH et K le coefficient d’absorption du gaz diffu-
sant. L'énergie diffusée dans l'espace est empruntée au rayonnement incident, Celui-ci
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s'alfaiblit donc a mesure qu'il se propage dans sa course suivani une direction donnée.
Pour une longueur parcourue dr, on a :

diE dE

_%? représenle précisément le flux diffusé dans toul I'espace par unité¢ de volume

de gaz, c'est-a-dire l—gf I (-%-) D'ou :

_ 3
16x

Dans le cas de la diffusion par des électrons libres, le rapport de Loro RayLEIGH a
pour expression :

R.

_ ne
 2m'c*

e = 4,77.10" UES élant la charge de I'éleciron.

R

m = 9,01.10® grammes, sa masse.
¢ = 3.10" cm/sec, la vilesse de la lumiére dans le vide.

L'intensité lumineuse diffusée dans la direction 6 esl encore donnée par (1) et le coef-
ficient d'absorption est lié & R par la méme relation.

f
\

18. — Diffusion de la lumiére slellaire. — Nous devons faire auparavani, pour
que le probleme se préle au calcul, un certain nombre d'hypothéses simplificatrices
relatives a la structure de nolre systéme galactique ainsi qu'a la matiére diffusante qui
y est répandue. Il est d’abord impos<ible de <¢ fawe une 1dée <ur la forme et les di-
mensions de la galaxie : la distribution des etoiles et leur répartibon d'éclat intrinse-
que sont encore plus mal connues de sorte que. st l'on rapporte la galaxie a un sys-
teme d'aves de coordonnées rectangulaires, I'intensité lunnineuse de l'unité de volume
i(\ Y,z &) autour d'un pomt (vy z), provenant de la lumiére de toutes les éloiles est
une fonction lres compliquée de (a, y, z) el d'un certam nombre de parametres § dé-
pendant de la constitulion de notre univers et de la variété de liniensil¢ lumineuse
d'une étoile a l'autre, elc.

Du fait que les ¢loles sont plus nombreuses dans le plan galactique que dans la
direction perpendiculaire, on avail lent¢ d'altribuer a la Galaxie la forme d'un ellip-
soide de révolulion aplati dans le sens du plan  galacique. SuapLey pensail que les
amas globulawres devaienl dessiner les grandes lignes de la Voie Laciée. Comme I'en-
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semble de ceux-la présenle une cerlaine symétrie par rapport au plan galaclique el par
le fait que le Soleil se trouve a I'intérieur de ce systeme, il en conclut que la Galaxie
doit avorr l'aspect d'un ellipsoide de révolution aplati smvant la ligne des poles galac-
liques avec un rayon équatorial de 40.000 parsecs et un demi-axe de 10.000 parsecs.
Quant a la position du Soleil, 1l se trouve a 15.000 parsees du cenlre de la Galaxie.

Ce n'est que par I'étude de la répartiion des éloiles, la suggestion de I'existence
du systeme local et par identification avee les  nébuleuses  spirales  extragalactiques
que Cuanner [31]. Smerey [32]0 Seakes [33] ont él¢ conduils a admeltre que la Voie
Lactée est une de ces nebuleuses spirales comprenant  des  condensations  locales  qui
jowssent de leur propre individualité et se mamtiennent dans le temps ; celle, a la-
quelle le Soleil appartient. n'est pas autre chose que Famas local.

Mais Linseab et Oort pensent un pen différemment : la Voiwe Laclée serait simple-
ment une grande nehuleuse <pirale de 80.000 parsees de diametre. Le Soleill serait a
15.000 parsees du centre qui e trouve dans le Sagittawe. Les amas globulaires seraient
alors considérés comme des sorles de satellites (i accompagnent nolre spirale,

Un peu plus tard. Swariey [34] a trouvé que la Galaxie esl, non pas une simple
spirale, mais un amas de spirales el que 'amas local dont il était question plus haut
n'est autre que la spirale dan< laquelle se trouve le systeme solaire. Celle derniére
hypothése n'est pas trop invrasemblable si Fon assimile notre univers a une super-
galaxie.

On voit qu'il est difficile de schématiser la Galavie. Daulres difficuliés se pré-
sentent ensuile : la mamere dont le milieu diffusant est constitué, la varabilité du
coefficient d'absorption K par exemple. Enfin du fait que I'miensité lumimneuse diffusée
varie avee Tangle de diffusion, résultent certames complications pour la mise en équa-
lion el surlout, comme nous le verrons ullérieurement, pour I'équation résolvante elle-
méme.

Nous allons choisir. en premiere simplification, un factenr constant pour le rapport
de Lorp Ruieien lel que le flux diffusé tolal dans tout Pespace soit le méme que sui-
vant la lor de Lowrp Ravipeion ; cela revienl a prendre un angle de diffusion moyen 6m

tel que l'on ait :
3 1 3
1+costm = I /(l+cos 0) do

9

T
T

(1 + cos’0)2xsinede .

e
A

D’ou :

pw _ 4
1+4cos’0m = 3

o) 1 =-£-R=C".
E 3
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L'intensité lumineuse diffusée est alors constante et égale dans chaque direction, &
4/3 RE.

En seconde siumplification, assimilons la Galaxie a un milieu indéfini compris entre
deux plans paralléles au plan galaclique el distants de h (voir la figure 1) el supposons

- -

Figure {

que les éloiles ainsi que les molécules diffusantes soient uniformément réparties dans
ce milieu :

K = constante; i = J, = conslante .

Figure 2

Si E est l'éclairement recu en un point M, l'intensité diffusée vue d'une direction
quelconque OM, sera 4/3 RE. D'une maniére générale, I'éclairement total produit par
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un milieu uniformément lumineux el uniformément absorbant en un point M (§, 4, t) si-
lué¢ & l'intérieur de ce milieu est évidemment (figure 2) :

EGnt) = J, / / /

expression qui traduit simplement la loi de I'éclairement el de I'absorption. La quantité
sous le signe § devient co pour les ¢léments infiniment pelils, mais en passanl aux coor-
données polaires: x = E¥+rsinbcose; y = n+rsinésing; z = t+rcos6, on

voil aussilot que :
EEnt) = J,// /e'l“sino drdede
(D)

conserve loujours un sens,

Revenons au cas parliculier. Par raison de symétrie, I'éclairemenl produit par tou-
les les c¢loiles en un point M est fonclion seulement de sa cole s, I'un des plans-parois
étant pris pour plan des xy :

h +00 o+ okr
E(S) = Jo —F- dXdydz .
.« 0 o Ne " =N

dxdydz ,

Pour les éléments de volume dv = r’sinodrdode autour d'un point P de coordon- -
nées :

X = rsinécosp , y = rsinésing, z = { = rcosé+s,

I'éclairement en M a pour expression (figure 1) :

[ T

si ces ¢léments sont au-dessus du plan de cote s et

R, 2=
Jo/dr/ /smee“do

g'ils sont au-dessous de ce plan. On oblient finalement, aprés changement de variables
d'intégration, I'expression de I'éclairement :

(] h h
e-a.K(s-t) e-aK(t-s) _ / v/‘::a.l(/a-tl ]
R E () = 2, [-[dl[ 5 da +’/;dt'/l“x 2 da = 2=zJ, ) dt - da
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Aprés avoir effeclué I'intégration par rapport a ¢, (2) peut s'écrire :

@EE = 2 [2—em-» —-e-K'+K(h—s)/ “ da+Ks /z';_" da] .

L'intensité lumineuse de la diffusion primaire sera alors :

L) = —El = I, / /‘:'f"—"

et la somme de loutes les diffusions successives peut élre traduite par la série en K :

2 n
KJ ekr ( K > / Kk ) / eKr
@) I(s) = [? dxdy dz + I L) S dxdydt+... <_,m— J, L) o dxdydt.

Remarquons immédiatement que quelques propriétés évidentes de la fonction E (s)

— el par suile de I,(s) — s'élablissent facilement : Dans la formule (3), E(s) ne change
pas lorsqu'on change s en h-s.

aE(s)_ Es) _gn.l_[/‘g;‘_'da_ /:«x;m)da] .

1

expression qui s'annule pour s=h/2 et devient infini pour s=o el s=h. Pour s<h/2,
elle est posilive et négative pour s>h/2. On en conclut que la fonction E(s) est symé-
trique par rapport au plan galactique. quelle est maximum pour s=h/2 el minimum
pour s=h ou s=o0. La langenle est horizontale au point s=h/2 et verticale aux points

s=9

19. — Si la série (4) a une limite. on pourra obtenir la valeur de I(s) aussi appro-
chée que l'on voudra, en calculant de proche en proche la valeur de chaque terme &
partir du terme précédent. Mais on n’a aucun renseignement. a priori. sur les coeffi-
cients et il ~erait 1illusoire de parler de felle diffusion. méme de la diffusion primaire,
‘si celle sériec n'¢lait pas convergente. Car cela revient a prendre en considération le
premier {erme d'une série qui n'a pas de somme. Une étude inductive s'impose donc
immédiatement.

Soit I (1) I'intensit¢ lumineuse en un point P de cote { due a la diffusion générale,
I(s) la quantit¢ analogue relative a un point ‘M de cote s. Un ¢élément de volume dV =
dx dy dt autour du point P produit en M I'éclairement :

[J.,+I (l)] e:
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/ /./[J,,H(t)] e 4v.
. v r
Puisque 1(s) = % // / [.lo+l(t)] e—::—dV .

- 'V

d'aprés le calcul de E(s), il n'est pas difficile de voir que :

<h 00
6) I(s) = L)+ [; / /I(!) eﬂ:’” dadt .

>~ 0 o' ]

el par toul le milieu :

lelle est I'équation de Frepnorm donnant la valeur de I (s).

Celle équation est souvenl désignée sous le nom d'équation de Kuapt et WaRBURG.
Ces physiciens allemands ont ¢été, en effet, amenés a étudier une équation dont le noyau
esl exprimé¢ par l'exponentielle mtégrale, en étudiant la distribution des vitesses molé-
culaires d'une couche de guz raréfic limilée par deun paros planes paralléles [35].

2
I M
Arfdw I
i ls
|
I} |
| |
Figure 3

Lorsque l'intensité due a la diffusion 1(s) e~t connue, on peut évaluer la bril-
lance correspondante vue d'un point de cole « et suivant une direclion faisant un an-
gle ¢ avec l'axe des z. Désignons par B (z t) cetle brillance (figure 3). Soit dw I'angle
solide sous lequel on voit un ¢élément de volume dV entourant un point M. Cet élément
dV = dSdr = r’drde  produit en .\ I'éclairement :

I(s)ekr
r’

La brillance, ou I'éclairement par unilé d'angle solide, observé en A, s'écrit :

R h
B(z,{) = / I(s)e®rdr = séc.{ / [(s)eKenesei ds |  ((<x/R)

séc ! / 1(s) eK(xelebos dg ; t>=/2) .

Seule la brillance est une grandeur accessible aux mesures. C'est & cetle valeur que
nous devrons comparer les résullats obtenus par l'observation.

de = r*drde .

el B(z?)
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20. — Propriélés de I(s). — Un calcul trés simple montre que (5) peut se mettre
sous la forme :

h ~00
-aK (h-s) -aK
@) I(s) = J, 1___/e -8 a____/e 'da N I;'/‘]“)dl/ e-l.l{la-tlda.
o 1 a
Si l'on pose  U(s) = /?% da , il vient:

1

h
Is) = -‘12L[2—U.(Kh—xs)—u.(xs)] + _‘_;. / 1(t) UK/s—t dt ,

Ih—s) = _J2:-[2—U.(Ks)—u.(Kh-Ks)] + 12‘. ﬁ(h—t) UKfs—ip di

d'ou :
(7 I(s) = I(h—s)

donc symétrique par rapport au plan galactique.
D’autre part, posons le noyau :

enkiet/
._/ = NG Y = N(/s—Y/) .

Par différenciation sous signe §, on a:

h
I'(s) = - JON(h-—S) + JoN(S,O) + _IS_ /.I(t)d', '/n;) e'lx/&tl da.
2 S

La somme des deux premiers termes du second membre est identiquement nulle en
vertu de I'égalité (7). Donc :

s h
, _ —K Y e8K(s-t) _ K ) e-aK(te)
I (S) - T./o‘l (t) d'- St— [ a da 2—.[ l(t) dt al ./lq a da

K :-a.K(s-t) N K eaKkite) b
_ _2__[/ - daI(t)]o—-z—[[ - dal(t)].
h
. f ION(@-Odt + / I' (BN (t-s) dt.
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ou tout calcul fait :

I'(s) = /l N({/s-4)T'(t)ydt + I(o) N (s, 0)— I(h)N (h-s).

On peut considérer cetle derniére équation comme une équation de FrephoLM en
I' (s) dont la solulion s'écrit :

h
I'(s) = / R(l;s, ) [N(,o) — N(h-)] I{0)dt

+ 1(o0) [N (s,0) — N (h-s)],
car I(o) = I(h) et ou I'on a posé le noyau résolvant :

RG:s 1) = 2 Not, (s, O

0
ou R(l;s, t) = ZN,4,0(s1

Or, d’aprés la formation des noyaux réitérés :

h
/l\’(s, ) N(,o)dt = Ns(s, 0) ..... etc. ,

on voil immédiatement que l'expression de la dérivée s'écrit :
I'(s) = I(o) [R(1;s,00—R(1;s, h)] .

On démontre (36] que si le noyau est de la forme N(/s-l/), le noyau résolvant sera
aussi d'une forme R(’s-{/): on obtient donc lex résultats suivants : I'(s) prend la va-
leur +0o pour ~=o, devient nulle pour ~=h 2 el —oc quand s alteint la valeur h. La
courbe I (s) partant du point [o. [(0)] avee tangenle verticale. croil jusqu'a son maxi-
mum & langente horizontale pour redescendre ensuile an point [h, I'(h)] a tangente
verlicale. Ces propriétés sont analogues a celles de I,(~) signalées plus haut. 1l en est de
méme de toute diffusion Ii(s) d'un ordre quelconque 1.

Remarquons aussi que I(s) devienl o lorsqu'on suppose la Galaxie indéfinie dans
tous les sens ; 1l suffit pour le voir de faire dans la formule (3) h et s tendre vers l'oc.
Un calcul facile montre en effet que dans ces condilions, I(s) = J, = c** el l'expres-
sion (4) devient 1(s) = nJ, augmentant indéliniment avec n.

21. — Elude du noyau. — Le noyau :

~00 00
aK/e-t] . X
Ne Y = = " da=L/ e dx
~.l
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tend vers l'infini comme log /s-t/ pour s lendant vers {. Il faut donc trouver un noyau
réitéré qui resle horné dans son champ de variation, On peut montrer sans faire beau-
coup de calculs, que tous les itérés restent bornés, Un noyau d'ordre n est défini par la

relation suivante :
h
N, G 1) = / N(s 0 N, (6, t) do

e~ o0

Considérons alors, d'une maniére générale, la fonction :

g) = / ..?- dx  qui tend vers l'co
u

comme log u pour u = 0. Mais

/ eT-x-dx = logx + 1(x) ,

1(x) restant fini de 0 & l'co. 1l résulte de la que si une fonction f(u) restait finie pour
u = o ou devenail o comme log u pour u = o, l'iniégrale :

-2

/ g (x) f(x)dx

redeviendrail finie pour la valeur zéro de u. f (u) qui joue le role de N,, resie toujours
fini sauf pour n = 2 ; dans ce cas, 1l tend vers I'oo comme log u.

Ainsi le raisonnement de IFrepnorm relalif au cas ou le noyau devient oo en cer-
lains points esl largement applicable.

Kostitzin [37) a indiqué une série majorante pour le noyau résolvant : (Dans le
calcul de chaque ilére, on doit elfecluer l'il(-mlion pour s >t el pour s <t L'itéré
aura alors deux aspecls différents N, (s, 1) el N7 (s, 1).) On a:

™ .aK(e-0)-bK(t-0)
Nas, ) = / / da db / e de
ab
-aK(()-bK(t-Q) IK(O-I) bK(e t)
+ e de +
= d 'K 0) bK( 9
' d -aK(e- t9)
N,l (57 t') = "—-/ / a b 3/
-aK(8-9)-bK(0)-t) aK(96)-bK(§-t) g
+ e de + e
] 8 )
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ou tout calcul fait :

2 a’ —1

_— / / ~dadb eaKsbKt | oaK(he)bK(h-t)
. ‘ab(a +b)

N (s, 1) s'oblient en permutant dans le premier terme de N'x(s, 1), L et 8. D'ou :

aK/s-t/
N’ (s, t) = _/e log a+i da

/ da db [ e-KsbKt | oaK(ha)-bK(h)
1 ab a+h)

C'est une fonction bornée, le premier lerme étant inférieur ou au plus égal a :

qwl.x )
Nha(s, ¥ = K / et log a—'*'--l-da
1

<00

K a+l da
5 Ig_é-:l-_g;-—Klog,‘Z.

-~

Les dérivées parlielles par rapport a s et a { de la quantité entre crochels sont né-
galives pour s=t=0, s‘annulent pour s=t=h/2, el prennent le signe + au point
s=l=h. Donc cetle quanuté¢ sera minimum lorsque s=t=h/2 et I'on a:

% Kh(a+b)

[\ ez dadb Kh
N (s, 1 _ —_— = KA (—
(s, 1) < Klog? = /. /, 5 Th) K <2>

Posons d'autre part :

h 00 )
I _/ _ _l/e“' _ 1 [ esmoo
T - a(Ks) = N, t)dt =1 5, , = da 5 . =

On voit de la méme facon que «(Ks) est maximum pour s=h/2:

a(Ks) < a( K2h) .

h
Kh Kh Kh®
Nis, t) < KA<2 ’)/N(s,t)dt < KA< 2) @ <_§.),

n-3

2 (Ks) < KA<£2h-> [ ,

Par suite :
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On obtient donc pour le noyau résolvant :

[ ]
R(A;s,t) = 2 2 Nn4a (s t)
=0

Kh
A <?‘>\/ «(Ks) a(Kt)

Kl
l1—2a _2—l>

la série majorante :

N, t) + ANs(s, t) + 2K

qui sera convergente lorsque ) vérifie :

xa<1§>’<1.

Dans I'équation (5), le parameétre X étanl I'unité, comme la premiére valeur fondamen-
tale satisfait a I'inégalité :

1

(%)

la méthode d'approximations successives est applicable.

Enfin, signalons encore une propriélé intéressante du noyau résolvant établie par
Kostrrzin [37]. Soit N (/s-1;) un noyvau dépendant seulement de la distance de deux
points, On sait que le noyau résohvant veérifie les deux équations intégrales suivantes :

ill|> >1’

h
R(\;s,2) = N(/s-z/) + & / N(/st/)R(x;t, z)dt

e 0

h
R(A;s,z) = N(/s-2/) + l/ R(\;s, ) N(/t-z/)dt .

On y voit de suite que :
R(A;h-s, h-z) = R(x;s, 2).
En différenciant la premiére de ces ¢qualions par rapport respectivement a s et

a z, (ces différenciations s'effectuent de la méme maniére que la différenciation de
I'équation (6) ), nous obtenons :

R (s, 2) _ N (/s-z/)
]

v - — AN(h-s)R(x; h, 2)

h
R@;t,
+ AN(s)R(x;0,2) + A/N(/s-l/)a——(-u—z) dt .
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R (;s, 2) _ N (/s-z/) + X/hN(/s-t/) SR( ;L 2) dt .

hY] hY at

En ajoutant ces deux formules, on trouve I'équation intégrale :

R@;s, RQM;s,
2 (azs 2, ° (ass % _ AN(h, s)R:; b, z) + WN(o,8)R(A; 0, 2)

h
Y / N (s-) PR(:; Lo, R (zz’ b z’] at

: 2R >R . . .
dont la résolution par rapport a Y t 53 conduit a I'équation fonctionnelle sui-

vante :

dR(x;s, 2) JR(A;s, 2)
28 + 22

= AR(x;8, 0) R(A; 2, 0) — AR(x;s, h) R(x;z, h) .

22. — Résolution numérique. — Pour faciliter I'écriture, nous écrivons 1'équation (5)
sous la forme suivante :

h
(@) o(s) = f(s) + /N(s, De()dt .

Il est possible de vérifier que la solution :

~h

()] o(s) = f(s) + / R(1;s, t)f(t) dt

~ 0

et la série (4) dont chaque terme de rang i représente la diffusion d'ordre i, sont iden-
liques,

D'aprés un résultat établi par Frepmworwm sur la loi de décroissance des coefficients,
on voit que les termes de la série (8) décroissent tres rapidement. Si nous nous limitons
a la diffusion secondaire, nous obtenons, par conséquent. comme deuxieme approxima-
tion :

h
o(s) = 1(s) + /[N(s, ) + Nus, Y] () dt =

8 h
f(s) +/N'(s, 1) (t) dt +/N"(s, 1) f(t) dt
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3 t ] h
+ / N'(s, t) / N'(t, t,) f(t,) dtdt, + / N'(s, 1) / N"(t, t,) f(t.) dtdt,
[] "0 ° L}
h t h h
+ / N"'s, 1) / N'(L 4 f(b) dedt + / N, 1) / NU(L 1) £(1) dtdt ,

ou I'on a posé¢ N(s, 1) = N'(s, 1) lorsque t <« et N(5, 1) = N"(s, t) lorsque t > s.

Déja, on apercoil combien, A partir de la diffusion secondaire, le calcul est com-
pliqué, (quelque centame dintégrations numériques), et le calcul de la brillance corres-
pondante observée en un poml de cole z le sera davantage encore, puisqu'il y a une
infégration par rapport a s de plus a effectuer,

Nous nous bhornerons a la diffusion primaie, el cela pour rendre compte simple-
ment de <on ordre de grandeur. vu  meertitude des données, ainsi que la rapidité de
décrorssance des termes de la <erie (8). Nous amchorerons les résullats par application
d'une methode d appronimations successives mdiquee par M. Kosrirzin,

Reportons-nous a la premiere des formules donnant les valeurs de la brillance
quion a déja eerites precedemment

On a, pour o <{<=x2:

I=n
9) Bz = ilei @39,
avec :
~o -&KIMI K (s-s)aéol,
B.(z,}) = )/ // e dadds,
s .o o7,
K .2 *h s ™ nKlstleIbt/K(H)lée;
A N R S ab
111 e e e ceeeeey
n “h “h 00
B(Ls)—Jséct( )/ [/ ] F/ ]
\ Jo |_ /,
n n
-&KI&tll-bKIt.-t’/ ....... 1K/t l-t/-(&l)ﬁcg
¢ dadb.....dldt, dl,..... dlng dids .
abe..... 1

La série (9) évidemment convergente, a les dimensions d'une brillance, c'est-a-dire
d'un éclairement par unité de surface. J, ¢lanl un éclairement par unité de volume, K

linverse d'une longueur, le second membre de (9), en oulre que Kz el {, est fonction de
J.’K et de Kh seulement,
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Nous voyons par les formules (10) que le calcul numérique, & partir de B,, doit étre
terriblement fastidieux.

Pour juslifier toule approximation a laquelle on se conlentera de se restreindre, il

est nécessaire de chercher une borne supérieure de I'inlensité lumineuse de toutes les
diffusions successives.

Posons dans ce but :
J(s) = J, + Ils) .
Il est visible que I'équation (5) est équivalente a I'équation intégrale [38] :

h
(11) J@s) = J, +/ JA)N¢s, t)dt ,

ou la fonction connue est une constante.
La solution s'écrit donc :

J) =J, + J,f R(l;s, ) dt .

d'on :

Or:

/hN(s,l)<a (%) =I:](—f).
fh Nuls, ) < KA (%) /‘h dt = KhA(%).

/h Nis, 1) < Kh A (E;-,-)a (%)

[ <xn () [ (3]

>~ 0

La fonction I(s) admet donc la série majorante :

Kh A (—-

(12) 31 (Kh) +
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Dans le calcul de «(Ks) el de A(Ks), ainsi que dans d’autres expressions qui se trou-

veront dans la suite, les valeurs numériques de I'exponentielle el du logarithme intégral
sont calculées a l'aide de « IFunkhonentafeln » ().

La valeur approchée par défant du second terme :

Kh -Kh(l-l-b)
/ -/x ab(a + h) da db

. Kh .
de kh A (—2-—) a é1é trouvée 0,09 environ cn prenant Kh = 0,8 el on a alors :

Kh A( “‘) < 0,8(0,3 — 0,09) =/= 0,16 .

{Nous verrons que I(s) est une fonclion croissante de Kh et que le maximum des
valeurs adoplées pour celle derniére constante a parlir de diverses slalistiques est en-
viron 0,8]. Dautre part. a(kh,2) = «(0,4) = 0.66 approximativement. La valeur de la
série (12) est cerlimement inférieure a 1.14% J,.

Si Fon remarque que (12) est une bhorne supérieure de 1(s), ce n'est naturellement
pas la plus petite, la valeur 114 J, sera snrement heaucoup plus grande que la plus
grande valeur que I(~) puisse allemndre. En tatonnant. on peut arrnver a aflirmer que
J, constituera encore une bhorne supérieure de lis). Ansie linlensilé lumineuse 1(s), el
par conséquent la brillance B(2.3) obseriée en un seul poinl de cole 7. el suitanl une di-
reclion {, due a lu somme de loules les diffusions successives slellawes est cerlainement
inférieure @ celle provenant de la lumiere incidenle des éloiles; la constante Kh dont I(s)
est fonclion croissante élanl pris éqgale « sa taleur marimum,

Remarquons aussi que le maximum de la diffusion secondaire

L KL‘) < l\hA ) <0161, ,

el que d’'autre part le minimum de la diffusion primaire
l0) = J,a(0) > 0,4, .

Done, le premier est au plus égal auxr 2/5 du second.

23. — Calcul de la diffusion primaire. — Afin de pouvoir faire la comparaison avec
les résultals obtenus par I'observation, il convient effeclivemenl d'évaluer par la voie du
calcul, la brillance vue d'un point de cotem est dans nolre but la Terre ou le Soleil.

Il est établi que celui-ci est au nord du plan galactique. L'étude sur des amas ou-

1) IauNkE-EMDE, Funktionentafeln, (Teubner, Berlin).
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verls a conduil TrrmpLer [28] a trouver pour z la valeur de 10 parsecs. En étudiant la
répartition spatiale des étoiles B, Cuarnarr [31] a trouvé 15 parsees, Snarrcy [32)
120. Duray, dans ses recherches statisiques sur Fabsorption dans Tespace el la répar-
tition galacique des magmtudes <urfaciques [39] a trouvé 100 avec un coefficient d'ab-
sorplion pour les observations visuelles =0.3 mag. / kilo parsec. Minivr el Macmgr
onl oblenu le méme résultat a partiv des dénombrements  des  néhuleuses  extragalacti-
ques el en prenant pour le coefficient d'absorplion relatif aux observations photogra-
ques K=0,7 mag ; kilo parsec [40].

La valeur de h que nous déterminerons par une aulre voie esl, comme nous le
verrons par la suite, de Tordre de quelque mille parsecs ; on ne commellra pas d'erreur
senstble en supposant le Soleil situeé dans le plan de symelrie de la Galaxie, mais le cal-
cul numérique <era notablement simphfie,

Cela posé, la brllance de la diffusion primaire est donnée par la formule suivante :

b ~o
¢ -aK (h-s
Bi(z,}) = ']"—S}gi-k / [2—e-K(h-l)—e-Ks + K(h-s) / e - ) i
e J, —

~00

B e8Ks ] -K(s-z)8écY
+ Ks ——da! e ds

a ]
1

L'intégralion des lrois premiers lermes est facile, quant a celle des deux derniers,
elle pourrail s'effectuer sous le signe § par rapport & s ; maic on aboulirail de telle
maniere a une formule fort compliquée ef difficilement applicable aux caleuls numé-
riques. \ous nous contenlerons de <a valeur approchée en apphquant au logarithme
intégral la méthode d'interpolation linéaire :

IE T -
, X J, x 2 2p

La courbe y =

se rapproche trés rapidement de ox. En prenant p=4,

I'approximalion ne sera pas irop mauvaise. D'aulre parl, y tourne sa concavilé vers le
haut, el on a :

e-ml
P (x) >, - dx .

1

L'erreur sera partiellement compensée
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Pour z = h/2, on a trouvé la formule suivanle donnant valeur approchée de B: :

2cos{B,(h2, K 2 (1 — e-Khoécl/s) 4
J. séc

(1 —sécy)

1 Kh ( e Kni2 eh

. (e'Kb-Khséol/3 __ o-Kh/®) 4 ——
1+séc§< g 2 \séet—1 +séc(—-—2

Kh e 3Kns Kh e2Kh
el

6 (séct—3) 16 (séct — 4)
¢ Kheéel/2 __ o-Kh ¢ Kheée(/2 __. o-3Kh/3

2@ —sect T T 33 —secly

- Kheéc{/2 __ o 2Kh Kh,2 e K2 — Kh e'Kh- Khséey/2

1 | F Tgu—seey T 2(1+séc?)

Kh/2 e Kb/z2 _ Kh e2Kh- Kheéc(/2 Kh/2 e- 3kb/2 — Kh e-¥Kb- Khséol/s

2 2+ séc ) * 3B +sécy)
Kh/2 b —_ K}, ¢4Kb- Khaée{/z e-Kh/2 __ ¢ Kb- Kheéc{/2
84+ secy) T T ot secty
eKh __ g2Kh Kheéc(/2 ¢ 3Kh/3 __ g-3Kh- Kheéol/2
2@+s6c’ T 3@+secl)
@ 2Kh __ g4Kh- Kheéol/s

8(4+sécl)

Pour { = 0, on doit remplacer dans (13) :

1 Kh, eKb2 \ eKhakot8__eKn2  Kh
-Kb/2 __ o- Kheéct/2) 4 o) = 2 .Knje
T—sect © e Khosi) + 4<séc§—l)+ 2(l—séclP . 2.

Pour { = =2 :
Kh ekh ¢ Khséc{/2 __ oKh K°h?
) ( séc{—2 ) *

= ekh |
2(2 — séci) 16

et pour{ = x/2, on a:

h o=y LM _ Jo - Kh/2 w‘i
B,(E,z)—T— =(1—emn 4 Kh a dx

Iix

(1

).

(e Kh/2a . @- Khléogli)

)

+lﬂl-\)
8/
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On construit un algorithme d’approximalions successives, en remplacant dans I'équa:
tion (7), le noyau N (s, 1) par:

N.(s, t) = % ek/et/

et la fonction connue f (s) par :
e'K(ha) eKs

i(s) = J, [1— > ——5—],

ce qui revienl, remarquons-le, & remplacer simplement dans I'équation (11) le noyau N
par N,.

Dans ces conditions, (7) devient :

h
(14) e (s) = (e + -K§ / e () N, (s, t)dt .

L'itération des noyauy, quoique laborieuse, esl facile el la somme de la série résolvante
a une expression simple, tout calcul fail :

® K (1 + hh—hs ' .
R.(L:st) = 5 Nawt (8 1) = \ ( +\1' \)(l+ht); <)

n=0 Kh+2

ot K (1+Ks) (1+Kh—K1)

R, (1;st) = = N'ast (5, 1) = t>0.
ne=o

Kh +2 ’
La solution de (14) :

h
? (8) = £, (s) +fR’. (1;s Y1, (1) dt +/R". (I;s, t) f,(1) dt

est une parabole :

J, i Khy ., Khy .., K
(15) q».(s)=l.<s)=Jo+ﬁm[_s (1+50) Koas (14 50) Khov S —2

dont le sommet a pour abscisse h/2. Le maximum de la quantité entre crochet ne s'annule
que lorsque Kh vérifie I'équation :

¥ +68—16=0

qui n'admel qu'une racine positive entre 1,4 et 1,401 : donc I, est certainement inférieure
d J,. La parabole (15) doit traduire assez bien I'allure de la courbe I(s).
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Ensuite, I'expression de la brillance B, (h/2, {) s'est largement simplifiée lorsqu'on
suppose z= h/2 :

2cosi B, (h/2, ) K
J, B

Donnons maintenant a I'équation (7) la forme suivante :

Kh  Kh 2 K"  Kh 2
J+

- Kheécl /2 —_— -
(16) e Kheéef [ 4 séet MY

— — + =
séc’t séel  séc*t

~h b
(17 ¢(s) = /N(s, r)e(r)dr +/[1\'(s, r)—N,(s, r)] @(r)dr + {(s)
et définissons I'algorithme approché :

~h

h
(18)  @,(8) = / N.(s, 1) @, (r)dr + / [N(s,r) —N,(s,1)] @, (r)dr + f(s). -

Si I'on suppose g, , (s) connu, (18) est une équation de Frepnorm dont le noyau est N, (s,t) ;
le noyau résolvant R, (15s, 1) reste le méme que celui de (14) ; ¢, (s) sera donc exprimé
cn fonclion de ¢, :

] h
9.{s) = ¥(s) +/R',(l;s, Hwy@d + /R",(l;s, HYt)dt = @ [e,)

ou l'on a posé :
h
¥ (s) = / [N(s, ) —N,(s, 0] @, () dt + f(s)

(19) Pn (S) = o [an]

On démontre a la maniére de KosmitzIn que la suile [¢] est convergente et que
cette convergence est méme tres rapide.

Nous pouvons prendre g«(s) comme prenuere approximalion par calculer ¢ de pro-
che en proche par la relation (19). Mais le second membre dc cette derniére est fort
compliqué el incommode pour des apphications : nous nous conlenlerons, pour ce que
nous voulons faire, de procéder de la facon sunante : Dans I'équation (7), f(s) désigne
la diffusion primaire et le second terme :

h
5/ Neveuwa
]

représente la somme des diffusions successives d'ordre > 2, c'est-a-dire :
L+L+...... + I ;

<~h o
/ R(l;s, t)i(t)dt = E’I.(s)

donc :
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Nous prendrons pour valeur approchée de cclle derniére somme, la quantité :

h 8 h
/H.(l;s,t)f.(t)= /R’.(l;s,l)f.(t)dt+ / R", (1;s, O)f, (1) dt

o 0 e« 0 e 8

de sorte que la valeur approchée de ¢(s) adoplée dans ces conditions, soit égale effec-

tivement a :
h
et (s) = f(s) + / R, (1;s t) £ (t)dt,

puis,

h
B,*(z, §) = séct / 9,2 (s) e’Kieneéel dg |

- 0

e-aK(he)
o0 = -—[K(h-s)f da + st ——da]
+ f,(s) +/ R, (1;s, ), (t)dt .

La somme des deux derniers termes n'est pas aulre chose que g (s). Si I'on pose :

Or .

h
B2(z, %) = B,(z, ) = séct / 9, (s) eK(enescl dg |
.

h
B2z }) = séc f @2 (s) eK(enleec] ds

Bl.(Z, ;) = ﬂ(Z, c) + Bo‘(z, g) ..

K(h-s)
Bz ) = = / l K (h-s) f e da+st _— daJe*K“")“cC ds ,

Il est évident que :

on aura :

avec .

B2z, t) > B,(z Y

I'approximation sera ainsi sensiblement améliorée.
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25. — Délerminalion des conslanles JJ/K et Kh.

On a vu dans I'étude de la lumiére stellaire que les dénombrements d'éloiles par
magnitudes photographiques de Cueman el Mirorre d'une parl, el Seanres el ses colla-
borateurs, d'autre part, permettent d'evaluer la brillance d'origme stellare a diverses
habitudes galactiques et dans chaque zone galactique. Mais remarquons que la nature
de 'échelle des magnmitudes a Fawde de laquelle on somme ces comples d'etoiles ne joue
aucun role dans etude de Ta diftusion, puisque le rapport entre la brillance due aux
éloiles et celle due a leur lumere diffusée est un invartanl pourvu qu'on les exprime
dans un méme sysieme d'unité.

Le caleul numérique etant trop laborieux, nous nous bornerons a calculer la bril-
lance relatne a la diffusion; seulement pour :

{ = 0°, 30°, 60° 90°.
C'est avec ces qualre valeurs de { ¢galement que nous allons former les équalions de

conditions relatives aux mconnues J/lh et kh . Soit B, (h/2, §) la brillance slellaire,
I'observation ¢étant toujours supposée avorr licu dans le plan galactique, on a :

~h
h
B.<—2— ' s> = séc §J.,/ eKe-h2ieéel s (0 < { < x?),
h/2

d’'ou les quatre équations de condilions :

B.(%,g) = J—I;(l——e'm'“h”).

Les différentes valeurs du premier membre, exprimées en étoiles de magnitude photo-
graphique 1,0 sont données par le lableau VIl ci-dessous [4] :

TasLeau VII

— e— y—

Lalitude CHAPMAN

galactique b = 22—t el MeLonTE B, moyenne B, Seares
0 0,0195 0,027

10 ...0,019

20 ...0,016

30 { ---0,013 0,0116 0,0002
40 ...0,010

50 ...0,0075

60 ...0,0073 0,0069 0.0052
70 ...0,0065

80 ..0,0060

90 0,0055 0,0041



Le mémoire de Cuapman el MeLorTE ne contient que les valeurs de B, relatives a
chaque zone comprise entre 2 latitudes consécutivemenl équidistantes ; nous prendrons
pour celles relatives a & les moyennes de deun valeurs voisimes. On a lrouvé en pre-
miére approximation (el ce sera suffisanl en c¢gard des données) :

JJK = 0,0195 ; Kh = 0.8 environ .
Tandis que les dénombrements de Seanes el ses collaboraleurs, permeltent, en outre,
d'évaluer directement les valeurs de B, pour chaque latitude §. La méthode des moin-
dres carrés donne comme 2™ approximaltion :

JoK = 0.0271 ; Kh = 0,4 environ .
A parlir des valeurs de k. geénéralemenl admises pour les mesures pholographiques, les
valeurs de h déduiles de ces résullals sonl jorl vraisemblables.

Le tableau VIHI contient les valenrs amsi calenlées de B, (h/2, %), B.(h/2,8) et
B,® (h/2, {), amsi que les rapports B, B, el B 3/B, pour respectivement :

Kh = 0,4 el Kh = 0,8
JJ/K = 0,005 J/K = 0,0271 .
Les brillances sont exprimées en étoiles de magnitude pholographique 1,0.
On a posé aussi pour simplifier I'écriture B2 = Ba.

TasLeav VIII

e ————

Kh = 0,4 hh = 0,8
{ 0° 30° 60° 90° 0° 30° 60° 90°
B, 0,0049 0,0056 0,0080 0,0271 0.0064  0,0072 0,0107 0,0195
B, 0,0018 0,0023 0,0031 0,0115 0.0037  0.0039 0,00:8 0,0129
B, 0,0024 0,0025 0,0034 0,0129 0,0046 0,000 0,0071  0,0142
B/B, 0367 0,410 0,344 0,429 0,570 0,747 0,447 0,611
B/B, 0,404 0,448 0,383 0,478 0,713 0,691 0,664 0,731

On voil que la brillance due a la diffusion est de l'ordre d'une moulié de la brillance
qui protienl direclemenl des éloiles.







CHAPITRE V

Autre hypothese

|

28. — Dans ce qui précéde, le probléme de la diffusion interstellaire a é¢ grossiére-
ment résolu dans la supposition gue les étoiles elaient umformément réparties entre deux
plans paralleles. L'approximation sera peut-élre meilleure s1 I'on tient compte de la
variation en fonction de la cote galactique e Fintensité lumineuse de I'unité de volume
du miheu diffusant i(s).

Nous avons vo aussi que la diffusion devient infimie si la Galaxie s'élend indéfini-
ment dans lous les sens dans le cas o i(s) est une constante J,. Nous verrons qu'elle
peut avoir une limite lorsque i.s) est une fonction convenablement décroissante de s.

Dans un recent mémoire i1, Vo Run a donné Ta valeur de la densite stellaire &
différentes cotes galactiques pour un domaine relativement restremt comprenant le soleil.
En exprimant cetle densité en ¢loiles de magmtude 1.0 par parsec’, on a le tableau
suivant :

TabrLeau ITX

s 0 125 parsecs 250 500 1000 1500

i(s) 0,00111 0,000109 0,000045 0,000018 0,000005  0,00000%

D’aprés ce lableau, i(s) décroit graduellement a partir de s = 125 parsecs, et la
décroissance est brusque entre les cotes 0 et 125, Cecr résulle de ce que, dans le plan
galactique, i(s) comprend le nombre d'éloiles de magnitudes absolues —6 <M < 14,0,
ou plulot I'éclairement produil par les étoiles de chaque magnitude absolue variant de
—6 & 141.0. Tandis qu'a partie de 125 parsees. Vv Ry n'a pu déterminer que l'éclai-
rement prodml par les ¢tolles de magnitudes absolues —4, —2, 0, +4, >8. De lelles
donnees sont trop meerlames el msuffisantes pour pouvoir servir a la délerminalion de
la fonchion empirgue attribuée a i(s).
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Elles peuvent cependant nous suggérer une premiere idée. Si l'on fail passer une
courbe continue par les cing points ayant pour coordonnées les nombres du tlableau IX,
on conslale qu'elle se rapproche de I'axe des abscisses quand s croit. On peul, d’une
infimté de mameres, assmuler 1(s) a une courbe qui s'en rapproche autant que possible,
soil a l'aide de ces emq pomts si Fon se base sur le mémoire de Van Runy, soit a l'aide
des quatre équations de conditions :

~h
(21) B.(-;— 9) = séch ’/h ,zi (s) e’Ke-hi2)séef, dg |

si I'on estime les dénombrements d'éloiles plus préférables.

L'interpolation hncaire donne une apprgvimabion trop grossiére. Lne parabole quar-
lique assujetlie 4 passer par les cing pomts ou une parabole cubique vérifiant les quatre
équations (21) entraine des calculs fort penrbles et ne sabsfail pas a la condition de
lendre vers zéro pour s nfin. L'idée la plus naturelle est celle de la fonction exponen-
tielle :

u(s) = J.eall

J, ¢tant T'intensité de l'unité de volume en un pomt du plan galactique.

On peut alors détermner o de maniere a satisfaire aulant que possible le systéme (21).
Par bonheur, les équations (21) résolues séparcment ne conduisent pas a des reésultats
trop incompatibles. Cela veul dire que la brillance observée, provenant des éloiles, obéit
asscz bien a la lor exprimée par (21) lorsque 1(s) = Je2/s/,

Nous supposerons de plus, en vue de simplifier les calculs, que le milieu interstel-

laire rempli umiformément de gaz rarvélié s'élende indéfiniment dans tous les sens. Les
équalions (21) deviennent dans ces conditions :

22 B0y = —ech _ KB.O %2)séck
a+l( S¢C . 1+l\ e §|

en prenant pour plan des x, y le plan galactique. Dot les valeurs de a connaissant K.
Dans une direction déterminée, le rapport enlre « et K est constant :

2 _ [Be (Ov L 2) _ Be (Ov {‘)]
@) g = B, (0, %)

séch 5 O<l<z?).

EL le rapport de la valeur moyenne de a par K doit élre considéré comme constant dans
toute direction &. D'autre part, il esl essentiel que ni 2 ni K ne doive étre nul. D’aprés
I'ensemble des observations photographiques. K est de Pordre de 5.10# a 10% parsect.
Pour k' = 5.10% par exemple. on a trouvé comme valeur moyenne « = 103 avec les
dénombrements de Cuema el Murorin el 2 = 2.5 103 avec ceux de SEAREs el ses colla-
borateurs. Pour K = 103, ces valeurs sont doublées, c'est-a-dire 2.103 et 5.103,
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27. — Cela posé, prenons pour plan des xy le plan galactique et limitons l'espace
par deux plans paralléles de coles +h et —h. L'équation (11) devient :

~+h oo
(24) J(s) = J,entel 4 K / 30 (ll/ o 8K/et/ d
2 ) , A

Nous allons transformer cette équation en introduisant les intégrales de Fourier. D’abord,

ona:
[ eskinu da = / dx = = / are lg"coq(uK/s-t/)du .
a K

o st/ X

En effel, dérivons par rapport respectivemenl a p el a q, la fonction :

<00

H(p, q =/ evt, s_i%‘.lldt ,
puis faisons la somme :

L TR =
% o p'+q

2H oH —qdp+pd ,
Hip g = Tdp + T dg = —‘:),—";E,P—ﬂ= d (arclg —g—),

/:P'-. sE‘t_qtdt = arcig 1 + C.
0 P .

La constante C est nulle, car pour p = o0 ou ¢ = 0, I'intégrale est nulle. Ensuite si

I'on pose :
/__.dx = g(u) cos ux du ,

la formule d'inversion de Fourier donne :

gu) = ?_'/:osuldlv/ﬂdx
™ x

ou, en intervertissant l'ordre des intégrales (formule de DiRICHLET) :

gu) = E_/ e_xd\/ cosutdl =2 f_x sin ux dx = _2_arctgu
T ° X L U

c'est-d-dire :




Donc :

30 foy
e arcig u
e_*_dx___ 2_ —-g—cosuxdx.
u

vxx

Ecrivons maintenant (24) sous la forme suivante :

K +h w
(24) J(g) = Jyeal + —.- / J( dtf P
2 </ -h K/s-tlx

e2/’ el J(s) élant des fonctions paires de s, on pose alors :

J,ethl = f I (v) cos vs dv

J (s) =/ ®(v)cos vs dv .
L'équation 24 devient : [43]

L K +h 00 9 t
/ [@ (v} —F(v)] cosvsdv = - / dt / @ (v) cos vt dv. ——f arclg U cos (uK/s-t/) du .
. o 7, * /. u

Comme le cosinus est une fonction paire, on a :

+h +h
/ 2 cos vt cos (uK/s-l) dt = f R [ S /
-h -h s

rsin(v—Ku)h  sin (v+Ku)
l - +

+b
h
2 cos vt cos (uK/s-t/) dt =2 cos (sku) | ————— -—————-—]
/_: —Ku v+Ku

‘ou :

Posant Ku = w, il vient :

/ [®(v) —F(v)) cosvsdv = — / ®(v) dv / ardw/;:/h)cosws

sin(v—w)h sin (v+w)h—dw
+ | =
L v—w v+w K

Changeant w et v dans le second membre el idenlifiant les coefficients de FouriEr, on
obtient finalement :

_I\_ ﬂclg(v/K) o (w) l‘sm(w-—v)h N sin(w+v)h dw
T v/K L w—v W+v K

~ 0

()  @(v) = F(v) +

une équaltion intégrale en ®, ou le noyau esl borné dans son champ de variation.
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Faisons alors h tendre vers l'infini, la solution de (25) est immédiate :

o) F (v)

(26) 1— -;— arctg (v/K)

(v/K)
D’aulre part :

a
1) f eqo/® cosvsdv = ol

on en déduit :

!

27,
Fty = —w— (a’:v')
27, a
o) = x (a’+v’)
1— —-12— arctg (v/K)
(v/K)

Remarquons que de la premiére de ces deux relations, on tire

00
cos vs dv = % eanl |
. &+ Ra

La solution de I'équation (24) s'obtient, elle aussi, par inversion intégrale de Fourmr
(43]).

I = 2aJ ” cos vsldv _ .
(a*+v") ’— 1— > arclg (v/K)J
L ~(v/K)
En vertu de I'égalité (27), I'expression de la diffusion s'écrit :
' 1
cosvs. — arctg (v/K) dv
(28) I(g) = 2aJ 2
(a*+Vv*) l—l— —- arclg (v/K) (v/K)—|
(K

L'intégration doit étre tres difficile, le numérateur conlenant le cos et le dénominateur

I'arctg. Mais ce qui nous intéresse est I'expression de la brillance qui se préte beau-
coup mieux au calcul numérique par suite de la disparition de ce cosinus
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En posant :
Bz =B@&Y)+BEY,

on a évidemment :

00 -K(s-2)8éc]
B’ (z, ;) = 4aJoSéC§ V. € cosvsdvds
. s J, (@+V)[2v—Karcig(v/K)] '

ou :
B = 2ad séct [K séct cos zv = v sin1 zv] dv
B o (a*+v*) (v* + K?séc®) 11— —arctg (v/K) ]
(v/K)

el pour z = 0, aprés changement de variable :

B o) = 2al séc’t f * dvz , _
' ¥ ° (W +séc®) (KW +a’) | 1 — —2—-arclg w J

w

Il n'est pas difficile de voir que :

RalJ séct
B, (0, ) = :LC\ e f“ cosvsds

2al séc™t dw _ J séct
x (W* +séc®) (K*w* + o) a+Kséct °

D'ou la brillance des intensités diffusées :

i arctg w
g dw'

2J séc™ 2
(29) B} = /
e o (W'+séch) (1 + —a— w) [_l— —arctg \\]

Comme :
1

5 arctg w
w
<1,
1——1arcl w
) g
w
done :
J '
Bio,) < 4% _B.(09.

a+ Kséct
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L'intensité lumineuse, et par conséquent la brillance correspondante due ¢ la diffu-
sion, est loujours inférieure & celle qui résulte de la lumiére slellaire incidente.

D’autre part, dans la formule (29), I'expression sous le signe § ne dépend pas de la
variation de « ou de A, puisque o/h est constant d'apres la mameére dont ils sont déter-
minés a partir de certains dénombrements d'éloiles consideérés.

Dans le monde suléral ainst construil \geoméliquement el physiquement), la brillance
due a la diffusion varie en raison interse du coefficienl « qui mesure la raréfaction des
éloiles « partir du plan galactique el du coefficient d'absorplion k de la matiere diffusanle
qui y esl uniformément répandue.

La formule (29) montre de plus que la nullité de I'une ou de I'autre de ces deux
conslantes rend nfinie I'miensité de la lumiere diffusée. ce qui semble évident, physique-
ment.

La brillance prend une expression loule dilférente quand on vise dans la direction
du plan galaclique :

B (o, x/2) = %0-—) .
Dans l'intervalle o <vs < x/2 par exemple, la quantité sous le signe { de la for-
mule (28) est une fonction conlinue. Donc, lorsque s tend vers zéro, I'intensité tend vers
la limite :

-21—arctgw
%KJ, [ w W
o) = % K* 1 !
° (l+—,)(l——2—arclgw)

¢ w

X,

S
E—arctgw w

et : Blo, x/2) = ¢ hid :

/e (1+ -K,— (1-— 2larctgw>
a
w

28. — Approzimation. — On peut écrire (28) de la fagon suivante :

(31) Bo,}) =

(W* +séc®) (K*w* + &)

L) 1 n
z (?arctg w ) d
2ad sécX /‘ n=t w w
T

Le premier terme du second membre de (31 étant inférieur a

Js log£1+a) el comme arcvtvgw <1,
@
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B(0,%) vérifie I'inégalité suivante :
J, log (1l ) o
B(o,;)<°_°§_‘_ii)(_1_+ ..... +_1_) _Jlog(1+a)
o’ 2 on e

1l résulte de l1a que, si I'on se borne & la somme des n premiers lermes, l'erreur commise

sera inférieure & :
on —(Qut 4 202 4 | 4+ ]) 1

2n Coom
L'intégration de série (31) peut se faire par parlic. Mais pour ce que nous avons & consi-
dérer, nous nous contenterons de la méthode des lrapezes :

ol sic® [ dw
B (o, {) <
@9 /. (w? + séct) (K*wW* +a')

f / (w +sec’§ (K’w +ad)

La quantité sous signe § tend rapidement vers zéro quand w croit; en prenant p = 5, I'ap-
proximation sera suffisamment bonne. Dans le lableau X, les brillances sont toujours
exprimées en élotles de magmtude 1,0 par degre carre.

TasLeav X
K = 5.10*
Chapman el Melolle — « = 10°* Seares — o = 2,5.10°
{ 0* 30° 60° 90° 0° 30° 60° 90°
B, 0,0065 0,0071 0,0098 0.0195 0,004> 0,0051 0,0070 0,0271
B 0,0048 0,0053 0,0065 0,0083 0.0031 0,0034 0,0043 0.0062
B,B, 0,738 0,746 0,663 0,426 | 0,689 0,666 0,614 0,226
K = 10°
Chapman el Melolle — « = 2.10° Seares — v = 5.10°
{ 0° 30° 60° 90 0° 30° 60° 90°
B/B, 0,369 0,373 0,332 0,213 0345 0333 0307 0,113

K = 2,5.10*
Valeur moy.0,553 0,659 0,498 0,320 0,512 0,600 0,461 0,169
de B/B,
Le nombre 103 parsec! doitl étre considére, d'apres diverses statistiques, comme la
"valeur maximum de K. Il esl certainement trop grand. On voit que, en prenant la
moyenne K = 2,5.10% parsec!, pour les latitudes galactiques supérieures a 30°, les résul-
luls sonl du méme ordre de grandeur que ceur oblenus dans la premiére hypotheése.




CHAPITRE V1

Cas ou l'intensité diffusée
varie avec I'angle de diffusion

29. — Nous avons supposé, dés le début du chapitre IV, que lintensité diffusée était
conslante et égale dans chaque direction 4 43RE. Ce n'élait 1a qu'une approximation
relative a la loi de Lord RayLEGu.

Figure 4

M. Duray, en examinant le cas plus général, a abouti & une équation de FrebnoLM
a 2 variables [24].

Soit J(s,{) I'intensilé de I'unité de volume autour du point M évaluée dans la direc-
tion MN faisant avec la « verticale » un angle { (figure 4). I (1,) sera la quantité analogue
relative au point P,



— B8 —

!
\

Comme on a vu au début, J(s,) est la somme de deux lermes dont l'un J, repré-
sente la densilé slellaire et I'autre I(s,t), variable avec s el §, résulte de la diffusion :

‘ T, =1J + 161 .
Un élément de volume dV autour d'un point quelconque P produit en M I'éclairement:
eKr .
J(t o - dV = J (L, o) eErdodr .

0<o<x2
t>s ,

1) n‘ b -K(t-8)eéco
do J(s, ) ekrdr = dwséco J(l,s)e dt = d’E

K(s-t)eéos
d'E = dmsé(:cf J(toe ..dt. si ‘:/2<<sc<w

Soit y l'angle des deux directions PM et MN, le rapport de Lord Rayleigh étant

S
16z’

L'éclairement produit en M par le cone d'angle solide dw sera, si

et:

R =

I'unité¢ de volume en M produit I'intensité lumineuse :
3K

a1l =
16x

d’E (1 + cos’y)

3K
= o d’E [1+(cos e cos{+sinassint cosa)’] ,

en appelant par e« l'angle di¢dre (OMQ), (OMN). L'intensité totale I (s, t) due a la diffu-
sion s'oblient en intégrant pour tout l'espace ; donc, aprés avoir remplacé de par
sine ds da, on a °

) 3 =12
I(s, ) = 3K da g / tgodas [1+ (cose cosi+sinesint cos af]

A
b -K(t-s)ebo0
X J ae dt
[ ]
r/3
-K(s-t)s6o0
+/ tgode [1+(cosocosi+sinesing cos«)’]f Jtoe dt.
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Ou symboliquement :

= ]
I(s,§) = ?(_Ij(/ daf dotge [1+ (cosecosi+sinasini cosa)]
17
" -K/st/eéos ‘
X Jtoe dt

Et aprés I'intégration par rapport & a :

(35) Ji % = J, +3K// I(t, s) (2+2 cos’s cos* + sin’s sin*)

K/s-t/abo &
x igae dsde .

On vérifie facilement qu'en y remplagant 3K (l+cos Y) par %, I'équation (35) se
x

réduit a I'équation (11).
On voit aussi que le noyau :

[2 +2 cos’s cos* + sin’e sin*’] ig ¢ eKletisos = N (g t)
[}

devient co quand on a s ={, ¢ = x/2. Mais on pourrait démontrer que tous les itérés
sont bornés el que le noyau résolvant admet une série majorante double convergente.
La résolution numérique de (35) parait inopportune, vu l'incertitude des données

et les hypothéses simplificatrices.
La brillance évaluée en un point A de cote z et suivant la direclion ¢ sera :

~h
K(es)
Bz, {) = séct / I(s,{)e &a{;{.

- B







CHAPITRE VII

Diffusion de la lumiére solaire

30. — M. Ch. FaBry a ftraité ce probléme dés 1917 [42] et est arrivé a expliquer
enli¢rement le phénoméne lumineux du ciel noclurne en répondant uniformément dans
lout l'espace, de I'hydrogiene de densité voisine de 10, Celte théorie n'a pas été con-
firmée par l'observation. Elle donne une polarisation beaucoup plus importante a la lu-
miére du ciel.

M. Duray a fait un calcul analogue, en admettant pour valeur du coefficient d'ab-
sorpltion K=0m, 7/kilo parsec et a {rouvé qu'a 90° du soleil, la brillance résultant de
la lumiére solaire diffusée équivaut a 0,0088 cloiles de magnitude 1,0 par degré carré
[4].

Orro Struve [1], en procédant de la méme maniere, a oblenu un résultat concor-
dant. Dans I'hypothése de Duray, la méthode de calcul de Fabry conduit a une polarisa-
tion partielle de 30 % a 90° du soleil dans la lumiére diffusée de celui-ci. 1l résulte de
I'ensemble de ces résultats qu'une telle diffusion n’expliquerait qu'une petite partie de la
luminescence du ciel.

Dans le méme ordre d'idée, un calcul semblable relatif a la diffusion stellaire effec-
tué par Orio Strive donne une brillance ¢quivalente a 0,16 éloiles de magnitude 1,0
par degr¢ carré. Cefte hizarrerie provienl. d'une parl, d'aprés Duray, non pas de ce que
le coefficient d'ahsorption admis est trop grand. comme le prétendait 1'auteur lui-méme,
mais de la trop forle valeur de 1'éclairement produit par toutes les ¢étoiles sur laquelle
STRUVE s'est basé, et d’autre part de I'absorption le long du rayon diffusé qu'il néglige.

On remarque, a propos de celte dermere cause d'erreur qu'il esl indispensable, en
principe de calcul, de tenir compte de telle absorption dans le cas de la diffusion
stellaire. Vu la petitesse de la distance Terre-Soleil et du degré de raréfaction du
gaz diffusanl, la formule relative a la diffusion solaire établiec par M. [Fasry suppose
I'absence de 1'absorplion interne du rayon diffusé. Ce procédé¢ de calcul qui donne évi-
demment une approximation par excées esl applicable dans le seul cas du Soleil qui,
en effet, est assimilable 4 une source poncluelle. 1l n’en est pas de méme de la diffu-
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sion galactique : un calcul simple montre que la formule (5) — et méme la formule (3) —
cesse d'avoir un sens lorsqu'on ne tient pas comple de celle absorption. Autrement dit,
la diffusion devient oo,

S'il est un gaz raréfié répandu dans tout I'espace qui diffuse de la lumiére, il im-
porle en méme temps que celui des ¢loiles, d'envisager le cas du Solell. (‘e probléme
traité de la méme maniére dans les deux cas revienl évidemment a résoudre une autre
équation de Frédholm a noyau singuher el facile a établir :

K Kr letrl ke
Ir) = . Jo e— + / p)—— dp/ e— dt ,

J étant intensit¢ du Soleil, r la distance d'un point au soleil et R le rayon d'une sphére
quelconque ayant pour centre le Soleil.

La résolution numérique de cetle équation ne sera pas nécessaire du moment que la
diffusion solare n'est appréciable que dans un domaine assez limité.

D’apreés les travaun récents de \ aw Ruun [41] sur Pabsorption galactique, le coeffi-
cienl K diminue a mesure qu'on s'élmgne du systeme <olaire. En prenant K égal a sa
plus pelite valeur, on a {rouvé par la formule de Finry les résultats suivants :

TasLeau XI

C————— —

9 0° 30° 40° 60° 85° 90°  120° 150° 180°

Bg < 0020 00148 0,009 0.0060 00065 0,0057 0,005 0,0056
Pe 0,333 0411 0431 0423 0302 0,333 0,172 0,045 0

On désignera :
par 6 la distance angulaire du soleil, § = x —aq,
par By la brillance due a la lumiére solaire diffusée exprimée en étoiles de magni-
tude 1,0 par degré carré,
par pe la fraction de lumiére solaire polarisée,
par Ben la brillance en étoiles de magnitude 1,0 du ciel nocturne,
par pex la fraction de lumiére polarisée correspondante.

SBKDE [ 1 /sine a
(32) B@ = 167 [? <T 4+ COSa ) + SE;]
4 +2a + sin2a
33) Pe =

4 — 2 —sin2a

ou E étant I'éclairement du Soleil regu par la Terre, D la distance Terre-Soleil ;
P est indépendante de toutes constantes données, ce qui est évident d'aprés la fagon
dont on calcule Bg , et celle-ci est proportionnelle au coefficient d’abhsorption K ainsi qu'a
D et E. Rien n'est élonnant a cela parce quon a négligé I'absorption suivant le rayon
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diffusé. Les valeurs de Bg contenues dans le tableau XI doivent étre considérées comme
les limites supérieures.

Pour pouvoir comparer pg aux valeurs de pen. oblenues par I'observation, il fau-
dra connaitre Ben (9) el pen (8) en fonction de la distance angulaire du Soleil. Supposons
ces quantités connues el désignons par pen la fraction de lumiere polarisée dans la lu-

miéere du ciel noclurne comme si celle polarisation provenail uniquement de la lumiére
solaire, on a :

' Pe (8) Be (0)
34 a () = —m—
(34) P oxn. (6) Bon (0]
Il s'agit alors de comparer pen. (8) et p'en ().
Pon. (0) a ¢élé mesurée par M. Duray (mais malheureusement Ben. (6) nous fait défaut).
Ci-dessous quelques valeurs correspondant a diverses distances angulaires du Soleil :

TasLeau XII
0 40° 60° 71°31 80° 85° 90°
Poax. (8) 0,031 0,039 0,043 0,036 0,021 0,013
p'o.n. (0) 0, 132 0, 089 0,060 0

Supposons. pour avoir une idée générale. que Ben. (0) reste constante et égale a
0,045 éloiles de magnitude 1.0 ; lorsque 6 varie, p'en (9) prendra alors les valeurs con-
tenues dans la dernieére ligne du tableau XII. Au-dessus des couches diffusantes de
I'atmosphere lerrestre. ces valeurs doivent ¢élre majorées d'une fraction de 1/3.

A partir de 30° du Soleil. la théorie de M. Fasry appliquée a un milieu de coeffi-
cient d'absorption K = 5.104 parsec?!, donne une valeur de Bg du méme ordre de
grandeur que la brillance stellaire. mais la polarisation partielle ainsi calculée est un
peu trop forle vis-a-vis des valeurs observies. Il est tres probable qu'au voisinage du
soleil, la valeur de K admise soil trop élevée, I'absorption néghigée ne doit pas en effet
influencer de beaucoup sur les résultats. On voit par les formules (32). (33) et (34) que
pour que p'en (0) el pen (0) saccordent & peu pres, il faut que la valeur de K soit trois

fois plus petite : K = 5/3.10% et la valeur de Bg scra ausst réduile dans la méme pro-
portion.







RESUME ET CONCLUSION

Le role des étoiles faibles dans la lumiére du ciel nocturne a été précisé en évaluant
la brillance d'origine stellaire dans les cas des mesures photographiques et photovi-
suelles, a parlir des dénombrements d'éloiles, el il a él¢ ¢tabli que les étoiles ne peu-
venl expliquer quau plus 22100 de la lummnosité totale du ciel. De méme, 1l est impos-
sible que les ¢loiles seules soient responsables du spectre continu qui représente 0,72 en-
viron de la brillance totale.

La lummescence de la haute atmosphére, caractérisée par des bandes et des raies
brillantes, ne peut contribuer. elle aussi, que pour 30 100 a I'illumination du ciel et la
présence d'une matiere diffusante dans le mihieu interstellaire est probable comme il a été
démontré dans le chapitre I1.

La concordance des valeurs du coefficient d’absorption trouvées par différentes mé-
thodes, expostes <ommairement au chapitre IIl, est des plus frappantes et la possibi-
lité de lier le phénomeéne de I'absorption observée & celui de la diffusion inierstellaire
semble désormais incontestable

Pour étudier la diffusion de la lumnere stellaire, j'ai supposé d’abord les étoiles
uniformément reparties entre 2 plans paralleles distants de h. Aprés avoir ¢tudié 1'équa-
tion de la diffusion, jar calculé la diffusion primaire d’apres sa propre expression (ce cal-
cul est prahiquement impossible a partir de la diffusion secondamre ; déja celle-ci exige
le calcul de plus d'une centame d'intégrations numériques) ; puis, jai applqué l'algo-
rithme approché indiqué par Kostitzi 4 la somme des diffusions d'ordre > 2. L’ap-
proximation est peul-¢ire un peu grossiére. mais jai pu, toutefols, trouver une borne
supérieure de la diffusion générale, qui montre. a partir des constanle~ données, que
la brillance due a la diffusion est loujours 1nférieure a la brillance incidente stellaire.
Ce résultat esl conforme au bon sens et en loul cas ne va pas jusqu'a contredire les faits
observés.

J'ar supposé ensuite les dimensions de la Galaxie nfinies dans tous les sens, avec
décroissance exponentielle de 1a densité stellaire lorsqu’on s'éloigne du plan galactique,
mais avec une répartition de la matiére dilfusante restant umforme. I’expression de la
diffusion gcénérale s'obtient dans ce cas par simple quadrature, el la brillance due &
la diffusion est, comme précédemment, toujours mférieure a la brillance incidente.
Dans les deux hypotheses envisagées, la valeur de celle diffusion générale est de I'ordre
de 1/2 de la brillance qui provient direclement des éloiles.
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La mise en équation de la diffusion de la lumiére solaire est identique a celle re-
lative a la lumiére des éloiles, mais sa résolution numérique m'a semblée inutile, vu
la pelitesse du sysleme solaire. J'ar juge suffisant de me servir d'une formule établie
jadis par M. Ch. Fasry, qui m'a montré que la diffusion de la lumiére du soleil hors
de l'atmosphere terresire peut devenir aussi importante que la brillance communiquée
au ciel par les ¢loiles.

Il résulte de ce qui précede que I'existence d'un milieu diffusant interstellaire per-
mel de rendre comple de 33,100 de la brillance du ciel nocturne.

En Pajoutant a la lununescence atmosphérique, les 80,100 environ de ce curieux
phénomeéne se (rouveraient convenablement exphqués.

C'est pour mor un agréable devowr de remercier M. II. GRouviLLER, aslronome a

I'Observatowre de Lyon, qui a bien voulu me préter son concours pour la révision des
épreuves de ce travail,

Erratum

p. 40, § 23, 3° ligne :
au lieu de :
.... la brillance vue d'un point de coteui est ....
lire :
. la brillance vue d'un point de cote z qui est ....

p. 46, § 25, 5° ligne :
au lieu de :
habitudes galactiques
lire :
latitudes galactiques.
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