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INTRODUCTION

Le problème de la luminosité du ciel nocturne esl posé depuis plus de 25 ans.
M. Charles FAIIHY. à qui l'on doit les premières mesures photographiques correctes *
de la brillance du ciel, a insisté à plusieurs repris1**, sur son importance.

Il es| panenu SIIIM à attirer peu à pou 1 attention des physiciens et des astronomes
sur une question dont l'intérêt axait été longtemps méconnu. s| bien (pie l'élude du ciel
nocturne a donne heu depuis une dou/ame d'années a d'a^r/ nombreuses recherches
(Si.inn.it. Loin» I { \MIK.II . I>i i \̂ \. SOMMI K. eh1.). (Viles ci nul reçu nvemment une
impulsion nouxelle par ^iiile des propres techniques réalisés dans la fabrication des
objectifs très lumineux. ( C \ H \ X \ I > H D n w AHM I.F. etc.).

L'hypothèse de la diffusion dans 1 espace de la lumière du soleil et des étoiles avait
été en\ imagée drs le début comme une cause pn̂ îhU» de la luminosité du ciel. (SALET,

VI SSOJ-|\I\<;. Funn). L'expérience a montre que ce n était certainement pas la seule,
car la haute atmosphère internent par IVmisnon dun spectre caractéristique de raies
et de bandes brillantes. Toutefois la lumière du ciel nocturne parait a\oir une origine
complexe et les tra\au\ les plus récents semblent encore fa\orables à rh\pothe-e de la
diffusion interstellaire.

Si le milieu diffusant sVtend à toute la \ oie Lactée, on doit obsener aussi une
absorption apparente de la lumière des astres. On a\ail cru autrefois a\oir mis en
évidence l'exigence de ce phénomène. D'autres obserxalioiis y ont ensuite contredit et
pendant quelque temps la transparence de l'espace galactique a été admise sans con-
teste. Mais \oici que depuis 1(.WO, un nombre considérable de traxaux. dont quelques-
uns t«on| \raimenl décisifs, ont montré l'existence d'une faible absorption de la lumière
des étoiles lointaines, qui s(> manifeste surtout au \oismaire du plan galactique. Ils ont
donné dans l'ensemble, des \aleurs bien concordantes du coefficient d'absorption.

Il était naturel (h* chercher à lier les deux phénomènes de la diffusion et de l'ab-
sorption de la lumière dans l'espace. Mais on ne sait encore pas quelle sorte de parti-
cules diffusantes il faut faire inleixenir. Certains astronomes penchent pour1 des parti-
cules solides. Ainsi S < I T \ M \ conclut récemment en fa\eur de particules de fer de 50 à
80 m-jL (h1 diamètre. Nous admettons ici pro\ isoiremenl qu'il s'agit de pavliculvs pelites
par rapport an.r bmtpirurs (ïon<li\ d'abord parce» que cette h\polhèse nous (tarait au
moins aussi plausible qu'une autre, ensuite parce que la diffusion obéit alors à des lois
particulièrement simples. Le but essentiel que nous a\ons poursuiu est d'é\aluer la
brillance communiquée au ciel par la diffusion interstellaire, à partir de la \aleur trou-
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vée pour le coefficient d'absorption. Il n'est donc pas nécessaire de choisir entre les
molécules ou les atonies d'un gaz, dune part, et les électrons libres d'autre part. Les
calculs faits seront valables dans les deux cas ; seule sera changée la répartition de
l'énergie dans le spectre de la lumière diffusée. Au contraire, nos résultats devraient
être modifiés s'il était prou\é à I avenir que les particule** diffusantes ne sont pas
petites par rapport aux longueurs d'onde. Kncore, les méthodes de calcul que nous
avons employées pourraient-elles servir de cadre à des nomelles applications numéri-
ques.

La liaison entre la diffusion et l'absorption interstellaire n été tentée pour la pre-
miere foi- par Otto S I I U U : | 1 ] . mais en parlant d'h\polheses simplificatrices un peu
trop grossières. M. D u w a montré notamment qu'il était imprudent de négliger l'ab-
sorption de la lumière le long îles ni)mis dilïu-es (•>). Kn cherchant à tenir compte
des diffusions successives, il est panenu à une équation à deux \anables, du type
Fredholm, à no\au singulier [3].

On sait comment depuis les travaux fondamentaux de PICARD, FREDHOLM, etc.,
jusqu'aux recherches de IIu m m. SuiMim, l;m';iiii/rT etc., la théorie des équations inté-
grales est de\enue un puissant instrument de tnnail en physique mathématique. C'est
encore cette théorie qui permet de préciser le problème des diffusions successives
dans la Voie Lactée.

Dan*- le premier chapitre de ce travail, je résume les résultais obtenus en colla-
boration a\ec M. I ) n \ ï sur le rôle des étoiles faibles dans la lumière du ciel nocturne.
Dans le chapitre II, j'expose sommairement les raisons qui militent en fa\eur de la
diffusion interstellaire : <hm* le chapitre III, je rappelle les principaux résultats obte-
nus dans l'étude de l'absorption.

Les chapitres 1 \ , Y el YI sont consacrés à la diffusion de la lumière des étoiles
dans la Voie Lactée. J'j déxeloppe les calculs qui n'ont été exposés que très som-
mairement par M. D I F U et qui aboutirent à l'équation des diffusions successives.
Puis, simplifiant celle équation, j'étudie l'équation réduite et montre comment elle peut
ôtre résolue numériquement dans deux h\polluées schématiques Hir la constitution de
la Galaxie ; les calculs numérique*» ^ont effectue- dans ces deux cas différents.

Knfin. j'aborde, dan- le chapitre VII, la diffusion de la lumière du soleil dans
l'espace.

Les Professeurs J. DIFAY, Directeur de l'Observatoire, et H. EYRAID, Directeur de
l'Institut de Science financière et d'a-Mirance-, ont été pour moi des maîtres bien-
veillants et dé\oués. Qu'ils me permettent de leur exprimer ici mon affectueuse recon-
naissance pour les conseils qu'ils ont bien voulu me prodiguer au cours de ce travail.



CHAPITRE PREMIER

Rôle des étoiles
dans la lumière du ciel nocturne

1. — Les étoiles invisibles à l'œil nu contribuent évidemment à l'illumination du
ciel nocturne. Il importe avant tout de préciser leur rôle, en cherchant à évaluer la
brillance qu'elle* communiqueraient à elle* seules à la \ ortte céleste. Dans ce but, il a
paru utile de reprendre, on utilisant de^ documents plus nombreux, les calculs faits
par M. Di'Mï en 1028 [ i ] . Le premier traxnil, fait en collaboration a\ec M. DLFAY, a
été public récemment [0]. 11 suffira donc d'en donner ici un bref résumé.

2. — Brillance d'origine stellaire dans le cas des mesures photographiques. —
Les comptes d'étoiles de CH\I»M\N et MFIOTTT \n] s'étendent jusqu'à la magnitude
mg = 17. Ceux de SI:\KKS et ses collaborateur** jusqu'à m, = 18,5 [7].

Nous désignerons dans la suite par la notation m!(l°) la brillance d'origipe stel-
laire exprimée en nombre d'étoiles de magnitude 1,0 par degré-carré ; les mots photo-
graphique, visuelle, pholoi isuelle, seront designés par les indices g, v. pv :

mg'(n m/ (1°), rV d°) •

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

. dNm
log-dïT

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

4^
dm
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d'où réclat global de toutes les étoiles de magnitudes a<m<b contenues dans un de-
gré carré du ciel :

E = f (m) dm

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

log
dm

= — a + bm + cm1 ,

a, b, c étant des constantes dans une zone palartique déterminée.
Entre l'échelle de Harvard utilisée par CHIPMAN et MELOTTE et l'échelle interna-

tionale utilisée par SEARKS et ses collaborateurs, il existe une différence de zéro attei-
gnant 0m32.

Dans le tableau I les brillances d'origine stellaire sont toutes évaluées en m^l0) de
l'échelle internationale :

TABLEAU I

mB>8,0
Chapman Seares

mg>7,0
Chapman Seares

o°
30'
60°
90*

I
10°
20°
30'
40»
50° j ' " * '
60°
70°
90°
Ciel entier

0,0127
0,0108
0,0093
0,0069
0,0049
0,0048
0,0042
0,0038

0,0081

0,0221
0,0067
0,0031
0,0026

0,0165

0,0070

0,0038

0,0091

0°
30°
60°
90°

t10'
20°
30°
40°
50° !
60° [
70°
90° '
Ciel entier

0,0140
0,0119
0,0102
0,0076
0,0055
0.0054
0,0048
0,0043

0,0090

\

0,0237
0,0074
0,0039
0,0030

0,0174

0,0078

0,0043

0,0099

On voit que ces deux statistiques conduisent à des résultats assez concordants.

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

Par la formule I = + 0,16 + 0,05 mt établie par SEARES [8], on peut transfor-
mer les in( en mP» ou inversement, connaissant l'indice de couleur moyen I des étoiles
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de chaque magnitude mg. Le tableau 11 donne en mpv1 (1°) les brillances d'origine stel-
laire et le tableau III donne les magnitudes photographiques et photovisuelles pg et in»
de 1° carré du ciel ainsi que l'indice de couleur global Ig de la lumière des étoiles fai-
bles.

latitude*

0-20°
20-40°
40-90°
30°

TABLEAU

m t>8,0

0,0344
0,0137
0,0072
0,0132

II

mg>7,0

0,0364
0,0149
0,0080
0,0144

Latitudes
galactiques

0-20°
20-40°
40-90°

30°

— • • • •

5,46
6,44
7,07
6,44

TABLEAU III

m f>8,0

4,60
5,70
6,36
5,70

+ 0,80
+ 0,74
+ 0,71
+0,74

—

5,38
6,28
6.93
6,32

m f>7,0
-m • — •

4,60
5,57
6,24
5,71

I.

+ 0,78
+0,71
+0,69
+0,71

4. — Elude particulière de la région polaire. Eclat global photographique.
Les mesure* directe* par comparaison aux étoiles do la brillance du ciel nocturne

ont porté le plu* soment sur la région \OMDO du polo nord. Il est donc particulière-
ment intéressant de chercher à évaluer la brillance d'origine blellaire de celle région.

Le pôle 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 SEARFS ne concernent que la distri-
bution moyenne des étoiles [0]. Tenant compte des corrections à apporter aux valeurs
de log Nm fournies par cette distribution moyenne, on trouxe finalement par interpola-
tion graphique l'éclat global au point b = + 27°30', I = 90° :

pour mg>8,0 m^l 0 ) = 0,0046 f

» m f>7,0 m/d 0 ) = 0,0051 ,

soit environ les 2/3 des nombres correspondant à la zone 20°-40°.
En partant d'un travail de CIIAPMAN et M FLOTTE sur une région de 50' de diamètre

entourant le pôle nord [10]. on trouve que l'éclat global relatif à celte région équi-
vaut à 0,00818 m,1 (1°) exprimé dan* l'échelle de I1 \R\ \RD ou 0,00609 = m,1 (1°) dans
le système international. HnrrzpRu\c, a étudié aussi toutes les étoile* contenues dans
un cercle de 21 '40" de diamètre autour du pôle [11]. Un calcul identique conduit à
l'étal global mK

l (1°) = 0,00010 système international. Donc, ces deur series de mesu-
res indépendantes lune de Vautre donnent des résultats rigoureusement identiques.

Les étoiles observées par CHAPMANN et M n o m : et par HHRTZPRI \c. sont comprises
dans les mêmes limites de magnitude (9<mB<16). L'éclat global ainsi obtenu doit être
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majoré d'une fraction de 0,15 environ pour tenir compte des étoiles de mf>16. D'où
la brillance d'origine stellaire autour du pôle nord :

0,0061 (1+0,15) = 0,0068 m/ (1°);

mais la présence d'une étoile plus brillante que la 9e magnitude modifie d'une manière
appréciable l'éclat global de 1° carré du ciel. Xous verrons dans quelle mesure une autre
majoration pourra être faite lorsqu'on compare la brillance d'origine stellaire à la bril-
lance réelle du ciel nocturne.

5. — Eclal global photovisuel et indice de couleur des étoiles voisines du pôle.
HERTZPRLNG a déterminé, outre les mg, les longueurs d'onde effectives X de toutes

les étoiles (jusqu'à mg = 16) contenues dans le cercle de 21*40" de diamètre autour du
pôle nord. La relation :

lui permet d'en tirer les indices de couleur I; dans le système de Gottingen Aktinome-
trie. Donc, dans ce système, on a :

mPT = mf — I x .

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

0,0090 mpt1 (1°), correspondant à la magnitude

mP* = 0,01

L'indice de couleur global correspondant est donc :

h = 6,54 — 6,01 = +0,53

Pour 77 étoiles de la liste de HERTZPRI XG, on connaît aussi les indices IMW déter-
minés par SEARES dans le système international. HKRTZPRING a obtenu ainsi la rela-
tion IM\v = 0,104 + 1,117 IA qui permet d'exprimer, dans le sjslème international, l'in-
dice de couleur global de toutes les étoiles autour du pôle (pour 9<m<16). On trouve
If = +0,697.

Dans le système international, la magnitude photovisuelle de 1° carré du ciel serait
donc : i** = 6,544 — 0,697 = +5,847

ou : mP*l(l°) = 0,0115 .

Ce nombre doit être majoré si Ton veut tenir compte des étoiles, telles que m f>16 et
8,0<mg<9,0.

Les brillances d'origine stellaire et les indices de couleur correspondants sont
groupés dans le tableau IV.
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9<m<16,0
9<m<25,0
8<m<25,0

Mesurée
photographiques

0,0061
0,0068
0,0078

TABLEAU

Menu ren
photovisueüee

0,0115
0,0137
0,0152

IV

I1.

6,544
6,419
6,270

IV

5,847
5,658
5,545

I.

+0,697
+ 0,761
+ 0,725

Les nombres obtenus pour Ig et pour jip* aussi bien que pour jig sont très voisins
des valeurs moyennes relatives à la zone 20°-40°.

6. — Somme des éclats de toutes les étoiles.
La somme SE des éclats de toutes les étoiles n'est pas l'éclairement produit sur

un plan, puisqu'on n'introduit pas l'inclinaison de^ rayons. Mais on peut lui donner la
signification physique .suivante : l ne sphère transparente de ra\on unité et centrée sur
la terre >erait traxersée au total pur le flux rcSE.

Dans le tableau \ , M représente la magnitude correspondante à SE et MB-MPT l'in-
dice de couleur de toutes les étoiles.

TABLEAU V

SE M M.-M^

+ 0,68

7. — Comparaison avec les mesures directes de la brillance du ciel. — Le tableau
VI rassemble les valeurs moyennes de la brillance du ciel au voisinage du pôle, expri-
mées en mB

!(l0) d'après les mesures photométriques de M. DUFAY [3].

TABLEAU VI

Mesures photographiques :
Chapman et Melotte
Seares

Mesures photovisuelles : Seares

514
577

1093

—5,78
- 5 , 9 0
—6,58

B

Mesures photographiques
Mesures visuelles
Mesures photovisuelles

0,045
0,036
0,073

4,36
4,60
3.84
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La comparaison doit être faite avec la brillance moyenne d'origine stellaire d'une lar-
ge région autour du pôle plutôt qu'avec l'éclat global déduit des petites aires étudiées par
CIIAPMAN et MI:LOTTI: et pur HEHTZPHUNG.

H est probable qu'en prenant les valeurs correspondant à la distribution moyenne
pour 30° de latitude galactique, on obtient une valeur maximum de la brillance stellaire
et qu'une \aleur minimum doit s'obtenir d'après les nombres corriges de SEAHLS pour
la région polaire. On prendra dans tous les cas celle-ci égale à 2/3 de la valeur maxi-
mum.

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

Minima Maxima

Mesures photographiques 0,0051 0,0078 m/U0)
» pholovisuelles 0,0088 0,0132
» visuelles 0,0067 0,0100

Soit P le rapport entre lu 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
» pholovisuelles 0,120 < P < 0,181
» \ ruelles 0,185 < P < 0,278

Au-dessus des couches diffusantes de l'atmosphère terrestre, ces limites doivent
être sensiblement majorées [3]. Lorsqu'on compare en effet l'éclairemenl produit par
un certain angle solide du ciel à réclairemenl produit pur une étoile, les perles pro-
venant de l'absorption atmosphérique sont en grande partie compensées lorsqu'on vise
le ciel et dans ce cas seulement. Toutes les molécules contenues dans l'angle solide
considéré diffusent alors, \ers l'obberxaleur. une partie de la lumière provenant des
autres régions du ciel dont la brillance est du menu» ordre de grandeur.

La correction qu'il miment de fane ^nhw au\ rapports p pour les ramener aux
valeurs qu'on obsenernil au-dessus de l'atmosphère terrestre est importante et ne peut
naturellement être é\aluée que d'une manière assez grossière.

Le calcul a été fait par M. Dufay en appliquant à l'atmosphère les lois de la diffu-
sion moléculaire [3]. 11 conduit ici aux limites suivantes :

Mesures photographiques 0,151 < P < 0,221
» pholovisuelles 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.
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8. — Conclusion.
H résulte de cette discussion qu'au-dessus des couches diffusantes de l'atmosphère,

les étoiles faibles n'expliqueraient que 15 à 22 pour 100 de la brillance photographique
du ciel au i (usinage du pôle.

Les mesures photovisuelles beaucoup moins nombreuses conduisent à un résultat
fort peu different, mais moins sûr. L'interprétation des mesures visuelles, bien qu'elles
soient nombreuse* et précises, mérite encore moins de confiance : ces mesures portent
sur une région spectrale mom* bien délime. Le maximum de la courbe de visibilité de
l'œil pour les 1res faibles éclauemenls est probablement \oism de 0,f)0 à 0,52 \i. On n'a
aucun dénombrement d'étoile* correspondant à ces \ariation* et Ton a pris assez arbi-
trairement dans les tableaux précédent* 111/(1°) - 0,0100 (dan* le cas de la distribution
moyenne), nombre intermédiaire entre in/(lo) - 0.0078 et mp/(l°) = 0,01152.

Ainsi interprétées, les mesures \Miellés conduisent à donner une importance rela-
tive plus grande aux étoiles (2(i à .'M pour 100). ('es nombres ne sont pa* nécessaire-
ment incompatibles avec ceux qui résultent des mesures photographiques ou photo-
visuelles par suite des nombreuses bande* et raies démission dans le spectre du ciel
nocturne.





CHAPITRE II

Luminescence de la haute atmosphère
et diffusion extra-atmosphérique

9. — II reste à trouver l'origine des 3/4 ou des 4/5 de la brillance du ciel nocturne.
La lumière du ciel donne un spectre continu a raies d'absorption sur lequel se dé-

tachent un grand nombre de raies et de bandes brillantes. M. DLFA\ a constaté que les
raies d'absorption parafaient, avec une forle dispersion, coïncider a\ec les raies du
spectre solaire [12]. Or, l'indice de couleur global de* étoile* faibles est précisément
celui des étoiles (J0. L ensemble des étoile:* donnerai! donc un spectre du type solaire
et l'on peut se demander s'il est possible d'attribuer dune part, la totalité du spectre
continu du ciel nocturne au\ étoiles faibles, d'autre part l'ensemble du spectre de ban-
des et de raies brillantes a la luminescence de la haute atmosphère. 11 faudrait pour
cela que l'ensemble des bandes et des raies puisse expliquer les 3/4 ou les 4/5 de la
brillance du ciel.

L'élude spectrophotométrique de la lumière du ciel nocturne est encore peu avancée
et Ton ne peut encore évaluer que d'une manière grossièrement approchée l'importance
relative du spectre de bandes et de raies brillantes et 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 [01], la plus intense du
ciel. Elle coïncide presque avec le maximum de sensibilité des plaques orthochroma-
tiques. On peut donc négliger par rapport à cette raie les radiations incomparable-
ment plus faibles et d'ailleurs mal connues, émises dans l'intervalle 5000-G000 A et
raisonner comme H la luminescence de la haute atmosphère se réduisait pratiquement,
dans celle région, à la raie 5577 A.

En septembre 1920, Dviw a mesuré à l'aide d'un dispositif spectral particulier, le
rapport entre les éclairements produits sur une plaque orthochronial,:<;ue par la raie
5577 et par la portion de spectre continu comprise entre 49G0 et 0000 A [13, 14]. Les
nombres obtenus en visant à 50° du zénith, un peu variables vers le nord d'une nuit à



l'autre, étaient compris entre 0,4 et 0,6. Dans le cas des mesures photovisuelles faites
sur les mômes plaques orthochromatiques, la raie verte aurait donc produit une frac-
tion de l'éclairanent total comprise entre 0,28 et 0,38.

A lui beul, le spectre continu représenterait 0,02 à 0,72 de la brillance totale. Il
ne provient donc pas tout entier des étoiles faibles.

11. — Mesures photographiques. — Dans la région 3.800-5.000 A, intéressée par
les mesures photographiques, les radiations omises par la haute atmosphère sont extrê-
mement nombreu-e-. Cun.xxis et Du FA Y ont montre que les plu^ importantes sont l e s

bandes A - X de la molécule d'u'/ole, dites bande** \ egard-kaplan, et les radiations
d'origine inconnue des novaux cometaires [15,10]. La présence des bandes de Schu-
mann-Hunge de la molécule d'oxygène est au-si probable [17].

Aucune de ces radiations ne joue un rôle comparable à celui de la raie verte ; il
n'y a pas de radiation réellement prépondérante, par rapport a laquelle on puisse né-
gliger les autres. 11 est donc plu* difficile d évaluer l'importance relative du spectre de
bandes et du spectre continu. Toutefois, les enregi-tmnenls miiTophotoinetriques repro-
duits par ('\II\.YM> et Du \v dan- diverses publications montrait qualitativement que
la plus grande partie de la lumière provient encore du spectre continu.

Supposons pour lixer les idees, que le- bandes couvrent, en longueurs d'onde, les
2/3 du spectre. Poui qu ensemble, elles donnent cSO pour 1UU de la brillance du ciel, il
faudrait que, sur le- bande-, la brillance -pectrale soit en moyenne 7 fois celle du
spectre continu. Le -eul aspect de- spectrogramme- ou de leurs enregi-hemenls, montre
qu'un tel rapport est absolument inadmissible. Du re-U\ d'après les mesures spectro-
pholoinétriques de ('abannes et Dufaj [18], c'est à peine *i, sur les bandes les plus in-
tenses de la région 3800-5000 A. la brillance -pectrale atteint 2 fois celle du spectre con-
tinu.

La comparaison de l'amplitude des variations annuelles de l'intensité des bandes de
Yegard-Kaplan 1425 et 1171 (faite en 1(.)33-M)3i par ('AIIXWES et D I F U ) conduirait à
admettre (|iie les bandes d émission expliquent, suivant les saisons, 15 à 10 pour 100 de
la brillance photographique totale et en movciine. 25 pour 100 [19]. Mais, comme il ne
s'agit pas de nie-uies simultanées, ces nombre- -ont en réalité fort incertains.

L'ordre de grandeur de 25 pour 100 parait cependant acceptable : si l'on suppose
encore que les bandes couvrent, en longueurs d'onde, les 2/3 du spectre, la brillance
spectrale serait en moyenne 1,37 sur les bandes de 1,0 sur le spectre continu, nombre
parfaitement admissible.

Il est hors de doule, en tous cas, que le spectre continu de la région 3800-5000 A
ne provient pas en totalité des étoiles faibles.

12. Mesures i miellés. — La raie verte, malgré sa grande intensité, 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 l'œil est voisin de 5200 A pour les brillances
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les plus faibles. DUFAY a lire indirectement de ses mesures exclusivement photographi-
ques l'indication suivante : la raie verte produirait, dans le cas dos mesures visuelles,
une fraction de la brillance totale comprise entre 0,0(5 et 0,09 [13, H ] . Lord RAYLEIGH

a trouvé par une méthode entièrement différente et beaucoup plus directe, la fraction
0,001) [20], et ce nombre a reçu tout récemment une nouvelle continuation de la part
de CiiHMULX, KII\O*TIKOV et PANSUHN [21].

Le.s trois physiciens rubses ont donné en même lemp** toute une série d'intéressants
résultats relatifs à la lumière du ciel nocturne, obtenus par une méthode de speclro-
photoinélrie usuelle. I/élude des variations de la brillance spectrale au cours de la nuit
les conduit a distinguer dans la lumière globale du ciel celle qui provient du fond
stellaire, celle de la luminescence atmosphérique et une .V partie qu'ils appellent la lu-
mière diffuse. Celte dissociation est naturellement baM'e Mir un certain nombre d'hy-
pothèM^ plausibles mais parfois un peu hardies. La luminescence est maximum \ers
1 h. après minuit, le fond stellaire suppose confiant représente (en énergie) 22 à 33
pour 100 de l'énergie totale, aimant l'heiuy de la nuit. Quant à la lumière diffuse, elle
\arie également suivant l'heure entre 18 et «*Î2 pour 100, et, en gros, est du même
ordre de grandeur que le fond stellaire.

Il est particulièrement intéressant de constater que Mir les courbes d'énergie, la
luminescence montre, à toute heure de la nuit, un maximum net \ers 5200 A, c'est-à-
dire vers h» maximum de la sensibilité de I'UMI pour les faibles brillances. Dans celte
région, le spectre continu est donc tout à fait prépondérant et se partage à peu près
également entre le iond siellaire et la lumière dil'luse. Ainsi parait se trouver confir-
mée l'importance relative plus grande des étoiles faibles dans le cas des mesures vi-
suelles que nous axions signalée à la lin du chapitre I.

Kn adoptant les valeurs maxima obtenues pour la brillance d'origine slellaire, nous
arrivons finalement, dans les l\ cas envisagés ci-dessus, à répartir ainsi la brillance du
ciel nocturne :

Mesures Mesures Mesures
photovisuelles v isuelles photographiques

Luminescence 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 très incertains et sujets à revoir, ne peuvent être admis que
comme un ordre de grandeur probablement acceptable.

Ils montrent que, dans tous les cas, la luminescence de l'atmosphère jointe à la
lumière des étoiles faibles, n'explique pas complètement la brillance du ciel nocturne :
l'origine de la moitié de celle-ci reste à trouver (*).

13. — La lumière d'origine inconnue donne un spectre continu et très probable-
ment un spectre continu à raie** solaires, car l'intensité des raies de FRAI MIOFER dans

(1) Nous n'envisagerons pas la région rouge du spectre, m la région ultraviolette. Dans ces
deux domaines, le spectre (rémission de la liant* atmosphère devient partiellement prépondérant.
Le spectre continu est extrêmement faible par rapport au précèdent dans le rouge (CIBWNFS), pres-
que inexistant dans l'ultraviolet au dessous de 35lH) A (I)LF\Y, CMUZIT, ARNULF).
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le spectre du ciel nocturne paraît trop grande pour être uniquement attribuée au fond
stellaire. On ne peut guère attribuer cette lumière qu'à une diffusion de la lumière du
soleil ou des étoiles mêmes.

Du reste, la polarisation partielle de la lumière du ciel nocturne prouve qu'une
partie de celle-ci provient effecliüenienl d'une diffusion de la lumière solaire.

DIFAY a trouvé en 1Ü25 que la lumière du ciel montrait une tuible polarisation
liée à la position du soleil L22, 14]. Les résultats de ses expériences s'expliquent très
bien en admettant que le plan de polarisation passe, à chaque instant, par le soleil.
La proportion de lumière polarisée qui parait varier légèrement avec la distance angu-
laire du soleil au point visé est d'ailleurs 1res faible , elle n'excède pas 4 pour 100. Ce
nombre devrait être un peu majore au-dessus de-» couches dillusantes de l'atmosphère
où il pourrait atteindre 0 pour 100.

KIIVOSTIKOV et I'WMIIIN viennent de publier des observations visuelles sur la pola-
risation de la lumière du ciel [23]. Ils trouvent aussi une polarisation partielle pen-
dant toute la nuit, mais tandis que le plan de polarisation passe bien par le soleil au
début et a la lin de la nuit, il s'en écarte au milieu de celle-ci et l'écart maximum vers
1 h. après minuit peut atteindre 2b°.

Rapprochant ce phénomène du maximum d'intensité de la raie verte vers 1 h. du
matin, les ph)siciens cherchent a I expliquer par la différence de composition spectrale
des deux images tonnées par leur photopolannirtre de COHNL. 11 s'agit donc d'une
cause physiologique et, en réalité, le plan de polarisation passerait toujours par le so-
leil.

L'existence de la lumière solaire diffusée dans la lumière du ciel nocturne étant
ainsi démontrée, reste a préciser où a lieu celte diffusion et par quelle sorte de par-
ticules. Pour ces phvsiciens russes, il s'agit d un phénomène atmosphérique. Seule-
ment, s'il s'agit il une simple diffusion primaire, il faut admettre une extension consi-
dérable de 1 atmosphère lernMri1 (jusqu'à plusieurs milliers de kilomètres d'altitude), et
s'il s'agit d'un phénomène de diffusion successive, il devient très difficile d'interpréter
la polarisation. 11 semble plus naturel de supposer que la lumière solaire est diffusée
hors de notre atmosphère elle-même, par un milieu 1res rarélié. Si la matière diffu-
sante est constituée de particules très petites par rapport aux longueurs d'onde répan-
dues dans un volume n'excédant pas celui du système solaire, la proportion de lumière
polarisée serait beaucoup plus grande.

11 faut donc admettre :
ou bien que la lumière solaire est diffusée par des particules relativement grandes

(telles que les météorites).
ou bien que fes particules, si elles sont petites par rapport aux longueurs d'onde,

occupent dans l'espace un volume si grand que la diffusion de la lumière des étoiles
puisse devenir au moins aussi importante que celle de la lumière du soleil. La lumière
des étoiles, venant de toutes les directions, sera diffusée sans polarisation appréciable
et diminuera alors beaucoup la proportion de» polarisation qu'on observe [24].

Ainsi, qualitativement, l'existence d'un milieu diffusant interstellaire serait capable
d'expliquer une partie du spectre continu du ciel nocturne et de rendre compte de sa
faible polarisation.



CHAPITRE III

Absorption de la lumière dans l'espace

14. — Dans les spectres des étoiles de la classe O el des premiers types B, appa-
raissent les raies d'absorption très fines H, K el D L'élude du déplacement de ces
raies spectrales montre que les atomes absorbants ne participent pas au mouvement
individuel de l'étoile, mais seulement à la rotation d'ensemble de la Voie Lactée.

D'après les belles recherches de .1. S. PIA^KLTI et J. A. I'I.UUL [25], la rotation
différentielle de la \ oie Lactée est exactement, sm-ces raies, la moitié de 1 effet obser-
vé sur les raies des atmosphères stellaires. Ainsi, a-l-on la pleine directe que des ato-
mes de calcium ionises et des atomes de sodium neutres, sont répandus dans l'espace,
d'une manière presque uniforme, en premiere approximation.

L'effet de cette absorption limitée à des raies très unes du spectre est insignifiant
du point de \ue énergétique. Cependant les atomes de calcium et de sodium ne doivent
pas être les seuls dan^ (espace, leur présence u'ituuw suggère l'existence probable
d'un milieu interstellaire susceptible d'exercer, par diffusion, une absorption apparente
de la lumière des astres.

Cette absorption générale a été mise en évidence de plusieurs manières depuis
IQ2\). Les travaux publiés à ce sujet sont très nombreux et l'on ne saurait les analyser
ici en détail m en donner la liste complète. .Néanmoins, on peut les classer en plu-
sieurs catégories :

1°) Un s'adresse à des astres à diamètre apparent sensible, situés hors de la Gala-
xie à des latitudes galactiques différentes. L'eflet de l'absorption est de réduire leur
brillance et cela d'autant plus que le trajet des rayons lumineux dans la Galaxie est
plus long. Si l'on limite schématiquement la Voie Lactée à deux plans parallèles, la
densité optique à la latitude b est D coséc. b, en désignant par D la densité optique de
la Voie Lactée \ers l'un de ses pôles.

On n'obtient pas ainsi de coefficient (.absorption, mais le procédé a l'avantage de
ne pas faire intervenu1 les distances, souvent incertaines, des astres. Il a été appliqué
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par DUFA\ et par CARPENTKR aux brillances des nébuleuses exlra-galactiques mesurées
par WIKTZ, mais ces données sont peu sûres.

C'est l'affaiblissement de brillance des spirales produit par l'absorption, qui cause
leur raréfaction upparenle au voisinage du plan galactique. D'où un procédé un peu
différent pour atteindre l'absorption à partir des dénombrements de spirales à diverses
latitude* (MIM:I H et MAMIIKL).

2°) On s'adresse à des étoiles dont on détermine1 Ja magnitude apparente (éclaire-
menl), et la magnitude absolue (intensité lumineuse). S'il existe une absorption, l'éclai-
rement diminue plus \ilc que ne l'exigerait la loi du carré des dislances. On en déduit
le coefficient d'absorption.

("est ainsi que SHIVLKN a nus en évidence l'absorption dès 1929 [2<>]. Déterminant
à la fois les magnitudes apparentes pbotograpbiqucs et les magnitudes absolues spec-
troscopiques dans plusieurs régions de la \ oie Lactée, il se proposait d'abord de dé-
duire la densité Mellairc a dixeises dislances du soleil, en appliquant la loi du carré
des distances Or. les densités slHIaircb troii\ees décroissaient a mesure qu'on s'éloi-
gnait du soleil, dans toutes les directions. SUIU.IA a supposé alors les densités stel-
laires unariables et le milieu absorbant. Les coefficients d'absorption Iroinés ainsi, va-
riables a\ec la région considérée de la Voie Lactée, étaient de l'ordre de 0,5 à 1 ma-
gnitude par kiloparsec.

A cette catégorie se rattachent également les recherches de .!o\ sur les Céphéides,
récemment confirmées par Y\\ HIIIJN [27]. LVlude des \ilesses radiales permet de dé-
terminer l'effet de rotation différentielle, d'où la dislance. La magnitude absolue est
déduite indépendamment de la loi periode luminosité, et la magnitude apparente est
mesurée par photographie. On a donc encore tout le nécessaire» pour déterminer le
coefficient d'absorption. Jo\ trouxe 0,8r> magnitude par kiloparsec. D'après \ A \ RHIJ.\\

ce nombre pourrait être légèrement majore et pourrait atteindre 1,1 magnitude par
kiloparsec.

3°) Les travaux de TRI'MPLER sur les amas ouxerls peuvent être considérés comme
une \arianle do la méthode précédente. Ici. l'absorption, comme dans la première mé-
thode enusagée, diminue la « brillance moxenne » des amas, sans agir sur leur dia-
mètre apparent qui est seulement fonction de la dislance. TRI MPIJ:R trouxe une absorp-
tion de 0.8 magnitude par kiloparsec dan* le ras des mesures photographiques [28].

15. — Au lieu de chercher à mettre en évidence l'absorption pour une région
spectrale, on peut chercher la différence d'absorptions relatives à deux régions spec-
trales distinctes, ('es recherches sur l'absorption différentielle sont les plus nombreu-
ses. On peut, comme les précédentes, les diviser en deux classes, suivant que les dis-
tances des astres interviennent ou non.

1° Les dislances n'interviennent pas dans les mesures de STERRINS sur les indices
de couleur des amas globulaires |2(.)J. STI:RHI\S montre que les indices de couleur de ces
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amas, mesurés à la cellule photo-électrique, augmentent régulièrement quand leur lati-
tude galactique diminue. Ce travail basé sur de* n», -.ire* fort précises est peut-être le
plus conxamcanl qui soit, relativement à l'existence dune absorption différentielle.
Naturellement, on n'obtient pas ici la différence des coefficients d'absorption, mais la
différence des densités optiques pour deux régions spectrales.

2°) Au contraire, les distances interviennent dans les travaux si nombreux basés
sur les indices de couleur des étoiles des premiers t\pes spectraux. Tous les auteurs
trouvent ainsi, entre les répions spectrales correspondant aux mesures photographi-
ques et au\ mesures pholousiiclles une différence de coefficients d'absorption de l'or-
dre de 0,30 à 0,3.") magnitude par kilupai'MM' (THIMPLEH, YA\ Dr Kun», Miss WIL-

i Lui», etc.). L'accord de ce** résultats est vraiment impressionnant Toutefois les dis-
lances sont éxaluées à partir des magnitudes absolues ^perlroscopiques et sont parti-
culièrement incertaines pour les étoiles O el B. D'après un tra\ail inédit de DIFAY et
LIAI', basé sur les indices de couleur photoélectriques de HM KLK. la diflérence des coef-
ficients d'absorption dépendrait 3 fois plus petite **i l'on prenait comme critère de distance
l'intensité de la raie K interstellaire mesurée par PLVSKETT (J).

16. — En défimtixe, l'existence dune laible absorption de la lumière dans la Voie
Lactée est aujourd'hui bien établie La couche absorbante serait relativement mince ;
elle n'aurait sans doute que quelques centaines ou un millier 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 il parait \anable d'une direction à l'autre de la
Voie Lactée.

Dans le cas des obserxations photovisuelle^, le coefficient d'absorption est plus petit;
on estime généralement la différence de l'ordre de 0,3 à (l.'ft magnitude.

Nous ne discuterons pas ici la question encore controxersée de savoir s'il s'agit
d'une diffusion obéissant à la loi en X*4. Dans les chapitres simanK on considérera seu-
lement les obserxallons photographiques, pour lesquelles la valeur moyenne du coeffi-
cient d'absorption semble mieux connue.

'1) Communication, privée.





CHAPITRE IV

Diffusion de la lumière des étoiles

17. — Diffusion moléculaire. — L'intensité lumineuse diffusée à 90° du faisceau
incident par un gaz de volume unité, recevant l'éclairemenl E que produit le faisceau
incident, est donnée par : [30]

*' (|ia—l)a 0(1+ p)

n

expression dans laquelle, p est la dépolarisation de la lumière diffusée, n le nombre de
molécules par unité de volume, \i l'indice du gaz et >. la longueur d'onde. On suppose
que la lumière incidente est nuturelle. Dans une direction faisant un angle 6 avec le fais-
ceau incident, l'intensité lumineuse diffusée s'écrit :

ou lorsque la valeur de p est négligeable :

(l) Me) = l ( y - ) ( i + c o s ' e ) .

Un calcul simple montre que le flux total diffusé dans tout l'espace dans le cas où la
lumière incidente est naturelle a pour valeur :

Soient R le rapport de LORD RAYLEIGH 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'affaiblit donc a mesure qu'il se propage dans sa course suivant une direction donnée.
Pour une longueur parcourue dr, on a :

dû . . . dE , , «
— = Kdr ou — —— = KE .
E dr

dE
— représente précisément le flux diffusé dans tout l'espace par unité de volume

de gaz, c'est-à-dire —- I ( - ~ ). D'où :
ô \ et /

3 K :

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

R _ ne-
2mfc4

e = 4,77.10" UES étant la charge de l'électron.

m = 9,01.10"" grammes, sa masse.

c = 3.1010 cm/sec, la vitesse de la lumière dan»* le vide.

L'intensité lumineuse diffusée dans la direction 0 est encore donnée par (1) et le coef-
ficient d'absorption est lié à H par la même relation.

18. — Diffusion de la lumière stellaire. — Nous devons faire auparavant, pour
que le problème se prête au calcul, un certain nombre d'hvpothèses simplificatrices
relatives à la structure de notre système galactique ainsi qu'à la matière diffusante qui
y est répandue. Il e*t d'abord impossible do se faire une idée MU1 la forme et les di-
mension* de la galaxie ; la distribution des Hoiles et leur répartition d'éclat intrinsè-
que sont encore plu* mal connues de sorte que. si l'on rapporte la galaxie à un sys-
tème d'axer de coordonnées rectangulaires, l'intcnsiU» lumineuse de l'unité de volume
i (\, y, z, \) autour d'un point (\ ) z), provenant de la lumière de toutes les étoiles est
une fonction très compliquée de (x, y, z) et d'un certain nombre de paramètres \t dé-
pendant de la constitution de notre univers el de la variété de l'intensité lumineuse
d'une étoile à l'autre, etc.

Du fait que les étoiles sont plus nombreuses dans le plan galactique que dans la
direction perpendiculaire, on avait tenté d'attribuer à la Galaxie la forme d'un ellip-
soïde de révolution aplati dans le sens du plan galactique. SHAPLEY pensait que les
amas globulaires devaient dessiner les grandes lignes de la Voie Lactée. Comme l'en-
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semble de ceux-là présente une certaine symétrie par rapport au plan galactique et par
le fait que le Soleil se trouve à l*ink*rîour de ce système, il en conclut que la Galaxie
doit avoir l'aspect d'un ellipsoïde de révolution aplati suivant la ligne des pôles galac-
tiques avec un rayon équalorial de 40.000 parsecs et un deini-a\e de 10.000 parsecs.
Quant à la position du Soleil, il se trouve à 15.000 parsecs du centre de la (ialaxie.

Ce n'est que par l'étude de la répartition des étoiles, la suggestion de l'existence
du système local et par identification avec les nébuleuses spirales extragalactiques
que CiiAitLiMi |U1], SII\PU:Y [.'o], SEUŒS [.'M] ont été conduils à admettre que la Voie
Lactée est une de ces nébuleuses spirales comprenant des condensations locales qui
jouissent de leur propre mdiudualilé et se maintiennent dans le temps ; celle, à la-
quelle le Soleil appartient. n'eM pas autre chose que lamas local.

Mais LIMILM) et Ooiu pensent un peu différemment : la Voie Lactée serait simple-
ment une grande nébuleuse spirale de 80.0(M) parsecs de diamètre. Le Soleil serait à
15.000 parsecs du centre qui se trouve dans le Sagittaire. Les amas globulaires seraient
alors considérés comme des sortes de satellites qui accompagnent notre spirale.

Un peu plus lard, SIIAPLEY [34] a trouvé que la Galaxie est, non pas une simple
spirale, mais un amas de spirales et que lamas local dont il était question plus haut
n'est autre que la spirale dans laquelle se troine le système solaire. Celte dernière
hypothèse n'est pas trop invraisemblable si l'on assimile notre univers à une super-
galaxie.

On voit qu'il est difficile de schématiser la Galaxie. D'autres difficultés se pré-
sentent ensuite : la manière dont le milieu diffusant est constitué, la variabilité du
coefficient d'absorption K par exemple. Knlin du fait que l'intensité lumineuse diffusée
varie a\ec I angle de diffusion, résultent certaines complications pour la mise en équa-
tion et surtout, comme nous le \errons ultérieurement, pour l'équation résolvante elle-
même.

Nous allons choisir, en première simplification, un facteur constant pour le rapport
de Lom) H\M.hit.n tel que le flux diffusé total dans ton) l'espace soit le même que sui-
vant la loi de LOHD HAVLEIGH ; cela revient à prendre un angle de diffusion moyen Om
(el que l'on ail :

4*
D'où :

l + cosa8m = —— / (l+cos28)dci>4 A
+ cos28)2icsipede .

l + C0Sf8m = — - >

_ I = j R = C<-.
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L'intensité lumineuse diffusée est alors constante et égale dans chaque direction, à
4/3 RE.

En seconde simplificalion, assimilons la Galaxie à un milieu indofini compris entre
deux plans parallèles au plan galactique et distants de h (voir la figure 1) et supposons

Figure i

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

K = constante ; i = Jo = constante .

Figure 2

Si E est l'éclairement reçu en un point M, l'intensité diffusée vue d'une direction
quelconque ÓM, sera 4/3 RE. D'une manière générale, Téclairement total produit par
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un milieu uniformément lumineux et uniformément absorbant en un point M (ç, n, Ç) si-
tué à l'intérieur de ce milieu est évidemment (ligure 2) :

Eft
/

" y* / * e*Kr

/ / — dxdydz ,

expression qui traduit simplement la loi do l'éclaimnont et de l'absorption. La quantité
sous le signe $ devient <*> pour les i»lcnienh infiniment petits, mais en passant aux coor-
données polaires : x = ç + r sin e cos<p ; y = n + r sin e sin <p ; z = t + rcose, on
voit aussitôt que :

/* /"* /*
e-Krsine dr de da>

(D)

conserve toujours un sens.
Revenons au cas particulier. Par raison de symétrie, l'éclairemenl produit par tou-

tes les étoiles en un point M est fonction seulement de sa cote s, l'un des plans-parois
étant pris pour plan des xy :

. / / /E(s)
J o

Pour les éléments de volume dv = r2sin0 dr de dq> autour d'un point P de coordon-
nées :

x = rsinecosq) , y = rsinesinq> , z = t = rcose + s ,

Téclairement en M a pour expression (iigure 1) :

/> r^ r™
J. / dr / dcp / si

•J o • o +s o

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

/•B, r** r**
Jo / dr / dcr / smeedde

s'ils sont au-dessous de ce plan. On obtient finalement, après changement de variables
d'intégration, l'expression de l'éclairement :

(2) E (s) = 2xJ0
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Après avoir effectué l'intégration par rapport à t, (2) peut s'écrire :

r r° r° i
9 - ï I / p-aK(h-s) / p-aKs I

(3) E (s) = -*-° 2 — e-K«»>-)-e*' + K(h-s) / da + Ks / 1 — da .

L'intensité lumineuse de la diffusion primaire sera alors :

et la somme de toutes les diffusions successhes peut cire traduite par la série en K :

J J d x d y d l + - -+ {-Èr
Remarquons immédiatement que quelques propriétés évidentes de la fonction E (s)

— et par suite de Ij(s) — s'établissent facilement : Dans la formule (3), E(s) ne change
pas lorsqu'on change s en h-s.

2icJ f / e-1*»
= f«• / ?— da

h l / , a
expression qui s'annule pour s = h/2 et devient infini pour s = o et s = h. Pour s<h/2,
elle est positive et négati\e pour s>\\/2. On en conclut que la fonction E(s) est symé-
trique par rapport au plan galactique, qu'elle est maximum pour .s = h/2 et minimum
pour s = h ou s = o. La tangente et>l horizontale au point 5 = h/2 et verticale aux points

s =

19. — Si la série (4) a une limite, on pourra obtenir la valeur de I(s) aus*»i appro-
chée que l'on voudra, en calculant de proche en proche la valeur de chaque terme à
partir du terme précédent. Mais on n'a aucun renseignement, à priori, sur le<* coeffi-
cients et il serait illusoire de parler de telle diffusion, même de la diffusion primaire,
si cette série n'était pas convergente. Car cela revient à prendre en considération le
premier terme d'une série qui n'a pas de somme. Une étude inductive s'impose donc
immédiatement.

Soit I (t) l'intensité lumineuse en un point P de cote / due à la diffusion générale,
I (s) la quantité analogue relative à un point M de cote s. Un élément de volume dV =
dx dy dt autour du point P produit en M l'éclairement :

t l eKr

J. + Kt) - ^ r - d V
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et par tout le milieu :

.-Kr
dV

K f f fï
Puisque I (s) = — / / / 1.1 +1

4it ' J / v L
d'après le calcul de E (s), il n'est pas difficile de voir que :

(5) 1(8) = 1,(8) + 4- / /«
telle est l'équation de FREDIIOLM donnant la valeur de I (s).

Celle équation est souvent désignée sous le nom d'équation de KUNDT et WARBURG.
Ces physiciens allemands ont été, en effet, amenés à étudier une équation dont le noyau
est exprimé par l'exponentielle intégrale, en étudiant la distribution des vitesses molé-
culaires d'une couche de gaz raréfié limitée par deux parois planes parallèles [35].

Figure :*

Lorsque l'intensité due à la diffusion 1 (s) est connue, on peut évaluer la bril-
lance correspondante vue d'un point de cote / et suivant une direction faisant un an-
gle l avec l'axe des z. Désignons par B (z, t) cette brillance (ligure 3). Soit do l'angle
solide sous lequel on voit un élément de volume dV entourant un poinl M. Cet élément
dV = dSdr = r2 dr du produit en A l'éclairement :

l ( s ) e K r

de = r2drdw .

La brillance, ou Téclairement par unité d'angle solide, observé en A, s'écrit :

BM) = / l((s)eK'dr = séc

et / I
••0

• • /

I (s) e-K<M>8éc: ds ;

ds ;

Seule la brillance est une grandeur accessible aux mesures. C'est à cette valeur que
nous devrons comparer les résultats obtenus par l'observation.
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20. — Propriétés de I (s). — Un calcul 1res simple montre que (5) peut se mettre
sous la forme :

Si l'on pose U,(s) = / - j ^ da , il vient :
• i

-y / l

_s ) = - y - h — U,(Ks)— U,(Kh-Ks)l + j / I(h—t) U,(K/s—l/)dt ,

I(s) = - ~ - | 2 — U,(Kh — Ks) — U,(Ks)| + -^- / I(t) U0(K/s—t/)dt ,

Kh

d'où:
(7) I(s) = I ( h - s )

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

^- / ^ — da = N(s, I) = N(/s—t/) .
2 y» a

Par différenciation sous signe $, on a :

I'(s) J0N(h—s) + Jo]

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

f
/"ra)N(s-t)dt + / " r
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ou tout calcul fait :

I' (s) = / N (/s-t/) I' (t) dt + I (o) N (s, o)— I (h) N (h-s).

On peut considérer cette dernière équation comme une équation de FREDHOLM en
T (s) dont la solution s'écrit :

= f R(l;If(8) = / R ( l ; s , t) [N(t,o) - N(h-t)] I(o) dt
>

+ I(o) [N ( 8 , 0 ) - N (h-s)],
car I (o) = I (h) et où l'on a posé le noyau résolvant :

t) = 2NB + 1(s, t)X'
O

ou R(l ;s , l ) = 2 N . + l ( s , t) .
0

Or, d'après la formation des noyaux réitérés :

N(s, t)N(t,o)dt = N,(s, o) etc.c>
on voit immédiatement que l'expression de la dérivée s'écrit :

s, o ) - R ( l ; s , h)] .

On démontre [30] que si le noyau est de la forme N(/s-t/), le noyau résolvant sera
aussi d'une forme H(/s-l/) ; on obtient donc les résultat? simants : I'(s) prend la va-
leur + <x> pour s = o, deuent nulle pour s - l i ï et —oc quand s» atteint la valeur h. La
courbe I (s) parlant du point [o. l(o)J a\er tangente \erticale. croit jusqu'à son maxi-
mum à tangente horizontale pour redescendre ensuite au point [h, I (h)] à tangente
verticale. Ces propriétés .sont analogues à celles de I,(s) signalées plus haut. Il en est de
môme de toute diffusion L(s) d'un ordre quelconque i.

Remarquons aussi que I (s) de\ienl cv lorsqu'on suppose la Galaxie indéfinie dans
tous les sens ; il suffit pour le \oir de faire dans la formule (3) h et s tendre vers Yoo.
Un calcul facile montre en effet que dans ces conditions, I,(s) = Jo = cte et l'expres-
sion (4) devient 1 (s) = n Jo augmentant indéfiniment avec n.

21. — Elude du noyau. — Le noyau :

N (s, t) = 4
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tend vers l'infini comme log/s-t/ pour s tendant vers /. Il faut donc trouver un noyau
réitéré qui reste borné 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 :

N.(s, t) = f N(s, e)Nnl(e, Dde .
+ 0

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

g (u) = / dx qui tend vers To©
J M

 x

comme log u pour u = 0. Mais

/ £Ldx = logx + l(x) %

1 (x) restant fini de 0 à l'<x. Il résulte de là que si une fonction f(u) restait finie pour
u = o ou devenait <x> comme log u pour u = o, l'intégrale :

j.
-a

g(x)f(x)dx

redeviendrait finie pour la valeur zéro de u. f (u) qui joue le rôle de N,., reste toujours
fini sauf pour n = 2 ; dans ce cas, il tend \ers I'<x> comme log u.

Ainsi le raisonnement de IMŒDIIOIM relatif au cas où le noyau devient <x> en cer-
tains points est largement applicable.

KohTiTziN [37J a indiqué une série majorante pour le noyau résolvant : (Dans le
calcul de chaque itère, on doit effectuer l'itération pour s > t et pour s < t. L'itéré
aura alors deux aspects différents Yn (s, t) cl Y'(s, t).) On a :

"••"•-Ï7 A?|/

/

-aK(0-fl)-bK(t-0) / -8

e de + / e

-aK(8-6)-bK(t-6)

e de

B)-bK(ô-t)

de

de

•J.
-aK(e-6)-bK(0-t) / aK(6-e)-bK(0-t)
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ou tout calcul fait :

* Y

1 * + l J
log _ da

dadb
ab(a + b)

e-aKs-bKt + e-aK(h-e)-bK(h-t)
«

Nf>i(s, t) s'obtient en permutant dans le premier terme de N'2(s, t), l el s. D'où :

* 1 a—1

dadb
e-aKs-bKt

ab(a + b)

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

K
—

- 0 0

* 1

a + l da . . . -
; r~ = K lOg 2 .

a—1 a*

Les dérivées partielles par rapport à s et à / de la quantité entre crochets sont né-
ives pour s = t=O, s'annulent pour s = t = h/2, et prennent le signe + au point

s = t = h. Donc cette quantité sera minimum lorsque s = t = h/2 el Ton a :

- 1 * î

Kh(a+b)
2 dadb V A /Kh

KA ^ _

Posons d'autre part :

„a, . x - l P C d. - 1
On voit de la même façon que <z(Ks) est maximum pour s=h/2 :

a(Ks) < « ( " 2 / '

Par suite :

t) < KA (™L ) f \ (s, t) dt < KA ( »L) a (|h-) ,

N„(s, 1) < KA - ^
[n-ï
i « (Ks) r
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On obtient donc pour le noyau résolvant :

R (X ; s, t) = 2 X" Nn+x (s, t)
n—o

la série majorante :

A ÇT)\ «(Ks)a(Kt)
N {s, t) + XN,(s, t) + XK w y

qui sera convergente lorsque X vérifie :

Dans l'équation (5), le paramètre X étant l'unité, comme la première valeur fondamen-
tale satisfait à l'inégalité :

a i 2 ;

la méthode d'approximations successives est applicable.
Enfin, signalons encore une propriété intéressante du noyau résolvant établie par

KOSTITZIN [37]. Soit X(/s-t/) un no\au dépendant seulement de la distance de deux
points. On sait que le noyau résolxant xérifie le** deux équation* intégrales suivantes :

R(X;s, z) = N(/s-z/) + x / X(/s-t/) R(X ; t, z)dt
J O

R(X;s, z) = N(/s-z/) + Jt / R(X;s, t)N(/t-z/)dt .

On y voit de suite que :

R(X;h-s, h-z) = R(X;s, z) .

En différenciant la première de ces équations par rapport respectivement à s et
à z, (ces différenciations s'effectuent de la même manière que la différenciation de
l'équation (6) ), nous obtenons :

.>H(X;s, z) aN(/

^s os

XN(s)R(X;o, z) + X

— xN(h-s)R(X;h, z)
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; s, z) 3N(/s-z/) , ^ / i)voR(X;t, z)
= — r : — + x / N(/s-t/) — - — dt .

/
Ni

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

. i L I ' + - 'JLJJ = xN(h, s) R(* ; h, z) + XN(o, s) R(X ; o, z)

dont la résolution par rapport à — + — conduit à l'équation fonctionnelle sui-

vante :

(X , s, z) + (X, s, z) = ^^ ^ o ) R ^ ; ^ ^ _ x R ( ^ ^ h)R(X; z, h) .

os

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

/ X(s,t)q>(t)dt .
• / o

(7) q>(s) = f(s) +

II est possible de vérifier que la solution :

(8) <P(S) = f (s) + / R(l;s , t)f(t)dt

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

D'après un résultat établi par FREDIIOLM sur la loi de décroissance des coefficients,
on voit que les termes de la série (8) décroisent très rapidement. Si nous nous limitons
à la diffusion secondaire, nous obtenons, par conséquent, comme deuxième approxima-
tion :

ep(s) = f (S) + / [N(S, t) + N2(S, t)] f(t)dt =

f (s) + / N'(s, t) f (t) dt + / N"(s, t) f (t) dt
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/ N'(s,t) / N'
J » Jo

/ N"(s, t) / N ' ^ g

(l,tjf(t.)dtdl. / N'fo t) / N"

/ N"(s, I) / iVUt

(l,ti)f(t.)dtdU

où l'on a posé X(s, I) = X'(s, t) lorsque t < s el X (*, l) = NfI(s, l) lorsque t > s.
Déjà, ou aperçoit combien, à partir de la diffusion secondaire, le calcul est com-

pliqué, (quelque centaine d'intégrations numériques), et le calcul de la brillance corres-
pondante ol»er\ée en un point de cote : le M»ra davantage encore, puisqu'il y a une
intégration par rapport à s do plu* à H'IVctuer.

Xoiis nou* bornerons à la diffusion primaire, et cela pour rendre compte simple-
ment de son ordre» de grandeur, vu l'inrcrtiliide de1** données ainsi que la rapidité de
décroissance de* tonnes de la *rne (S). Nous amrlioivron* lo* réMillals par application
d'une inothotlo d approximation* Micce^ixi1* intli(|iMr par M. KO*TIT/I\.

Heportons-nous à la pivinu^'e des formule* donnant les \aleur* de la brillance
qu'on a déjà ocrili1* prrcnlrmmonl

Un a, pour o < S < x/2 :

(9) B (z, t) = Ï B i (z, 0 ,
i - l

avec

(10)

I -aK/fl-t/.K(s-i)«éoî;

dadlds

777^ ab

Z-bK/t,^/- -lK/t „ , -t/.(

^-r pda db dl dt1 dt2 dln-j dt ds .
a b c 1

La série (9) évidemment convergente, a les dimensions d'une brillance, c'est-à-dire
d'un ('clairement par unité de surface. Jo étant un éclairement par unité de volume, K
rinxerse d'une longueur, le second membre de (9), en outre que Kz et î, est fonction de
JoTC et de Kb seulement.
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Nous voyons par les formules (10) que le calcul numérique, à partir de B^ doit être
terriblement fastidieux.

Pour justifier toute approximation à laquelle on se contentera de se restreindre, il
est nécessaire de chercher une borne superieure de l'intensité lumineuse de toutes les
diffusions successives.

Posons dans ce but :

J(s) = Jo + I(s) .

Il est visible que l'équation (5) est équivalente à l'équation intégrale [38] :

(11) J(s)
• / o

t)dt ,

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

J(s) = Jo + Jo / R

I(s) = J. / R(l;s, t)dt = Jo /

d'où

Or:

t)dt.

[N(s, t) + N,(s, t)+ ]dt .

/
• / o

ƒ N,s,
/ Khx _ Us)
\ 2 ) ~ J '

N*. l) « KA dt = K h A ( ^ ) ,

r N.(s, t) < Kh A ( - ^

La fonction I(s) admet donc la série majorante

(12)
l—i
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Dans le calcul de a(Ks) et de A(Ks), ainsi que dans d'autres expressions qui se trou-
veront dans la suite, les valeurs numériques de l'exponentielle et du logarithme intégral
sont calculées à l'aide de « Kunklionentafeln » (!).

La valeur approchée par défaut du second terme :

• A ^ i ab(a-fb)
dadb

~ J x J' x a |Ha + DJ

de Kh A | — J a été trouvée 0,09 environ en prenant Kh = 0,8 et on a alors :

Kh Al — \ < 0,8 (0,3 — 0,09) -/= 0,16 .

(Nous verrons que I(s) est une fonction croissante de Kh et que le maximum des
valeurs adoptées pour cette dernière constante à partir de diverses statistiques est en-
\iron 0,8]. D'autre part, 2(1x11,2) = o(0,i) = (UH5 approximativement. La valeur de la
série (12) est certainement inférieure à 1,11 .Io.

Si l'on remarque que (12) est une home supérieure de l(s), ce n'est naturellement
pas la plus petite, la valeur 1.11.1,, sera Hirement beaucoup plu* grande que la plus
grande valeur que IM piii^e atteindre. Kn talonnant, on pont arriver à affirmer que
Jo constituera encore une borne supérieure de l(s). Ainsi, l'intensité lumineuse l(s), el
par conséquent la briNance M(/,C) ohsenée en un seul point de cote z et suiianl une di-
rection C, due à la somme de toutes les diffusions successives slellaires est certainement
inférieure à celle prm enanl de la lumière incidente des étoiles; la constante Kh dont I(s)
est fonction croissante étant pris éfjale ù su luleur maximum.

Hemarquons aussi que le maximum de la diffusion secondaire

2 /
^ ' ) < 0 . 1 6 . î . ,

el que d'autre part le minimum de la diffusion primaire

I (o) = Jo a (o) > 0,4 Jo .

Donc, le premier est au plus égal aux 2/5 du second.

23. — Calcul de la diffusion primaire. — Afin de pouvoir faire la comparaison avec
les résultats obtenus par l'observation, il conxient effecti\ement d'évaluer par la voie du
calcul, la brillance vue d'un point de cotein eM dans notre 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) IAHNKE-EMDE, Funklinnontafeln, (Teubner, Berlin).
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verts a conduit TIU'MPLKK [28] à trouver pour z la valeur de 10 parsecs. En étudiant la
répartition spaliale des étoile* B, CHUUJF.R [31] a trouvé 15 parères, SIIAPI.EY [32J
120. DUFAI, dans ses rechercher statistiques sur* l'absorption dans l'espace el la répar-
tition galactique des magnitudes Mirfaeiques [30] a troiné 100 a\ec un coefficient d'ab-
sorption pour les obsenahons usuelles k=rO,;{ mag. / kilo parsec. MIMIK el MACIIIEI.

ont obtenu le même résultai à partir des dénombrements des nébuleuses c\tragalacli-
ques et en prenant pour le coefficient d'absorption relatif aux observations photogra-
ques K = 0,7 mag / kilo parsec [40].

La valeur de li «pie nous déterminerons par une autre voie est, comme nous le
verrons par la suite, de l'ordre de quelque mille parsecs ; on ne commettra pas d'erreur
sensible en supposant le Soleil silur dans le plan de svmelrie de la Galaxie, mais le cal-
cul numérique sera notablement simplifié.

Cela posé, ki brillance de la diffusion primaire Cbl donnée par la formule suivante :

B, (z, l) = ^ l ï / 2 —K .̂ L
.K(H)HO|;

e ds

L'intégration des trois premiers termes es! facile, quant à celle des deux derniers,
elle pourrait s'effectuer sous le signe 5 par rapport à s ; mai* on aboutirait de telle
manière à une formule fort compliquée et difficilement applicable aux calculs numé-
riques. \ous- non* contenterons de NI valeur approchée en appliquant au logarithme
intégral la méthode d'interpolation linéaire :

g-mx
La courbe y = se rapproche très rapidement de ox. En prenant p=4,

A

l'approximation ne sera pas trop mauvaise. D'autre part, y tourne sa concavité vers le
haut, el on a :

P (x) > / l— dx

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

2 .., 4 , a r P » +
« sec? (1 — sècii
1 Kh / e-Kh'2

i _ _ (e-Kb-Khséot/3 e.Kh/fc + _ / _ I x

Kh £ ^ Kh e* '
6 (séfct —3) 16 (sécS — 4)

e - KheécÇ/2 e-Kh g- Khséc^/2 g. ÏKh/2

+ 2(2 —sécV + 3(3 —séc 0*

e-Khséeyz _ e 2Kh Kh,2 e K^2 — Kh

+

Kh *j e Kh/2 — Kh e-^"- Kh9écC/a Kh/2 e- »"'/« — Kh
+2(2 + sécî) +

Kh/2 e*^11 Kh e^^ Khaéĉ /2 g- Kh/a e Kh- KheécJ/2

+
g-Kh e-2Kb KhsécÇ/2 g- ÎKh/2 e-3Kh-

g 2Kb e-4Kh- Khaéo^/2

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

Kh
l( e e

Pour 5 = x/2 :

Kh / e-Kh \ e-Khgéc^/2_e-Kh ^ KV_

4 \séct — 2 / + 2(2 — 9édf 16

et pour S = x/2, on a :

-Kh
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24. — Méthode d'approximations successives de KOSTITZIN

On construit un algorithme d'approximations successives, en remplaçant dans l'équa-
tion (7), le noyau N (s, t) par :

N.(s, t) = |

et la fonction connue f (s) par :
e-K(h-8)

ce qui revient, remarquons-le, à remplacer simplement dans l'équation (11) le noyau N
par N,.

Dans ces conditions, (7) devient :

(14) *(s) = f. (s) + ^

L'itération des noyaux, quoique laborieuse, e>l facile et la somme de la série résolvante
a une expression simple, tout calcul fait :

n w i .x S M. / n K ( l + k h — M ( 1 + KI) , . .
R', 1 ; s t = 2 N'n+i s, I = TTT-T; ~ î ft < s

n-o Kh + 2

La solution de (14) :

/ R".(l;s, t) f.(<Pa(s) = Us) + / R' . ( l ;s , t)fa(t)dt + / R" a(l;s, t) f.(t)dt

est une parabole :

Jo r /* Kh\ T,, / , Kh\ f„, Kaha

(15) <P.(S) = Us) = Jo + î ^ l - s ' (1 + y ) K' + . (1 + T) k'h + — - !

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

l> + 6?2 — 16 = 0

qui n'admet qu'une racine positive entre 1,4 et 1,401 : donc /a est certainement inférieure
à Jo. La parabole (15) doit traduire assez bien l'allure de la courbe I (s).
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Ensuite, l'expression de la brillance B. (h/2, t) s'est largement simplifiée lorsqu'on
suppose z= h/2 :

/ l m 2 cos £B. (h/2, i) K „ . * , * r K h K h 2 1 K>h> K h 2

* ' Jo isécH sécÇ s é c ' U i s écS séc S séc15

Donnons maintenant à l'équation (7) la forme suivante :

/

-h /~h

N(s, r)<p(r)dr + / [N(s, r ) - N . ( s , r)] <p(r)dr + ((s)
et définissons l'algorithme approché :

(18) q>B(s) = / Na(s, r)q>n(r)dr + / [ N (s, r) — Na (s, r) ] vn.x (r) dr + f (s).

Si Ton suppose <rn j (s) connu, (18) est une équation de FREDHOLM dont le noyau est Na(s,t) ;
le noyau résolvant Ra(l; s, t) reste le même que celui de (14) ; <pn (s) sera donc exprimé
en fonction de <pB., :

<PB(S) = V (s) + / R'a(l ; s, t) V (t) dt + / R".(l ; s, t) Y (t) dt = * [*J

où Ton a posé :

V W - / " [ N f t i O - N f e O ] , (t)dt + f(s)

(19) <Pn(s) = * k , l ]
On démontre à la manière de KO^TITZIN que la suite [<pt] est convergente et que

cette convergence est même très rapide.
Nous pouvons prendre <Ms) comme prrinirrr approximation par calculer <p de pro-

che en pioche par la relation (19). Mais le second membre de cette dernière est fort
compliqué et incommode pour des applications ; nous nous contenterons, pour ce que
nous voulons faire, de procéder de la façon *ui\untc : Hans l'équation 7̂), f (s) désigne
la diffusion primaire et le second terme :

\ f N (s, t) q> (t) dt

représente la somme des diffusions successives d'ordre > 2, c'est-à-dire :

donc :
/-h

j. t)f(t)dt = S In(s)
n-2



Nous prendrons pour valeur approchée de celle dernière somme, la quantité :

/ «ad ; s, t) f. (t) = / R'a (1 ; s, l) f. (l) dt + / R"a (1 ; s, t)f» (t)dt

de sorte que la valeur approchée de <P(S) adoplée dans ces conditions, soit égale effec-
tivement à :

¥,•(8) = f (s) + / R.(l;s, t )Ut)dt ,
•s o

pu»,

B.» (z, i) = séc i I <Pl»(s) e-K(w)«*>5 ds .

Or
• / • • •

+ f.(s) + / M . ( l ; s , t)fâ((t)dt .

La somme des deux derniers termes n'est pas autre chose que <p»(s). Si l'on pose :

r
B0»(z, Ç) = Ba(z, t) = séct /

r

^ /

on aura :

avec :
PM= T / TK(M

II est évident que :
B . ' M ) > B,(z,

l'approximation sera ainsi sensiblement améliorée.
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25. — Détermination des constantes JJK et Kh.
On a vu dans l'élude de la lumière stellaire que les dénombrements d'étoiles par

magnitude* photographique* do CH\I»MA\ «;l MIJ.CHTE d'une pari, et SKAHI:* el ses colla-
borateurs, d'autre part, permettent dévaluer la brillance d'origine stellaire à diverse*
habitudes galactiques el dans chaque zone galactique. Mai* remarquons (pic la nature
de l'échelle des magnitudes a Taule de laquelle on somme ces compte* d'étoile* ne joue
aucun rôle dans l'étude de la diflu*ion9 puisque le mpporl entre la brillance due aux
étoiles et celle due à leur lumière diffusée est un invariant pourvu qu'on les exprime
dans un même s\s(ème d'unité.

Le calcul numérique étant trop laborieux, nou* nous bornerons à calculer la bril-
lance relati\e à la diffusion, seulement pour :

^ = 0°, 30°, 00°, 90°.

C'est avec ces quatre valeurs de £ également que nous allons former les équations de
conditions relative* au\ inconnue* Jo/K et hl^fc. Soit B§(h/2,y la brillance stellaire,
l'observation étant toujours *uppo*éc avoir lieu dans le plan galactique, on a :

B.Ur.U = sec
J h/2

e-K(«- h'a "** ds, (o < i < x/2),

d'où les qualrc équations de conditions :

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

Lalilu.de
galactique b = ir/2 — t

0
10
20
30
40
50
60
70
80
90

TABLEAU VII

CHAPMAN

el MELOITE

| .. .0,019
{ . . . 0 , 0 1 6
j . . . 0 ,013
j . . . 0 ,010
j . . .0 ,0075

j .. .0,0073
j . . .0,0065
| ...0,0060

Bt moyenne

0,0195

0,0115

0,0069

0,0055

Iit Seares

0,027

0,0092

0.0052

0.0041
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Le mémoire de CHAPMAN et MELOTTE ne contient que les valeurs de Be relatives à
chaque zone comprise entre 2 latitudes consécutivement équidislantes ; nous prendrons
pour relies relatives à Ci, le.s moyennes de deux valeurs voisines. On a trouvé en pre-
mière approximation (cl ce sera suffisant en égard des données) :

= 0,0195 ; Kh = 0,8 environ .

Tandis que le* dénombrements de SK\HI> et se^ collaborateurs, permettent, en outre,
d'évaluer directement les valeurs de H6 pour rhsique latitude ïi. La méthode des moin-
dres carrés donne comme 2m* approximation :

Jo/K = 0,0271 ; Kh = 0,4 environ .

.4 partir des valeurs de /\, tjénéralement admises pour les mesures photographiques, les
valeurs de h déduites de <es résultats sont /tut i taisemhlables.

Le tableau X'III contient les \jilcurs ainsi calculées de B.(h/2,5), Bi(h/2, £) el
B,a(h/2, £), ainsi (pie les rapport*» H., He et B,*/!^ P01"' respectivement :

Kh = 0,4 j Kh = 0,8
.IJK = 0,095 e l | Jo/K = 0,0271 .

Les brillances sont exprimées en étoiles de magnitude photographique 1,0.
On a posé aussj pour simplifier l'écriture B,a = Ha.

TABLEAU VIII

B.
B.
B.
B./B.
B./B.

0°
0,0049
0,0018
0,0024
0,367
0,404

A7i =

30°
0,0056
0,0083
0,0025
0,410
0,448

0,4

60°
0,0089
0,0031
0,0034
0,344
0,383

90°
0,0271
0,0115
0,0129
0,429
0,478

0°
O.OOOi
0.0037
0,00i()
0,570
0,713

Mi =

30°
0.0072
0.0039
0,0050
0,547
0,091

0,8

60°
0,0107
0,0048
0,0071
0,447
0,664

90°
0,0195
0,0129
0,0142
0,611
0,731

On ioil que la brillance due à la diffusion eut de l'ordre d'une moitié de la brillance
qui provient directement des étoiles.





CHAPITRE V

Autre hypothèse

26. — Dans ce qui précède, le problème de la diffusion interstellaire a été grossière-
ment résolu dans la supposition qui» les étoiles riaient uniformément réparties entre deux
plans parallèles». L'approximation sera peut-être meilleure si Ton tient compte de la
\ariation en fonction de la cote galactique de l'intensité lumineuse de l'unité de volume
du milieu diffusant i(s).

.Nous a\ons \u aussi que la diffusion de\ient infinie si la Galaxie s'étend indéfini-
ment dans Ions les sens dans le cas où i(s) est une constante Jo. Nous verrons qu'elle
peut a\oir une limite lorsque i.s) est une fonction convenablement décroissante de s.

Dans un recent mémoire ilj, \ \ \ HIIIJN a donné la \aleur de la densité .stel la ire à
différente cotes galactiques pour un domaine» relativement restreint comprenant le soleil.
Kn exprimant celte densité en étoiles de magnitude 1.0 par parsec3, on a le tableau
suivant :

TABLEAU IX

s 0 125 parsecs 250 500 1000 1500

i(s) 0,00111 0,000109 0,000045 0,000018 0,000005 0,000004

D'après ce tableau, i(s) décroit graduellement a partir de s = 125 parsecs, et la
décroissance est brusque entre les cotes 0 et 125. Ceci résulte de ce que, dans le plan
galactique, i(s) comprend le nombre d'étoiles de magnitudes absolues —6 < M < 14,0,
ou pluUM réclniremcnt produit par les étoiles de ebaque magnitude absolue variant de
—O à 11.0. Tandis qu'à partir de 125 parsecs. \ \\ HIIIJN n'a pu déterminer que l'éclai-
rement produit par les étoiles de magnitude^ absolues —4, —2, 0, +4, >8. De telles
données sont trop incertaines et insuffisant es pour pouvoir servir à la détermination de
la fonction empirique attribuée à i(s).
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Elles peuvent cependant nous suggérer une» première idée. Si l'on fait passer une
courbe continue par les cinq points a)ant pour coordonnées les nombres du tableau IX,
on constate qu'elle se rapproche de Taxe des abscisses quand s croit, un peut, d'une
infinité de manières, assimiler i(s) à une courbe qui s'en rapproche autant que possible,
soit à l'aide de ce* cinq points »i l'on se base sur le mémoire de VAN KIIIJN, soit à l'aide
des quatre équations de conditions :

(21) B ê( — M = S(-*CM / i (s) e"K<8*h/2 )8éc^ ds/ i (s) e-
J h/2

si l'on estime les dénombrements d'étoiles plus préférables.
L'interpolation linéaire donne une approximation trop grossière. Lne parabole quar-

lique assujettie à passer par les cinq points ou une parabole cubique vérifiant les quatre
équations (21) entraîne des ealeuN fort pénibles et ne satisfait pas à la condition de
tendre vers zéro pour .s infini. L'idée la plus naturelle est celle de la fonction exponen-
tielle :

Jo étant l'intensité de l'unité de volume en un point du plan galactique.
On peut alors déterminer a de manière à satisfaire autant que possible le système (21).

Par bonheur, les équations (21) résolues séparément ne conduisent pas à des résultats
trop incompatibles. Cela \eut dire que la brillance obsenée, provenant des étoiles, obéit
assez bien à la loi exprimée par (21) lorsque i(s) = Joea/8/.

Nous» supposerons de plus, en \uc de simplifier les calculs, que le milieu interstel-
laire rempli uniformément de gaz raréfié s'étende indéfiniment dans tous les sens. Les
équations (21) deuennent dans ces conditions :

(44) D#(ü, Si)#(ü, Si) = r T = p 7 y t
a + K soc v, 2 + lv sve y

en prenant pour plan des x, y le plan galactique. D'où les valeurs de a connaissant K.
Dans une direction déterminée, le rapport, entre ce et K est constant :

K Be (0, S»)

El le rapport de la \aleur moyenne de a par K doit être considéré comme constant dans
toute direction Ci. D'autre part, il est essentiel que ni a ni K ne doive être nul. D'après
l'ensemble des observations photographiques, K est de l'ordre de 5.1O4 à 104 parsec4.
Pour h = 5.1O4 par exemple, on a trouvé comme \aleur moyenne a = 10"5 avec les
dénombrements de CIIVPMVN et MLLOIIL et % = 2.5 10 l avec ceux de SEARES et ses colla-
borateurs. Pour K = lfr5, ces valeurs sont doublées, c'est-à-dire 2.1O5 et 5.1O3.
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27. — Cela posé, prenons pour plan des xy le plan galactique et limitons l'espace
par deux plans parallèles de cotes +h et —h. L'équation (11) devient :

(24) J (s) = J

Nous allons transformer cette équation en introduisant les intégrales de FOURIER. D'abord»
on a :

/ da = / _ — dx = -1 / arclgucos(uK/s-t/)du .
f Sï / Y 4P / 11

J o U J K/8-t/ A * •/<>
En effet, dérivons par rapport respectivement à p et à q, la fonction :

H(p, q) = / e-pt. ^Hidt ,

puis faisons la somme :

— + i — = / e-

dH{p, q) = - dp + - dq = ~ V ^ r H = d (arctg i'K v op F oq M p' + q' \ e p.

dt =

— qdp + pdq
U 1 M F , 4 / - — uH -r - uH =

c'esl-à-dire :

r
y.

t sinqtHt = a r c ( q ç

La constante C est nulle, car pour p = oo ou q = 0, l'intégrale est nulle. Ensuite si
l'on pose :

• 0 0 /+<X>

• dx = / g (u) cos ux du ,
/ : •

la formule d'inversion de FOURIER donne :

= 1- I cos ut dt / ÎU i
«y. y» x

g(u) = — I cosutdt / l_dx
« y . ^ t x

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

g(u) = 1 /'eJdx /"rosutdl = 1 / l " . S-l!^idX = larctgu
*y. x y. x y . x u xu
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Donc :

dx /J* x •/. u

Ecrivons maintenant (24) sous la forme sui\ ante :

(24) J(s) = J . e * « + - - i J (t)dl f Sdx
./-h »/K/«.t/X

e a / i / et J (s) étant des fonctions paires de s, on pose alors :

K(v)cosvsdvJ,e-*/»> = /

r
J (s) = / <ï> (v) cos vs dv .

• / o

L'équation 24 devient : [43]

/
[<p(v)_F(v)] cosvsdv = - j dl f ^(v)cosvtdv. — j a r c t g u cos (uK/s-t/) du

Comme le cosinus est une fonction paire, on a :

ou :

2cosvtcos(uK/s-V)dt = / ... dt + / ... dt ,

rsin (v — Ku) h sin (v + Ku) h'
2 cos vt cos (uK/s-t/) dt = 2 cos (sKu) 1 — - — = T — — + -

Posant Ku = w, il vient :

arctg (\\/K)
cos ws

/

[• (v) — F (v)] cos vs dv = — / 4» (v) dv /
% 1 J w/K

rsin (v — w) h sin (v + \v) h ~j du
x + —

L v — w \ + w J K

Changeant w et i; dans le second membre et identifiant les coefficients de FOURÎER, on
obtient finalement :

(25) *(v) = FM + Ü a ^ c ^ r •(«) r i n ( w - v ) h
 +

 s i n ( w + v ) h i d ™
x v/K / L w — v w + v J K

— 0

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

*(v) = r — •
W 1 — — arctg (v/K)

(v/K)
D'autre part :

r(27) / eV - / cos vs dv = - ^ 1 — f

on en déduit :

• (v) =
I - - 5 - arctg (v/K)

(v/K)

Remarquons que de la première de ces deux relations, on tire :

/ cos vs dv x
2a

La solution de l'équation (24) s'obtient, elle aussi, par inversion intégrale de FOURDER
[43].

J (S) e ?£ ï / COSVSdv

* *^° («" + V1) f l — — a r c t g (v/K) 1
L * (v/K) J

En vertu de l'égalité (27), l'expression de la diffusion s'écrit :

(28)
cos vs. — arctg (v/K) dv

X y . (a' + V1) f~l g -[~1— -g- arctg (v/K)
L (v/K) J

L'intégration doit être très difficile, le numérateur contenant le cos et le dénominateur
Y arctg. Mais ce qui nous intéresse est l'expression de la brillance qui se prête beau-
coup mieux au calcul numérique par suite de la disparition de ce cosinus.



- 6 4 -

En posant :
B'(z, S) = B . M ) + B(z, t) ,

on a évidemment :

v. e cos vs dv ds
z2 + va) [2v — K arctg (v/K)]

ou :

o»/ r\ _ 2<xJoséd /*°° , [Ksédcos,zv — vsinzv] dv

* J* (a* + v1) (va + KasécH) ! 1 — ̂ arctg(v/K) "]
L 2 (v/K) J

el pour z = 0, après changement de variable :

B ( o S 2aJosccaS / " * dw

. /o (wa + sécH){Kaw* + aa) 1 —-arctg w
L w J

II n'est pas difficile de voir que :

B6(o, l) = ""^"^ / - -— / e cósvsds =
x / a +V j

o

dw JosécC
(w1 + sécH) (K'w1 + a1) a + KsécC '

D'où la brillance des intensités diffusées :
1

(29) B(o, l) = ° ï e ^ 2 1

rt) (l + — w') Tl — -^arctgwl
\ a / 2 — —

L W JComme :

y arctg w
w

1 g- arctg w
w

donc :
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L'intensité lumineuse, et par conséquent la brillance correspondante due à la diffu-
sion, est toujours inférieure à celle qui résulte de la lumière stellaire incidente.

D'autre part, dans la formule (20), l'expression *ous le signe $ ne dépend pas de la
variation de a ou de /\, puisque a//\ est constant d'après la manière dont ils sont déter-
minés a partir de certains dénombrements dVtoiles considérés.

Dans le inonde sidéral ainsi nmslruil [gtoméliitiuemtnl et physiquement), la brillance
due ù la diffusion tarie en raison un erse du iwffiviml a (jui mesure la raréfaction des
étoiles ù partir du i>lan (julaclique el du coeffu ienl dubsorplion k de la matière diffusante
qui y est uniformément répandue.

La formule (29) montre de plus que la nullité de l'une ou de l'autre de ces deux
constantes rend infime l'intensité de la lumière diffusée, ce qui semble évident, physique-
ment.

La brillance prend une expression toute différente quand on vise dans la direction
du plan galactique :

Dans l'intervalle o < vs < */2 par exemple, la quantité sous le signe $ de la for-
mule (28) est une fonction continue. Donc, lorsque s tend vers zéro, l'intensité tend vers
la limite :

__ - arctg w

I(o) =
«a J • f l + — W l — -r-arclg w

et : B (o, x/2)

v /

28. — Approximation. — On peut écrire (28) de la façon suivante :

S ƒ J-arctg w ƒ ^

(31) B(o,Q = / (w. +
• / 0

Le premier terme du second membre de (31; étant inférieur à

Jolog(l + a) arctg w
2 et comme 2— < 1 ,
a* w
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B(O,t) vérifie l'inégalité suivante :

B(o, 0 < + —

11 résulte de là que, si Ton se borne à la somme des n premiers termes, Terreur commise
sera inférieure à :

2n 2°

L'intégration de série (31) peut se faire par partie». Mais pour ce que nous avons à consi-
dérer, nous nous contenterons de la méthode des trapèzes :

dvv

r
yP

La quantité sous signe 5 lend rapidement ver* zéro quand w croît; en prenant p = 5, l'ap-
proximation sera suffi>ainment bonne. Dans le tableau X, les brillances sont toujours
exprimées en étoile* de magnitude 1,0 par degré carre.

TABLEAU X
_ _ _ _ _

B.
B
B/B.

Chapman el

0l

0,0065
0,0048
0,738

Melolle

30°
0,0071
0,0053
0,740

^ CI =

60°
0,0098
0,0065
0,Üü3

10'

90°
0.0195
0,0083
0,426

0°
0,0045
0.0031
0,08(J

Seares —>

30°
0,0051
0,0034
0,666

a = 2,5.

60°
0,0070
0,0043
0,61 'i

10"*

90°
0,0271
0.0062
0,226

k = 10'

Chapman el

i 0°

B/B. 0,369

K = 2.5.10-4

Valeur moy. 0,553
de B/B,

Melolle —>

30°
0,373

0,559

a = 2

60°
0,332

0,498

.10'

90
0,213

0,320

0°
0,345

0,512

Seares —>•

30°
0,333

0,500

a = 5.10-*

60°
0,307

0,461

90°
0,113

0,169

Le nombre 10^ parsec1 doit être considéré, d'après diverses statistiques, comme la
valeur maximum de K. 11 est certainement trop grand. On voit que, en prenant la
moyenne K = 2,o.l0-4 parsec1, pour les latitudes galactiques supérieures à 30°, les résul-
tais sonl du même ordre de grandeur que ceu.r obtenus dans la première hypothèse.



CHAPITRE VI

Cas où l'intensité diffusée
varie avec l'angle de diffusion

29. — Nous avons supposé, dès le début du chapitre IV, que l'intensité diffusée était
constante et égale dans chaque direction r» 4/3 RE. Ce n'était là qu'une approximation
relative à la loi de Lord RAM.EIGII.

Figure 4

M. DUFAY, en examinant le cas plus général, a abouti à une équation de FREDHOLM

à 2 variables [24].
Soit J(s,£) l'intensilé de l'unité de volume autour du point M évaluée dans la direc-

tion MN faisant avec la « verticale » un angle S (figure 4). I (t,<j) sera la quantité analogue
relative au point P.
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Comme on a vu au début, J (s,C) est la somme de deux termes dont l'un Jo, repré-
sente la densité slellaire et l'autre I (s,C), variable avec s et £, résulte de la diffusion :

j (s, g = Jo + i (s, t ) .

Un élément de volume dV autour d'un point quelconque P produit en M l'éclairement:

eKr
1 r1

o < o < x/2
L'éclairement produit en M par le cône d'angle solide du sera, si j

» / -K(trS)séC<X

J(s, 5)eKrdr = dcoséca / J (t, *) e dt = dsE

et:

d'E = dco séca / J (t, a) e dL si *
J. I l <8 .

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

l'unité de volume en M produit l'intensité lumineuse :

ÎK
d'I = — d'E

lox

3K
—- d'E [l + fcosocosC + sintxsinScosa)1] .
16ic

en appelant par a l'angle dièdre (OMQ), (OMN). L'intensité totale I (s» t) due à la diffu-
sion s'obtient en intégrant pour tout l'espace ; donc, après avoir remplacé du par
sino der da, on a *

da \ / tg
( J.

-K(1rB)«éO<T

J (t, *) e dt

I tg o d <J [1 + (cos o cos S + sin <J sin Ü cos et) j /

y. y.

-K(».t)Béo<r
J(t,<j)e dt •
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Ou symboliquement :

da / do tga [1+(cosacosÇ + sinasin
Jo

-K/s-t/eécT
J (t, a) e dt

Et après l'intégration par rapport à a :

(35) J(s, t) = Jo + 2Ü ! ! I(t, d) (2+2cos>*cosaUsintosinIî)i6*y0 /•
-K/

x tgae dsdo .
3K K

On vérifie facilement qu'en y remplaçant — - (l + cos1?) par — , l'équation (35) se

réduit à l'équation (11).
On voit aussi que le noyau :

[2 + 2 cosa<j cosH + sin'o sin*'] tg <r

devient <x> quand on a s = l, <J = ic/2. Mais on pourrait démontrer que tous les itérés
sont bornés et que le noyau résohant admet une série majorante double convergente.

La résolution numérique de (35) parait inopportune, vu l'incertitude des données
et les hypothèses simplificatrices.

La brillance évaluée en un point A de cote z et suivant la direction ç sera :
/•h

/ -K(8-l)6écÇ
B (z, {) = séc S / I (s, t) e ds .

y.





CHAPITRE VII

Diffusion de la lumière solaire

30. — M. Ch. FABRY a traité ce problème dès 1917 [42] et est arrivé à expliquer
entièrement le phénomène lumineux du ciel nocturne en répondant uniformément dans
tout l'espace, de l'hydrogène de densité \oisine de 1(V4. Cette théorie n'a pas été con-
firmée par l'observation. Elle donne une polarisation beaucoup plus importante à la lu-
mière du ciel.

M. DLFA^ a fait un calcul analogue, en admettant pour valeur du coefficient d'ab-
sorption K = 0m, 7/kilo parsec et a trouvé qu'à 90° du soleil, la brillance résultant de
la lumière solaire diffusée équivaut à 0,0088 étoiles de magnitude 1,0 par degré carré
[4].

OTTO STHUVL [1], en procédant de la même manière, a obtenu un résultat concor-
dant. Dans l'hypothèse de DUFA^, la méthode de calcul de Fabry conduit à une polarisa-
tion partielle de 30 % à 90° du soleil dans la lumière diffusée de celui-ci. 11 résulte de
l'ensemble de ces résultats qu'une telle diffusion n'expliquerait qu'une petite partie de la
luminescence du ciel.

Dans le même ordre d'idée, un calcul semblable relatif à la diffusion stellaire effec-
tué par On o STRI\E donne une brillance équivalente à 0,16 étoiles de magnitude 1,0
par degré carré. Cette bizarrerie provient, d'une part, d'après DITAV non pas de ce que
le coefficient d'absorption admî  est trop «jfrand, comme le prétendait l'auteur lui-même,
mais de la trop forte valeur de réclairement produit par toutes les étoiles sur laquelle
STRUVE s'est basé, et d'autre part de l'absorption le long du rayon diffusé qu'il néglige.

On remarque, à propos de cette dernière cause d'erreur qu'il est 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 diffusant, la formule relative à la diffusion solaire établie par M. FABRÏ suppose
l'absence de l'absorption interne du rayon diffusé. Ce procédé de calcul qui donne évi-
demment une approximation par excès est applicable dans le seul cas du Soleil qui,
en effet, est assimilable à une source ponctuelle. 11 n'en est pas de même de la diffu-
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sion galactique : un calcul simple montre que la formule (5) — et même la formule (3) —
cesse d'avoir un sens lorsqu'on ne tient pas compte de cette absorption. Autrement dit,
la diffusion devient oc.

S'il est un gaz raréfié répandu dans tout l'espace qui diffuse de la lumière, il im-
porte en même temps que celui des étoiles, d'envisager le cas du Soleil. Ce problème
traité de la même manière dans les deux cas revient évidemment à résoudre une autre
équation de Frédholm à noyau singulier et facile à établir :

K

J 0 étant l'intensité du Soleil, r la dislance d'un point au soleil et R le rayon d'une sphère
quelconque ayant pour centre le Soleil.

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

D'après les lra\au\ ivcents de \ w Rnu\ [ i l ] sur l'absorption galactique, le coeffi-
cient K diminue à mesure qu'on s'éloigne du système solaire. En prenant K égal à sa
plus petite \aleur, on a trou\é par la formule de F\mn les résultats suivants :

TABLEAU XI

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

B@ ce 0,021 0,0148 0,0094 O.OO(K) 0,00f>5 0,0057 0,0056 0,0056
p 0 0,333 0,411 0,431 0,423 0,:«ö 0,333 0,172 0,045 0

On désignera :
par 8 la distance angulaire du soleil, e = x — a,
par B® la brillance due à la lumière solaire diffusée exprimée en étoiles de magni-

tude 1,0 par degré carré,
par p® la fraction de lumière solaire polarisée,
par Ben. la brillance en étoiles de magnitude 1,0 du ciel nocturne,
par p«.n. la fraction de lumière polarisée correspondante.

(33) p©
4 —2a —sin2o

où E étant l'éclairement du Soleil reçu par la Terre, D la distance Terre-Soleil ;
p®est indépendante de toutes constantes données, ce qui est évident d'après la façon
dont on calcule B® , et celle-ci est proportionnelle au coefficient d'absorption K ainsi qu'à
D et E. Rien n'est étonnant à cela parce qu'on a négligé l'absorption suivant le rayon



diffusé. Les valeurs de B 0 contenues dans le tableau XI doivent être considérées comme
les limites supérieures.

Pour pouvoir comparer p@ aux valeurs de pc.n. obtenues par l'observation, il fau-
dra connaître Hen (0) et pcn (0) en fonction de la distance angulaire du Soleil. Supposons
ces quantités connues et désignons par p d , la fraction de lumière polarisée dans la lu-
mière du ciel nocturne comme si cette polarisation provenait uniquement de la lumière
solaire, on a :

p en. (6) = — — —
D o.n. (0)

II s'agit alors de comparer peu. (6) et p'on (0).
p«.n. (0) a été mesurée par M. DITFAY (mai? malheureusement Bc.n. (6) nous fait défaut).
Ci-dessous quelques valeurs correspondant à diverses distances angulaires du Soleil :

TABLEAU XII

6 40° 60° 71°aif 80° 85° 90°

po.n. (e) 0,031 0,039 0,043 0,036 0,021 0,013
pVn.(e) 0,132 0,089 0,060 0

Supposons, pour avoir une idée générale, que BCn. (0) reste constante et égale à
0,0;i5 étoiles de magnitude 1.0 ; lorsque e varie, p'c.n (0) prendra alors les \aleurs con-
tenues dans la dernière ligne du tableau XII. Au-dessus des couches diffusantes de
l'atmosphère terrestre, ces valeurs doivent être majorées d'une fraction de 1/3.

A partir de 30° du Soleil, la théorie de M. F-\nm appliquée à un milieu de coeffi-
cient d'absorption K = 5.10^ parsecr1, donne une valeur de H0 du même ordre de
grandeur que la brillance stellaire, mais la polarisation partielle ainsi calculée est un
peu trop forte vis-à-vis des \aleurs observées. Il est très probable qu'au voisinage du
soleil, la \aleur de K admise soit trop éle\ée, l'absorption négligée ne doit pas en effet
influencer de beaucoup sur les résultats. On voit pai les formules (32), (33) et (34) que
pour que p'en (0) et [Vn (0) s'accordent à peu pn\s, il faut que la \aleur de K soit trois
fois plus petite : K = 5/3.104 et la valeur de B® bcra aussi réduite dans la même pro-
portion.





RESUME ET CONCLUSION

Le rôle des étoiles faibles dans la lumière du ciel nocturne a été précisé en évaluant
la brillance d'origine stellaire dans les cas des mesures photographiques et photovi-
suelles, à partir des dénombrements d'étoiles, et il a clé établi que les étoiles ne peu-
vent expliquer qu'au plus 22/100 de la luminosité totale du ciel. De même, il est impos-
sible que les étoiles seules soient responsables du spectre continu qui représente 0,72 en-
viron de la brillance totale.

La luminescence de la haute atmosphère, caractérisée par des bandes et des raies
brillantes, ne peut contribuer, elle aussi, que pour 30 100 à l'illumination du ciel et la
présence d'une matière diffusante dans le milieu interstellaire est probable comme il a été
démontré dans le chapitre II.

La concordance des valeurs du coefficient d'absorption trouvées par différentes mé-
thodes, exposées sommairement au chapitre III, est des plus frappantes et la possibi-
lité de lier le phénomène de l'absorption observée à celui de la diffusion interstellaire
semble désormais incontestable

Pour étudier la diffusion de la lumière stellaire, j'ai supposé d'abord les étoiles
uniformément reparties entre 2 plans parallèles distants de h. Après avoir étudié l'équa-
tion de la diffusion, j'ai calculé la diffusion primaire d'après sa propre expression (ce cal-
cul est pratiquement impossible à partir de la diffusion secondaire ; déjà celle-ci exige
le calcul de plus d'une centaine d'intégrations numériques) ; puis, j'ai appliqué l'algo-
rithme approché indiqué par KOSTITZIN à la somme des diffusions d'ordre > 2. L'ap-
proximation est peut-être un peu grossière, niais j ai pu, toutefois, trouxer une borne
supérieure de la diffusion générale, qui montre, à partir des constantes données, que
la brillance due à la diffusion est toujours inférieure à la brillance incidente stellaire.
Ce résultat est conforme au bon sens et en tout cas ne va pas jusqu'à contredire les faits
observés.

J'ai supposé ensuite les dimensions de la Galaxie munies dans tous les sens, avec
décroissance exponentielle de la densité stellaire lorsqu'on s'éloigne du plan galactique,
mais avec une répartition de la matière diffusante restant uniforme. L'expression de la
diffusion générale s'obtient dans ce cas par simple quadrature, et la brillance due à
la diffusion est, comme précédemment, toujours inférieure à la brillance incidente.
Dans les deux hypothèses envisagées, la valeur de celte diffusion générale est de l'ordre
de 1/2 de la brillance qui provient directement des étoiles.
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La mise en équation de la diffusion de la lumière solaire est identique à celle re-
lative à la lumière des étoiles, mais sa résolution numérique m'a semblée inutile, vu
la petitesse du système solaire. J'ai jugé &>u Misant de me servir d'une formule établie
jadis pur M. Ch. FAUKY, qui m'a montré que la diffusion de la lumière du soleil hors
de l'atmosphère terrestre peut devenir aussi importante que la brillance communiquée
au ciel par les étoiles.

11 résulte de ce qui précède que l'existence d'un milieu diffusant interstellaire per-
met de rendre rompit» de 33/100 de la brillance du ciel nocturne.

En l'ajoutant à la luminescence atmosphérique, le.*> 80/100 environ de ce curieux
phénomène *e trouveraient convenablement expliqués.

C'est pour moi un agréable de\oir de remercier M. II. GROUILLER, astronome à
l'Observatoire de Lvon, qui a bien voulu me prêter son concours pour la révision des
épreuve^ de ce travail.

Erratum

p. 40, § 23, 3* ligne :
au lieu de :

la bril lance vue d'un point de coteui es t . . . .
lire :

la brillance vue d'un point de cote z qui est

p. 46, § 25, 5e ligne :
au lieu de :

habitudes galactiques
lire :

latitudes galactiques.
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