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SOMMAIRE

La cosmologie et la cosmogonie représentent un chapitre un peu
ironique dans 1l'histoire de la science. En effet, les premiers philoso-
phes posérent des questions qu'on classifierait aujourd'hui comme &tant
vraiment soit d'une nature cosmologique, soit d'ume nature cosmogonique.
De quoi est fait 1l'univers, d'ou vient-il, quand fut-11 créé, et de
quelle facon l'inivers évolue-t-i1? S'il n'est pas &trange que ces ques-—
tions furent demandées voild plus de 2000 ans, il reste cependant qu'elles
ne devinrent véritablement scientifiques qu'il y a environ 50 3 60 ans.
Avant cela, ces questions furent mélangées avec la religion, les mysti-

cismes, et les systémes philosophiques.

L'historique qui suit cette introduction trace 1l'é@volution des

idées cosmologiques et cosmogoniques jus.q'aux temps modernes.

Dans le chapitre I, on présente les modéles cosmologiques,
c'est-3- dire les modéles théoriques sur la structure de l'univers pris
dans son ensemble. Le but de cet ouvrage n'est pas de prendre position
pour 1'un ou 1l'autre moddle cosmologique que 1l'on dirait alors sfandard,
mais plutdt de rendre compte de la multiplicité des idées cosmologiques
existantes aujourd'hui. On verra donc rapidement les modéles trés connus

de la relativité générale, ceux des autres théories gravitationnelles,



II.

ainsi que les mod@les de type non-isotropiques et non-homog@nes. Certains
de ces divers mod€les sont efficaces i éviter les singularités. Tous les
autres modéles cosmologiques sont aussi examinés, ainsi que l'hypothése

des grands nombres, laquelle suppose la variation de certaines constantes

fondamentales avec le temps cosmique.

Le chapitre II décrit les idées cosmogoniques liées & la cosmo-
logie, c'est-d-dire les théories qui décrivent la formation et 1'&volu-
tion de 1'univers. Ce but sera poursuivi par 1'&tude des origines des
€léments chimiques, du rayonnement cosmique, des rayons cosmiques, et
des amas de galaxies. Il se pourrait que l'origine de 1l'une ou de
plusieurs de ceux~ci coincide dans le temps avec l'origine de la struc-

ture présente de l'univers pris dans son ensemble.

Au chapitre ITT on discutera des observations récentes qui ont
une incidence sur les modéles cosmologiques. Ces differentes observatiomns
seront alors utilisées pour essayer de discrimer entre les modéles cos-

mologiques.

Finalement, un résumé de la situation entiére est présentée

au chapitre IV.

N.B. Vu la longeur de ce travail, et 1'étendue des sujets particuliers
abordés, 1l a été jugé utile d'ajouter & la fin de chaque section umn
résumé des points saillants de celle-ci. Ceci peut rendre la présenta-
tion un peu répétitive, mais devrait aider le lecteur @ mieux saisir
les arguments importants sur chaque question. Ces sections de résumés

ou conclusions sont bien indentifiées 3 la Table des matiéres.
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INTRODUCTION

Ce mémoire commence avec ume section historique dont le but
est de donner au lecteur un apergu de 1'&volution des idées cosmologiques

et cosmogoniques.

Ensuite le chapitre I présente les modéles cosmologiques. Ces

modéles sont divisés en quatre grandes classes:

1) Les modéles cosmologiques homogénes et isotropiques de la
relativité générale. Ces modéles se basent sur la métrique de Robertson~
Walker, 3 partir de laquelle il est possible de définir les modéles de
Friedmann avec une pression nulle, et avec ou sans terme cosmologique.
D'autres mod8les peuvent €tre obtenus, comme par exemple les modéles
avec une pression, le B{g Bang d'Hagedorn, les mod&les oscillants, le
modéle avec un paramétre de décélération tendant vers l'infini,

- le modéle de McCrea, et les modéles qui contiennent de la

matidre et de la radiation avec ou sans interaction.

Les modé8les de Friedmann avec une pression et un terme cosmolo-
gique nuls vont tenir particulérement notre attention car .ces modéles
sont souvent appelés les modéles "standards" ou conventionnels. Ce sont

les modéles d'wmivers qui représentent le mieux l'univers actuel @ cause
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de 1'homogénéité et de l'isotropie du fond cosmique de micro-ondes et de
1l'expansion wniverselle qu'ils prédisent. C'est pourquoi le BZg Bang

chaud (version moderne) va &tre examiné en détail. Par contre, ces modéles
contiennent des difficultés fondamentales comme la singularité initiale
ou la "causalité", et 1l'absence d' explication directe du rapport photon-
baryon actuel dans 1'univers, et il va donc &tre nécessaire d'amalyser
d'autres cosmologies. Plusieurs cosmologies‘différentes de celle de 1la
relativité générale présentent des modéles d'univers sans singularité
initiale, mais ils ont des difficultés & donner des explications 3 cer-
taines autres observations, ou encore des difficultés théoriques. Nous

verrons tous ces modéles,

2) Les modéies cosmologiques non~homogénes vont €tre é&tudiés
afin de comprendre 1l'é&volution de 1'uni§ers durant les premiéres phases
de son expansion. Nous supposerons l'existence initiale d'inhomogénéi-
tés dans la densité de 1'univers; ainsi on verra que l'expansion a pu ne
pas débuter en méme temps & différents endroits. Nous analyserons les
fluctuations dans la métriqus, dans le terme du cisaillement et dans la
température, ainsi que les effets non-linéaires dans les théories des
interactions entre la matiére et la radiation. Toutes ces inhomogénéités
devraient disparafitre trés rapidement au début de l'expansion si on veut
obtenir les caractéristiques présentes de 1l'univers. Parmi les nombreux
modéles non-homogénes, mentionnons les deux plus connus: le Big Bang

§roid et le modéle "Swiss Cheese".

3) Les modéles homogénes mais non-isotropiques sont trés connus

pour leur efficacité 3 éliminer la singularité initiale de la cosmologie

r

du B{g Bang. Ils sont tr3s utiles pour &tudier la présence d'un champ



magnétique primordial, et des anisotropies dans l'expansion initiale, dans
la courbure de l'espace, dans la température, et dans la création des par-
ticules. La rotation de l'univers est une autre conséquence de ces modéles.
Tout comme 1'inhomogénéité initiale postulée dans les modéles non-homogen-
es, 1l'anisotropie initiale devrait disparaltre assez rapidement, ou dev-
rait €tre agsez petite pour ne pas modifier trop la synthése des éléments
et le fond de mlcro-ondes. Notons icl que 1'inhomogénéité n'a pas a dispa-
raltre vraiment complétement, mais suffisamment pour ne pas modifier les
propriétés physiques de l'univers et permettre ensuite aux galaxies de se

former.

Parmi les modéles spatiallement homogénes mais non-isotropiques
les plus connus sont le modéle T-NUT-M, le modéle "Mixmaster', la cosmolo-
gle chaotique, les cosmologies de Bianchi, et la cosmologie hamiltonienne.
La description hamiltonienne de certainsg modéles offres des techniques
qui permettent de voir la fagon sont une anisotropie peut se dissiper a
partir de la singularité. Cette cosmologie peut aussi servir de base 3 la
quantification des modéles cosmologiques; ces derniers prévoient un début

d'univers en 10-*3 geconde.

4) Les modéles cosmologiques dans les théories de la gravitation
autres que la relativité générale vont également &tre examinés dans cet ou-
vrage. Mentionnons les modéles importants quil appartiennent 3 cette classe.
I1 y a la théorie de la création continue, l'hypothése des grands nombres
(HGN) de Dirac-Jordan, le Bang multipfe de Gomide, le tenseurscalaire de
Brans-Dicke, la théorie conforme-invariante de Hoyle-Narlikar, et les mo-
déles avec des torsions. Ces modéles aussi sont efficaces d éliminer toute
singularité initiale (ils n'en ont pas pour la plupart). Quelques-unes de
ces théories sont bas&es sur une variation des constantes de la physique

avec le temps.



Aprés que les modéles auront &té présentés, nous examinerons
des moyens pouvant aider 2 faire ressortir parmi ceux-ci les modé&les
qui sont les plus représentatifs de l'univers. Un de ces moyens est don-
né par 1'étude de la cosmogonie, c'est-@-dire 1'&tude des origines de
1'wnivers, des amas de gaiaxies, des éléments chimiques, du rayonnement
électromagnétique cosmique, et des rayons cosmiques. Cette étude fait
1'objet du chapitre II. L'introduction au début de ce chapitre résume

clairement les points importants de la cosmogonie.

Mentionnons que les galaxies primordiales peuvent se former 3
partir de trois processus connus, c'est-3d-dire, d'une instabilité gravi-
tationnelle, d'une instabilité thermique, ou d' une turbulence cosmolo-
gique. Il a été suggéré récemment que des trous noirs ayant &té créés
au début de l'univers pourralent servir de "germes" aux galaxies primor-
diales, lesquelles eiploseraient aprés quelques milliards d'années comme

des trous blancs.

Nous verrons que les théories sur la formation des galaxies ne
sont pas les-mémes pour les mod&les d'univers de Bi{g Bang que pour les
autres. Mais les travaux sur ces modéles ne sont pas toujours complets.
Mentionnons quelques—-uns de ces modéles: la cosmologie chronométrique
de Ségal, les mod8les hiérarchisés, de 1'é&tat stationnaire, des grands

nombres, et de 1'univers symétrique.

Finalement, dans le chapitre III nous analyserons les connais-
sances actuelles des param@tres cosmologiques des modé€les de Friedmann:

la décélération q, la constante de Hubble H_, la densité de 1'univers



et le terme cosmologique.

Un sommaire général de la question est présenté au chapitre IV.

Les définitions et les valeurs numériques des constantes impor-

tantes sont données dans 1'appendice.

Les quatre figures suivantes donnent un plan du présent ouvrage.



COSMOLOGIE

Les modéles cosmologiques homogénes et Les modéles cosmologiques dans

isotropiques de la relativité générale les théories de la gravitation

(1.5, 1.7) autres que la relativité
(1.6)

‘(//// Principes i

Les modéles cosmologiques non-homogénes 1.2, 1.3) '

(1.9) Les modéles cosmologiques spatia-
lement homogénes “(non-isotro-
piques) (1.8)

/ Problémes ‘

(1.10) d'hypothéses

Autres modéles cosmologiques (1.4, 1.11- 1.13)

COSMOGONIE
Origine des 50rigine des @léments Origine du rayonnement Origine des rayons
galaxies (2.2) - (2.3) €lectromagnétique cosmiques (2.5)
cosmique (2.4)

a) Le paramétre de la densité
Sp/p (2.2.2)

b) Instabilité gravitationnelle
(2.2.3)

c) Instabilité thermique (2.2.4)
d) Turbulence (2.2.5)

e) La formation des galaxies, les trous noirs,
les trous blancs (2.2.6)



Les mod&les spatiallement homog&ne et isotro-
| pique de la relativité& générale id.=

Le Big Bang d'Hagedorn
(1.10.9)
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La métrique de Robertson-Walker (1.5.2)

s

Les modéles avec une
pression (1.5.13)

(1.548).

(1.5.9)

(1.5.16)

a) Modéles oscillants

b) Modéle avec q+

c) Modéles fermés
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!

Les modéles de Friedmann
avec p =0 et A =0 (1.5.3)

a) Mod&le d'Einstein-
de Sitter, £ =0 et

A=0 (1.5.4)

(Big Bang chaud
conventionnel 1.5.3, 2.3)

b) Modéle de Tolman
k=1 (1.5.15) °

a) Le modéle de McCrea (1.5.14)

b) Les mod&les qul contienne de
- la matiére et de la radiatiom,
avec ou sans interaction

(1.5.12)

Les modé@les stati-
ques (1.5.17)

Les modé&les de Fried-
mann _avec p = 0 et
+ 87(1.5.5)

a) Modéle de Lemaftre
AD> AE et h=1

(1.5.6)

b) Modéle d'Eddington
Lemaftre, A = AE et

k=1 (1.5.7)
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Les modéles spatiallement homogénes
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Le mod&le T-NUT-M| | Le modéle "“Mixmaster"| | Les cosmologies de| [La cosmologie hamil-| |Les modéles .
(1.8.5) et la cosmologie Bianchi (1.8.4) tonienne et lagran- anisotropiques|>:
chaotique (1.8.7) gienne (1.8.8) (1.8.2)

a) La viscosi-
té; la dissi-
pation (1.8.3)

(1.9)

Les modéles non-homonénes

b) La rotation

Le Big Bang {roid| |Le moddle d'Omer| | Le modéle de "Swiss Cheese"

{1.10.7, 1.10.8)

de 1'univers
(1.8.6)

¢) Champs mag-
nétiques pri-
mordiaux
(1.12)

Les modeéles dans les autres théories de

Ar»///////f”/”//'lagravitation (1.6)
./ ‘ \

N,

Théorie de la création Théorie de Bang multiple | |Tenseur- || Conforme- '
continue (1.6.3, 1.6.4) Dirac-Jordan de Gomide scalaire invariante d) Les pertur-
sur 1"HGN (1.5.11) de Brans-|| de Hoyle- bations (2.2)
(1.11) Dicke Narlikar
(1.6.2) (1.6.5)
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Des interprétations du décalage vers le
rouge autres que celle donnZe par la
relativité générale. ’

Les cosmologies newtoniennes La cosmologie chronométrique
(1.10.2) de Ségal (1.10.3)
La relativité cinématique Les modé&les hiérarchisé&s (1.10.6)

de Milne (1.10.4)

La théorie de 1'état stationnaire
L'wivers symétrique (1.10.5) . a) Bondi-Gold b) Hoyle c¢) Hoyle-

Les modéles obtenus ipﬁaftir
de la théorie des groupes Les hypothéses des grands nombres
(1.10.10)  (1.11)

Le modéle de Wataghin (1.5.10)
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HISTORIQUE

Les 1dées cosmologiques et cosmogoniques furent développées
depuis les temps les plus anciens dans l1l'histoire humaine. Quelques fois
les développements furent longs et difficiles, soit 3@ cause des croy-
ances mystiques de l'homme, soit d& cause du manque des outils modernes
de la recherche scientifique. Aujourd'hui, les développements se font

d la vitesse des ordinateurs.

les premiéres idées cosmologiques et cosmogoniques prenaient la
forme de mythes. Les gens croyaient que le ciel et la terre étaient par
exemple deux grands disques faisant partie du chaos d'eau universelle,
et qu'ils furent séparés par le vent. Des images furent utilisées afin de
rendre compte de 1l'origine (la cosmogonie) et de la structure (la cosmolo-

gle) de 1'univers.,

Aux environs de 747 av. J.-C., les Babyloniens s'intéressérent
aux mouvements des corps célestes; ils construisirent le premier calen-
drier solaire, lequel fut utilisé ainsl par les Grecs. Les Egyptiens
adoptérent 1'année sidérale. Thalés de Milet (640-560 av. J.-C.) fut le
premier dans 1l'histoire de la cosmologie parce qu'il donna une explica-
tion rationmelle de la structure de l'univers. Il donna aussi une expli-
cation de l'origine de la matiére primordiale. Il crut que la matiére

primordiale &tait 1l'eau. Son &léve, Anaximandre (610-545 av. J.-C.),
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eut la premidre idée cosmogonique. I1 crut que l'univers a toujours
exigté dans le passé et existerait toujours dans le futur, et que le
Soleil, les étoiles, la Terre, et la Lune furent créés a partir de la
séparation du chaud et du froid. Pour lui, la Terre &tait au centre de

1'univers.

Anaxagore (499-428 av. J.~C.) postula que les é&tolles étaient
en mouvement dans 1l'éther, et Pythagore (580-500 av. J.-C.) imagina que
la Terre &tait ronde. Aristarque (310-230 av. J.-C.) parla d'une théorie
dans laquelle la Terre tournait autour de son axe et autour du Soleil.

I1 crut que les &toiles &talent fixes dans le ciel, et estima le rapport
des volumes du Soleil et de la Terre. C'esg aprés cette époque qu'est
venue 1'idée classiqué d'vn univers géocentrique fini. En effet, 3

1l'aide du travail d'Hipparque (190-120 a#. J.=C.) sur la précession des
équinoxes, Ptoléméé (100-178 av. J.-C.) perfectionna la théorie des
épicycles. Celle-ci fut plus acceptéeque la tﬁéorie des sphéres de Platon
(427-348 av. J.-C.), lesquelles étaient sensées expliquer les mouvements
des planétes, du Soleil, et des étoiles. Ces sphéres furent par la suite
perfectionnées par Aristote (384-322 av. J.-C.). Aristote rejeta l'idée
des Atom{stes qui disaient que l'univers était infini et qu'il contenait
un nombre immense de mondes. Pour lui, I 'univers était limité, et il
postula l'existence de 1'éther. Les théorles grecques &taient presque
toutes imprégnées dé 1'idée que 1l'univers était limité, et que les étoiles

étaient figées sur une sphére céleste.

I1 n'y eut aucun développement important jusqu'ad ce que le
théologicien N. Cusanos (1401-1464) apporta l'idée d'un univers n'ayant
aucun centre et sans circonférence. Ainsi 1l'univers perdit ses frontié&--

res. Oa croyait toujours que la Terre &tait le centre de l'univers.



Puis Copernic (1473-1543) parla de 1'idée que le Soleil, et non la
Terre, était le centre de l'univers. Ce fut le point de départ de la
théorie héliocentrique. L'invention du télescope, les observations de
Galilée (1564-1642) et la lutte qu'il fit 3 1'Eglise afin de faire ac-
cepter la théorie de Copernic, sont des événements qui firent avancer

la compréhension de 1l'univers.

Les observations précises de Tycho Brahé (1546-1601) et les
découvertes des lois des mouvements des plamétes par Képler (1571-1630),
marquérent le début de la méthode scientifique. Avec Newton (1642- 1727)
et sa fameuse loi de la gravitation, la porte fut ouverte pour comprendre
la force qui rassemble les &toiles en amas et en galaxies, et qui déter-
minera &ventuellement la structure de l'univers. Ce fut Descartes (1596~
1650) qui eut 1l'intuition de 1'unité chimique de 1l'umnivers. Pour lui
l'uvnivers était empli d'un fluide, 1l'éther, lequel est animé de mouve-

ments tourbillonnaires.

Ensuite les développements furent rapides. En 1718, Halley
analysa le mouvement propre des &étoiles; en 1728, Bradley découvrit
1'aberration des étoiles,qui fut la premiére vraie preuve du mouvement
de la Terre autour du Soleil. Lagrange (1736-1813) et Laplace (1749~
1827) développérent les techniques des perturbations. Herschel (1738-
1822) observa les mouvements des étoiles doubles et des galaxies;
Bessel (1784-1846) observa la parallaxe de 61 Cygni, et Henderson (1784~
1844) détermina la distance d'Alpha Centauri. Puis Olberspostula son
célébre paradoxe au sujet d'un espace infini et transparent, uniformé-
ment peuplé d'étoiles. G.L. Le Clerk, en 1749, parla longuement des
planétes, des comEtes, et du Soleil; il &crivit ses idées cosmogoniques

dans son volume H{stoine naturelle, thzonie de La Terre. Kant (1724-
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1804) reprit les idées de Wright (1711~1786) qui, eam 1750, postulait
que notre galaxie &tait un disque plat d'@toiles, et imagina 1l'existence,
en dehors de celle-ci, de nébuleuses ou nuages. Kant eut l'idée qu'il
pouvait exister un nombre sans limite de galaxies et crut que 1l'uni-

vers était infini. Il publia sa théorle cosmogonique dans son livre

Histoine naturelle généhale et théonie du ciel.

La contemplation de 1'homme sur l'origine et la structure de
1l'univers a été peuplée d'images de dieux de la mythologie; a travers
le moyen age (500-1600), le christianisme porta sor choix sur un modéle
d'univers limité dans lequel la Terre &tait au centre, et dont la fron-
tiére était formée @es étolles attachées a la sphére céleste. Dieu et
sa hiérarchie occupait le vide au-delade cette frontire. Apr@s que la
cosmologie et la cosmogonie ont &té débarassées de 1l'influence de la
théologie, elles se développérent vraiment de fagon scilentifique. Ce fut
avec Einstein (1879-1955) et sa céldbre théorie générale de la relati-
vité qu'ilAproposa en 1915 et qu'il utilisa par la suite en 1917 dans
son modéle d'univers, que la cosmologle a fleuri en tant que scilence.
Ses idées furent énormément discutées et modifiées par la suite pour

satisfaire les observations acquises sur l'univers.

La cosmogonlie se développa également aprés Einstein. Quelques-
unes des contributions principales vinrent de Lemaftre, et de Gamow
et de ses &tudiants, qui apportérent une explication quant 3dl'origine
possible de la matigre et de la formation des &léments légers au début
d'une explosion primordiale. Les observations de Hubble en 1924, vin-
rent appuyer la théorie de l'explosion primordiale de Friedmann et de

Lemaftre. En effet, cette théorie prédit un décalage vers le rouge dans
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les spectres des galaxies et Hubble observa que les raies dans ces

spectres étaient effectivement déplacées vers le rouge.

En 1935, dans une systéme d'idées tout i fait différent, Milne
publia un modéle d'univers en expansion basé sur sa théorie de la rela-
tivité cinématique. Dans cette théorie, la notion de temps a une impor-
tance aussi grande que celle de la "géométrie" dans la relativitéd géné-
rale. D'autres avances importantes suivirent par la suite, telle la re-
calibration de l'échelle des distance des galaxies par Baade, et la nais-
sance de la radioastronomie. Un peu aprés cette méme année, la théorie
de la création continue de Bondi, Gold, et Hoyle apporta une &chelle de
temps infinie. Ici 1l'univers est en expansion, mais il a la méme apparence

en tout temps et en tout lieu.

C'est seulement depuis les mod€les de l'univers en expansion
de Priedmann et Lemaftre, de l'univers fini et sans frontidre d'Ein-
stein, de 1'univers infini et sans fronti&re de Gamow, et de l'univers
infini et sans fronti&re de Bondi, Gold, et Hoyle, que 1l'idée d'un

centre de 1'univers a finalement disparu.

D'autres découvertes importantes suivirent, par exemple, les
quasars en 1963, le fond cosmique de micro-ondes en 1965, les pulsars
en 1967, et les ondes gravitationnelles par Weber en 1969. L'astronomie
dans l'infrarouge se développa en méme temps que l'astronomie du rayon-
nement X; en 1971 on découvrit des sources compactes de rayonnement X

(par exemple Cygnus X-1).



CHAPITRE I

LA COSMOLOGIE

1.1 INTRODUCTION

Ce chapitre portera sur l'étude de la cosmologie, c'est-a-dire
de la structure globale de 1l'univers. Tous les modéles cosmologiques
seront examinés briévement: ceux qui utilisent les principes fondamen-
taux de la gravitation afin d'expliquer l'expansion apparente des ga-

laxies, ainsi que ceux qui supposent d'autres hypothéses de base.

La croyance @ l'expansion de l'univers est appuyée sur le
fait qu'elle est en accord avec la relativité générale. Cependant,
bien que la relativité générale englobe deux théories plus restreiates
qui ont &té soumises i des tests expérimentaux exigeant une grande
précision: la relativité restreinte et la théorie newtonienne de 1la
gravitation, et a elle~méme &té vérifiée au niveau du sys;éme solaire
et de notre galaxie, {1 peut &tre imprudent, comme 1l'a dit lui-m€me
Einstein, d'admettre les conséqunces du modéle pour des densités et
des pressions qui tendent vers l'infini. Les &chappatoires sont les
suivants: soit que la relativité générale cesse d'&@tre applicable a
une échelle trop grande, soit que la relativité générale reste valable
mais que le modéle mathématique isotropique cesse d'€tre valable pour

des conditions extrémes. Le premier chapitre va d'ailleurs présenter
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quelques mod2les cosmologiques basés sur des modifications de ce genre

et d'autres de la relativité générale.

Faisons aussi remarquer qu'il y a plusieu;s facons d'étudier
la cosmologie. Elle peut &tre &tudiée d'un point de vue local, c'est-i-
dire que les lois locales de la physique sont supposées connues, et que
la structure de l'univers puisse €tre déterminée 3 1'aide des observa-
tions en extrapolant ces lois locales. Donc les lois locales décrivent
1'évolution du systéme universel avec le temps§“Une autre fagon, est de
regarder l'univers globalement et de luil imputer ume structure @ quatre
dimensions de laquelle on dérivera les lois locales. Que 1:on regarde
“1'univers globalement ou localement, ne devrait-on pas se demander, tout
comme les "anciens", s'il existe ou non un &ther’’!®’!1? certains ont
fait l'hyﬁothése que cet éther soit umne mer de meutrinos. Une consé-
quence de l'existence d'umn tel &ther serait de contribuer 3 la densité

totale de 1'univers jusqu'au point de "fermer" 1'univers.

Dans la premiére partie de ce chapitre, nous examinons les mo-
déles relativistes avec ou sans singularité initiale. La structure globale
de 1'univers y est décrite @ l'aide de la courbure de l'espace k. D'au-
tres caractéristiques globales de ces modéles sont reliées par la com-
stante de Hubble H;, au paramétre de la décélération qﬁ, et au terme
cosmologique A. Enfin, d'autres relations cosmologiques permettant de
discriminer entre les modé€les sont discutées dams le chapitre des obser-

vations et dans le chapitre IV.

Dans les autres parties de ce chapitre, les effets des anisotro-
pies et des imhomogéné&ités sur 1l'évolution de certains modéles cosmolo-
giques de type Big Bang sont examinés. Celles-ci nous permettent entre

autres d'étudier les différentes fagons desquelles les galaxies primor-
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diales ont pu &tre formées. En explorant le probléme de la singularité
initiale, la quantification de certains modéles est introduite, ainsi
que les effets d'une charge non-nulle, les effets d'utiliser différentes

équations d'état et d'un champ scalaire, et l'existence d'antimatidre.

Voild quelques années, deux modéles importants d'univers, le
B{g Bang et la théorie de la création continue, se voulaient de repré-
senter le mieux l'univers. Ces deux modéles sont présentés dans le cha-
pitre présent. Faisons remarquer ici que le Big Bang, avec ou sans singu-
larité, est presentement le plus généralement accepté, et a &té l'objet
de développements théoriques énormes. Par exemple, les modéles de Fried-
mann ont été analysés sous différents aspects; il est possible de les
faire évoluer avec un espace vide, ou de se servir de la théorie des
champs quantiques afin de déterminer les propriétés géométriques de ces
modéles 3 l'aide des propriétés physiques de soit un gaz de photomns, ou
d'un gaz de neutrinos. Ces propriétés seront également &tudiées dams ce
chapitre. Un autre développement est que la masse a &té supposée négatiQe
lorsque le rayon de 1l'univers devient petit, et alors des modéles d'um
B{g Bang partiellement de genre espace, et partiellement de genre temps
sont obtenus. Le modéle de genre espace avec des masses négatives est une
source sans limite d'ondes &lectromagnétiques et gravitationnelleslz.

Cette dernilre possibilité produirait un "noyau retardé"!Z,

Une importance plus grande sera donné d la structure et & 1'évo-
lution du modéle relativiste = Big Bang chaud car il est généralement

accepté par la grande majorité des physiciens.

Puls, tous les mod@les cosmologiques de type autre que ceux de
la relativité et de ceux qui parlent de la création continue de la matiére

sont examinés. Finalement, les coincidences des grands nombres en cosmo-
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logie sont discutées,en méme temps que la variation des constantes

fondamentales avec le temps cosmique.

1.2 ENTROPIE ET DIRECTION DU TEMPS

L'énergie totale de 1l'univers ne change pas, mais subit plutdt
une constante dégradation et ne peut jamais revenir 3 son &tat primitif.
Si 1'univers est un systéme irréversible, alors l'entropie augmente. Un
état d'entropie minimale est un &tat dans lequel l'énergie est conden-
sée en aussi peu de paquets que possible, comme c'est le cas de la singu-
larité ponctuelle des univers de Friedmann. Cette singularité&, du point
de vue quantique, corresponderait i un commencement naturel de l'espace-
temps. lLe modéle de Gamow contient ume singularité initiale dans laquelle
on trouve 1l'univers dans un &tat d'équilibre thermodynamique 3 10%° °g,
ce qui correspond 3-un grand &tat de désordre, donc a une.entropie élevée.,
Mais ceci est en contradiction avec 1l'idée d'un univers ayant débuté
avec un état d'entropie minimale. Faut-il conclure que l'univers n'en
est pas d son premler cycle? Ou faut-il dire que 1l'énergle &tait dégra-
dée d&s le début de 1'univers et que l'entropie était tré&s grande? Par
contre, dans le cas d'un véritable commencement de l'explosion primordi-
ale, c'est-a-dire une explosion vierge formée de matiére neuve, 1l'entro-
pie doit &tre minimale, et les galaxies ne se formeraient pas de la

EX

méme fagon. C'est 1'état primitif de 1'univers de Lemaltre®®® tel que

26 dans le cas d'un wnivers clos oscil-

congu en 1931, D'aprés Tolman®
lant, 1l'univers peut évoluer irréversiblement et l'entropie spécifique
augmenter indéfiniment. Dans wn univers en expansion, 1l'énergie émise
par les objets célestes est utilisée a faire un travail sur la structure

de l'espace-temps qui fait que 1l'univers se dilate. C'est un processus

analogue, sur Terre,au refroidissement d'un gaz par expansion adiabatique
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dans une enceinte vide,mals 1'énergie mécanique qui, dans l'expérience
du laboratoire terrestre, est transmise aux murs devient, dans 1'ap-
plication cosmologique, absorbée par les mouvements de 1l'univers sur

une grande échelle et ne peut plus €tre réutilisée ou transformée. La
fagon dont les courbes de l'espace-temps divergent, semble révéler le
sens du temps. La préférence pour la divergence plutdt que pour la con-
vergence des courbes du monde d'un systéme n'apparalt plus lorsque le
systéme a été 1s0lé dans une bofte, laquelle emp&che l'expansion des
photons dans l'espace. Dans ce cas la directionalité du temps est perdue;

1l'entropie reste constante.

La direction du temps n'apparalt pas dans les lois fondamentales
de la physique. Ces lois sont symétriques par rapport au temps, et sont
invariantes sous la transformation t -+ -t si les &quations ne contien-
nent pas 1es' termes _3__ Par contre, la directionalité du temps se voit
pour quelques particz;:.es €lémentaires. Par exemple, les kaons ne sont pas
neverns{bles par rapport au temps et, pour cette raison, ils forment um
lien entre le microscopique et le macroscopique pour la direction du
temps?. La désintégration d'un kaon neutre établirait wne direction
microscopique du temps. Le lien cosmologique de cette désintégration se
voit dans la fagon dont ces kaons se comportent au point singulier d'un

univers en expansion’’l,

I1 existe une autre fagon de volr la direction du temps. Consi-
dérons le phénoméne d'une charge émettant de 1l'énergie. Le champ électro-
magnétique entourant la charge est décrit par wme solution particuliére
des équations de Maxwell, qu'on zppelle la solution retardée. Cette solu-
tion indique une propagation dans la moitié '"future" du cdne de lumiére,

tandis que la solution avancée indique une propagation dans le "passé"
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du cone et est donc rejetée par l'expérience. Wheeler et Feynman®??

ont reformulé la théorie électromagnétique en termes d'interactions
directes entre les charges. Ces interactions peuvent “se:preduire autant
pour des temps futurs que pour des temps pass&s. Mais il se crée une
asymétrie dans le temps. Cependant, si on inverse le signe de la coordon-
née de temps, une solution avancéi peut €tre obtenue. Les principes de

la thermodynamique peuvent alors nous faire choisir la solution retardée,
et rejeter 1l'autre solution sur la base qu'elle est improbable. Par

h.’l.auggéra que 1l'asymétrie entre la solution avancée et

contre, Hogart
la solution retardée pourrait &tre 1liée 3 la direction du temps cosmo-
logique. En effet, dans un ynivers statique, un changement de signe de
la coordomnée t conserve invariant l'univers, mals change les solutioms
1l'une pour l'autre et vice versa. Mﬁis un univers en expansion n'est pas

} ont montré que

invariant sous cette transformation. Hoyle et Narlikar®?
les solutions retardées peuvent €tre utilisées dans un modéle de 1'état
stationnaire, et que les solutions avancées satisfont les mod@les du

B{g Bang. Si 1l'approche de Wheeler-Feynman est juste, alors 1'observa-

tion de la solution retardée serait suffisante pour éliminer toutes les

cosmologies évolutionnistes.

1.3 LE PRINCIPE COSMOLOGIQUE

Le principe cosmologique peut €tre exprimé de plusieurs fagoms.
Une définition courante est la suivante: 3 tout instant, l'univers pré-
sente le méme aspect sur une région suffisamment grande quel que soit le
point ol les observations sont faites. Ainsi, 3 part quelques irrégulari-
tés locales, ce principe tient que 1l'univers présente le méme aspect &
partir de chaque point et est uniforme sur une grande échelle. Le prin-

cipe cosmologique postule donc que l'univers est homogéne; ainsi deux
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régions suffisamment grandes sont semblables dans toutes leurs proprié-
tés physiques. Mais le principe ne dit pas jusqu'd quelle distance une
région doit s'étendre pour &tre appelée suffisamment grande. Est-ce que
les régions que couvrent les observatioms, 5x10? années-lumi@res, sont

suffisamment grandes? L'ensemble des hypothé&ses d'homogénéité et d'iso-
tropie de 1'univers comstituent le principe cosmologique, aussi allons-

nous définir ces hypoth3ses*?¢**?5:4%8,

Divisons les galaxies se trouvant dans des régions différentes
de 1"wnivers en groupes étant i des distances différentes de la Terre.
I1 faut alors étudier la distribution spatiale des galaxies et se deman-
der s'il y a une sorte d'uniformité dans cette distribution. Il apparalt
qu'en moyenne, les galaxies relativement &loignées sont distribuées uni-
formément dans 1l'espace et cette distribution est dite homogéne. C'est
ainsi qu'a3 partir des observations des amas de galaxies Hubble, Abell et
Zwicky conclurent que l'univers était homogéne c'est-d-dire que le nombre

de galaxies plus brilliantes que la luminosité £ s'échfilonnent comme £k,

L'utilisation que l'on fait de 1l'homogénéité de 1l'umivers doit
étre regardée comme une simplification mathématique pour obtenir une pre-
midre approximation. Elle n'est pas appropriée pour 1l'étude des petits

détails.

Maintenant quant 2 1'isotropie: l'observation de la distribution
des galaxies, ou celle du rayonnement de micro-ondes, est, dans l'ensem—
ble, une distribution oli aucune région du clel, aucune direction ne sem-
ble étre privilégiée. L'hypothese d'isotropie de l'espace suppose donc
que les propriétés générales de l'univers ne dépendent pas de la direc-

tion dans laquelle on les observe. Par exemple, la loi de Hubble semble,
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en moyenne, juste dans toutes les directions avec le méme coefficient
de proportionnalité H. Ainsi l'observation dans des directions différen-
tes de surfaces égales doit donner un nombre de galaxies dans chaque

surface, assez proche de celui dans n'importe quelle autre directionm.

En plus de 1l'isotropie du fond extragalactique radio, celle du
fond de rayon-X est aussi ;ne évidence partielle de la validité du prin-
cipe cosmologique. Les sources doivent €tre isotropiquement distribuées
autour de nous puisque 1l'intensité du fond de rayon-X est trés isotro-
plque sur une &échelle angulaire de quelques degrés. Par conséquent,
soit que la distribution des sources est inhomogéne 3 trés grande échelle,
mals cependant symétrique autour de notre position, ou alors que la dis-

tribution de la source est isotropique dans l'ensemble.

L'isotropie du fond de micro-ondes est généralement accepté
comme &tant la radiation de corps noir laisgée par la boule de feu qui a
donné naissance a l'univers d'aprés le mod&le du Big Bang. Des arguments
de syméttie“ du princip.e cosmologique nous portent a croire que cette
radiation thermique &volua en méme temps que l'univers &était en expan-
sion. C'est ainsi qu'il est possible de comprendre son degré d'isotropie.
Le principe cosmologique fut aussi énoncé dans le cadre des cosmologies

596

newtonniennes par plusieurs cosmologistes. Faisons maintenant quel-

ques remarques a propos de ces deux hypothé€ses qui forment le principe

cosmologique’’®,

gho6:495:498 ot aussi celle de 1'iso-

L'hypothése d'homogénéit
tropie, sont implicitesdans plusieurs modéles cosmologiques. Ces hypo-

théses sont d'une idéalisation extréme et douteuse lorsqu'elles sont

extrapolées jusqu'a R(t)=0, pour des &tats trés condensés de la matiére.
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En principe 1'homogénéité initiale de la mati@re implique que des ré-
gions de 1'univers n'ayant jamais &té connectées causalement, auraient
eu, sans raison, la méme densité. Il faudrait un phénoméne se propageant
plus rapidement que la lumi8re pour obtenir un umivers dont la densité
seralt parfaitement homogéne d'un bout 3 l'autre.. De plus, on n'est pas
certain 3 quol ressemblerait l'univers dans un &tat de densité élevée.
S1 une singularité a existé, pourquol aurait-elle eu lieu simultanément
dans toutes les régions de l'espace? L'hypothé&se d'une pression nulle
faite dans certains modéles cosmologiques, est assez juste pour notre
voisinage et 3 1'instant présent mais, peut-on supposer qu'il en a tou-

jours été ainsi et partout pour les états trés condensés de la matiére?

L'utilisation que 1l'on fait d'un systé@me de coordonnées co-mobiles
est admissible pour décrire le comportement du fluide universel au temps
présent. Mais il est possible que dans un Big Bang, des particules jail-
lissaient avec des vitesses radiales tr8s différentes. De plus, 1l'intro-
duction de mouvements de rotation ou de distortion soit dans la matiére,
soit la structure de l'univers, peut entrafner une échelle de temps beau-
coup plus longue, et supprimerait méme 1'apparition de la singularité

initiale R0, ps= ,

Puisqu'aucune influence, aucun signal ne peut se propager plus
vite que la lumiére, alors comment se fait-il que le rayonnement ther-
mique universel nous apparaisse comme étant le méme, avec la méme inten-
sité et la méme spectre, quelle que soit la direction d'ou il nous par-
vient? Il y a donc quelque chose de paradoxal entre l'isotropie parfaite
du rayonnement et le fait que rien ne pﬁisse aller plus vite que la lumi-
ére. En effet, nous recevons le méme rayonnement de régions ayant &té

beaucoup plus éloignées entre elles que la distance parcourue par la
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lumiére pendant toute la vie de l'univers depuis le moment ol ce rayon-
nement &tait &mis. Le paradoxe est le méme que pour la remarque 3 propos
de la densité, comment ces régions sans connexion ont-elles &té contrain-

tes @ se comporter exactement de la méme manidre?

1.4 LE PROBLEME DE LA SINGULARITE INITIALE

D'aprés Lifshitz et Khalatnikov’®®

» la solution cosmologique gé-
nérale de la gravitation ne posséde pas nécessairement une singularité
par rapport au temps; les singularités physiques apparaissent uniquement
dans des situations comportant un grand degré de symétrieza’comme par ex-
emple la symétrie sphérique ou un univers homogéne. Selon eux, il suffi-

rait d'avoir de petits écarts de la symétrie sphérique pour éviter les

singularités.

par contre, les travaux de Penrose sont en désaccord avec ces

778,255 11 introduisit la notion de “surfaces—trappes" pour

arguments
définir la matidre qui s'est coatractée et ayant franchi le rayon gravi-
tationnel r=2M. Il montra que ces "surfaces-trappes" aménent le dévelop-
pement de singularités. Ce qui veut dire que, méme dans une situation gé-
né;ale asymétrique ayaat rotation, un rayonnement, et autres, on ne pour-
rait pas emp@cher la formation de singularités dans l'espace-temps. Il y
a deux conséquences qui peuvent &tre déduites @ partir des propriétés
physiques du B{g Bang conventionnel qui a A < 0 (voir la section 1.5.2),
d >0, et le fond cosmique de micro-ondes. Premiérement, on devralt ob-
server umn diam@tre angulaire minimum pour des sources ayant la méme di-
mension métrique. Deuxiémement, il aurait existé durant les premiéres

phases de l'expansion (voir la section 2.3.1), un plasma ionisé dans

tout 1'univers; l'existence de ce plasma nous emp&che de faire des obser-
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vations des ondes optiques et radio pour un redshift < 1000. Le fait qu'il
puisse exister des diamétres angulaires minimums implique 1'existence des

“surfaces trappes fermées™ de Penrose.

*———__ aujourd'hui

la surface du diamétre
angulaire minimum

—

la surface-trappe fermée

ANW 1
*~.t> e plasma ionisé
la singularité e

' figéfe-l.l Une surface-trabpé fermée péur-un univers avec une
densité faible et pour lequel A=0.

Un modéle spatiallement homogéne mais anisotropique peut faire
éviter la singularité initiale s'il contient une rotation et un cisail-
lement. Raychaudhuri7°a montré que la singularité pouvait &tre enlevée
en incluant ggalement un tenseur de cisaillement et un vecteur pour
le spin local (voir la section 1.8.1). Sa premiére Equation de base montre
de quelle facon l'expansion de la matiére peut &tre affectée par le cisail-
lement, la rotation, la gravitation, et le terme cosmologique. En 1'ab-
sence de cisaillement et de rotation, l'effet de la gravitation est d'aug-
menter le taux de l'expansion, |6|, indéfiniment, en méme temps que le
rayon de l'univers, R, diminue. Par contre, A est relativement petit si
R+ 0 . Ceci reproduit la singularité que l'on recontre dans les modéles
oscillants de Friedmann. Le cisaillement et le spin sont des termes qui

peuvent devenir trés grands lorsque R+ 0 . Le .tarme du cisaillement
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aide 3 provoquer 1'effondrement gravitationnel tandis que la rotation a

um effet tout & fait opposé.

Heller, Klimek et Suszycki’®’ examinérent le rdle joué par la
viscosité volumique dans la singularité initiale, et montrérent que la
viscosité n'enléve pas automatiquement la singularité. Avec R = 1 et
A £ 0, les solutions qu'ils obtinrent sont en accord avec le théoréme
de Hawking-Penrose sur les singularités. Mais si A devient grand, alors

il est possible d'éviter la aingul#rité7"’z“'.

Les modé€les cosmologiques de la relativité générale ont ume
singularité initiale parce qu'ils sont "incomplets". Le fait d'€tre
"incomplet" n'implique pas nécessairement wune infinité dans wne variable
physique, et n'emp&che pas non plus d'étendre le modéle vers le passé®’?,
Si on suppose que le fait d'€tre "incomplet" doit &tre accompagné d'ume
singularité dans le paramétre de la densité& par exemple, alors on peut
utiliser 1és techniques hamiltoniennes pour &tudier la nature de cette

région?"?,

La question, d savoir a partir de quel moment ia relativité
générale classique devient importance prés de la singularité, est ume
question sérieuse en.cosmologie. Dans un modéle isotropique, la dis-
tance de l'horizon devient &gale au rayon de Compton d'une particule &lé-
mentaire a un temps de 10723 geconde aprés la singularité initiale. Il
est probable qu'avant ce temps les particules se comportaient comme des
particules de champs quantiques. Parker et Fulling77° ont montré
qu'ad partir des lois de la mécanique quantique l'on pouvait définir ume
pression oscillante et qu'ainsi il &tait possible d'éviter le chaos de

la gravitation quantique.
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R(t) T
t 10/m R(0) 0.2/m
1l 5/m
. g st
-0.5/m 0.5/m

Figure 1.2 Le modéle sans singularité initiale de Parker-Fulling’’'. le
modéle est isotropique et a une métrique classique. Le modéle
décrit un univers rempli par une masse d'un champ magnétique
m ; ce champ produit une pression oscillante qui peut devenir
négative et emp€cher le rayon d'€tre nul. Ces effets devien-
nent importants lorsque R(t) est de 1l'ordre de la longueur de
Compton m '.

MEme si on ajoute au lagrangien de la relativité générale des
termes additionnels proportionnels i R? et 3 RuvRuv (voir la section 1.7),
i1 a été montré que les modéles de Friedmann doivent toujours avoir une

singularité avec ou sans les effets quantiques.

Belinsky et Khalatnikov’’2’?*3 analysérent le probléme de la
singularité dans certaines cosmologies comme celles de Brans-Dicke et
d'Einstein. Ils montrérent que l'influence de champs scalaire et vecto-
riel (voir la section 1.8) sur la singularité est comme suit: a) le champ
scalaire change la solution générale des équations de la relativité géné-
rale en une puissance "monotonement" asymptotique au lieu d'€tre oscilla-
toire proche de la singularité&, b) le champ vectoriel donne toujours une
solution oscillatoire. Davidson et Evans’’® montrérent par contre que les
modéles d'univers newtoniens ne pouvalent pas devenir non-singuliers méme
si on inclut un cisajllement. Dans la théorie de la gravitation d'Einstein-
Cartan, des effets de torsion dans les équations de champs, et 1l'influence
du spin dans la géométrie de l'espace-temps, peuvent faire éviter la sin-

7795259

gularité..Narlikar a suggéré que le probléme des singularités peut
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€tre résolu par la création de matiEre 3 1l'aide de son champ-C d'énergie

négative, ou par des mini-bangs.

Sivaram, Sinha, et Lord?7¢°2%7 it suggéré de se servir d'ume
constante cosmologique définie de fagon 3 tenir compte de la gravitation

forte; ils montrérent qu'il existe ainsi un rayon minimum de 1l'univers

donné par
3GM ) 1 e ANRA .
R=\r a ' " bem

ce qui évite donc les sinularités. Ici, M est la masse totale des 10%°

0°2* gm; A est

baryons dans 1l'univers; chaque baryon ayant ume masse = 1
(me/fl)z et méc2= 1500 MeV . La densité correspondante 3 R =1 cm est

p=A c?/46 = 10%% gm/em®.

80 supposa que la force gravitationnelle d'une source

Kasper7
devient plus faible lorsque la densité de la matié&re devient plus grande
qu'une certaine valeur, et devient nulle pour des densités de la matiére

plus grande qu'une autre valeur. Ceci a comme gonsé@quence de faire éviter

la singularité aux modéles d'univers.

En conclusion au probléme de la singularité, les travaux de
Penrose montrent que des "surfaces-trappes'" aménent le développement de
singularités. Il est possible d'éliminer ce probldme en supposant 1l'exis-
tence d'une anisotropie dans un modéle d'univers. Raychaudhuri montra que
le cisalllement pouvait €tre suffisant 3 résoudre le probléme de la sin-
gularité. Parker et Fulling se servent des propriétés de la mécamnique
quantique et obtiennent une pression oscillante capable de faire éviter

la gingularité. Il a été montré que les modéles d'univers newtoniens ne

pouvaient pas éviter le probléme de la singularité initiale, mais qu'il
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était possible de l'éviter dans la théorie de la gravitation d'Einstein-
Cartan (3 1l'aide de 1'influence d'une torsion et du spin de la géométrie
de 1l'egspace-temps). Narlikar évite le probléme de la singularité en se
servant de son champ-C pour créer de la matiére, ou en supposant l'exis-:
tence de mi{ni-bangs. Et finalement, une valeur trés grande pour le terme
A , ou 1l'emploi de la gravitation forte, ou encore l'hypothése que la
force gravitationnelle d'une source devient nulle pour des densités trés

hautes, sont toutes des fagons de faire éviter la singularité initiale.

1.5 LES MODELES COSMOLOGIQUES HOMOGENES ET ISOTROPIQUES DE LA
RELATIVITE GENERALE

1.5.1 DEFINITION DES RELATIONS FONDAMENTALES COSMOLOGIQUES DE LA
RELATIVITE GENERALE.

La théorie de la relativité générale d'Einstein a &té appliquée
d la recherche de la structure de l'univers. Ses principes de base sont
le principe de covariance, le principe d'équivalence, et le principe de
Mach. Pour Mach, toutes les masses sont en rapport les unes avec les
autres, et participent 3 la détermination de l'accélération gravitation-
nelle d'un corps. Ainsi l'inertie est déterminée par la diétribution de
toutes les masses dans l'univers. Dans son développement de la relativité
générale, Einstein proposa comme loi de la gravitation dans 1l'espace

empli de matiére

Rik - _%._ R gik= -k Tik (1.1)
ou Rik est le tensur de Ricci, R la courbure scalaire et Bk est le

tenseur fondamental. Le cdté gauche forme un tenseur géométrique et le
coté droit, Tik , est un tenseur contenant la densité, la quantité de

mouvement, l'énergie et la pression de la matiére; k est une constante
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696,637,698,639 3 gnG . Donc on a egsentiellement

(o4

égale
Géométrie {——) Matiére

Einstein introduisit le terme cosmologique dans les équations de

A gik
champs:

Rie ~ -%’-R By~ Mg = -k Ty (1.2)

Ainsi, pour des valeurs positives de A , on obtiént e solution dans
laquelle la densité de la matiére est uniforme, l'espace est courbé, sans
limite, et délimité.(Le terme cosmologique fut introduit pour qﬁ'existe
une solution statique aux &quations de champs. Ce terme n'est justifié
que par le souci d'obtenir un modéle d'univers qui satisfait le principe
de Mach, et fait que l'&quation n'a pas de solution dans l'espace vide.
Vu que ce résultat n'a pas été atteint, Einstein lui-méme rejeta ce terme

par la suite.)

A partiy du systéme tensoriel '1‘i , 11 est possible d'obtenir

un tenseur impulsion-&nergie obé@issant 3 la loi de conservation suivante:

9 Typ 0 (1.3)

x

Pour un fluide parfait, les composantes contrevariantes du tenseur

impulsion-énergie sont

T 122 T = , ™ =p (1.4)

)
(o4

Ainsi, dans les cas d'un nuage de "poussi8re'", d'un gaz de molécules,

ou d'un gaz de photons, on aura
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ik P ik p ik
T = - -
(e, -T'>“ vt (1.5)
c c
ol p. et p. :’ sont &valués dans un systéme de coordonnées propres et

i k
comobiles, et les V© ,v représentent les composantes de la vitesse du

t

fluide.

Lorsqu'Einstein eut &tabli sa loi de la gravitation, quelques
vérifications expérimentales furent prévues par la suite afin de démon-

trer sa validité. Ces vérifications sont:
1) La déviation de la lumiére par les masses de matiére,
2) Un mouvement de précession des périhéliés d'orbites,

3) Un ralentissement des horloges par les champs de gravitation.
4) L'expansion de l'univers.

Décrivons maintenant briévement les modéles cosmologiques pouvant
étre obtenus 3 partir des équations de la relativité générale. Ils peuvent

étre divisés en modéles non-statiques et en modéles statiques.

Les modéles cosmologiques non-statiques relativistes comprennent
les modéles 3 la fois homogénes et isotropiques, les modéles de Godel,
les modéles non-isotropiques, et les modéles non-homogénes. Présentons en

premier, les modéles homogénes et isotropiques.

Dans ces modéles homogénes et isotropiques, le contenu matériel
de l'univers, c'est-3d-dire les amas de galaxies, est représeaté par un
fluide continu et parfait. C'est le principle cosmologique qui sert de
base 3 ces modéles. Comme 1l'a formulé Robertson, "en 1'absence d'irrégu-
larités, le monde n'offre aucune borme qui nous permette de distinguer

1826

entre événements simultanés ou directions spatiales . La métrique qui

est utilisée généralement dans les modéles non-statiques est celle de
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Robertson-Walker:
ds? = - R(t)? (dr® + r24de? + r? ain?0 dcbz)* c?.dt? (1.6)
1-Rr2

dans laquelle R(t) désigne le rayon de 1'univers.

Aingi avec la métrique de Robertson-Walker, il est possible de
postuer trols familles d'univers suivant la valeur donnée 3 R , et, cha-
cune de ces familles peut ensuite &tre développée en différents modéles
d'univers suivant la valeur donnée & A . Le premier cas donne les modé&les
euclidiens ou cylindriques avec k=0 ; le deuxiéme cas donne les modéles
elliptiques avec k=l , lesquels représentent un espace "fini", fermé mais
non bomé; le troisiéme cas donne les modéles hyperboliques avec k = -1 ,
lesquels correspondent A desespaces ouverts et infinis, tout comme les

modéles euclidiens.

Introduisons maintenant les conditions de comobilité& du systéme

de coordonnées r, 8§, ¢ par rapport aux galaxies

dr=d6=4d¢ =0 (1.7)

ds ds ds
(Les coordonnées comobiles veulent dire que pour un observateur i 1l'origine
r =0 , une galaxie aura les coordonnées r, 0, ¢ constantes. Ainsi, dans
chaque direction d'observation ¢ ==¢°, 0 = 6° , les galaxies qui s'y trou-
vent auront chacune une coordonnée radiale r constante). Afin de calculer
la fonction R(t), il faut se servir de la métrique de Robertson-Walker et
des équations d'Einstein. Il est ainsi possible d'obtenir les é&quations

différentielles suivantes:

8MGp =-2R - R - kc + A (1.8)
c R §2 R
BT Gp = 2 (R*+ kc?) - A (1.9)

R



33.

A partir de ces &quations, la relation thermodynamique de comservation
de masse-énergie peut &tre obtenus:
d (R'p), p 4 (®R) =0  (1.10)
dt c” dt

Cette equation permet d'obtenir trois cas physiques suivants:

1) Des univers ayant des propriétés stationnaires, ce qui
éxigera
R® dp = cte = A (1.11a)
dR
2) Un univers empli de mati€re comme celui dans lequel nous
vivons, c'est-a-dire contenant un gaz de ’galaxies 3 pression nulle:

ps0 , ce qui méne 3 p R¥:cte. (1.11b)

3) Un univers empli de radiation seulement comme qui avait

pu exister au début du Big Bang. Alors avec

P=pc2,et p=aT" (1.10)
3 c?
permet comme solution
T.R = cte (1.12)

Nous allons maintenant décrire chacune de ces familles d'umivers.

1.5.2 DESCRIP’I‘ION DES MODELES OBTENUS A PARTIR DE LA METRIQUE DE

EEPIEE

RDBERTS ON-WALKER.

Les équations 1,11 et 1.12 décrivent- des relations entre le

rayon R de l'univers et une autre variable physique. Pour connaftre

1'évolution de 1'univers, il faut cependant connaitre la dependance de

R selon le temps cosmique. C est ce qui est fait dans cette section,
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avec comme point de départ 1'équation 1.9. Nous allons voir que nous

pouvons avoir des wmivers oscillants, ou des univers en expansion mono-

tone.
Pour les mod&les elliptiques ayant R = 1, 1'équation (1.9)
devient
dR = ( 8mGPR® - ¢4 AR?) B (1.13)
dt 3 3

Définissons le point E , du modéle en &€quilibre de 1l'univers d'Einstein,

par R = RE et A= AE . Alors, on a les cas suivants:

1) Le modéle 3 expansion monotone et a explosion primordiale.
Ce modéle, pour lequel A > AE , est le type Ml sur la figure (1.3), et
commence avec un point singulier @ R= 0 , pour ensuite &€tre en expan-

sion jusqu'd 1l'infini.

2) Le cas A ==AE peut €tre représenté par les courbes My , qui
est semblable 3 M; , sans point d'inflection, ou par A) ou A2 ; ces deux
derniers modéles dépendent de la valeur de R . Si R < RE » alors le modéle
tend asymptotiquement vers le modéle statique d'Einstein (A:). Mais si

R >Ry, c'est une expansion monotone (Az2).

3) Le cas 0 < A < AE permet le modéle oscillant de type 0i
avec un point singulier, le modéle 3 expansion monotone Mz avec la condi-
tion R < R < ® |, et finalement, le modéle de type 02 qui oscille entre

R3 et Ry sans €tre un modéle explosif.

4) Le cas A < 0 est aussi un modéle oscillant 0; avec explosion

primordiale 3 partir d'un point singulier.
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On remarque que les modéles M; , M, , A, , tendent vers l'dtat
d'un vide lorsque R tend vers l'infini. Les mod&les 0;, A, , et M, et M,
contiennent le point singulier R = 0 et sont des modéles a explosion
primordiale précédant la phase d'expansion. Les observations tendent 3
rejeter les modéles 02, M2, ou A2 et aussi les modéles stationnaires. De
plus, 1'étude du champ de gravitation dans le systéme solaire suggére
1l'hypothése d'une constante cosmologique nulle et, par conséquent, le mo-
déle elliptique oscillant du type 0; 3 explosion primordiale devient un
modéle de choix pour représenter l'univers. Par contre, il y a d'autres
observations dont il faut tenir compte et que l'on étudiera dans le cha-

pitre des observations.
Pour les modeles euclidiens avec kR = 0 , 1'équation (1.9) donne

dR _ ( 8WGPR' . AR 2 (1.14)

dt 3 '3)

et pour les modéles hyperboliques avec R = -1 ,

drR _ , 8wGpR® , ¢, A R? 12 (1.15)

Dans les deux familles, 11 y a trois cas possibles: le cas ot A > 0 ,

qui donne le modéle @ expansion monotone de type M} avec explosion pri-
mordiale; le cas oi A =0 , qui force une expansion monotone de type a
explosion primordiale mais sans point d'inflexion; et le cas oi A <0,

représenté par le modéle oscillant O; & explosion primordiale.

En résumé, l'hypothése A = 0 nous donne des modéles avec une
explosion primordiale de type 0;, oscillant, lesquels représentent le
cas des modéles elliptiques; et &galement de type M; sans inflexion pour
les cas des modéles euclidiens et hyperboliques. Les modéles de Fried-

mann qui forment une des familles les plus importantes de modéles, sup-

[N
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posent A = 0 ( et aussi, qui supposent, en général, une pression nulle).
Ces modéles sont examinés dans la section suivante. Plusieurs de ces mo-
déles omt &té développés indépendamment par plusieurs cosmologistes et

sont, pour quelques-uns d'entre eux, toujours utilisé@s aujourd'hui pour
représenter 1l'univers de fagon approximative. Ils sont donc assez impor-
tants et vont €tre décrits avec un peu plus de détails dans les sections

qui suivent.

Figure 1.3 Les mod&les cosmologiques non-statiques

relativistes comme obtenus par Tolman *26.
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1.5.3 LES MODELES COSMOLOGIQUES DE FRIEDMANN AVEC P = 0 ET A =0

Vers le début de 1922, A. Friedmann calcula des solutions aux
équations relativistes qui donnérent des modéles d'univers en expansion.
Il montra que les équations relativistes d'Einstein 1.8 et 1.9, peuvent
€tre simplifides & un systéme de deux équations différentielles qui ad-
mettent une infinité de solutions, une pour chaque valeur de R et de A.
Ces solutions sont appelées spatiallement ouvertes ou spatiallement fer-

mées.

Pour représenter les molécules du gaz emplissant l'univers,
Friedmann introduisit 1'équation d'état p = 0 , qui est une bonne ap-
proximation de notre univers actuel car les galaxies qui renferment,
cette matiére ont des vitesses aléatoires trés petites. Le fluide de
galaxies se comporte donc comme un fluide de "poussiéres" et la radia-
tion y est négligeable. Les modéles de Friedmann qui correspondent a

A=0et p=0, font réduire les &quations (1.8) et (1.9) &

2R LR = -h? (1.16)
R R° R?
R2 871G h o2
R? 3 R®

2R = - 871G p (1.18)
R

Les équations (1.16)

et (1.1%) conduisent 3 ume simple &quation différentielle pour R(t)
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‘- VSNGA -kl (1.19)

Les solutions de cette équation sont illustrées 3 la figure 1l.4. Ces

solutions sont appelées les modéles standards. Les mod@les du Big Bang

8g9

chaud sont de cette espéce  °. L& rayon maximum des modéles

est donnée par

3
R _ 8 GOTR (t)) _ 2 4qc ; (RF0) (1.20)
3c* H°|2q°-1532
3 2
R _ R°(t ) H (k=0) (1.21)
Cc

Ce point est indiqué sur la figure (1.4).

Figure 1.4 Les modéles cosmologiques de Friedmann avec
p=0et A=0 . Le cas "plat" k =0 et le
cas hyperbolique R = -1 sont en expansion
pour toujours.
Mentionnons que les modéles cosmologiques sfandards sont trds semblables
d ceux représentés dans la figure (l.4). Ce sont des modéles relativistes
homogéne et isotropique sur une grande échelle. La relativité générale

dans sa forme non-modifiée (c'est-d-dire sans la constante cosmologique,

et sans composante scalaire de Brans-Dicke-Jordan) est acceptée comme la
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théorie vrai de la gravitation. On appelle ces modéles &fandards, le
modéle du B{g Bang chaud®®®. L'&quation (1.19) définit 1'évolution de
ces modéles. Remarquons que dans la figure 1.4, R = 1 est typique des

solutions kR > 0 , et k = -1 est typique des solutions kR < 0 .

Si on prend Hy=(55%f7) Km é*de*=glt 0.1) années, le rayon

1.8x10°°
de 1'univers fermé, kR =1 , est R = 2c = 3.6x10'" années-lumiéres pour
H
q =1 . Calculons 1'3ge présent de 1'¥nivers pour différentes valeurs

de R et de q . S1 q =1/2 , alors 1'dge "présent” de l'univers est

0 0
t = 2/3H° = 1.2x10'? années. Si on suppose que la densité de la matidre
"présente" est vraiment égale i la densité pgal (voir le chapitre des

observations) des galaxies, alors on obtient q, comme suit

3 qui 29 3
p' = W = 1.1x10 g/cm = 40 pgal. (1.22)
et donc q, = 0.025 . L'univers serait alors ouvert avec R = -1 et son

dge serait t. = l/H° = 1.8x10!" années. Ces trois valeurs pour 1'dge de
1'univers ne sont pas contredites par les observations et, par consé-
quent, les trois modéles sont valables. Si q. était 0.025 , alors

p ==pgal , et i1 n'y aurait pas de '"masse manquante'.

En substituant Ho = ﬁ/R et qo = -ﬁR/§2== -ﬁ/RHi dans les é&qua-

tions (1.16) et (1.17), on obtient

2
22 = HB2(2q - 1) (1.23)
R 0 0

~

ce qui montre que la constante k doit prendre le signe de 2q°- 1 . Ainsi,
pour q > 1/2 , k sera >0 et donc on obtient le modéle elliptique; pour

° .
q°=i/2 on obtient =0, et le modéle est euclidien; et pour q0< 1/2, k

devient <0, donc k = -1, et le modéle est hyperbolique. La dé&cé&lération
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apparaft donc comme un crit@re permettant de distinguer entre les modéles

de Friedmann.

Les modéles de Friedmann ont &té décrits dans plusieurs ouvra-

s¥28282% 105 figures (1.5) et (1.6) montrent la fagon dont ces modéles

ge
évoluent pour toutes les valeurs de A . Leurs propriétés physiques impor-

tantes sont données dans le tableau 1.1 sans qu'elles soient démontrées.

(Dans le tableau 1.1, M est la masse de 1l'univers, et 00 = po/ZpEds oli
Prqs &St la densité dans le modéle Einstein-de Sitter et p = .3q°H2/4ﬂG )

0 0
Tableau 1.1 Les solutions R(t) pour des modéles relativistes,

pour celui de Milne et celui de 1'état stationnaire.

modéle M A k q, Oo R(t) Section
Einstein >01>0 |1 |>0|>0|R=cte poge 50
Milne 0 0 -1 0 0 R = c-t 1.10.4
Friedmann

a) ouvert >0 0 (-1 |>0|>0|R=( %-GM);/3-t2/3_+c.t 1.5.3
5) éermé |>0 |0 1 (>0]>0| oscillant 1.5.3

¢c) fermé et

avec
P =% pc? >0 Roc t}/2 y¢2/3 1.5.1
Einstein- | /
de Sitter >0 | 0 0 |+ | &+ | rR=2F¢m?t'? 23 1.5.4
les pages
R =R exp(t-t )/T bl el B4
de Sitter 0 1>0] 0 |-1 0 1.5.5
T= (3 N?

stationnaire -1 R = Roexp(t-to)/T 1.6.5
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Flgure 1.5 ModEles hyperboliques et euclidiens avec B = -1 et k =

La courbe a) est du type M; 3 expansion monotone et explo-'
sion primordiale; la courbe b) est comme a) mais sans in-
flexion; la courbe c) est de type 0; 3 explosion primordiale.

ﬂ R(t)T R(t)
R(t) B
A >
‘e Ago
t £ t
a) b) c) d)
Figure 1.6 Modéles elliptiques avec k = 1. La courbe a) correspond au

modéles de Lemaftre. C'est le modéle de type M; A expansion
monotone et & explosion primordiale. La courbe b) est dG a
la racine double de 1l'&quation (1.13); la solution statique
R = est le modéle d'Einstein; la solution R < R§ est du

type = A:i1 3 expansion monotone et quitte R ==0 de
plosive; la solution R >

agon ex-
est de type A2 et quitte asymp-

totiquement l'univers d'Eifistein pour ensuite suivre une ex~
pansion monotone indéfinie, et est le modéle d'Eddington-
Lemaftre. La courbe ¢) n'est pas compléte, mais la figure 1.1
donne plus de détails; la partie la plus populaire est celle
avec 0 < R <R; et est le modéle oscillant de type 0;. La
courbe d) est aussi un modéle oscillant avec explosion pri-
mordiale, 0;.
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1.5.4  LES MODELES D'EINSTEIN -~ de SITTER (K = 0, A = 0), AVEC UNE
EXPLOSION PRIMORDIALE ET UNE EXPANSION MONOTONE

Lorsque R = 0 , les modéles sont "plats", "ouverts", et spatial-
lement infinis. Le cas particulier d'Einstein-de Sitter est obtenu si on
a 3dlafols hk=0et A=0 . A partir des équations (1.8) et (1.9), la

densité moyenne et la pression se réduisent 3

8mGp = 3 R? (1.24)
—5<
R
gngp = - (2R 4 RY) (1.25)
c R R

L'équation (1.25) montre que R doit toujours €tre négatif pour que la
pression soit positive. Si la pression est négligeable, alors on obtient

2 R

éz

fa solution de 1'équation (1.26) est R = cte. t:zi3 , est illustrée 3 la
figure 1.7 (la cte = (6'rrGQR’)1I3 avec pR® = cte de 1l'&quation 1.11b). Il
en résulte donc ﬁ/R== 2/3t = Hy = cte de Hubble. La densité moyenne de
la matidre dans ce modéle (Einstein-de Sitter) est p = 1/6mGt? . Cette

relation contient une singularité a t =0 .

R(t)

!
{
P [
|
I
!

0 t
0

Figure 1.7 Le modéle d'Einstein-de Sitter
avecp=0 , h =0, et A=0.
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L'évolution d'un modéle chaud d'Einstein-de Sitter a &té obtenue
par Sachs'®; ses équations de base sont 1l'équation (1.10) et S = S(tE)x
(RE/R)s. L'incertitude la plus grande dans le modéle est, d'aprés Sachs,
dans l'intervalle ol t > 1072%s, mais moins que 107 *s., et est did 3 un
manque de connaissance de la physique hadronique. A ce point, il serait
possible de supposer l'existence d'un nombre limité de particules &lémen-
taires comme les gravitons, les photons, les &lectrons et les positrons,.
les neutrinos, les muons, et les quarks. Alors, le mélange se comporte
comme un gaz en &quilibre thermique avec p = 1 p durant cette &poque, et
atteint des températures de l'ordre de 10'?R. I1 est aussi possible de
représenter les particules par un spectre d'Hagedorn, dans lequel, le
nombre V(m) des espé@ces de particules dans l'interval de la masse au re-

pos dm avec une masse au repos m, est donné par

V(m) « m—B exp(-%T ) (1.27)
H

(K est la constante de Boltzmann)

ol B est environ &gal & 3, et la température d'Hagedorn T,, est un peu

H

moins que 2x10*!K. La contribution importante 3 la densité d'énergie est
di aux particules avec des masses extrémement lourdes; %-+ 0 3 mesure
que l'on recule dans le passé T -+ '1‘H . I1 supposa ensuite que 1l'univers
fut initialement dans un état d'équilibre thermique 3 T = 10K et que 1le

A2

mélange était un gaz avec p=1.p , et R« t™°., Ainsi, le temps initial a

3
pu étre calculé comme suit

: =(ﬁ;_1_)—42 =(6.3.T;)“’2 = 107%s.

(a = 40/c , 0 = la cte de Stefan-Boltzmann)
mais pour une température plus basse que 101k , 1'échelle de temps devient

t = (6aT")")!2 = (T/10*°)™%. La contribution des neutrinos est donnée par
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<
wlr
<

et celle des protons et des neutrons est p b(to)mp (RO/R)’, p=20;

ils n'exercent aucune influence sur la géométrie jusqu’d ce que

R 21075 Ri = ldsR° , mals sont dominants aprés que ce rayon fut dépassé.
A une température d'environ 5x10® K, les électrons et les positrons s'an-

nihilérent tout en tranférant leur énergie aux photons. Au début de ce

processus, p ==%p=% p « R™". La température finale des photons est donnée
TR T R, ' 2
par T _ "o 0o = 1.4 "1i . Il est aussl possible d'obtenir R(t) en inté-

R " R
grant p = 3(-% )2. Ce mod&le prédit la formation de 1'hé&lium.

1.5.5 LES MODELES COSMOLOGIQUES DE FRIEDMANN AVEC p = 0 BT A 0

L'équation de R(t) de ces modéles est obtenue a partir des &qua-
tions générales de champ d'Einstein, et, on peut montrer, qu' i partir

de 1'équation (1.9), les relations suivantes peuvent €tre obtenues

_ _ 2
A lmGpo 3 quo (1.29)
2
p=R(t )o [tmc P, - H: (qof- 1)] (1.30)
c
ainsi on aurait A = (-0.91%0.93)x1072° années™ et k = -1. Ces valeurs

indiquent une attraction cosmique, et aussi un univers ouvert. Mais si on
prenait k = 0, les univers aurai,_ent un espace plat et commenceralent tous
a partir d'un état condensé, R= 0, et les équations (1.29) et (1.30) don-

neraient
= 2 - - 2 — .
A Ho(l 2 qo) 3 Ho 8nG p° (1.31)

2

Ainsi, pour q° =1, A =-H°, 1'univers va se contracter et son age est
0

alors t°= O.6/H°= 1.1x10'° années. Lorsque l'on suppose p = pgal
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1'équation (1.31) donne la valeur A = 2.9 Hi, laquelle correspond 3 un

univers en expansion pour toujours et ayant un 3ge égal 3 t = 1.5/H =2.7x10!°
0 0

années. Par contre, si A<O0 , p=0, kh=-1, q,> 0 , alors l'dge de

1'univers est t, = o.a/uo = 1.4x10%" années.

1.5.6 LE MODELE A LA FOIS COSMOLOGIQUE ET COSMOGONIQUE DE L'ATOME
PRIMORDIAL DE LEMAITRE ( A > , R =1 ) : ELLIPTIQUE ET A
EXPANSION MONOTONE (LE B1G BANG CHAUD)

L'atome primordial de Lemaitre est une hypoth&se cosmogonique
dans laquelle 1'univers "présent" est le résultat de la désintégration
radioactive d'un "supertome'. Lors de l'explosion, l'entropie augmenta,
1l'atome exista pendant un temps trés court car il était instable. Lorsque
le volume commenca a augmenter, les fragments emplirent l'espace rapide-
ment et uniformément. Tous les &€léments furent présents. Le commencement
de l'espace a marqué le commencement du temps. L'expansion s'est faite

en 4 phases:

1) L'origine de la matiére est un atome unique qui se désagrégea

de fagon explosive en formant des fragments.

2) Les fragments se séparérent les uns des autres avec de grandes
vitesses. Ces vitesses sont ralenties progressivement par la force de la

gravitation, qui l'emporta sur la répulsion cosmique (donc R < 0).

3) La période d'expansion rapide est suivie par une période de
ralentissement oli la densité atteint la valeur d'équilibre; c'est la pé-

riode de stagnation (R v 0).

4) La répulsion l'emporte sur l'attraction et l'expansion reprend

4 un rythme accéléré (ﬁ > 0), sauf dans des régions exceptionnelles par
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leurs vitesses et leurs densités qul se sont attardées dans 1l'état d'équi-

libre et constituent les amas de galaxies actuels.

La figure (1.8) montre le modéle de Lemaltre tel qu'il 1l'avait
congu en 1927, Il ne s'agit pas ici d'un nuage se condensant lentement.
L'expansion rapide de la nébuleuse primitive ressemble plutdt i de la
fumée dispersée par quelque colossale explosion ayant dispersé en méme
temps que l'espace la matiére primitivement condensée. La matiére toute
neuve &tailt spontanément radioactive et se désagrégeait en atomes de plus
en plus légers. La nébuleuse primitive serait formée des fragments de
l'atome primitif qui se brisa & la fagon de l'uranium. La désinté&gration
radiocactive aurait donné lieu, par une cascade de décomposition succes-

sive, aux atomes plus ou moins stables qui subsistent aujourd'hui.

R(t) ?

R b e 0 — & - -~ —

]

|
!
}
!
|
!
|
f

0 l |
la—1lidre exp.-——blt—-stagnation-—bk—Z idme expansion —»

{
[
|
I
|
|
|
|
I
|
l
I
|
|

Figure 1.8 Le modéle cosmologique et cosmogonique de Lemaitre.

La durée de la stagnation varie beaucoup avec le choix de A D> AE
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A = %E = %’G%Li (1.32)
Lemaftre se demanda si le moment ol le rayon de l'espace R= (0 , &tait
vraiment le commencement de l'existence de la mati&re ou si, au contraire,
l'espace aurait subli une sorte de rebondissement, l'expansion actuelle
ayant été précédée par ume contraction antérieure (Lemaltre l'appela 1'u-
nivers "phénix"). Il pourrait y avoir une grande différence entre la ma-
tiére dans un univers qui vient d'une nouvelle expansion, et la matiére
lésée qui a déjid servi antérieurement, et qui entre en expansion par la
suite. Dans le cas d'un univers "vierge", le commencement du monde est un
état d'entropie mini,_ male, un &tat ol l'énergie n'existe qu'en un nombre
petit de quanta. Toujours d'aprés Lemaftre, la phase de stagnation est la
phase d'équilibre d'Einstein. L'univers &tait alors en é&quilibre instable
et devait ou se contracter, ou se dilater. Il s'est produit des fluctua-
tions locales & partir desquelles les galaxies se sont formées. Des ré-
gions plus étendues sont demeurées en équilibre et formérent des amas de
galaxies. Ces régions auraient conservé la densité moyenne qui régnait

alors dans tout l'univers.

Lemaftre admet que les innombrables "nuées" de matiére diffuse
qui formeront une galaxie, préexistent sous forme de gaz, de poussiére
et de météorites animés de grandes vitesses et qu'elles se condensent et
s'agglom@érent en étoiles a la faveur de chocs ayant lieu entre les nuées,
chocs qui leur communiquent une température élevée. En accord avec Jeans,
les étoiles seraient nées de galaxies gazeuses en quelques milliards d'an-
nées. Parce que la densité de matidre &tait trop petite durant 1l'état d'é-

quilibre, la répulsion cosmique l'emporta sur l'attraction newtonienne.

Si les amas de galaxies occupent réellement des fragments d'es-
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pace attardés dans 1'état d'équilibre de l'univers d'Einstein, ils doivent
présenter un aspect chaotique (sans structure). Zwicky montra par une &-
tude statistique que la distribution des galaxies dans ces amas était forte-
ment concentrée et semblable a celle des molécules dans une grande masse
gazeuse isolée, c'est-3-dire qu'elle correspondait i un &quilibre statis-
tique. Un tel équilibre demande un temps excessivement long pour se réa-
liser. Ces amas constituent, non des ensembles chaotiques, ol les vites-

ses des galaxies seraient négligeables, mals des arrangments ordonnés et

il n'est pas permis de déduire, de leur densité moyenne, la valeur de la

constante cosmologique.

L'hypothése de Lemaltre a &té reprise sous des formes différen-

tes par Eddington, Jeans, Gamow et d'autres(eir pageii8: Big &"3 Chaud de Gamowr),

Supposons que la matiére aux divers stades de son expansion est
répartie d'une fagon homogéne et que les vitesses d'expansion sont sen-
siblement les mémes dans les diverses régions de l'espace, et supposons
qu'il y avait des fluctuations locales, lesquelles n'auront guére d'im-
portance tant que la vitesse d'expansion est grande, on peut alors imagi-
ner la formation des galaxies comme suit. Si la mati€re qui exista dams
une région particuliére durant la période de ralentissement, &tait un peu
plus dense qu'en moyenne, l'attraction gravifique y serait plus grande et
il pourrait se faire que l'expansion fiit arrétée un peu plus tot & un
moment ol l'attraction l'emportait encore sur la répulsion cosmique. Cette
région retomberait sur elle-méme sous l'action prédominante de la gravi-
tation. Les fluctuations de densités existant durant la premiére période
d'expansion auraient donc pour effet de provoquer des condensations lo-
cales retombant sur elles-mémes lorsque l'univers, dans son ensemble, re-

prendra son expansion accélérée. Ainsi, durant la seconde période de
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l'expansion, la matire se serait 3 certains endroits agglomérée; c'est
l'ensemble de ces agglomérations qui se détendera par la suite. On obtient
alors un état de choses ressemblant 3 l'univers actuel oili la matidre est

agglomérée en galaxies qui se dispersent.

Durant la période de ralentissement, période & laquelle la ré&-
pulsion et l'attraction s'équilibrent, on se trouve dans des circonstan~
ces tout a failt analogues 3 celles qu'avaient considérées Kant. Suivant
les chances des fluctuations, des condensations se formeront et s'ampli-
fieront. Des nuées gazeuses se précipitant vers le centre de masse se ren-
contreront l'une vers l'autre. Si le moment total des quantités de mouve-
ments angulaire est faible, il en résultera une galaxie elliptique; s'il
est considérable, on aura une galaxie spirale. Par suite de la rencontre
de deux nuées, la densité augmentera, et la gravitation l'emportera sur
la répulsion. On obtient alors la nébuleuse de Laplace. Une étoile se

formerait alors.

Les &quations cosmologiques de Lemaitre sont données par les
équations (1.8), (1.9) et (1.10). Si on suppose que 1l'état initial fut
1l'univers d'Einstein (B(O) = Rp 3 R(0) ==0), alors on obtient une dépen-
dance R comme 3 la figure (1.9a): R croit 3 partir d'une valeur R; non-
nulle. C'est le modéle proposé par Eddington. (Mais il est difficile de
croire que R soit resté@ égal a une constante R) pendant un temps infini
précédemment car on ne sait pas pourquoi alors l'univers se serait sou-
dainement mis 3 croitre.) Lemaltre perfectionna ses conditions de base

de fagon 3 obtenir la figure (1.9b).
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0 t ti

a) b)

Figure 1.9 1Les modéles d'Einstein et de Lemaftre. Ici t, est
l'instant initial dans le modé€le de Lemaltre, et
to 1'époque actuelle.
A la veille de sa mort, Lemaftre dit: "On peut en effet se de-
mander si le moment ou le rayon de l'espace serait parti de zéro est
vraiment un commencement de l'existence de la matiére ou si, au contraire,

elle n'a pas consisté en une sorte de rebondissement, l'expansion actuel-

le ayant &été précédé par une contraction antérieure. J'ai donné 3 une

telle éventualité le nom d'un univers phénix " puisque au moment du re-
bondissement toute structure antérieure aurait é&té annihilée dans le feu
et qu'en rebondissant 1'univers reprendrait une nouvelle vie comme le

phénix de la légende".

1.5.7 LE MODELE D'EDDINGTON-LEMAITRE : UN UNIVERS ELLIPTIQUE ( kR =1,
A= A_. ) AVEC UNE EXPANSION MONOTONE A PARTIR DE L'UNIVERS

D'EINgTEIN

Eddington prit la premidre &quation obtenue par Lemaitre

(8quations 1.9 et 1.11b) et laugmenta:

R2 = AR? - he? L ac? , BE? (1.33)
3 3R R

et examina les relations entre la masse 'présente' de l'univers et la

masse dans l'univers D'Einstein ME :
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3
= -
—— R » ST - h -1 (1.34)

On obtient a i l'aide des relations M =V p = 21°R% , et 87 Gp/c?=a/R?,
et B & partir du principe de la conservation de 1'énergie 8nGPr/c“=B/R“.
Lemaitre s'est tout d'abord limité au cas B = 0 . L'intégration donne 1la
figure (1.10). Ce type de modéle exige une échelle de temps infinie avant
t =0 . D'aprés Eddington, une petite perturbation dans le modé&le d'Ein-
stein aurait comme conséquence une diminution de densité, et comme 1'équi-
libre est instable, ferait augmenter le rayon de 1l'univers. Donc l'expan-
sion serait suivie d'une nouvelle diminution de la densité et devrait donc
se continuer. On obtiendrait le méme résultat si la pression n'était pas
nulle. Cependant, Eddington n'indique pas que le changement de densité
aurait pu se produire, mais est d'accord avec l1'idée que la formation de
condensations aurait été une cause d'instabilité. Le modé&le d'Eddington-

Lemaftre est essentiellement le méme que celui d'Eddington.

R(t)? A0 , k=1
;i

Figure 1.10 Le modéle cosmologique d'Eddington-Lemaltre.

1.5.8 LES MODELES D'UNIVERS OSCILLANTS

Les modéles d'univers fermés dans lesquels une expansion est
sulvie par une contraction jusqu'd une singularité impliquent non seule-
ment la contraction de la mati@re, mais aussi la contraction de toute
la structure de l'espace-temps. Donc il n'est pas possible que de la ma-

tiére ou des galaxies restent en dehors de la singularité lorsque 1'uni-
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vers en arrive 13i'7,

Dans la cosmologie de Landsberg-Park, des cycles successifs pren-
nent des périodes de plus en plus longues 3 se compléter, et dans un cycle
particulier le modéle prend beaucoup plus de temps aux alentours de son
extension maximale. Trés peu de temps est passé dans 1'état trés dense au
début de chaque cycle. On aurait ainsi un univers "fermé". Un incovénient
avec ce modéle est que si chaque cycle successif est de plus en plus grand
(et puisque la direction du temps est toujours la méme, avec l'entropie
augmentant toujours) alors on a d chaque cycle un probléme au point singu-
lier. Plus on regarde dans le passé, plus les cycles ont &té petits et il

vient un temps ou l'univers doit avoir commencé pour de vrai en un point

singulier.

R(t)

€ t
notre Big Bang °
Figure 1.11 La cosmologie de Landsberg-Park d'un modéle rebondissant. On

vivrait au temps ty; pendant un temps ol l'univers est encore
en expansion, mais trés loin du point singulier.

Quelles sont les évidences permettant de montrer que l'umivers
oscille!® ? Afin de répondre i cette question, 11 faut examiner les va-
leurs obtenues pour 1l'dge de 1l'umivers, le taux d'expansion, le taux de
ralentissement, la masse et la densité de 1l'univers; les détails sur les
19,20

conditions initiales du B{g Bang peuvent aussi domner quelques indices

Si au moment présent, l'expansion de 1l'univers ralentit, alors les gala-
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xies les plus distantes devraient s'éloigner de nous proportionnellement
plus rapidement que les galaxies plus proches, c'est-d-dire qu'elles de-
vraient avoir ume constante de Hubble plus grande que les galaxies plus
proches. Les observations semblent donner une limite 3 ce ralentissement

et montrent que 1l'univers devrait &tre en expansion pour toujours. Quel-
ques problémes fondamentaux s'é@lévent lorsqu'on fait 1l'hypothése que 1'uni-
vers_oscille. Par exemple, la direction du temps, l'entropie, et les sin-~

gularités“’22

. Davies imagina une origine pour le fond de micro-ondes
cosmique dans un univers oscillant; il admet que le fond peut apparaitre
durant une oscillation donnée, mais, au lieu de laisser l'univers se ré-
chauffer 3 jamais, il le laisse se réchauffer durant un cycle et se re-
froidir durant 1l'autre cycle. Ainsi la direction du temps doit indiquer
une direction opposée durant le cycle prochain et, on obtiendrait donc
non seulement un espace fermé mais aussi un espace-temps fermé. Si 1'hypo-
thése de Davies est acceptée comme juste, alors il faut se demander si les
lois de conservation restent vraies. Albrow’® vérifia 1'hypothése en se

demandant si les transformations " CPT " étaient conservées; également,

d'autres 2" verifidrent les violations des transformations " CP " et " T ".

1.5.9 LE MODELE DE FRIEDMANN AVEC q°==“

Le probléme de la "masse manquante" (voir les sections 1.5.3 et
2.3.4) devient plus difficile & résoudre lorsque l'on suppose q=" . Par
contre, cette valeur de q° est, pour plusieurs raisons, le meilleur ajuste-
ment que les modéles de Friedmann peuvent faire aux observations des galax-
ies et des quasars. Sa loi du décalage vers le rouge (3 partir de mainte-
nant, le "décalage vers le rouge" va &tre &crit nedshift) est identique
avec celle de la théorie chronométrique que l'on examinera un peu plus

loin. Par contre, ses relations (m,z) et (N,S) sont différentes. La thé-
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orie d'expansion s'ajuste pauvrement 3 la relation (m,z) des quasars. Dans
le cas de la relation (N,S), la méme difficulté se présente dans tous les
modéles de Friedmann, c'est-i-dire, sans faire 1'hypothé&se d'une &volution
des objets extragalactiques, les valeurs de l'indice - 3log N / 3log S
descend en dessous de la valeur euclidienne de 1.5, ce qui est en désac-

cord avec les observations des radio-sources.

1.5.10 LE MODELE D'UNIVERS EN EXPANSION DE WATAGHIN

G. Wataghin®® se servit de 1'idée de Gamow d'un début chaud de
l'expansion de 1'univers. Il interpréta la relation &v _ §$ , qui repré-
sente la variation du potentiel newtonien entre la szurcecde la radiation
et le récepteur, comme &tant di au changement de 1'énergie du photon et
3 la création d'énergie gravitationnelle. Une explication semblable a &té
appliquée au nedshift cosmologique. Il s'int&ressa & un univers empli de
particules sans masse, comme les photons et les neutrinos. Presque toutes
ces particules sont supposées avoir eu des énergies extrémement relativistes
au début de l'expansion. L'idée importante dans ce modéle est 1'hypothése
que le redsh(ft serait di au travail fait par ces particules contre la

25
force gravitationnelle.

1.5.11 L'UNIVERS EN EXPANSION DE GOMIDE : INJECTION DE MATIERE ET DE
RADIATION ET UNE PRESSION NEGATIVE

Gomide?®’%7 proposa un modéle cosmologique contenant un fluide
homogéne, et une structure d'univers ayant une courbure positive. Il mo-
difia les Bquations d'Einstein 3@ travers les deux hypothéses suivantes:
le principe de Mach dans la formulation de Whitrow et une nouvelle ver-
sion du champ vectoriel de Hoyle. L'injection de matiére dans l'univers
observable est dii au travail fait, durant l'expansion cosmique, par une

pression négative et a la variation d'un champ d'énergie négative. Egale-
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ment, la constante cosmologique A est négative dans ce modéle, et les
radio-sourcés sont supposées &tre des 'trous'" 3 travers lesquels la ma-
tiére est injectée dans notre univers; on inclut aussi les QSO comme trous
possibles. Une autre caractéristique de ce modéle est que la création de
1'univers est supposée s'€tre faite 3 partir de trous trés inhomogénes;

ainsi, la naissance de cet univers se fait appeler un "Bang multiple'.

1.5.12 LES MODELES D'UNIVERS RELATIVISTES QUI CONTIENNENT DE LA MATIERE
ET DE LA RADIATION, AVEC OU SANS INTERACTION.

Les modéles d'univers uniformes de la cosmologie relativiste ont
été examinés afin d'analyser les effets de la présence 3 la fois, de la
matiére et de la radiation, avec ou sans interaction, sur 1l'évolution de
l'univers. Ces modéles tiennent aussi compte de la présence ou non de la

constante cosmologique”’””5

. Différents aspects de ce modéle ont &té

examinés. Ainsi on trouva que l'introduction d'une pression homogéne dans
le tenseur énergie-quantité de mouvement, donne comme résultat, des para-
métres de décélération plus grands que dans les modéles de 'poussiére'.

De plus, les pentes obtenues dans les relations (m,z) et (8,z)%!

sont
changées, et conduisent a une augmentation des diamétres des sources é-
loignées par une méme valeur que le paramétre de la densité. Les &quations
cosmologiques pour un univers contenant de la matiére et de la radiation
sont les équations (1.8) et (1.9), avec p = pm-i-pr s PR P+ P_ s

3pr = c2pr = aT" (si la radiation est en équilibre thermodynamique). Lors-
qu'il y a une interaction entre la matiére et la radiation, les calculs de
la production des éléments chimiques "légers" ont &té faites et les résul-
tats sont les suivants: s'il existe une conversion de l'énergie a partir
de la matidre pour donner de la radiation, alors la densité de la matiére

est plus grande que dans le Big Bang chaud par une quantité égale a 1'é-

nergie qui a 8té convertie. Dans ce cas, 1l'abondance du deuté&rium diminue
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rapidement avec la production d'éléments plus lourds. Par contre, lorsque
la radiation est convertie en matiére, la densité de la matiére est plus

basse, et l'effet final est une production plus grande du deutérium’?’3%:3",

1.5.13 LES MODELES COSMOLOGIQUES RELATIVISTES AVEC UNE PRESSION

Sistero®’

étudia des modéles cosmologiques contenant de la mati-
ére et de la radiation en interaction. Il substitua 1l'@quation d'état

p = (1/3)c?pd dans les équations (1.8), (1.9) et (1.10) pour obtenir

8me¥ = 3(R%+ k c?)R (1.35)
‘%%"’ %= 0 (1.36)

Les paramétres observables sont

R R 4 P
H°=.El > Q= 0 » O~ 1TGpo , €0= 0 (1.37)
Ro RoHo . 3 Ho c Oo

s

Si on fait 1'hypothdse que ¢ — 3 € = 1.8x107°%, ¥ =p R

, alors les mo-
0 00

déles peuvent &tre entidrement définis, et peuvent méme donner une expli-
cation raisonnable 3 la distribution des redshifis des quasars. Il faut

pour cela se servir des valeurs suivantes:

= .6 T = .6 K
(TY)O 2 K , ( V)o 1
(pm)0 = 2x10_2’g/cm3 , (OY)O = 3.1x10~%" g/cm3 . (pv)°= 4.6x10—35g/cm3

(o) = 1.1x10"**dyn/cn?, (pY) = 9.3x10" **dyn/cn? , (pv)°= 1.4x10 **dyn/cn?
[+]

On obtient ainsi un relation m-logz qui est en accord avec les galaxies
les plus brilliantes dans les amas (les galaxies radio). Sistero inter-
préta ce fait et supposa que les quasars étalent auparavant des galaxies

ou des radio-galaxies; ainsi 1'évolution de la luminosité dans ces modéles
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donnerait une explication d la forte &volution de la densité que suppose

quelque fols ceux qul examinent les tests du volume.,

36

D'autres modéles relativistes ont &té proposés , et vont &étre

briévement décrits.

1.5.14 LE MODELE D'UNIVERS DE McCREA : UN UNIVERS AVEC UNE PRESSION
NEGATIVE

McCrea envisagea la possibilité d'un univers avec une pression
négative c'est-a-dire que B2 < 0 dans 1'équation 1.33; 1'expansion de 1'u-
nivers dans son modéle, est exprimée par l'équation

2pp2 12
ar =(°AR —k) (1.38)
3

dt
si en plus on suppose que R = 0 , alors on obtient le modéle d'univers
semblable 3 celui de de Sitter (voir p.bj+b% ) mais avec l'avantage que
cet univers n'est pas vide et contient une densité de matiére p_ et une

pression p non nulles.

1.5.15 LE MODELE D'UNIVERS DE TOLMAN : UN UNIVERS NE CONTENANT QUE DE
LA RADIATION ( A=10, 2 =1)

Tolman®2® fut le premier a examiner les caractéristiques d'un

univers ne contenant que de la radiation. A partir de 1'équation (1.33),

et A=0, k=1, oL 0, X =0, on obtient 1l'univers de Tolman:
2 2 1k
%% - (_,BRC - CZ) (1.39)
Aprés intégration, et en substituant Rma£= B , on obtient les relatiomns

: R= sin et t =1 l-cos £&)/c.
importantes de cet univers: R=R___ £ max( £

1.5.16 LES MCDELES D'UNIVERS FERMES DE LA RELATIVITE

0

Omer et Vanyob ont calculé des familles de modéles cosmologiques

fermés avec les valeurs du paramétre d'expansion de Hubble de 7.5%x10 ! ans—

1
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et 10x10 *'ans™!, (qui correspondent i 73 Ka/s /Mpc , et 100 Km/s /Mpc).

Les résultats sont montrés sur les figures suivantes.

1

R(t)

v
ot

t
ouvert

< 1/H
(o]
sk

v

Y

Lferms

Figure 1.12 Des courbes d'expansion pour des modéles ouverts
et fermés.

D'aprés Abell*?, la densité observée de la matidre devrait &tre
entre 107 *gm/cm® et 1072%gm/cm?®, avec une plus grande tendance vers
10‘3°gm/cm3. Alors, si on estime que 1'dge de 1l'univers est entre 15x10°
et 20x10? années, les figures 1.13 et 1.14 montrent qu'il faudrait que q,
soit d'environ -0.8 (ou moins). Mais les observations analysées par Sandage
ont montré que q0 a tendance 3 €tre positif. En supposant que ces observa-
tions indiquent la vraie valeur de q, (ce qui n'est pas définitif), alors
i1 faudrait abandonner ces modéles fermés. Si on suppose que q0= 0.2 , 1la
densité devrait se trouver entre 2x1072°gm/cm’ et 3x10?°gm/cm® , et 1'dge

de 1'univers serait moins que 10x10° anndes. Ces modéles ne sont pas inté-
q
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ressants car la densité est trop grande et 1'Age trop jeune. Abell a sug-
géré que les modéles ayant des dges plus vieux sont plus probables et que
la valeur de q0 contenait des erreurs de sélection et autres sortes d'er-

reurs" ! .

Agnese, Camera, et Wat:aghiu"3 analysérent l'influence de la con-
stante cosmologique sur des modéles fermés d'univers contenant‘de la mati-
€re et de la radiation. Ils montr@rent qu'un univers fermé est possible
théoriquement, méme pour des densité petites, si on adopte la valeur
A = 3x107%5572 | Cependant ils montrérent aussi que pour un dge d'univers
plus grand que = 6.7x10° années et dans lequel la matiére est dominante,
ou pour‘un dge d'univers plus grand que = 5.0x10° années et dans lequel
la radiation est dominante, la constante cosmologique serait positive et
l'mnivers serait par conséquent en expansion "monotone". Les modéles fer-
més furent &tudiés par plusieurs autres cosmologistes““. I1 fut montré
entre autres que si l'univers est en expansion non-uniforme suffisamment

grande, le volume zéro de la singularité peut &tre &vité"®

Gunn et Tinsley“‘ ont conclu au'avec les observations actuelles
de la constante de Hubble, de la densité de 1l'univers, et des dges des ga-
laxies, les modéles cosmologiques les plus capables de représenter 1'uni-
vers ont une constante cosmologique positive, sont trop denses pour pro-
duire du deutérium durant le Big Bang, et sont fermés et en expansion pour

toujours. Lorsqu'on suppose des variations dans la densité moyenne sur une

grande échelle, des "sous-univers" peuvent exister dans 1'univers*?; il y

- -~ - "8
a également des trous noirs qui peuvent &tre créés .

Cela termine la présentation des modéles cosmologiques relativistes
non-statiques. Les autres modéles relativistes vont &tre maintenant exami-

nés.
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Figure 1.13 La relation entre le rayon et la Figure 1.14 La relation entre le rayon
densité de 1'univers pour et la densité de 1'univers

H = 7.5%x10 7% ans™!, (voir réfe- pour H = 10x10 11 ans—t.
rences 40 et 41) (voir références 40 et 41)

Dans les figures (1.13) et (1.14), les ages sont représentés par des lignes pleines (en unités de
10? années); les constantes cosmologiques par les lignes pointillées (en unités de 10 2% années-
lumiéres‘z); le paramétre de la décélération par les autres lignes.
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1.5.17 LES MODELES COSMOLOGIQUES RELATIVISTES STATIQUES

Si les galaxies sont dites avoir une distribution homogéne et iso-
trope, alors la densité et la pression de l'univers sont les mémes partout.
La structure Riemannienne liée & cette distribution de la mati€re est don-

née par l'équation 1.2, et le tenseur d'impulsion-énergie par 1'équation 1.5,
Définissons d'abord la métrique de l'espace-temps statique:

ds? = 8y, (dx")%+ g dxade (a,B =1, 2, 3) (1.40)
aB

od 8y0 est positif et les coefficients 8k sont indépendants de ¥ . I1

faut choisir des coordonnées de fagon que la métrique possé€de une symétrie
sphérique autour de n'importe quel point pris pour son origine, et aussi

de fagon 3 ce que les modéles solent statiques. Les modéles vont &@tre sta-

2 3 ‘\ﬁ

tiques si vi=yZ=1y3=0 , et Vi =e . Comme ces modéles ont &té exa-

minés par plusieurs auteursezs"z’, les équations cosmologiques de ceux-ci

vont &tre données sans preuve. Ainsi les équations (1.2), (1.10) et (1.40)

deviennent
_ 1
kp=e*§+%2) --%_'-24-/\ (1.41)
1
R pc? = & (% - -}2)+%2 - A (1.42)
2 v!
(DC-{-p) 7 = 0 (1.43)
1 _dr , g1 _dv
A dr v dr

oti A et v sont des fonctions de r. L'équation (1.43) admet comme solutions

le modéle d'Einstein (v! = 0), le modéle de de Sitter (p c?

+p=0), et
1'univers improprement euclidien de la relativité restreinte (\)1 = 0 et
o c?+p = 0), lequel est aussi appellé le modéle de Minkowski. Les modéles

statiques revétent toujours une certaine importance pour certains cher-

cheurs. En effet, des modifications furent apportées aux modéles statiques
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et montrent que ces modéles ne devraient pas €tre complétement abandonnés.
Par exemple, les effets de la rotation de la matiére et les effets d'un
champ magnétique furent analysés dans ces modéles. Certains croient me€me

que l'univers pourrait &tre un univers statique®®.

Examinons quelques caractéristiques du modéle d'Einstein. Lorsque
1'on substitue v! = 0 dans 1'dquation (1.41), on obtient
-\ 2
e t=1--kp f=1-% (1.44)
Egalement, si on néglige les petits mouvements des particules du fluide,
alors p =0 , et k 0c?/2 = 4mG p0/c? = A . Mais Einstein annula son terme
cosmologique aprés que les observations montrérent que l'univers était en

expansion; alors, pour A = 0 , la densité de l'univers devient

3 q g2
D=q00

. 1.1x gm/cm 4 pgal. (1.45)

4 G
Cette grande différence entre p0 et pgal , et aussi le fait que (voir les
sections 1.5.3 et 2.3.4) est supposé nul, sont & la base du probléme de

la "masse manquante' (voir les sections 1.5.3 et 2,3.4) de l'univers.

Mentionnons, que les modéles statiques furent généralisés & partir

d'une métrique encore plus générale50 que celle donnée a 1'équation 1.40,

51

qu'une version '"quasi-statique" a été obtenue”", et aussi que la formation

des galaxies A partir de fluctuations fut examinée dans le contexte des

univers statiquessz.

Avant de terminer la revue des modéles statiques, disons que
1'univers "vide" en expansion de de Sitter, qui est la limite naturelle
i des espaces en expansion indéfinie, a également &té examiné par plu-

sieurs auteurs trés récemment. D'autres modéles furent analysés a partir

i

? et d'anisotropies®"®.

de la géométrie projective5
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Les modéles homogénes relativistes vont maintenant €tre résumés

pour le cas ol le terme cosmologique n'est pas nul.
giq p

1.5.18 UN RESUME DES MODELES RELATIVISTES AVEC UN TERME COSMOLOGIQUE

Tout d'abord résumons les modéles de Friedmann avec A =0 ., Ils
sont montrés a la figure (1.15). La question fondamentale est de savoir si
ces modéles prévoyent un temps suffisamment long entre le début de l'expan-

sion et le présent. Les observations (volr le chapitre 3) montrent que
ce temps calculé est trop court comparé aux ages des objets les plus vieux,
alors 1l est toujours possible d'ajouter le terme cosmologique dans les
équations et d'obtenir ainsi un temps plus long. C'est la raison de 1'é-

tude présente du terme cosmique.

A A
R(t) R(t) ro>f ad
/
~
k. = 0 yd
.. fz =1 v ’Z = -1
\‘\ /
.. s
Y. ¢ s cas limite p =20
N _ . ol >
0 t 0 t 0 t
a) b) c)

Figure 1.15 Les modéles de Friedmann avec A = 0.

Tous les modéles de Friedmann avec le terme cosmologique non-nul
sont résumés dans la figure (1.16). Le modéle de Lemaltre avec A > AE et le
modéle d'Eddington avec A = AE , apparalssent aussl sur la figure, ainsi
que les courbes d'évolution des univers fermés, k = 1, et pour des valeurs
différentes de A . On voit qu'une combinaison entre les courbes II et V quil
commence 3 R = 0, représente 1'évolution du modéle de Lemaftre, avec ume
décélération presque nulle proche de 1'état statique d'Einstein a R; . Tous

les cas qui permettent un passage lent ou qui s'arrétent i l'état statique
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d'Einstein, offrent les &chelles de temps les plus longues. Ils pourraient,
en principe, donner un dge de l'univers infiniment long. Les mod&les ayant
une courbure nulle ou négative ont été tabulés (voir le tableau 1.2); la
figure (1.17) représente ces modé€les. De tous les modéles qui contiennent
le terme cosmologique, seulement ceux dans lesquels A = AE offrent un temps

trés long a 1'évolution de 1l'univers.

La détermination du terme cosmologique peut se faire par 1l'observa-

tion de 1'équilibre dynamique des amas de galaxies, de la valeur des masses

R(t) 1\

VIII

VIE 0<A<AE

Vi

Figure 1.16 L'évolution des modéles avec k = 1. Les modéles entre VI et
VIII traversent un rayon minimum plus grand que et continu-
ent 3 se dilater trés rapidement vers le cas limite vide de
de Sitter. Ils sont trop rapides. La courbe VIII est le modéle
de de Sitter. Les modéles entre II et R =0 sont les modéles
oscillants; la courbe I avec A = 0, représente les modéles fer-
més de Friedmann, lesquels évoluent aussi trés rapidement, tout
comme ceux sous la courbe II. Les courbes III et IV sont ana-
logues d celles du modéle de Lemaftre; mais leur passage 3 tra-
vers l'état statique d'Einstein est plus rapide et leur évolu-
tion est donc plus courte dans la méme proportion que A est plus
grand .
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Figure 1.17 Les trols familles d'univers non-statiques.
Tableau 1.2 Classification des modéles relativistes.
La  courbure de 1'espace kR
A - ve 0 + ve
attraction
- ve oscillant oscillant oscillant cosmique
modéles
O » *
expansion I expansion I oscillant de
Friedmann
oscillant
répulsion
expansion I expansion I expansion I cosmique
+ Ve
expansion IIT

univers
ouverts
infinis

espace
euclidien
infini

des univers
fermés ou des
univers

finia
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des galaxies, ainsi que de leur rotation. L'accord entre les valeurs du
terme cosmologique obtenues par ces différentes méthodes semblerait é&tre
excellent. Ces valeurs seront discutées dans le chapitre des observations.
Pour ce qui est de la nature de cette constante, plusieurs la décrivent
comme sult: tout se passe comme si la matiére avait horreur du vide, ou
comme si le vide exergait une force ottractive sur la matidre. De plus, si
on est d'accord avec le fait que la période d'expansion actuelle de 1'uni-
vers a été précédée par une période de contraction de durée beaucoup plus
grande, et qui serait de dizaines de milliards d'années, alors la contrac-
tion, ralentie par la répulsion cosmique, aurait &té arrétée autant que la
gravitation puisse prédominer, et l'univers viendrait tout juste de rebondir
il y a quelques milliards d'années. Mals si l'expansion s'est tout d'abord
faite en luttant contre la force de la gravitation qui tendait 3 1l'arréter,
cecl a cause que la densité matérielle &tait plus grande que la densité
critique, la répulsion l'aura remportée et l'expansion se sera ensulte ac-
Cglérée.

Il y a un point commun 3 tous les modéles dans lesquels A > 0.
Puisque d'aprés ces modéles l'expansion présente indique que la répulsion
cosmique est plus forte que l'action de la gravitation sur l'ensemble de
1'univers, alors la condensation de nouvelles galaxies ne devrait plus &étre
possible. Cependant, des observations présentes tendent 3 indiquer que des
galaxies sont formées constamment et qu'il existerait donc de "jeunes"
galaxies. S1 cela était prouvé, le modéle de Lemaitre devrait €tre abandon-

né (tout au moins dans sa forme originale).

Ceci termine la présentation des modéles cosmologiques relativis-
tes. I1 en exlste d'autres de ce type, mais leurs propriétés sont trés pro-
ches de ceux déj3 examinés. Mentionnons par exemple les modéles cosmologi-

ques spatiallement homog2nes qui contiennent une quantité arbitraire de
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composantes de fluides, avec ou sans interaction®®

; 11 y a aussi les mo-
déles relativistes qul ont &té& quantifiés, et que l'on examinera dans la

section 1.8.8 .

1.6 LES MODELES COSMOLOGIQUES DANS LES AUTRES THEORIES DE LA GRAVITATION

1.6.1 INTRODUCT ION

Plusieurs cosmologistes ont cherché 3 savoir quelles modifications
devralent €tre apportées 3 la relativité afin de réconcilier les résultats
du calcul sur l'échelle de temps de 1l'&volution des corps célestes avec
1'3ge de l'univers. Certaines modifications considérent les équations de la
relativité comme exates et leur ajoutent des termes supplémentaires. Les
théories de la création continue font partie de ce groupe. D'autres types
de modifications postulent l'existence d'un temps absolu et la variation
avec le temps cosmique de certaines constantes fondamentales de la physique.
Dirac et Jordan ont postulé cette interprétation méme. Aprés que le pro-
bléme de 1'échelle de temps fut résolu, et que les modéles basés sur la re-
lativité générale furent 3 nouveau reclassés comme &tant des modéles pou-
vant représenter convenablement l'univers réel, les autres théories de la
gravitation continuérent quand méme 3 se développer. Examinons briévement
ces théories.

57 définirent des théories basées sur les équa-

Robertson et Noonan
tions de la relativité spéciale seulement; ce sont la théorie scalaire de
la gravitation, la théorie vectorielle, et la théorie tensorielle. Ils mon-
trérent que le test du redshif{ gravitationnel n'est pas vérifié par elles,
mais que par contre les tests de l'avancement du périhélie de Mercure et
celui de la déflection de la lumiére par le Solell sont en accord avec ces

théories. Cependant, la géométrisation des équations de champ pour la thé-

orie scalaire donne un résultat qui en accord avec le test du redshift
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gravitationnel.

88,69

Rosen présenta la théorie bi-métrique de la gravitation, et

montra qu'elle méne 3 des prédictions de paramétres observables identiques

d ce que prédit la relativité générale. Il examina avec Goldman®’

les équa-
tions des champs de cette théorie et obtint des solutions correspondant a

certains modéles homogéne et isotropique dans lesquels k = -1.

Goldoni®® décrivit une théorie de la gravitation basée sur le prin-
cipe de Mach, et qui est une formulation covariante de 1l'équation gravita-
tionnelle de Newton. Il obtint &galement des &quations gravitationnelles

décrivant une théorie de la gravitation géométrisée’?.

Une autre théorie de la gravitation qui prédit les mémes observa-

tions que celle d'Einstein est la théorie de Treder®®

. En plus d'avoir un
terme de viscosité qui peut &viter le probléme des singularités, sa théorie

apporte une explication 3 la grande luminosité des quasars.

Canuto, Adams, Hsieh et Tsiang développérent la théorie de 1'échel-
le covariante de la gravitation. Dans cette théorie, les équations généra-
lisées d'Einstein sont invariantes sous des transformations "d'échelles".

La théorie est en accord avec tous les tests de la gravitation et peut aus-
si donner les détails de 1'évolution de l'univers durant ses premiéres

phases‘s"‘.

La théorie de la gravitation d'Einstein-Cartan-Sciama-Kibble (ou
ECSK) est la plus représentative des autres théories de la gravitation .
Cartan’® proposa de modifier la relativité générale de la fagon la plus
simple en introduisant un tenseur de torsion, (lequel donne un champ nou-
veau mais faible) et une interaction spin-spin gravitationnelle. Le spin

est une quantité dynamique dans le tenseur de la gravitation et il influ-
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ence la géométrie de l'univers. La théorie ECSK montre que les effets du
spin peuvent dominer les effets de la masse quand des densités plus grandes
que p = m:c"/STTGﬁ2 ~ 10*7g/cm® existent. Il est &vident qu'on devrait tenir
compte de ces effets au début d'un univers explosif. L'avancement le plus
important qu'apporte la théorie ECSK, est qu'elle aussi fait disparaitre la
singularité qu'on trouve au début de l'univers. Les figures 1.18 et 1.19
montrent quelques—uns des nombreux modéles cosmologiques de la théorie

EcSK’!.

0 R(t)

4

R

Figure 1.18
le comportement général des modéles

"plats" de la théorie ECSK. La ligne
brisée représente le comportement
correspondant de la relativité

A
t
t

/[\\\\\\5‘——~’//////\\ générale72.
t

v

o}

»

Figure 1.19 Trois quantités physiques, la densité p, le rayon R,
et le cisaillement 0, pour les modéles fermés oscil-
lants de la théorie ECSK, lesquels sont les générali-
sations sans la singularité&, des modéles relativistes
de Kantowski et de Sachs’2,

Ces figures montrent que la présence du spin peut empécher la sin-
gularité de survenir, et cela méme s'11l existe un champ magnétique. Ainsi

le rayon de 1l'univers n'est pas nul a t = 0.

I1 y a d'autres théories de la gravitation. Faisors seulement men-
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1 §2

tion de la théorie de Yilmaz® , et de la théorie de Deser’'®, laquelle
introduit un autre terme cosmologique afin de briser 1l'invariance conforme
des équations de champ. Les théories du tenseur-scalaire de Brans-Dicke,
et la théorie "conforme-invariante" de Hoyle et de Narlikar, sont parmi

les plus 8tudiées des théories de la gravitation, et vont &tre examinées

gsous différents aspects dans la section 1.6.5.

Les théories Brans-Dicke-Hoyle-Narlikar vont €tre présentées avec
plus de détails que les autres car elles comportent certaines propriétés
physiques qui pourraient peut-€tre, si elles s'avéraient justes, changer

de fagon foadamentale notre conception de la physique.

1.6.2 LA THEORIE COSMOLOGIQUE DU TENSEUR-SCALAIRE DE BRANS-DICKE

La théorie de la gravitation de Brans-Dicke®® est, comme la thé-
orie d'Einstein, basée sur la géométrie de Riemann. La différence est qu'en

plus du tenseur implusion-énergie, la théorie de Brans-Dicke contient

Tik’
un champ scalaire ¢ qui controle la force de l'interaction gravitationnelle.
Donc la constante de la gravitation n'est plus une constante dans le temps

(le rapport mp/me peut aussi €tre une fonction du scalaire). Le scalaire

est défini par

L9\ D~2

§¢ = Gm , VS (1.46)
¢ (w+2)Re

oti w est wne fonction du champ scalaire®?.

Dans une cosmologie avec un espace plat et ume expansion sans

limite, le champ scalaire augmente au taux

1dp = 2 (1.47)
¢ dt (3w +4) T

La constante de la gravitation est définie, . comme suit:
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244 i
T3 urd) - (1.48)

00)

G

(voir
~ _ 87 < >
ou ¢ w3 P t) t

Mentionnons les points importants dans cette théorie:

1) ¢ augmente avec le temps

2) Dans le cas d'un univers froid, p =0, et ¢ = ; f,"+3
3) ES. _ el
Fg C o

¢ v ¢ 2/ (utd) pour p v 2x1072° g/cm®

La théorie prédit un affaiblissement graduel de la gravitation au taux
relatif ~ 107!} parties par année. Résumons les résultats prédits durant
l'explosion "chaude" de l'univers, en partant du temps ol la radiation
domina, La théorie a deux effets importants: en premier, la grande valeur

de la constante de la gravitation 3 ce temps reculé ralentit le taux de
l'expansion, et deuxiémement, la présence d'un scalaire contribue i la den-
sité d'énergie et peut ainsi affecter le taux d'expansion &galement. De
plus, si on accepte une densité présente de i 7x10‘31g/cm3, alors la limite
inférieure de la constante de la gravitation au temps ot 1'hé&lium se forma,
est deux fois sa valeur présente. La présence d'un scalaire peut donc affec-
ter la production de 1'hélium durant l'explosion initiale. Un manque d'uni-
formité et d'isotropie au tout début de l'expansion et ainsi qu'une grande
différence entre le nombre de neutrinos relativement au nombre d'antineutri-

nos, peuvent également modifier la production de 1'hélium’?.

Lorsque la température diminua jusqu'da 4000 K , le plasma devint

neutre et les nuages gazeux commencérent a se former. D'aprés la théorie



72.

du tenseur-scalaire, la constante de la gravitation aurait &té 3.4 fois sa
valeur présente si on suppose P~ 2x10"2%g/cm® et 1'4ge de 1'univers 10!°
années. Mais si p°= 7x10‘3lg/cm3, G aurait été 1.75 fois sa valeur présente.
Des valeurs différentes de G peuvent affecter différemment la formation de
nuages gazeux et, pour cette raison, les masses des amas globulaires pour-
raient €tre un test permettant de décider entre la théorie du tenseur-
scalaire et la relativité générale. De plus, les tests de la relativité

générale ne peuvent pas &liminer la théorie du tenseur-scalaire’"’7?%,

Luke et Szamosi’! ont calculd un taux de changement du champ sca-

laire égale 3

3.0x107! > 1 ( d¢ ), > 8.0x107 ’annge™"
dt

S

0
Pour ce qui est des observations des QSO, ils montrent que s'ils sont cos-
mologiques, alors il n'est pas possible de construire un modéle de Brans-
Dicke s'ajustant & ces observations sans tenir compte de 1'évolution de la

luminosité.

Les expérlences avec un laser indiquent que |w| 230;Bishop°’ montra
ainsi qu'il n'y a pas de raison de restreindre w 3 des valeurs positives.
Citons quelques autres aspects qui ont &té examinés dans cette théorie. Le
probléme de la singularité fut étudié et des solutions furent obtenues per-
mettant de 1'&liminer’’’’%. Burman &étudia la rotation de Faraday7’; et
Barker®’ analysa un cas spécial avec G constant, et montra que les é&qua-
tions cosmologiques qui résultent son en accord avec n'importe quelles va-
leurs de Ho’ 9,5 et po . Caloi et Firmani®? ont modifié la théorie de
Brans-Dicke de fagon 3 inclure les effets de la matiére et de la radiation
sur 1'inertie d'un corps et calculérent la production d'éléments primor-
diaux; 1l'abondance primordiale de 1'hé&lium qui y a été obtenue est un peu

basse.



73.

1.6.3 LE MODELE DE L'ETAT STATIONNAIRE DE BONDI-GOLD

En 1948, Bondi et Gold®? proposérent 1'idée que l'univers est i la
folis homogéne dans l'espace et dans le temps, c'est-a-dire que n'importe
quelle partie de 1'univers doit toujours avoir paru semblable dans le passé,
et paraitra toujours la méme dans l'avenir. Ainsi cette théorie est le dé-
veloppement d'une seule hypothése fondamentale, sans &quation de champ:
1'hypothése du principe cosmologique parfait. Selon ce principe, chaque
observateur 1i1& au fluide cosmologique voit un univers ayant le méme as-
pect & tout instant. La seule fagon de réconcillier ce postulat avec le .
mouvement en expansion des galaxies, est de supposer que de nouvelles ga-
laxies sont créées continuellement de fagon 3 compenser la dispersion de
celles déja existantes des plus vieilles. Si de nouvelles galaxies sont
créées, alors Bondi-Gold ont fait 1'hypoth@se que cette création exigeait
l'apparition d'un atome d'hydrogéne par heure par mille cubique dans l'es-
pace intergalactique. Cette hypothése est &videmment en désaccord avec le

principe de la conservation de la matiére.

Mentionnons finalement que dans ce modéle il n'y a pas de point
singulier. Les quelques relations importantes pour cet univers station-

naire mais non-statique, et avec kR = 0 , sont

1+z=R(to) ’ z=R(to) .D H=%—
R(ti) R(to)
ot D est la distance de la galaxie observée et z est le décalage (1.49)
spectral, 3 R
4 mR?*pv 4TRQ ., v=7

3

ot le taux de création de la matiére est donnée par Q =-§TQ . Les variables
qui se trouvent dans 1l'&quation (1.49) ont déjd été définies dans la sec-

tion des modéles relativistes.



1.6.4 LE MODELE DE L'ETAT STATIONNAIRE DE HOYLE

L'idée d'un modéle d'univers stationnaire fut prolongée par Hoyle
qui modifia les &quations de la relativité générale d'Einstein afin de per-
mettre une création continue de la matiére dans l'espace. De méme que Bondi
et Gold, Hoyle accepta le principe cosmologique parfait comme principe de
base. Dans son modéle, le ds? relativiste doit mener 3 la relation suivante:

81er=-%2 , A=%= 3pH (1.50)

O'Z’g/cm3 , (les variables et les constantes ont &té définis dans

oup ™Vl
la section sur les modéles relativistes). Hoyle ajouta le terme de création
afin de rendre la densit& constante et de résoudre les é&quations de la re-~
lativité générale. La masse de tout l'univers augmenta . graduellement.

- voild 15x10° années, et l'effet de ce changement de masse sur la lu-
mi€re des objets &loignés produit le décalage vers le rouge. En fait,
Hoyle-Bondi-Gold admettent que la matiére intergalactique représente 90 Z
de la matiére de l'univers, dont la densité moyénne serait 5x10‘2’g/cm3 ,
soit 3x10”° atomes d'hydrogéne par cm®. Mais 1'univers est en expansion.

I1 faut que toute la matiére de 1l'univers soit doublée toutes les 2x10°

années. La création continue devrait donc €tre d'3d peu prés un atome d'hy-

drogéne par litre d'univers par milliard d'années, ou 10™*3g/cm’/s .

Les observations (voir chapitre 3) vont soit vérifier 1'authen-
ticité ou soit rejeter la théorie de la création continue. En effet, si
la lumi@re des galaxies lointaines fut émise voila longtemps, les galaxies
les plus éloignées devraient avoir &té plus jeunes au temps ol elles ont
émis leurs rayons de lumiére. Donc, si on observe des changements systé-
matiques dans les caract@ristiques des galaxies, par exemple la couleur

intrins€que, le volume, et que ces changements soient une fonction de la
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distance, alors la théorie va @tre rejetée. La densité des radio-sources
peut aussi servir comme critére d'acceptabilité de la théorie, car celle-
ci prévoit une valeur constante et indépendante de 1l'éloignement. Mention-
nons que les modéles évolutionnistes exigent d'€tre corrigés par un "effet
d'évolution" des radio-sources; cette correction peut se faire dans les
luminosités des sources. Cependant, la théorie de 1'état stationnaire
(celle qui n'a pas été modifiée pour &tre en accord avec les observations
présentes) ne peut pas échapper i &tre en désaccord avec les observations
en recourant aux changements possibles de la luminosité L, car cela contre-
dirait les postulats de bases du modéle: les sources elles-mémes &volu-
ent, meurent, et de nouvelles sont constamment formée%la valeur moyenne de

L restant constante.

I1 peut étre démontré que la théorle de 1l'état stationnaire per-
met l'existence d'un champ magnétique intergalactique, et d'un gaz "chaud"
dans l'espace intergalactique qui fournirait un travail mécanique capable
de se changer en énergie aussi élevée que celle des rayons cosmiques. Ceux-
cl exerceraient une pression sur les amas. Mentionnons aussi que, dans la

théorle de l'état stationnaire:

a) Les galaxies sont créées en tout temps et ne devraient pas

étre d'un dge uniforme.

b) Tout processus qui exige des densités trés élevées peut sur-

venir dans les étoiles, les objets supermassifs, et les trous noirs.

¢) L'espace intergalactique est le site d'une agitation intense.
L'interaction entre deux particules apparait comme un couplage entre deux
ondes de 1l'éther. De temps en temps, une particule peut €tre annihilée et

revenir au chaos de 1'éther. De plus, le chaos de 1'éther pourrait aussi
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créer des particules 3 partir d'une fluctuation de lui-méme.

d) Lles galaxies sont formées par la compression de la matiére
froide (c'est-&-dire les galaxies elles-mémes) par la matiére chaude de

l'espace intergalactique.

e) La théorie n'accepte pas la validité des principes de la con-
servation de 1l'énergie et de la quantité de mouvement au niveau local. La
transformation des tensions négatives est possible et se traduit par ume

création de matiére.

f) Le nedshift galactique peut &tre di 3@ un vieillissement de

la lumiére lors de son parcours a travers les espaces intergalactiques.

g) La théorie fait 1'hypothése qu'il existe des galaxies de tous
les dges. Si on trouve des galaxies beaucoup plus vieilles, ce serait alors
un argument en faveur de cette théorie. Les relations (N,m) et (m,z) offrent
ainsi une fagon de décider entre cette théorie et les cosmologies de la re-
lativité générale. La figure suivante illustre 1l'évolution d'un modéle de

1'état stationnaire.

jﬁ/

0 5 10 15 20

—>»

Temps (lO9 ans)

Figure 1.20 Le modéle de 1'état stationnaire. Cette figure montre
que la distance d'une galaxie est presque trois fois
sa distance initiale aprés 10x10° années.
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1.6.5 LES MODELES COSMOLOGIQUES DANS LA THEORIE DE LA GRAVITATION
CONFORME INVARIANTE DE HOYLE ET DE NARLIKAR

Hoyle et Narlikar analysérent les modéles de Friedmann dans une
théorie de la gravitation conforme invariante. Cette théorie est "Machienne"
dans le sens que la masse d'une particule est due 3 son interaction avec wn
champ de masse créé par d'autres particules. Un autre aspect apparalt lors-
qu'on &tudie le probléme de la singularité dans cette théorie. En effet,
celle-ci ne survient pas physiquement puisque l'univers aurait une deuxiéme
moitié (pour laquelle t < 0) opposée 3 celle de notre univers actuel (t > 0).
Les deux moitiés contribuent au champ de masse et sont donc liées physique-

ment°3’°“.

Aprés que Hoyle ajouta son tenseur de création

T = (T, (1.51)

ik 1k)matiére + (T

ik)création

aux équations de champs et qu'il inventa avec Narlikar le champ scalaire
C, la théorie stationnalire devint celle d'un univers dans lequel des pa-
quets de d'ondes gravitationnels tr@s forts sont les sites ol se fait la

® serait d'environ

création de la matire. Le taux global de création"!
3x10~*¢g/cm?/s . 1ls espéraient ainsi pouvoir rendre compte de 1'énergie
des radio-sources, des QSO, et des rayons cosmiques 3 hautes énergies. La
théorie suppose maintenant que des particules avec des énergies trés hautes

peuvent tre créées dans des objets qul se sont énormément contractés. Le

taux de création d'énergie serait alors Q = 1015(%-)2erg/s R ou M est la masse

[o}

de 1l'objet aprés la création des particules et Mo est sa masse originale.

Hoyle et Narlikar proposérent deux explications pour la forme de
la relation (N,S) des radio-sources: premiérement, que les galaxies devien-
draient des galaxies radio & un age v l-, et deuxiémement qu'il existerait

une non-uniformité sur une échelle extragalactique dans la distribution
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des galaxies (pour des amas contenant 10° galaxies), et qu'ainsi il y au-

rait un manque local de radio-sources.

Des versions plus récentes de cette théorie supposent des solu-
tions aux équations de champs en accord avec un &état d'une densité trés
haute de la matiére dans le passé&. Cette possibilité dépend de 1l'intro-
duction en physique d'un champ de création avec une énergie négative, et
d'une création non-uniforme de la matidre. Il a &té suggéré que nous vi-
vons (sur 1'échelle d'un rayon de Hubble) dans une bulle de galaxies en
expansion; il y aurait des inhomogénéités de la grandeur des amas et des
superamas de galaxies dans cette bulle. Lorsqu'on applique la théorie du
champ-C a un univers inhomogéne et contenant une distribution uniforme
d'objets massifs, alors la création de la matiére aurait un taux non-
uniforme, avec un taux plus grand proche d'objets massifs. Ainsi, les ob-
jets massifs seraient des '"poches" de création. Une idée semblable a aussi

été examinée par McCrea , et par Price . Price obtena 1'action

__1 4 1 1—= i
S = 167G fRV-g\. d'x - E j'mada - ¥ f fCiC V -g*d x+§fcida
(1.52)

ol les deux premiers termes représentent la géométrie et 1l'inertie, et
les deux derniers termes sont ceux de la création de la matiére. Ici Ci

représente le gradient d'un champ scalaire C, et f est sa constante de

couplage.

Avant de conclure la présentation des modéles stationnalres,
donnons quelques détails supplémentaires sur les possibilités de la cré-
ation de matiére et de particules avec des masses au repos nulles. Men-
tionnons tout d'abord que le champ-C de Narlikar®'!’*1!2 est trés efficace
et qu'il améne 1'idée que la mati&re peut €tre créde par plusieurs mini-

bangs.
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Le calcul des probabilités de la cré@ation de paires de particules

d partir du vide par un champ externe non-stationnaire a &té faite par dif-

férentes méthodes pour les modéles de Friedmann quasi-Euclidiens. Par contre,

les problémes sont loin d'Etre résolus. On essale toujours d'unifier la re-
lativité générale et la théorie quantique. On sait que des paires particu-
les - antiparticules peuvent s'annihiler et donner des gravitoné"la, et
vice versa; il se pourrait méme qu'il existe une création de paires i par-
tir du vide comme en électrodynamique quantique. Mais alors qu'en théorile
des champs quantiques, il est facile d'interpréter les &tats "on" et "off",
cecl n'est pas le cas en cosmologie, puisque l'univers n'est jamais "off".
Comment alors devrions-nous interpréter la création de particules ? Il est
possible de l'interpréter d travers la diagonalisation de l'hamiltonien de
la théorie des champs et & partir de la transformation de Bogolijubov. La
matrice S de cette théorie permet & l'expansion de 1l'univers de ne pas

&tre nécessairement "off" “1%2415,

I1 faut faire attention lorsqu'on examine la création de parti-
cules au début de l'univers car la production de particules est importante
au moment ol des géodésiques séparées par une longueur d'onde de Compton
vont diverger par plus d'une longueur d'onde de Compton dans un temps de
Compton. Pour cette raison, lorsqu'on s'approche de la condition t=0 de

l'espace-temps, le taux de création augmente gagns aucune limite.

Schafer et Dehnen"!® se servirent de la théorie du champ quanti-
fié de Dirac daf’s l'espace-temps courbé de la relativité générale afin de
calculer le taux de création de particules dii 3 l'expansion de l'univers.

Ils obtinrent

% = %2% (he/m26) 3‘2.(moc/ﬁ) ‘fzquo"c“= 6x10°%1s~! (1.53)
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ol a=0.22 et g:/gt = 16 particules/km’/année. Ce résultat exige autant
de matiére que d'antimatiére et satisfait 3 1l'univers symétrique d'Alfvén
et d'Omés. Un autre processus de création et d'annihilation de paires

se servirait d'un champ magnétique aussi fort que m?c®/he ™ 4.4x10%?

gausshl79‘018

Un dernier aspect est que si 1'on suppose que G varie, alors la
théorie. prédit que les températures et les luminosités des &toiles, en

plus de leur structure, vont &tre affectées®®.

1.6.6 CONCLUSION

Les cosmologistes ont analysés d'autres théories de la gravita-
tion que celle d'Einstein afin de pouvoir réconcilier les données sur les
échelles de temps; plusieurs ont apporté des solutions raisonnables mais
qui exigeraient d'€tre développées afin de répondre & toutes les différe-
tes observations disponibles. Plusieurs de ces théories ont 1l'avantage
d'éliminer la singularité initiale; d'autres, comme celles ol les constan-
tes de la physique varient avec le temps, pourraient, si elles s'avérai-
ent justes, changer notre conception de quelques principes fondamentaux

de la physique.

Dans les modéles stationnaires, les galaxies sont créées en tout
temps, les lois de conservation de l'énergie et de la quantité de mouve-
ment ne sont pas respectées au niveau local; de plus, des tensions néga-
tives sont la source d'une création de matiére. On a vu aussi que la thé-
orie d'un vieillissement de la lumiére rend compte du redshift galactique,
et que les modifications apportées par Hoyle et Narlikar a la théorie de
1'état stationnaire peuvent donner des résultats intéressants, et en fa-

veur de cette cosmogonie. Des développements théoriques futurs sur la
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fagon dont la création de la matiére peut se faire dans un univers locale-
ment inhomogéne, et des &études sur les objets &loignés (radio-sources, QSO)
qui auraient plus de précision (du point de vue des observations et des in-
terprétations des observations), aideront i décider si vraiment cette cos-—

mologie peut représenter 1'univers.

Les observations des xedshif{s des quasars et les dénombrements
des radio-sources, ont &té interprétds par Hoyle comme &tant en accord
avec la théorie de 1'état stationnaire; par contre, Schmidt!?®’ montra, au
contraire, que ces observations sont incompatibles avec cette théorie.
Plus récemment'®®, ume analyse de la relation (z,m) & partir des mesures
des 98 amas de la liste de Sandage et Hardy (voir chapitre des observa-
tions), montre que l'univers stationnaire ne peut pas €tre abandonné.

198

L'analyse de Skarzynski montre également que les observations sont en

accord avec l'univers stationnaire.

1.7 LES TESTS DE LA RELATIVITE GENERALE ET DES CHAMPS SCALAIRES.

Les quatre tests de la relativité générale sont 1) la précession
du périhélie de Mercure, 2) la déflection de la lumiére par le Soleil,

3) le décalage gravitationnel vers le rouge, 4) l'expansion de 1'univers®’’8%2%?,

Le deuxiéme test donne des résultats assez incertains; il pourrait
y avoir des erreurs jusqu'a au moins 8 Z . Einstein a prédit ume déflection
de 1,70 , mals les nouvelles théories prédisent aussi autour de 1.60 et
1.70. Puisqu'il n'y a pas beaucoup d'espoir d'augmenter la précision de ce
test, on doit trouver d'autres sources, comme par examples les quasars
3C273 et 3C279 . On pourrait mesurer ainsi la déflection des micro-ondes

venant de ces sources. L'erreur expérimentale serait environ de 1 Z,6%°

1}
Einstein préddit 43 par On pour le premier test; d'autres théories
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prédisent un taux de précession plus petit. Dicke montra que le Soleil
n'est pas une sphére parfaite, mais plutdt un sphéroide oblat; il y aurait
donc une petite fraction dans la précession qui ne serait pas di 3 un ef-

fet relativiste. Ainsi les autres théories pourraient &tre justes’l.

A moins que les tests de la relativité augmentent en précision
jusqu'a moins de 1 Z , on ne pourra pas discriminer entre les différentes

théories de la gravitation.

Les mesures de la déflection de la lumiére de certaines sources
radio ont données 1.775% 0,019 ou 1.015%X0.011 fois la prédiction d'Ein-
stein. Ce résultat n'est pas conséquent avec la formulation du scalaire-
tenseur avec une constante de couplage du scalaire w < 23 . Par contre, les
quasars donnérent une valeur égale i 0.96% 0.05 fois la valeur prédite par

Einstein’z.

1.8 LES MODELES COSMOLOGIQUES SPATIALLEMENT HOMOGENES, NON-ISOTROPIQUES

1.8.1 INTRODUCTION

Dans les modéles homogénes, non-isotropiques, la théorie de la re-
lativité générale (sans la constante'cosmologique) est acceptée comme thé-
orie de la gravitation. Quelques exemples de ces modéles sont les cosmolo-
gies de types I, V, et IX de Bianchi. L'univers, dans ces modéles, peut
€tre non seulement en expansion, mais aussi en rotation. Les modéles sont
non-isotropiques et contiennent ume singularité. Misner formula un hamil-
tonien 3 partir de la méthode hamiltonienne de la relativité générale, 1la

formulation ADM. Cette approche conduisit ensuite 3 la cosmologie quantique.

Les modéles homogénes non-isotropiques peuvent &tre appliqués a
éliminer la singularité initiale de 1l'univers et 3 étudier les anisotro-

ples dans le fond de micro-ondes. Raychaudhur112° a pu éliminer la singu-
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larité initiale en abandonnant 1l'hypoth&se de 1l'isotropie. Son équation de

base s'écrit

o u 4 162 —=-rR_ " -0+ u? (1.54)

laquelle se définit, qualitativement, comme suit

L? dérivé de + Le terme). _ [La densitéj _ {saillement), [ L& terme )
l'expansion /7 |d'expan- d'énergie ¢ o mentitlde 1a
sion rotation
w

Le rG8le de la viscosité va €tre &galement examiné dans la présente
section, ainsi que les nombreux aspects des mod€les non-isotropiques de

Bianchi.

L'existence d'une anisotropie (une caractéristique non-isotropique)
dans un modéle cosmologique, permet 1'étude théorique de plusieurs effets
importants, comme par exemple les effets des champs magnétiques primordiaux,
de la viscosité des neutrinos, de la théorie cinétique, de la théorie des
perturbations, et aussi de la formation des galaxies. Lorsqu'un champ élec-
tromagnétique est ajouté dans les modéles avec des fluides parfaits, alors
le tenseur énergie-quantité de mouvement doit contenir en plus l'énergie et
la quantité de mouvement du champ. Si on ajoute un champ magnétique primor-
dial, les équations de champ doivent inclure le tenseur impulsion-énergie
du fluide ainsi que le tenseur énergie-quantité de mouvement. Un modéle
avec un champ magnétique primordial peut exiger une certaine quantité d'ani-

sotropie, et peut affecter la nature de la singularité.

Lorsqu'on obtient la forme du tenseur impulsion-énergie a partir
de la théorie cinétique, il faut supposer que la matiére cosmique est com—
posée de particules qui interagissent entre elles par collisions, ou avec

des champs &lectromagnétiques. La théorie cinétique peut avoir un tenseur
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impulsion-énergie avec le terme de la viscosité; les solutions des &qua-
tions de champ donnent alors l'effet de l'anisotropie sur le modéle.

Misner”5

examina l'expansion cosmique au temps ou la température
diminue jusqu'd une certaine valeur critique To d laquelle les neutrinos
sont libres; c'est le temps de découplage, le temps ol le parcours moyen
n'est ni trop petit, ni trop grand, et oil, la dissipation de l'énergie

(ou le transfert de l'énergie d'une partie 3 1'autre de l'univers), peut se
faire assez facilement., Il obtena une approximation de la valeur du terme
de la viscosité des neutrinos et analysa son effet sur l'anisotropie de
1l'univers, et montra que la viscosité des neutrinos peut diminuer 1'aniso-
tropie plus rapidement que si le transfert de l'énergie des neutrinos n'é-
tait pas possible. Il conclut que l'anisotropie diminue trés rapidement au
temps ol les neutrinos commencent 3 se découpler de la matiére cosmique;
ainsi, méme si 1l'univers présent est trés isotropique, cela ne wveut pas
dire qu'il doit nécessairement avoir &té aussi isotropique au début de 1l'ex-

pansion. Cet effet des neutrinos va €tre examiné un peu plus en détail dans

la section présente.

La cosmologie chaotique, le modéle vide T-NUT-M , 1'univers "Mix-
master', les cosmologies hamiltonienne et lagrangienne, le minisuperespace,
la cosmologie quantique et, finalement les cosmologies de Schwarzschild,
vont toutes €tre examinés dans la section présente, Ces cosmologies sont
trés importantes pour le tout début de l'univers et plusieurs d'entre elles

évoluent 3 partir d'anisotropies.

1.8.2 LES MODELES ANISOTROPIQUES (OU NON-ISOTROPIQUES)

Les modéles non-isotropiques servent 3 analyser la présence d'un

1

champ magnétique cosmologiquel° , qui peut avolr &té trés important au dé-

but de 1'univers®®. Novikov®" analysa des modéles de type VII et IX dans
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lesquels l'expansion initiale et la courbure de l'espace sont non-isotro-
piques. Il compara ses résultats avec les données actuelles de la radia-
tion cosmique de micro-ondes qui elle-méme, est supposée contenir ume ani-

- - A -
sotropie égale 3 —% <1072, si on suppose que la densité de 1l'univers est

558,561

p. = pp » alors 1'expansion aurait dd €tre isotropique 3 partir du

0
début de l'univers. Par contre, si p0 < Pp > alors on ne peut rien conclure
puisque é% est proche de sa valeur maximum seulement dans un endroit par-
ticulier de 1'univers. Ceci nous fait conclure que l'anisotropie dans la
radiation du fond cosmique dépend légérement seulement du temps quand 1l'uni-
vers est devenu isotropique. Le temps ol l'univers est devenu isotropique
ne devrait pas &tre plus tard que le temps de Planck, tp= (Gﬁ/c"’)l}2=10-"3
sec. Cette conclusion coincide avec celle de Zel'dovich 3 propos de la cré-

ation quantique de paires par le champ gravitationnel durant un début ani-

sotropique.

Parlons maintenant des anisotroples qui sont supposées avoir exis-
tées durant les premiéres phases de l'explosion initiale. On peut montrer
que si 1'univers avait été anisotropique au début et qu'il tendit rapide-
ment par la suite vers un état isotropique, que la température devait se
comporter comme T = 1.04}:10”(&(1)"1‘2 (¢ est une constante arbitraire).
Mais si l'univers avait été anisotropique au début et en expansion a par-
tir d'une double-surface plutdt qu'a partir d'un seul point, alors la re-
lation devient T = Bt"ll2 (R est un paramétre dépendant du type ou du degré
d'anisotropie). Cette derni@re relation doit €tre utilisée 3 un temps pro-
che de la singularité initiale. Il est possible d'obtenir une relation
_ 8(1.04x101%)¢ 1

i : = a == . Ainsi n peut
entre ces deux expressions to 27 B° ’ 2 to Ainsi, on peu

montrer que 1l'anisotropie affectera la formation de 1'h&lium car des réac-

tions comme n+ pz=2D+ Y ne produiront pratiquement pas de D a T =10'°K,
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si 1'anisotropie devient plus forte, le taux de la réaction devient aussi
plus grand que le temps de 1'dvolution; si 1'anisotropie dure trop long-
temps, alors 1l ne se formera pas de 1'hélium. Par contre, certaines val-

eurs de 1'anisotropie®®’

permettent une production trés grande de 1'hé-
111,102

lium . On conclut que dans les cosmologies anisotropiques, le taux

d'expansion est plus rapide 3 une certaine température que dans le cas iso-

03

tropique1 . Ce taux est plus rapide dans les cosmologies de Jordan-Dicke-

Brans ou la valeur effective de G est plus élévée que dans le passé&. Si on
augmente le taux par un facteur 2 10‘, 1'hélium ne se formera pas. Thorne®’
montra qu'il est juste possible de construire des modéles anisotropiques
dans lesquels l'expansion est augmentée suffisamment pour supprimer 1'hé-
lium et le deutérium, mais aussi que l'anisotropie a eu toutefois le temps
de diminuer jusqu'id une valeur en accord avec l'isotropie de la radiation

du corps noir cosmique.

°°, un champ scalaire quantifié de création (point

D'aprés Berger!
de vue de Schrodinger) peut donner une création infinie si le temps initial
est pris comme étant celui de la singularité. Carswell®? analysa un modéle
homogéne axiallement symétrique et anisotropique, et contenant de la radia-
tion, de la matiére, et un champ magnétique uniforme. Il montra qu'a partir
d'un champ magnétique faible qui existerait & l'instant présent, et aussi 3
partir d'ume petite anisotropie dans le fond de micro-ondes, les modéles
peuvent produire seulement 5 Z de 1'hélium primordiale. Il montra également
que la "viscosité" due au temps de parcours moyen long des neutrinos est
efficace 3 "isotropiser" des modéles avec des formes de cigares, mais n'est

pas efficace pour d'autres modéles. Il y aurait ainsi plus d'h&lium qui se

seralt formé dans ces modéles que dans le cas isotropique.

Une étude du modéle de type I, et de 1l'dquation de transfert rela-

tiviste, porta Anile?® 3 affirmer que, dans un univers anisotropique, le
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rayonnement du fond cosmique de micro-ondes est anisotropique et polarisé.

Kubo®® &tudia 1'&volution et les dges des modeles cosmologiques
anisotropiques qui tiennent compte du terme cosmologique; ce terme contien-
drait de la "poussi@re". Il examina aussi l'effet du cisaillement dans 1'ex-

pansion de 1l'univers.

Lorsque l'on considére les effets quantiques et l'effet de la cré-
ation de particules dans les modéles anisotropiques, de petits tourbillons

qui auraient existés i partir du temps de Planck, 107*? seconde, seraient

LK

-~

suffisants a "isotropiser" 1l'expansion de l'univers®®. Ainsi 1'expansion
approcherait le type d'expansion d'un modéle de Friedmann.

Liang!®*

analysa la formation de chocs 3 partir d'ondes simples
a une dimension en relativité spéciale et dans des modéles de Friedmann;

il obtint une formule pour le taux de production de l'entropie et 1l'appli-

qua 3 étudier la formation des galaxies.

1.8.3 LE ROLE DE LA VISCOSITE ET LE PHENOMENE DE LA DISSIPATION AU
DEBUT DE L'UNIVERS

Le réle de la viscosité est souvent considéré en méme temps qu'on
essaie d'expliquer la trés haute entropie par baryon dans 1'univers. Lors-
que les termes de la viscosite®®? dominent, il y a des effets, comme par
exemple la création de particules par le champ gravitationnel au moment
initial, qui peuvent survenir et &tre interpré€tés par les termes de la

viscosital?®s,

Un fait difficile 3 expliquer que l'on trouve dans les modéles
isotropique et homogéne, est que 1l'on doit postuler un rapport de la den-
sité de la radiation sur celle de la mati€re (ou, le nombre de photons

dans le fond cosmique sur le nombre de baryons), lequel rapport est obtenu
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d partir des observations présentes. Ce rapport est de 1l'ordre de 10° .
Cela amena plusieurs cosmologistes 3 &tudier des modéles avec des aniso-
tropies trés grandes, et aussi avec des "inhomogénéités", au début de 1'u-
nivers. Dans certains de ces modéles, l'anisotropie initiale peut &tre di-
minuée par le ph&noméne de la "dissipation", ce qui a comme conséquence
d'augmenter 1l'entropie de la radiation. Un exemple d'un processus de dis-
sipation est celui de l'effet quantique, c'est~a-dire de la création de
particules. Le processus des interactions faibles en est un autre exemple.
En effet, si le temps de parcours moyen des particules est assez long,
alors les forces de la viscosité sont capables de diminuer 1l'anisotropie
dans l'expansion. Une situation semblable survint durant 1'@re des leptons
ot 6x10° < T £ 1.5x10%2 K. Un autre processus de dissipation pourrait,

d'aprés Murphy'!?

, exigster 3 la température T "V 10%%& lorsque les gravitons
sont en équilibre thermique avec la matiére. Cependant, l'existence d'ume
telle époque est assez incertaine; en effet, la théorie d'Hagedorn (que 1l'on
examinera plus loin dans une autre section) prédit une température maximum
T ~ 10'3K. Une analyse des modéles anisotropiques "plats" de type I a &té
faite par Caderni et Fabri'!'?, Ils examinérent plus particuliérement 1l'é@re
des leptons en tenant compte de la viscosité due au cisaillement et celle
due au volume. Les résultats de leur analyse montrent que la viscosité due
aux neutrinos réduit l'anisotropie dans l'expansion. Ils ont pour cela
supposé que la densité du nombre de baryons est 4x10%% 3 T = 6x10° K (si

on veut retrouver 3a l'instant présent Ho= 50 Km.s '.Mpc™! et T = 2.7 K),

et obtinrent la méme valeur d'entropie S ~ 10° qu'on observe présentement.

L'anisotropie résultant de 1l'évolution de leurs modéles est AT 3.8x1077 ,

T
Ces résultats supportent 1'idée que 1l'état présent de l'univers n'est pas
déterminé par des conditions initiales trés spéciales (ils obtinrent le

méme S pour des conditions initiales tré@s différentes) dd au hasard, mais
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plutdt par les propriétés physiques de la matiére cosmologique“”’”a

Mais il y a plusieurs modéles de Friedmann qui sont incapables de donner

des explications 3 la trés grande entropie par baryon que 1l'on observell2?2106

Les autres conséquences des effets de la viscosité sont assez

nombreux. Citons que la viscosité de volume, d'aprés Heller et Klimek!!®

1092111 " serait capable de résoudre le probléme de la singularité initiale.

105

Matzner et Misner ont trouvé que le processus neutrino-neutrino produit

une dissipation assez efficace pour réduire 1'anisotropie.

1.8.4 LES COSMOLOGIES DE BIANCHI DE TYPES I A IX

aB

A partir de 1l'équation (1.1) et R=g RaB , et ainsi que de la

loi de conservation (1.3), on peut montrer que l'identité géométrique sui-

vante est possible: ( Rik - %-Rdi

courbure, et on ob_tient l'identité de Bianchi (voir référence 816, p. 41):

K ); = 0. On substitue les formes de la

a Pr O, T
R ch;Tm Ay "Aw =0 (1.55)

ol w est la rotation. L'équation (1.55) est & la base des &tudes faites
sur les modéles de types I & IX de Bianchi. Seulement les résultats de ces
études vont étre cités dans cet ouvrage. Mentionnons en premier le modéle

1145115 4 omogéne et vide de type I'!7, ou modéle T3 ; il a &té

spatiallement
étudié parce qu'il contient une singularité et qu'il peut facilement Etre
comparé aux moddles contenant de la matidre. Ils sont utiles i montrer les
contrastes entre les modéles vides et les modéles emplis de mati&re. Citons
rapidement que les mod&les de type IX deviennent "singuliers" lorsqu'on les

emplit de mati&re, et qu'ils englobent les modéles fermés de Friedmann. Les

modéles de type V sont les modéles spatiallement ouverts de Friedmann.

Des caractéristiques importantes comme la rotation, le cisaille-

ment et l'anisotropie, on fait que les mod&les de type IX ont &té &tudiés
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116

en profondeur . Ellis étudia des modéles contenant de la matiére et dont

le vecteur d'écoulement du fluide n'est pas normal aux surfaces de 1'homo-

élls 119

généit . Barrow analysa la nucléosynthése dans les modéles de Bianchi.
I1 trouva que les observations actuelles de 1'hélium et du deutérium appor-
tent des limites au rapport du cisaillement sur le taux d'expansion de 1l'uni-
vers; ces limites seraient plus sévéres que celles exigées par 1l'isotropie

du fond cosmiques 3 2.7 K.

Les modéles anisotropiques de type IX peuvent E€tre représentés par

la figure suivante.

N\

temps

Figure 1.21 L'évolution d'un univers en rotation de type IX.
Les surfaces représentent un volume fluidique
glémentaire comme dans le modéle T-NUT-M.

Afin d'obtenir 1'anisotropie dans la loi de Hubble, il faut calculer
dB_\? dB)z d B \?
2 |2 + | & + [ =
<@H> (dt xx) (dt vy rralkds (1.56)

ol %EB; donne le taux différentiel de l'expansion le long des axes princi-

paux de la métrique. La valeur actuelle du taux du cisaillement détermine la
dispersion minimale dans la valeur de Ho . Les observations nous donnent
(bH)? -2 .
rms < 10 ; ce résultat montre que les mouvements de cisaillement
H?

n'affectent pas l'expansion moyenne générale.
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1.8.5 LE MODELE SPATIALLEMENT HOMOGENE "VIDE" T-NUT-M

Dans ce modéle, les sections du genre espace &voluent dans un temps
propre fini de "ouvert'" i "fermé" 3 "ouvert". Il n'y a pas de singularité,
bien que le modéle soit en expansion et qu'il puisse se contracter. Par
contre, sl on ajoute de la matiére 3 ce modéle, il devient un modéle avec
une singularité. Ce modéle est seulement une approximation de 1l'umnivers pré-

51 La figure suivante montre

sent parce qu'il est supposé "vide" de matiére’
qualitativement les différences entre 1l'évolution d'un modéle de Friedmann

et 1'dvolution du modéle sans singularité T~NUT-M.

®
< N S
VRN

4 A
» a
g ]
3 o I

®
a) Un modéle "fermd" de b) Le modéle T-NUT-M.

Friedmann.

Figure 1.22 Comparaison entre un modéle "fermé'" de Friedmann, et le modéle

vide T-NUT-M. Dans le mod&le de Friedmann, les sphéres sont
d'abord en expansion, puls en contraction;la densité de la
matidre devient infini au temps t = 0. Le modéle T-NUT-M n'a
pas de singularité géométrique 3 t = 0.
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1.8.6 LES ROTATIONS DE L'UNIVERS, DES GALAXIES, ET DES AMAS DE GALAXIES

Les dimensions et les formes des galaxies et des amas de galaxies
dépendent de la distribution de la matiére dans ces objets, et de la ?orce
de la gravitation. Les parties extérieures des galaxies et des amas
de galaxies qui existérent au début de l'expansion, ont participé 3 1l'ex-
pansion générale et, pour cette raison, le ds? de 1la métrique de Robert-
son-Walker doit €tre remplacé par un ds qui tient compte du mouvement lo-
cal de la rotation. Ainsi, une théorie cosmologique pourralt &tre amenée i
donner des explications non seulement au sujet de l'origine, mais aussi
aux "formes" des galaxies et des amas. Il gse peut que le probléme de la
singularité initiale se résolve en méme temps que ceux des rotations. En

effet, Pachner!*?

imagina un mouvement rotatoire des galaxies et des amas
de galaxies qui aurait existé@ au début de l'univers. Il montra que la ro-
tation, lorsque combinée avec un gradient de pression, peut faire &viter

la singularité.

Hawkinglha’ examina des modéles cosmologiques spatiallement homo-
génes de Bianchi contenant un cisaillement et une "vorticité" (la vorticité
veut dire une rotation de la mati€re autour d'un observateur en mouvement
avec la matidre). Dans ces modéles, l'univers est en rotation sans pour-
tant qu'il y ait un centre de rotation. Cette rotation locale peut avoir
des effets importants sur la formation des galaxies., Il montra aussl que
la viscosité peut diminuer la vorticité.

14% barla du principe de Mach (celui défini par Whitrow)

Gomide
dans le contexte des modéles cosmologiques homogé€nes et de la rotation
cosmique. Il trouva que les modéles "fermés' statiques sont en accord avec

le principe de Mach si les rotations sont assez petites.
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Les observations de l'isotropie du fond cosmique de micro-ondes
peuvent donner des limites supérieures aux anisotropies des modéles spati-

allement homogénes®??®:1%3

. L'isotropie du fond de rayon-X peut donner des
limites pour le cisaillement et la vorticité de 1'univers. Ces observations
permettent ensuite de calculer la quantité de rotation qui existe présente-
ment et, ainsi, d'extrapoler i la vitesse de rotation qui a dd exister au

début de 1'universt“77%%8,

Silk!*7°1%® ayamina wn modéle de Godel qui tient compte de la ro-
tation, et montra que le modéle peut &tre stable méme s'il y a des pertur-
bations dans le plan de la rotation, mais qu'il est instable aux perturba-
tions dans la densité& le long de l'axe de rotation. Il suggéra qu'un modéle
d'univers réel doit non seulement &tre en expansion, mais aussi tenir compte

143 examina aussi un modéle de Godel en ro-

d'une rotation non-nulle. Fennely
tation et montra que la vorticité peut exercer un effet sur la relation

(N,S); cet effet est du méme type que les effets due a 1'évolution des ga-

laxies.

Il suffit d'une rotation excessivement lente, l“ en 107 années,
pour éviter le probléme de la singularité initiale et de faire 1l'hypothése
que l'univers explosa au début de l'univers. Résumons les effets de la ro-
tation de 1l'univers. Premiérement, elle peut &liminer la singularité ini-
tiale dans les mod&les cosmologiques spatiallement homogénes; deuxiéme-
ment, la rotation peut, sans abandonner 1l'hypothése de 1l'homogénéité, ex-
pliquer le phénoméne qu'on observe plus d'amas de galaxies dans une moitié
du ciel que dans l'autre. Finalement, la rotation peut donner une expli-
cation 3 cette petite différence entre les valeurs obtenues pour la con-
stante de la précession comme mesurée d partir des observations des galaxies

éloignées ou 3 partir du systéme planétaire.
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1.8.7 L'UNIVERS "MIXMASTER" ET LA COSMOLOGIE CHAOTIQUE

Des photons, des neutrinos, ou des ondes de choc pourraient
servir 3 faire une lien physique sur des distances cosmiques, s'il
existe une géodésique nulle qui s'enroule autour de l'univers. Ce trans-
fert d'énergie est appelé mixing et correspond a un horizon assez

*0, Matzner et Chitre analysérent

grand dans toutes les directions'
l'effet de la rotation dans 1l'univers "Mixmaster" et montrérent que
la rotation ne donne pas beaucoup de mi{x{ng comparé aux modéles sans

rotation!*?,

13% Ztudia un modéle "vide" de type IX d'univers de

Regge
Bianchi et montra que les perturbations diminuent en méme temps que
1'univers de "Mixmaster' est en expansion. L'analyse de Misner des
modéles "diagonaux' de type IX d'univers de Bianchi peuvent &voluer
de fagon que la distance autour de l'univers dans une direction donneé
soit trés petite durant un certaiﬁ temps, ce qui permet ainsi a la
lumiére de se propager autour de l'univers. Une conséquence d'un tel
modéle est que les perturbations qui se propagent autour de l'univers
peuvent rendre l'univers homogéne. Ce processus est aussi appelé
mixing.

Misner examina aussi 1'idée que ce n'est pas par hasard qu'on
peut observer l'isotropie et l'homogénéité sur une aussi grande échelle
de notre univers. Il postula que les anisotropies et les inhomogénéi-
tés ayant existé au début de l'univers, disparurent en méme temps que
1'univers évolua. Afin de montrer son idée, il analysa la facon dont
une anisotropie diminue selon du temps dans les modéles de types I et

IX d'univers de Bianchi et proposa l'univers "Mixmaster'" pour illustrer
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les processus par lesquels "1'isotropisation" se fait, Le méme modéle
sert aussi 3 montrer la fagon dont 1l'univers devient homogéne. Cette
idée fut suivie par Collins et Hawkinglae qul proposérent un univers
dans lequel les galaxies peuvent se former, et dans lequel une aniso-
tropie et une inhomogénéité initiale diminuent au fur et i mesure que

1l'univers s'approche du moment présent.

Eichler'?®? examina les conditioms chaotiques dans l'univers
durant et antérieurement i 1'époque (14 z) "~ 10" ; ces conditions
donnent le spectre d'un "bruit blanc" de fluctuations dans l'entropie
jusqu'd une masse d'environ 10° Mo . La fluctuation de la densité du
nombre de baryons aurait alors été égale a %B-N 1 ; ceci donnerait

une explication aux densités observées dans les amas globulaires et

dans d'autres systémes ayant une origine primordiale.

1.8.8 LES COSMOLOGIES HAMILTONIENNE ET LAGRANGIENNE

La cosmologie hamiltonienne est 1'étude des modéles cosmologique
(plus particuliérement, les modéles non-statiques de la relativité géné-
rale) 3 1'aide des équations de mouvement dans leur forme hamiltonienne.
Cette &tude est la premiére &étape 3 suivre si on veut pouvoir quantifier
la gravitation. Arnowitt, Deser et Misner postulérent que la théorie
hamiltonienne de la gravitation; ensuite DeWitt l'appliqua & des modéles
cosmologiques de Friedmann. Misner introduisit la cosmologie lagrangienne;
il se servit du oo d'Einstein comme d'un lagrangien. Plusieurs cosmolo-
gistes adoptérent ces techniques pour quantifier les modéles cosmolo-
gique5121’122. Les deux formulations, hamiltonienne et lagrangienne, don-
nent les mémes résultats; c'est seulement une question de goiit qui nous

fait choisir ume formulation plutdt que l'autre. La formulation hamilto-
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123 3

nienne est un peu plus générale . R.yan12 montra que les techniques
hamiltoniennes sont valables aussi pour une certaine classe de cosmolo-
gies "vides". Par exemple, les termes quadratiques dans le lagrangien

du tenseur de RiemannIZ“

, sont diis 3 des effets de la quantification des
champs de matiére (ou de sources). Mais ce type de modifications quan-
tiques de la relativité générale n'enléveront pas la singularité initiale
dans les modéles de Friedmann, La description hamiltonienne de 1'évolu-
tion des mod2les anisotropiques de type I d'univers de Bianchi, permet

de voir directement la fagon dont 1'anisotropie dans la constante de

Hubble de 1l'univers diminua & partir de la singularité jusqu'd 1'instant

présentlso.

En reformulant les modéles spatiallement homogénes par les tech-
niques hamiltoniennes, Misner fut amené 3 &tudier le minisuperespace. On
sait que la gravitation quantique se sert de fonctions d'ondes qui ont
pour domaine est appelé le superespace. Le sous-ensemble de toutes les
troisgéométries homogénes comme appliqué en cosmologie quantique est
appelée le minisuperespace. Ainsi il est possible d'imaginer que le super-
espace se réduit d'un espace infini 3 un mini{superespace '"fini" lorsqu'on

131

impose la condition de l'homogénéité. Gowdy continua 1l'étude commencée

par Misner et proposa de nouvelles métriques pouvant mener a d'autres

32 sbtena un

équations de mouvement du superespace. Par la suite, Berger1
ensemble complet de fonctions d'ondes pour n'importe quel temps dans le
modéle d'univers quantifié T3, La cosmologie quantique, les cosmologies
de Schwarzschild, les modéles de Kantowski-Sachs, et la cosmologie quali-

tative sont des cosmologies qui se servent de techniques hamiltonienne et

lagrangienne. Examinons maintenant celles-ci.



97.

LA COSMOLOGIE QUANTIQUE

La cosmologie quantique est 1'application de la théorie quan-
tique de la gravitation au probléme cosmologique. Ainsi, il faut cher-
cher les &quations quantifiées de la relativité générale qui donnent
des solutions pouvant évoluer de fagon A produire, par la suite, des
univers de Friedmann ou des solutions trés proches de ces univeés. De-
Witt et Misner!?%2!28 gtydidrent des solutions pour des modéles dans
lesquels 1l'homogénéité est imposée avant de quantifier le champ de gra-
vitation. Un exemple important de la cosmologie quantique est le modéle
de type IX d'univers de Bianchi, lequel est supposé homogéne et aniso-
tropique. La quantification de la géométrie a pour effet de produire des
"paquets d'états anisotropiques" semblables aux niveaux d'énergies

atomiques.

Les quantités utiles en cosmologie quantique sont!?7;

y2

(oh/c’)d: 1.62x10" **cm , (Gﬁ/c5)42= 5.39x107** sec , hc/G) = 2.18x107%g,
M/V =p = c5/G%h== 5.16x10°? g/cm® . On s'attend ainsi 3 trouver des fluc-
tuations quantiques gravitationnelles a des densit&s aussi grandes que
10*% g/cm® , avec une longueur 103 cm , et une &chelle de temps de 10™"3
seconde, n'a pas de sens en cosmologie quantique. Il survient, quelque
part dans le superespace infini, une fluctuation quantique géométrique
contenant de la rotation, une anisotropie, et une énergie de courbure. Ce
paquet se dilate en 10“*? seconde, et les états initiaux de 1'anisotropie
et de la rotation se changent en des inhomogénéités gravitationnelles,
c'est-i-dire en des gravitons; ce gaz de gravitons continue a se dilater.
Ceci représente 1l'évolution de l'univers 3 partir d'un début initial dans

um modéle de la cosmologie quantique. L'é&volution se continue comme suit:

des interactions gravitons-gravitons surviennent et produisent des paires
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de particules-antiparticules. Aprés 10~*® seconde, le temps commence a
se définir, et 1l'horizon de l'univers atteint la dimension de 10713 cm;
c'est la dimension quantique d'un proton. La production de paires de

protons-antiprotons survient A partir de la réaction!?®

g8+ 8 —P 4 P
ol g signifie graviton. L'énergie gravitationnelle est alors convertie
en masse. D'une fagon semblable, la densité totale de particule-antipar-
ticules se crée. La théorie n'explique pas pourquoi on observe plﬁs de
matiére (c'est-d-dire des baryons) dans l'univers que d'antimatidre.
Peut-€tre que l'interaction graviton-graviton n'est pas linéaire et, par
conséquent, le nombre baryonique (le nombre de baryons moins le nombre
d'antibaryons) ne serait pas conservé durant la période de la formation de
la matiére. Ou peut-&tre que le nombre leptonique n'a pas été cénservé;
la raison de ceci est que chaque proton en trop exige un électron en trop
afin de balancer la charge (puisqu'on est presque certain que la charge
net de l'univers actuel est nulle). Bien que l'on observe que le nombre
baryonique soit conservé, il se peut que les énergies ultra-hautes qui
existérent durant la création de paires "lourdes", apportérent une légére
violation de cette loi (mentionnons que cette violation n'est pas aussi
importante que la violation de la loi de la conservation de masse-énergie
qu'on trouve dans la théorie de 1'état stationnaire). Si on suppose vraie
la théorie de Wyler sur la dérivation des propriétés des particules &lé-
mentaires i partir des caractéristiques symétriques de l'espace-temps de
la relativité spéciale, alors les manifestations fondamentales de la ma-
tiére dépendraient des propriétés géométriques de l'espace-temps. Puisque
les propriétés géométriques de l'espace sont trés déformées au début de

l'univers, on devrait en fait s'attendre & ce que l'univers ne se comporte
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pas en accord avec certaines lois de la physique telle qu'elles sont con-
nues présentement. Il est possible que ce soit la raison pour laquelle il
existe présentement plus de matiére que d'antimati8re. Notons que les ef-
fets quantiques peuvent résoudre le probléme de la causalité qui survient
au tout début de 1l'univers dans les modéles de Friedmann (voir la section
1.3). Jones'??’!?? , construit des modéles pour la cosmologie "vide" dans
le cas spécial ou l'univers est décrit par un champ scalaire. La nature
quantique de la gravitation serait, dans ce modéle, une conséquence des
propriétés quantiques de ce champ scalaire. Il obtint aussi des solutions
cosmologiques pour quelques modéles de Friedmann et de de Sitter. Liang135
étudia les cosmologies avec de la "poussiére" irrotationnelle dans lesquel-
les la singularité est dominée par le terme des vitesses dans les é&quations
d'Einstein. La dynamique de ces modéles est donnée par 1'équation de Ein-

stein-Klein~Gordon.

LES COSMOLOGIES DE SCHWARZSCHILD

Les cosmologles de Schwarzschild ont &té& analysées dans plusieurs

11

ouvrages®!! et, pour cette raison, seulement les résultats vont étre don-

2

- - - L -~
nés dans le présent ouvrage. Mentionnons, d'apré€s Rauscher’“*?, qu'a chaque

instant durant 1'évolution de l'univers, celul-ci obé&it 3 la condition de

2 GM

Schwarzschild RS == dans laquelle R v 1028 cm et M v 10°% gm. 11

’
faut supposer une cosmogenése 3 partir de la singularité de Schwarzschild
qui serait en accord avec wne singularité non-ponctuelle dans un univers
oscillant. Les conditions initiales sont des variables quantifiges. Il

est intéressant A noter qu'afin de maintenir la condition de Schwarzschild,
il faut introduire umne création continuelle de la mati€re a un taux con-
stant durant 1'évolution. Le tableau suivant contient les caractéristiques

physiques du début de l'univers et sont comparées 3 celles existant aujourd'-

hui.
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Quantités physiques Au début de l'univers Au temps présent

Longueur 10~%3cm 10%%cn
Temps 10™* ¥ zec 10} 7gec
Masse 10‘5gm 10%¢

-1 2 53 2 -7gm 2
Accélération 10> *cm/sec 10®*cm/sec
Pression 10! % dynes/cm? 10~ ’dynes/cm?
Energie 101‘ergs 1075ergs
Densiteé 10’~gm/cm 10'2’gm/cm3
Température 1032k 2.7 K
Entropie 107 6erg/K 10*%erg/K

Tableau 1.3 Les conditions initiales du début de 1'univers dans les
cosmologles de Schwarzschild.

MODELE DE KANTOWSKI-SACHS

Ces modéles sont spatiallement homogénes et contiennent des hyper-
surfaces invariantes sous un groupe a quatre dimensions; i1ls ont une singu-
larité et contiennent des anisotropies. Afin d'obtenir 1l'hamiltonien cos-
mologique, il faut se servir de la formulation ADM, c'est-3-dire qu'il
faut suivre cette formulation pour réduire l'action d'Einstein

3% obtint des solutions

I= J'RV~—§ d*x 3 we forme canonique. Collins'®
exactes pour ces modéles et montra que pour une é&quation d'état barotro-

pique, une singularité existe autant dans un passé finl que dans un

future fini.

COSMOLOGIE QUALITATIVE

Dans la cosmologie qualitative, l'hamiltonien pour les modéles
de types Bianchi et pour les modéles de Kantowski-Sachs, ressemble 3a
1'hamiltonien d'une particule ayant un potentiel pouvant €tre représenté
par une fonction exponentielle ou méme par des murs infinis. Il serait

possible d'obtenir 3 partir de cette approximation une solution qui montre-
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133 b

rait 1l'évolution d'un univers homogéne'®?, Ryan'®" examina des modéles
ayant, simultanément, une expansion, une rotation, et un cisaillement; 11
montra qu'd l'aide de la cosmologie qualitative, la singularité dans ces
univers est semblable 3 celle de modéles avec seulement une expansion et

un cisaillement. Ceci wvoudrait dire que la rotation ne change pas beau-

coup la condition physique de la singularité.

MODELE HOMOGENES EN ESPACE ET EN TEMPS

Les travaux qui ont été faits pour ces modéles ne sont pas nom—
breux. Mais ils permettent de distinguer entre les modéles d'univers de
la section présente, les modéles homogénes et anigotropiques dans l'espace
et ceux de la section suivante, les modéles non-homogénes. Il est possible
de distinguer plusieurs modéles d'univers homogénes dans l'espace et le

"152’ et les modéles avec des fluides.

temps. Mentionnons les modéles "vides
Les plus connus des modéles avec des fluides sont les modéles d'Einstein
et de Godel. Le modéle de Godel!®? est le plus intéressant car 1l contient
une métrique qui n'est pas du type de Robertson-Walker, bien qu'elle soit
en accord avec une distribution "incohérente" de matidre. La métrique est
aussi une solution des équations d'Einstein, mais, par contre, n'accepte
pas le principe de Mach. Les univers &tudiés par Godel sont des univers
"tournants" et ceci fait qu'il n'est pas possible d'avoir un temps cos-
mique. Ses calculs donnent une période de rotation des systémes galactiques
de 5x10° ans. Entre autres il examina un modéle qui tient compte de la
rotation d'un univers en expansion, et montra que cecl crée nécessaire-
ment une anisotropie. Les résultats de son &tude montrent qu'il devrait

y avolr plus de galaxies dans une partie du ciel que dans 1'autre!s®,
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1.8.9 CONCLUSION

Comme 1'a montré Raychaudhuri (équation 1.54), les modéles non-
isotropiques sont, en principe, trés efficaces pour &liminer la singularité
initiale. Ces modéles nous permettent d'étudier la présence d'anisotropies
de tout genre, comme par exemples dans l'expansion initiale, dans la cour-
bure de l'espace, dans la température, ainsi que la présence d'un champ
magnétique ou d'une rotation au début de 1l'univers. Les anisotropies actu-
elles que 1l'on observe dans le fond de micro-ondes, dans 1l'expansion de
Hubble, et aussi dans certaines propriétés de l'univers comme 1'existence
possible d'un champ magnétique intergalactique (que nous é&tudierons dans
une autre section), peuvent ensuite &tre comparés aux valeurs prédites par
les modéles. On conclut dans cette section qu'il est toujours possible de
trouver un modéle anisotropique au tout début de l'univers, et qu'il devint
isotropique tr@s rapidement & l'aide du processus de la dissipation (du
rdle de la viscosité&). Les observations seront étudiées plus en détails

dans un autre chapitre et des conclusions plus précilses seront données.

Mentionnons que lorsque l'on compare les anisotropies calculées
comme ayant existé au début de 1'univers avec les anisotropies 3 l'instant

présent, 1l n'est pas possible de conclure quol que ce soit si po < pE
Egalement, mentionnons que la trés grande isotropie du fond cosmique de
micro-ondes nous force 3 croire que l'univers devint isotropique pas plus
tard qu'environ 10°*? seconde apr@s le début de l'expansion. Une autre

contrainte 3d l'anisotropie du début de 1l'univers est donnée par les abon-

dances des &léments légers ("He , D).

En plus des neutrinos, de petits tourbillons ayant existé i par-

tir du temps de Planck, seraient capables "d'isotropiser" l'univers. Mais
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si 1'anisotropie initiale est diminuée par un processus de dissipation
(comme la création de particules), alors l'entropie augmente (les forces

de la viscosité diminuent 1'anisotropie).

Les modéles d'univers de Bianchi sont utiles pour étudier la
rotation et le cisaillement. Les abondances de 1'hélium et du deuté&rium
peuvent apporter des limites trés sévéres au cisaillement. Il a été mon-
tré que les mouvements du cisaillement n'affectent pas l'expansion moy-

enne générale,

Parmi les modéles sans singularité, on trouve le modéle vide

T-NUT-M et quelques modéles de la cosmologie quantique.

Il a été montré que l'étude des rotations de l'univers, des ga-
laxies et des amas de galaxies peuvent €tre trés utiles pour étudier le
probléme de la singularité initiale, et la formation des galaxies et des
amas de galaxies. Les observations de l'isotropie du fond de micro-ondes
et de rayon-X donnent des limites & la quantité de rotation ayant existé
au début de l1l'univers. La rotation de l'univers peut &liminer la singula-
rité initiale et donner une explication au phénoméne que 1l'on observe plus

d'amas de galaxies dans une moitié du ciel que dans 1l'autre.

Il a été montré que dans certains modéles d'univers, le processus

du m{x{ng peut rendre l'univers homogéne et isotropique.

La description hamiltonienne de 1l'&volution de certains modéles
de Bianchi, permet de voir directement, la fagon dont l'anisotropie de
1'univers dans la constante de Hubble diminue & partir de la singularité
jusqu'd 1l'instant présent. les techniques hamiltonienne et lagrangienne
servent de base 3 la quantification des modéles cosmologiques. La quanti-

fication de la géométrie a pour effet de produire des "paquets d'états
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anisotropiques’". On s'attend 3 trouver des fluctuations quantiques gravi-
tationnelles a la naissance de 1'univers, qui aurait eu lieu sous des con-

ditions de densité égale 3 lO""gm/cm3 et de temps de 10~ *3% seconde.

1.9 LES MODELES COSMOLOGIQUES NON-HOMOGENES

Les modéles homogénes sont une premiére approximation aux propri-
étés d 1'univers puisque l'univers n'est au fond pas homogéne, chaque ga-
laxie représentant, en réalité, une condensation de matidre avec une den-
sité plus élevée que dans son voisinage. C'est la raison pour laquelle
plusieurs cosmologistes ont été amenés a travailler sur les modéles non-
homogénes (ou inhomogénes) qui tiendraient compte de ce morcellement de
la matiére. Mentionnons qu'un modé&le homogéne est instable lorsqu'il se
produit des perturbations dans la densité&, et qu'il devient.alors non-
homogé€ne. Dans les mod&les non-homogénes, la densité et la pression vari-
ent non seulement en fonction du temps mais aussi en fonction de la posi-

tion dans l'espace.

11 y a donc des raisons importantes pour lesquelles les modéles

non-homogénes sont é&té &tudiés:

1) 11s peuvent décrire et donner une explication a l'inhomogé'
neite actuelle sur une petite échelle, c'est-a-dire tenir compte de la

formation des galaxies et des amas de galaxies et de leurs distributions.

2) 1ls doivent permettre de calculer 1'inhomogénéité de 1'univers
i grande échelle, et prédire l'incidence que celle-ci aura sur les valeurs

des paramétres observables.

3) 1Ils sont sans doute importants pour calculer les premiéres
phases du début de 1'univers, celui-ci ayant en bien dans des conditions

vraisemblablement inhomogénes.
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Dans la section présente, seulement les aspects trés généraux
des modéles non-homogénes sont présenté&s. Puisqu'ils ne sont pas trés
nombreux, ils seront tous parcourus a tour de rdle.

D'aprés Hirokov et Fisher!®®

, lorsque l'on construit des modéles
homogénes relativistes, il faudrait effectuer une moyenhe sur le premier

membre des Equations d'Einstein puisque 1l'on fait déji une moyenne sur le

second membre. Ainsi, les équations d'Einstein

(micro) c‘; @ - 7 a‘i‘ JON X T (1.57)

devraient &tre remplacées par

(macro) ¢k ® - 7 sfe@+cl @ - xt (1.58)

le terme Ci dépend des fluctuations du micro-champ et son origine est

purement géométrique. Les solutions de ces équations ne présentent pas

de singularité initiale.

En 1947, Bondi obtint des résultats trés généraux pour un modéle
contenant de la matidre "incohérente'. Puis Bonnor, en 1956, proposa des
solutions ayant une symétrie sphérique qui s'approchent des modéles de
Friedmann sur des distances trés grandes 3 partir du centre de symétrie.
Un théoré@me important sur les modéles inhomogénes avec matiére "incohé-

18%% Ce théoréme est

rente'", fut découvert, en 1955, par A. Raychaudhur
basé sur le scalaire de l'expansion, le tenseur du cisaillement, et le

tenseur de la vitesse angulaire.

Parmi les modéles inhomogénes, on trouve le modéle de Cahill et

Taub®?® avec p # 0, et les solutions de Tabensky et Taub??®’ pour p = 0.
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Ne'eman et Tauber obtinrent, en supposant p = 0, un petit bang "retardé"
avec une masse arbitraire et un temps arbitraire. Dans ce dernier modéle;
la solution devient un espace-temps d'Einstein-de Sitter en méme temps

que M devient grand; mals au centre, M = 0 (M est la masse contenue dans
une sphére quelconque). Ce bang peut &tre retardé aussi longtemps que 1l'on
veut, Certains suppos@rent que la matiére est répartie réguliérement mais
de mani8re "discréte", comme les atomes dans un réseau cristallin. Dans ces
modéles, l'univers est divisé en un nombre N de cellules qui obéissent & la

métrique de S_<:hwar25child8’7

. Plusieurs galaxies sont contenues dans chaque
cellule et le champ de gravitation suit une symétrie sphérique au bord de
la cellule. Ainsi, pour une répartition réguliére de cellules, il se pro-

duirait un mouvement global d'expansion ou de contractionm.

8 peuvent confirmer ou refuter la cos-

Certains travaux récents®
mologie chaotique, c'est-3-dire la cosmologie qui suppose qu'i la singula-
rité, les conditions initiales peuvent €tre de tout genre et &voluer par
la sulte vers des modéles de Friedmann. Ces travaux sont basés sur des mo-

déles non-homogénes.

“", p et p varient avec le

Pulsque dans les modéles non-homogénes
temps aussi bien qu'en fonction de la position spatiale, alors il est pos-
sible de supposer que l'expansion n'ait pas commencé simultanément partcut
en méme temps, mais par exemple, de plus en plus tard au fur 3 mesure qu'on
s'éloigne de l'origine. Un processus de condensation pourrait avoir en lieu
a 1l'origine des coordonnées, ou encore, la matiére dans l'univers pourrait
€tre un ensembie de petites sources '"discrétes'" qui seraient dispersées

uniformément dans 1l'espace comme les molécules d'un gaz idéal. Il n'y au-

rait pas de singularité dans ce modéle.
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Les quarks sont trés utiles pour interpréter les conditions ini-
tiales, et peuvent &liminer la possibilité que 1l'entropie présente de 1'uni-
vers soit due 3 la dissipation de petites fluctuations?®?, Ceci fait con-
clure que le début de l'univers fut soit inhomogéne, soit anisotropique.
Mais l'existence des Quarks est assez controversée. Aussi est-il préférable
de s'en tenir aux &tudes sur la dissipation de lfanisotropie et de 1l'inho-

mogénéité du début de 1'univers. Ces é&tudes’'®® donment des explications

assez raisonnables de la grande entropie que l'on observe présentement.

Harrison!®? montra que les inhomogénéités initiales se développé-
rent en galaxies mais qu'elles ne purent pas survenir spontanément durant
l'expansion; les galaxies ont di avoir eu des formes primitives lorsque
l'expansion commenca. Il supposa que les inhomogénéités initiales ont éte
des fluctuations dans la métrique ‘et montra que l'explosion initiale et
la phase de la radiation furent peuplées de proto-galaxies possédant un

spin.

Parce que l'univers est trés homogéne sur une grande é&chelle et
trés isotropique, les modéles de Robertson-Walker représentent convenable-
ment 1'évolution depuis la phase du plasma primordial (voir la section
2.3.1). Mais il existe des aspects dans les observations qui nous font
croire que l'univers n'a pas toujours été ainsi, et qu'il a did €tre inho-
mogéne et anisotropique durant les premiéres phases de l'expansion. Par
exemple, l'existence des horizons cosmologiques dans les modéles de Robert-
son-Walker portent a croire que l'univers n'a pas pu s'homogénéiser lui-
méme 3 1'aide des processus de la causalité au début de l'univers. De plus,
il est maintenant bien &tabli que les petites inhomogénéités sur une petite

échelle, comme les amas de galaxies et les galaxies, ne se sont pas formées
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a partir de fluctuations statistiques (ceci sera examiné en détail dans
le chapitre suivant). La grande entropie du fond cosmique peut wvoulcir
indiquer que le début de 1l'univers fut chaotique, ou encore qu'il fut

inhomogene (ou anisotropique).

1805161 . nalysa des modiles inhomogdnes possédant une sSymé-

Liang
trie cylindrique et montra que des ondes de choc se formérent 3 cause de

la dissipation rapide des fluctuations,

Bien que Misner ait montré qu'il existe une grande variété de
conditions initiales & partir desquelles l'univers actuel aurait pu se
former, Collins et Hawking montrérent que dans les modéles spatiallement
homogénes, seulement un petit groupe de conditions initiales sont permises
si 1'on veut obtenir 1l'isotropie présente de 1l'univers. Par contre, en

162 obtena

tenant compte des inhomogénéités au début de 1l'univers, Bonnor
une grande variété d'états initiaux 3 partir desquels l'univers aurait pu

se former. Ses modéles inhomogénes sont 3 symétrie sphérique et tendent

asymptotiquement vers un univers en accord avec le principe cosmologique

900,901

1835184 nalysa des métriques qui généralisent les modéles

Szekeres
cosmologiques de Bondi-Tolman, ceux d'Eardley-Liang-Sachs, ainsi que ceux
de Kantowski-Sachs. Il décrivit des modéles inhomogénes contenant de la

152
poussiére irrotationnelle.

Il a pu exister au début de l'univers, des "corps" avec des dimen-
sions plus petites que le rayon de Schwarzschild Rg-= 2 GM/c? ; ces "corps
retardés"®?? ont pu 8tre le point de départ d'un processus d'accrétion de

la radiation. Cette radiation ne participa pas & l'expansion générale et
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devralt pouvolr €tre observée. Des considérations du méme genre donnent

des limites au spectre initial des fluctuations inhomogénes.

902

Misner modifia les modéles inhomogé€nes de Kasner de fagon 3

obtenir des modéles avec des champs gravitationnels quantifiés.

Szekeres découvrit des modé€les inhomogénes avec de la '

'poussié&re”
Luotationnelle sans symétrie spatiale. Ses modéles sont une généralisa-
tion des modéles de Friedmann et aussi ceux de Kantowski-Sachs, et présen-

tent diverses possibilités d'évolution. Ils contiennent un modéle de Fried-

mann ouvert qui &volue 3 partir d'états initiaux trés différents®®S.

Dyer et Roeder!®821675500 ,nr examing des modéles inhomogénes i
petite &chelle qu'on appelle les modéles de "'Swiss cheese', et dans les-
quels la constante cosmologique est non-nulle. Ils calculérent les distor-
sions des objets E€loignés dues au passage de leur lumiére prés d'agglomé-

rations de matiére, comme par exemple les galaxies’°3,

Afin de comprendre la fagon dont les galaxies primordiales se
seraient formées, on peut supposer que les galaxies actuelles sont les
vestiges d'un milieu initialement turbulent. Mais cette méthode présente
des difficultés car les turbulences ont tendance & se désintégrer trop
rapidement pour permettre aux galaxies de se former. Par contre, aprés
la période de découplage le milieu aurait été suffisamment compressible
pour permettre la formation d'ondes de choc, lesquelles éventuellement
amasseraient la matiére pour former une galaxie. Ainsi, les turbulences
peuvent mener 3 la création des galaxies. La turbulence des photons est
une fagon trés convenable pour produire des tourbillons dans le gaz de
matidre avant que ne survienne le processus de la "fragmentation" de

celui-ci. Par la suite, la dissipation des mouvements turbulents devient
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une source de réchauffement de ce gaz durant la période pré-galactique.

Si elles s'avérent &tre justes, les observations des redshifzs
anormaux extragalactiques vont prouver que l'expansion de Hubble®*® ne se
fait pas de la méme maniére pour des directions différentes du ciel. Plusi-
eurs observateurs ont apporté des évidences que l'expansion de Hubble n'est
pas isotropique (voir chapitre des observations). La valeur du paramétre de
Hubble serait différente dans le super-amas local. Mavrides®?**%05»168
se servit de modéles inhomogénes afin de décrire les mouvements des galaxies
dans le super-amas local; celui-ci est considéré comme une région en ex—
pansion dans une vacuofe contenue dans un modéle de Friedmann.

1% construisit un modéle qul tient compte de la variation

Bonnor
de la densité cosmique obtenue par de Vaucouleurs. Son modéle &volue 3
partir d'une inhomogénéité et devient graduellement semblable au modéle

d'Einstein~de Sitter, et est en accord avec les observations*®®,

170

Canuto examina 1'é@volution de l'univers durant une &poque

avant la période de découplage de la matiére et de la radiation. Il montra

155 4dans les théories des

que si on tient compte des effets non-linéaires
interactions entre matiére et radiation, alors il est possible que des
"structures" puissent se former avant que ne survienne la période de dé-
couplage. Ces processus non-linéaires sont la source de grandes inhomogé-
néités. D'aprés Canuto, wune onde hydrodynamique initiale voyageant dans

un plasma chaud, créerait un soliton (ou onde solitaire); ce soliton de-
viendrait par la sulte la perturbation initiale nécessaire aux équations
non-linéaires de Korteweg-deVries. Ces &quations peuvent créer une cas-
cade de solitons, chacun d'eux représentant ume perturbation spatiale dans

la densité. En gros, son modéle peut permettre A une turbulence de se créer

qul serait capable d'engendrer la formation des galaxies.
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Certains ont considéré des univers de Friedmann "collés" en-
sembles topologiquement avec une densité en-dessous de la "densité cri-
tique". on a aussi examiné la possibilité d'images fantdmes’’®, c'est-2a-

dire qu'une galaxie pourrait €tre observée comme étant i deux endroits

a la fois.

Epstein et Petrosian®’? analysérent les effets des inhomogénéités
primordiales sur la production des &léments H, He, et Li, et montradrent
que les fluctuations dans la température n'affectent pas beaucoup la pro-
duction des abondances. Un autre résultat de leur analyse montre que des
inhomogénéités dans la densité permettent d'élargir les contraintes impo-

sées par les limites de la production d'hydrogéne.

Barrow173’175

analysa un modéle inhomogéne et anisotropique dans
’lequel 1'inhomogénéité est produite par des fluctuations dans le cisaille-
ment; il obtint une condition suffisante pour que se produise un processus
de dissipation d'énergie par des neutrinos en collision. Cet état physique
apporterait des explications sur le contenu contenu trés chaud (le rayon-
nement) de l'univers actuel, et sur son isotropie et son homogénéité sur

une grande é&chelle. Il introduisit aussi des trous noirs qui serviraient

de "germes" pour la formation des galaxies.

Un modéle non-homogéne trés populaire est celui d'Omer avec
A > 0. Dans ce modéle, la distribution de la matilre est 3 symétrie sphé-
rique et l'observateur est situé prés du centre de symétrie. Dans ce mo-
déle la séparation de deux points varie non seulement avec le temps mais
aussi comme une fonction de cette séparation elle-méme. De plus, le mo-
déle tend vers un univers de de Sitter aprés un temps trés long.

197

Le modéle inhomogéne ''Swiss cheese est un modé&le de Friedmann
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avec un nombre arbitraire de condensations sphériques situées dans les

centres de trous sphériques qul évoluent suivant la métrique de Schwarz-
schild. Ce modéle fut &tudié par Einstein et Straus en 1946, et par Kan-
towski en 1969, Ils trouvérent que la relation distance-décalage vers le
rouge était changée au point que la valeur de q, était doublée dans cer-

tains cas.

Finalement, mentionnons qu'un univers inhomogéne statique qui
contient un champ scalaire avec une masse nulle a &té proposé par Novel-

10175.

Ceci termine la présentation des caractéfistiques générales des
modéles non~homogénes. Nous avons vu que dans ces modéles p et p varient
spatiallement et avec le temps. Ainsi, l'expansion aurait pu ne pas com-
mencer partout en méme temps. Les inhomogénéités initiales pouvait &tre
de tout genre: des fluctuations dans la métriques, perturbations dans la
densité et la pression (existence de "corps retardés", ou de poussiére
Luotationnelle), fluctuations dans le cisaillement et dans la tempéra-
ture, des effets non-linéaires dans les théories des interactions entre
la matiére et la radiation (création de solitons et donc, de tourbillons).
Les inhomogénéités auraient puse dissiper®®*trés rapidement durant les
premiéres phases de l'expansion de l'univers. Un exemple d'un processus

de dissipation est la dissipation d'énergie par les neutrinos en collision.

Cecl termine la présentation des modéles non-homogénes. Les mo-
déles non-homogénes représentent une partie trés importante autant en cos-—
mologie qu'en cosmogonie car ils peuvent donner des explications raison-
nables de la formation des galaxies primordiales. Bien que les travaux

n'en sont qu'3d leur début, il est déj3 possible de voir que ces modéles
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offrent un choix trés vaste de solutions 3 plusieurs problémes comme ceux
de la singularité initiale, de la grande entropie actuelle dans l'univers,
de 1'inhomogénité actuelle sur une petite échelle, de la facon dont 1'uni-

vers s'est "homogénéisé", et finalement de l'origine des galaxies.

1.10 D'AUTRES MODELES COSMOLOGIQUES

1.10.1 INTRODUCTION

Dans la section présente, les modéles cosmologiques non-relati-
vistes vont €tre présentés. Ce sont des cosmologies systématiquement eu-
clidiennes: les unes, les cosmologies newtoniennes, admettent les princi-
pes de la cinématique classique et l'existence d'un temps absolu; les au-
tres, les cosmologies relativistes au sens restreint, se réclament de la
cinématique de la relativité restreinte. Ces théories peuvent rendre compte

de 1'effet Hubble.

Le Big Bang §roid sera trouvé utile 3 donner une explication 3
la grande entropie par baryon; l'univers symétrique suppose l'existence
de 1'antimatiére; les modéles hiérarchisés, basés sur les observations de
De Vaucouleurs, prédisent l'existence des superamas qui seraient eux-mémes
des amas et ainsi de suite; le B{g Bang d'Hagedorn suppose l'existence des

quarks au tout début de l'univers.

1.10.2 LA COSMOLOGIE NEWTONIENNE

En 1934, Milne et McCrea ont montré que la cosmologie newtonienne
était équivalente 3 la cosmologie relativiste sur plusieurs points impor-
tants (voir le tableau 1.4). En fait, tous les modé@les d'univers homogéne
et isotropique de la relativité générale se retrouvent dans la cosmologie

newtonienne. Ici le principe cosmologique s'exprime comme suit: pour un
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observateur en mouvement avec une particule du fluide, 1'univers a la
méme apparence que pour tout autre observateur en mouvement si ces ob-
servateurs prennent leurs observations pendant le méme temps. La cosmo-
logie newtonienne se base sur un temps universel absolu, et est repré-
senté par un espace tridimensionnel absolu. Les modéles cosmologiques

newtoniens sont!772178517%

a) Les modéles 3 expansion isotropique, sans rotation, et ayant

une singularité initiale.

b) Les modéles 3 rotation rigide; ici le fluide tourne partout

avec une vitesse angulaire w par rapport 3 un systéme inertiel local.

c) Les modéles 3 expansion isotrope et 3 rotation rigide; ici

la rotation &limine la singularité initiale.

d) Lles modéles non-homogénes, 3 "vacuoles".

On peut montrer que les équations différentielles newtoniennes

se réduisent 3

A2 (1.59)

X

.};_. Q_)z _ _§‘rer(to) -¢k+ 1
R dt 3 3

Le tableau suivant montre les modéles newtoniens et les modéles cosmolo-

giques de la relativité générale.
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Tableau 1.4 Les modéles cosmologiques newtoniens et leurs modéles
correspondants de la relativité générale.

k >0 kgL 0
\
modéle de Lemaltre
A > A A20
modéle d'Einstein

N N modéle en expansion avec
AT
modéles d'Eddington-Lemaltre >

un point de départ unique

Xc > A >0

modéle avec un minimum

modéle oscillant J
022 A <0
modéle oscillant modé le oscillant

De méme qu'il est possible d'obtenir les analogues newtoniens des
modéles de Friedmann, de méme il est possible d'obtenir les analogues new-
toniens des modéles de Godel. Il y a aussi d'autres modéles newtoniens
avec des solutions qui tiennent compte d'une distorsion du fluide, mais

ils ne seront pas examinés,

Mentionnons que dans les cosmologies de Minkowski, les modéles
d'univers suivent une loil de la gravitation qui est Lorentz-invariante.
Les différences importantes entre ces modéles et ceux des modéles new-
toniens apparaissent lorsque des observations sur des objets trés éloig-
nés sont interprétées, c'est-d-dire sur des objets ayant des vitesses
relativistes (une galaxie se trouvant a la distance w a une vitesse de
récession v = ¢ tanh w). Géométriquement, l'univers en expansion de Min-

kowskil est le mféme que l'univers statique de Minkowski; les différences
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sont dans les coordonnées cosmologiques t et w.

1.10.3 LA COSMOLOGIE CHRONOMETRIQUE DE SEGAL

Une théorie récente qui a fait 1'objet de beaucoup de travaux par
son découvreur, est celle de Ségal. La théorie chronométrique de Ségal est
une modification de la relativité spéciale et ses caractéristiques impor-

tantes sont202,20'0,205 9203:

1) L'espace est sphérique dans l'ensemble, quoi que localement,

1l'espace~temps soit Minkowskien.

2) Son temps physique est différent de celui de la relativité

spéciale.

3) Elle est basée sur des considérations de symétrie, et sur

certaines propriétés de groupe des- équations de Maxwell.
4) La théorie est, qualitativement, cinématique.

5) Elle est en accord avec les exigences de 1l'homogénéité spa-
tiale et temporelle, et de l'isotropie: l'invariance de Lorentz, la cau-

salité, et donne une base de travail 3 la théorie des champs quantiques.

6) Elle prédit des relations entre les luminosités, les décala-
ges vers le rouge, les diamétres angulaires, et le nombre d'objets extra-
galactiques; par exemple 2z = tan? %i-. Ces relations ne dépendent pas
de paramétres qu'il faut ajuster comme on le fait en relativité générale,
c'est-3a-dire q, et A . Une analyse statistique rigoureuse d'un grand
nombre d'dchantillons de galaxies et de quasars ( 2 100) accepte ces re-

lations a des niveaux de probabilité assez hauts.

7) La distribution des redshi4{4 des quasars qu'on s'attend 3

trouver avec une distribution uniforme, est en accord avec la théorie
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chronométrique et avec les observations. Au contraire, dans la théorie
d'expansion, des effets dus & 1'évolution doivent €tre postulés afin
d'expliquer cette distribution de quasars. La théorie chronométrique
peut donner une explication A l'arrét soudain des quasars aprés un dé-

calage z Vv 3.

8) L'étude importante faite par De Vaucouleurs (voir chapitre 3)
sur la relation (z,m) pour 100 groupes de galaxies proches de nous, con-
firme la dépendance quadratique apparente du décalage sur la distance;
ceci est en accord avec la théorie chronométrique, mais dévie de la loi

de Hubble.

9) Le choix des galaxies les plus brillantes dans les amas est
une méthode dont se sont servis Hubble, Humason, Mayall, (voir le chapitre
3) et finalement Sandage, comme un moyen de confirmer et d'élaborer la
théorie de Hubble. Le statu de cette "plus brillante galaxie" comme une
"chandelle standarde", n'a pas &té établi; il y a méme des évidences qui
s'y opposentzos. La théorie chronométrique représente les observations

plus efficacement que la théorie de Hubble (voir la figure 1.25).

10) On a souvent dit que les mesures des quasars ne peuvent pas
étre utilisées dans un test cosmologique & cause de la grande dispersion
dans leurs caractéristiques. Cependant, du point de vue de la théorie
chronométrique, cette dispersion est trés modérée. Les observations des
quasars sont en accord avec cette théorie si on suppose une homogénéité

dans l'espace et temps, et qu'il n'y a pas eu d'évolution.

11) Dans cette théorie, les vitesses "supra-luminales” sont
bien en-dessous de la vitesse de la lumiére, ce qul n'est pas le

cas dans la théorie de l'expansion.
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Les figures suilvantes montrent les résultats statistiques obtenus

d partir des &chantillons les plus importants de galaxies. On voit que la

théorie chronométrique semble mieux représenter |es observations %ue

le wodele de Hubble.

Figure 1.23
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1.10.4 LE MODELE D'UNIVERS DE MILNE: LA RELATIVITE CINEMATIQUE

Dans le modéle d'univers de Milne, la gravitation n'est pas due
d 1'influence entre les particules, et les effets gravitationnels globaux
sont négligés. Milne!?? postula que l'univers est en expansion sans pour-
tant qu'il soit affecté par des forces. 11 développa un syst@me entier de

la physique 3@ partir de la relativité cinématique.

Mentionnons rapidement quelques caractéristiques de son modéle
d'univers. Sa théorie ne permet pas 3 la matiére de s'accumuler en &toiles
et en galaxies. Tous les points d'olu l'on observe se meuvent au hasard a
la vitesse c et obéissent au principe cosmologique. Le nombre de particules
est infini et leur vitesse relative par rapport 3 la Terre est proportion-
nelle 3 leur distance. Elle tend vers c lorsque la distance tend vers ct
(voir la figure 1.26). Tout en étant infini, son univers paralt "fini"
avec un rayon ct . Le passé est infini, comme le montre d'ailleurs les

relations suivantes:

€t t=t logSt 4+t , t ~2x10° ans (1.60)
mo (o] to 0 0

ol m, est la masse apparente de l'univers ou la masse obtenue lorsqu'on
emplit une sphére de rayon ct avec de la matiére ayant une densité
égale 3 la densité centrale au temps t . L'expansion est supposée étre

due 3 une croissance des fréquences atomiques.

Le modéle de Milne fut l'objet de quelques travaux aprés sa pu-

191

blication. Mentionnons 1'étude de Roxburgh , qui transposa le modéle

cosmologique homogéne et isotropique avec h = -1 en modéle en expan-

sion de Milne. Il montra aussi que la géométrie Riemannienne &tait insuf-

201

fisante 3 décrire la théorie de Milne . Le modéle fut aussi comparé a
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certaines théories de la gravitation?®?,

cE—1

Figure 1.26 Le modéle d'univers d'apr@s le systéme de la
relativité cinématique de Milne.

1.10.5 L'UNIVERS SYMETRIQUE : UN UNIVERS AVEC DE LA MATIERE ET DE

L'ANTIMATIERE

La premiére théorie cosmologique admettant l'existence de 1l'anti-
matiére fut proposée vers 1962 par Alfvén et Klein, et était fondée sur
un modéle de l'espace-temps différent de celui du Big Bang. Mais le modéle
ne pr‘é\/oyaif pas l'existence du rayonnement thermique universel,
et prédisait un taux d'annihilation trés supérieur & celui que les obser-

vations des rayons gamma permettent de détecter.
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Un univers oli figurerait l'antimatilre serait de bien des facons
plus simple que celui composé uniquement de matiére. En effet, les nuclé-
ons et les antinucléons serailent créés et annihilés par paires dans cet
univers; ceci entralne que, bien que la somme des nombres de nucléons et
d'antinucléons présents dans l'univers puisse varier au cours du temps
par création ou annihilation, la différence de ces nombres, par contre,

serait constante.

Les observations montrent que la galaxle est composée dans une
grande proportion de matiére. En effet, s'il en &tait autrement, la pous-
siére intergtellaire donnerait lieu & des phénoménes d'annihilation que

nous aurions déja détectés.

Alfvén emploie les termes kionomatieére, ou la matidre ordinaire,
et amb{pfasma pour définir le contenu de son univers; l'ambiplasma serait
un mélange de kionomatiére et d'antimatiére. Ainsi, au début de 1l'univers,
ce modéle suppose l'existence d'un ambiplasma avec une densité basse mais
uniforme, magnétisé et remplissant le volume de l'univers. Aprés un temps
assez long, la force de la gravitation fit diminuée le rayon de la sphére
avec une vitesse proportionnelle 3 la distance. Lorsque la densité devint
suffisamment &levés, les chances de collisions entre kionomatiére et anti-
matidre augmentérent. La radiation produite durant 1l'annihilation devint

graduellement importante au tout début de 1l'univers.

Alfvén imagina que la symétrie de l'univers peut €tre satisfaite
d partir d'un petit nombre de suppositions. Par exemple, il supposa que
l'antimatidre est présente dans quelque coin éloigné de l'espace encore
incomnu 3 nous et que l'ensemble de notre métagalaxie est faite de kiono-
mati8re; ou encore, que la métagalaxie est symétrique avec une moitié

d'antimatiére et l'autre moitié de kionomatiére. Peut-€tre aussi que
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chaque seconde galaxie consiste d'antimatidre et chaque seconde galaxie

de kionomatiére.

Résumons l'histoire d'un univers de matidre et d'antimatidre. Au
temps zé€ro, il existerait une sorte de p3te préparticulaire et la tempéra-

ture aurait été trés grande. Ensuite les étapes se suivirent comme suit:

a) La phase de la séparation. Durant les premier 10~° seconde,
la température était environ 10}°K. La matidre &tait composée de nucléons
et d'antinucléons qui commencérent 3 se séparer; les électrons et les anti-

électrons assur€rent la neutralité électrique.

b) Le début de la phase d'annihilation. Au temps 10™° seconde,
la température était de 4x10!2K, et il y eut une diminution assez impor-

tante de la densité par annihilation.

c) Le début de la phase leptonique. Au temps 10** seconde, la
température &tait ~ 10'2K; ceci marque la fin de la phase hadronique.
dans laquelle les particules & interactions fortes ont remplacées le rayon-

nement. Les mésons T &taient pratiquement tous disparus.

d) Le début de la phase de coalescence. Au temps 10-? seconde,
TN 10''K; cect marque la fin de la période d'annihilation. La pression de
la radiation due & l'annihilation est assez forte pour changer la contrac-
tion en expansion.

e) La phase radiative. Au temps 1 seconde, T " 101%k , et ceci

marque la fin de la période leptonique. Le rayonnement thermique consis-

taient d'électrons et de positrons qui commencérent 3 s'annihiler.

f) La phase stellaire. Au temps 10° années, la température était

d'environ 3000 K; cette phase marque la fin de la période radiative. Il y
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eut la formation des condensations de 10*“gm. La figure (1.27) résume 1'é-

volution d'un univers symétrique.

$&————— un mélange fin de matidre et d'antimatidre

.///r————-la contraction est due 3 la gravitation

1'annihilation commence

a4 étre importante

la pression de la radiation due
a 1l'annihilation est assez
forte pour changer la contraction

en une expansion
/ 7 1l'explosion de 1'atome
/

primordial

expansion d'a-
prés la théorie

du Big Bang chaud

Figure 1.27 Le développement de la métagalaxie d'aprés l'univers
symétrique.

Les endroits ol regarder pour trouver de l'antimati8re cosmique,
serait dans les rayons cosmiques, ou encore en essayant d'observer le lieff
d'origine de rayons gammas ayant une énergie de l'ordre < 100 MeV, qui cor-
respond 3 l'énergie d'annihilation d'un antinucléon. Il a &té suggéré que

le Big Bang symétrique baryonique d'Omnés et de Puget?’® pourrait &tre



125,

juste s'il est démontré que le fond diffus de rayons gammas provient vrai-
ment de 1'annihilation du NI°. La distorsion du fond cosmique de micro-ondes
pour des longueurs d'ondes plus longues que 10 cm, est un autre test qui

pourrait rendre valable ce modéle.

En 1965, Alfvén montra que dans la cosmologie symétrique de Klein
la matiére et 1l'antimatiére peuvent &tre séparées en nuages ayant des mas-

des solaires. Faisant suite 3 cette idée, Thompson217

montra récemment que
lorsqu'on considére la dynamique de ces nuages, un autre processus de sé-
paration, celui du reldchement d'énergie au repos, peut aussi séparer ma-
tiére et antimatiére sur une échelle cosmique. De plus, les travaux récents
d'Aly?1822205211 Lon¢rdrent que si la grandeur initiale des régions de ma-
tiére ou d'antimatiére est suffisamment grande pour &viter un annihilation

trop forte des neutrons, alors la nucléosynthése peut se faire de la méme

fagon que dans le Big Bang chaud (voir les sections 1.5.3 et 2.3.1).

2105221 © o moddle d'univers du Bi{g Bang est plus

D'aprés Stecker
facile 3 accepter que d'autres modéles car il contient une symétrie dans
les baryons, et ses lols physiques et ses processus contiennent un mini-
mum d'hypoth@ses arbitraires @ propos des conditions initiales. De plus,
il offre la possibilité de donner une explication trés convenable du rap-
port photon-baryon dans l'univers, et peut montrer la fagon dont les amas
de galaxies et les galaxies se sont formés. Toujours d'aprés Stecker, ce

modéle donne aussi une explication @ la présence du fond cosmique de ray-

ons gammas.

En conclusion, ce modéle présente la début d'univers le plus
simple, un univers symétrique en matiére et d'antimati&re. Il peut aussi

donner une explication trés convenable du rapport photon-baryon; de plus,
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si la grandeur initiale des régions de matiére et d'antimatiére est suf-
fisamment grande, alors le modéle permet les éléments "légers" de se for-
mer de la méme maniére que dans le Bi{g Bang chaud. Mais du point de wvue
des observations, il n'a pas été définitivement montré qu'il existe autant
d'antimatiére que l'on suppose. Aussi faudra-t-il attendre que les obser-
vations s'accumulent avant de sélectionner ce modéle comme "le" moddle

d'univers le plus représentatif.

1.10.6 LES MODELES COSMOLOGIQUES HIERARCHISES

4995501 1ui montrent 1'exis-

De Vaucouleurs apporta des observations
tence d'agglomérations 3 tous les niveaux: non-seulement y aurait-il des
amas de galaxies, mais il y aurait aussi des amas de ces amas, donc les su-
per-amas. C'est ainsi qu'il fut amené_é construire un modéle d'univers
"hiérarchisé" (son modé&le a des liens trés proches avec la théorie de
1' "amassement" que 1'on examinera dans une autre section). On croit géné-
ralement que le modéle de 1'univers hiérarchisé satisfait au principe cos-

mologique quant 3 1'homogénéité et i 1'isotropie de 1'univers’??, La cos-

mologie hiérarchisée parle essentiellement de la distribution®84>885:888
de la matiére dans l'univers: elle ne forme pas de lois dynamiques qui
gouverneraient 1l'évolution de l'univers dans son ensemble, La figure sui-
vante serait, d'aprés De Vaucouleurs, une &vidence d'une structure hiérar-
chisée de l'univers. Au bas de la figure se trouvent les observations sur

une grande &chelle de l'univers. Il peut &tre montré que la densité de

1'univers diminue comme r~!"? (cette relation serait une limite haute).



127,

)
/""
1]
- L}
gtoiles '
meut ronique

naines
blanches

10

0 Terre —)5

B )
Soleil —Y¥

s
3]
~
&
o ~10 L -
&0 4
o
-
’I
galaxies E/.\g\
=20 |

o\
amas globulaires —>o\"\

\

A
oty
galaxies spirales/"' * \

oy
grands amas —_— .\ \

- XN
30 superamas local __—__p\i-* -

| 1 N
0 10 20 30
log R (cm)

Figure 1.28 La relation densité-rayon de De Vaucouleurs??®. Elle donne

la densitéd moyenne de la matiére (une limite supérieur)dans des
volumes sphériques de rayon R 3 partir des &toiles neutroni-

ques jusqu'aux dimensions les plus grandes.

Avant de terminer notre présentation des modéles hiérarchisés,
mentionnons la suggestion de Chalier (laquelle est du genre de celle de
De Vaucouleurs, et définit la théorie de "1'amassement') dans laquelle il
est supposé que notre galaxie fait partie d'un amas géant de galaxieA;' cet

amas géant existeralt 3 coté de plusieurs autres amas géants de galaxies.
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11 termine en disant qu'il existerait®8%’8702871s872 .. o super-superamas,
et que chacun de ces super-superamas ferait partie d'un super-super-super-

amas, et ainsi de suite. La figure (1.29) illustre 1l'univers de Chalier.

Figure 1.29 L'univers de Chalier. Les points sont les galaxies;
les cercles sont des amas.

Si tous les amas sont entrés en expansion & un certain temps
dans le passé, alors quelle serait la distribution des vitesses que l'on
observerait aujourd'hui ? La figure (1.30) trace cette distribution
pour le cas d'un univers hiérarchisé newtonien avec un B{g Bang?%®. Unm
modéle hiérarchisé du type de Lemaltre a également &té analysé??%; ce

modéle serait en accord avec les observations des QSO si on suppose que

1'3age de 1'univers est plus grand que 10'? années.
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Figure 1.30 La densité et les vitesses d'expansion dans les modéles
hiérarchiq?%s avec un B{g Bang; on suppose ici que223
t= 1.3x10°" années et DQ= 4.7x10" *%gm/cm® 3 r = 20 Mpe.

Ces modéles d'univers hiérarchisés, parlent essentiellement de
la distribution de la mati@re dans l'univers, et ne produisent pas de
dynamique propre. Il se peut que les dénombrements des galaxies qui sont
cataloguées dans le "Survey of Palomar", apportent une confirmation?2®
indirecte des modéles hidrarchisés. Pour l'instant, cette cosmologie se

classe parml celles qui ont besoin d'un trés grand nombre d'observations

afin de montrer qu'elle est juste.

Si cette cosmologie s'av@re juste, alors la limite haute pour la

rotation de 1l'univers obtenue & partir de 1l'isotropie du fond cosmique &
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2.7 K, pourrait ne pas &tre appropriée au systdme local 3 cause de sa

structure hiérarchisée. En effet, si la hiérarchie actuelle a une grande

-

dépendance de la densité 3 partir de l'origine, alors la valeur numérique

de la rotation devrait E€tre plus petite que la valeur obtenue??%,

1.10.7 LE BIG BANG FROID AVEC P =p, T=0, 3t =0

Zeldovich!®® proposa un modéle avec un début d'univers froid afin
de pouvoir expliquer la grande entropie par baryon observée: Sb> 108, 11
supposa de petites inhomogénéités dans la densité d'un modéle isotropique

89

du type de Robertson-Walker; les fluctuations'® sont de 1l'ordre

60/00 " 10" et se convertissent en entrople thermique & 1'aide de proces-

sus de dissipation. Plus tard LiangIS7

analysa les effets des anisotropies
dans un B{g Bang §roid, et montra que des fluctuations primordiales dans
le cisalllement et dans la courbure peuvent produire assez de chaleur et
donner la grande entropie par baryon actuelle.

Les seuls modéles chauds d'univers qui seraient capables de pro-
duire des trous noirs primordiaux, ont la tendance d'en produire troplsa;
cependant, si l'univers avait eu un début froid, c'est-a-dire sans pho-
tons, alors il est possible de prédire une formation de trous noirs pri-
mordiaux en accord avec les limites supérieures (voir chapitre suivant)
sur 1l'existence possible des trous noirs. Un processus d'accrétion par des
trous noirs durant la phase hadronique, serait une facon tré€s simple de

réchauffer 1'univers. Le modéle exigerait alors une densité de trous noirs

au moins d'un dixiéme de la densité critique de 1l'univers.
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1.10.8 LES BIG BANG FROID ET TIEDE DE CARR AVEC DES TROUS NOIRS

Carr183’182

suppose aussi que l'univers a eu un début "froid",
c'est-3-dire que la densité de la radiation &tait plus petite que la den-
sité de la matiére. Des étoiles ont pu se former au début de l'univers

et se contracter jusqu'a devenir des trous noirs. Ces étoiles primordiales

auraient formé 1'hélium et des éléments lourds.

Dans ses modéles de type ''ti&des', 1'univers aurait commenéé avec
un rapport photon-baryon beaucoup plus petit que celui qu'on observe actuel-
lement; des trous noirs massifs se seraient formés et auraient créé le res-
tant du fond cosmique d 2.7 K. Il suggéra un autre modéle dans lequel les
étoiles primordiales auraient créé le restant du fond cosmique. Dans ce der-

nier modéle, le fond cosmique est créé aprés la formation des galaxies.

Lles modéles de Carr ont les avantages de pouvoir expliquer le pro-
bléme de la masse manquante, la raison pour laquelle le temps d'équilibre
entre la matiére et la radiation est le méme que celui du découplage, les
halos autour des galaxies, et finalement, de pouvoir produire des &léments
lourds trés tdt au début de l'expansion.

1185

Vanier et Nasel'ski montrérent que des trous noirs primordi-

aux avec des masses M = 10'°- lollg auraient changer la production d'héli-
um si le rapport de la densité des trous noirs 3a la densité des baryons
‘Ptn

dtait —= = 10-10".
Py,

1.10.9 LE BIG BANG D'HAGEDORN AVEC DES QUARKS

Frautschi, Steigman, et Bahcall?3*’23% ont examiné la possibilité
de 1'existence des quarks et des effets de ceux-ci dans les modéles cosmo-

logiques. S'ils existent, la densité de leur nombre par rapport aux bary-
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ons serait trés sensible au modéle cosmologique que l'on adopte. lLes quarks
pourraient affecter les conditions de l'univers entre le temps t 10% s
et t 102 5, I1 a &té suggéré que durant les premiéres phases de 1'uni-
vers, & une tempé&rature assez haute, les hadrons se dissocient en quarks;
ces derniers auraient été aussi nombreux que les photons. Ces auteurs mon-
trérent que la relation entre la température et le temps serait alors don-

née par kT = 1.3 MeV(sec/t)ﬂz.

Par la suite les quarks auraient formé des hadrons et leur densité
par rapport aux photqns aurait diminué comme nq/nY = exp(—mq/kT). Les
quarks seraient demeuré en &quilibre avec les hadrons aussi longtemps que
leur temps de réaction fut plus petit que 1'dge de l'univers. Les réactions

suivantes sont celles a partir desquelles les hadrons se formérent:

q+q * h+ h et q+q > h+ g (1.61)

ol h représente les hadrons; au temps de découplage, n /nY N 10718 et
q
v 10~
nq/nB
I1 faut supposer dans ce B{g Bang une densité hadronique augmen-

a_bm -
tant avec la masse de l'univers comme p(m) ~ cm“e  ; ol a et b sont des

constantes. Dans le cas d'une symétrie dans la charge totale, B =0 ;

alors le rapport nq/nY est égal a2 = lOlBexp(—qu/kTo) si mq > 6GeV .

Par contre, dans un univers asymétrique avec B = 107°, on obtient
n/n =~ 10Yexp(-2m /KT ) si m_ > 18 GeV . Les valeurs de n_/n_ ont &té
q Y xp( qQ o q ~ QY
vérifides pour d'autres cosmologies: pour des modéles "chaud", on obtient
n /nY‘5 10~!% 3i le nombre de types de particules est petit. Le tableau
q

l.5 résume les résultats.

Hagedorn dériva la fonction de partition de la statistique 3 par-

tir du spectre de la masse hadronique, lequel est en accord avec les résul-
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tats expérimentaux aux énergies basses (~ 1200 MeV) et qui augmente expon-
entiellement avec les masses des résonances pour des énergies hautes. Cetté
propriété est une conséquence de 1'hypothése du bootsirap. les résultats
importants de sa théorie sont, premiérement, la pression de la matiére ha-
dronique augmente logarithmiquement en méme temps que la densité& d'énergie
devient trés grande; deuxiémement, on obtient une limite supérieure univer-
selle pour la température de la matiére, To n 2x1012 K ; et finalement, les
fluctuations dans la densitéd d'énergie deviennent trés grandes pour

T - To a cause des particules de résonances. Une implication cosmologi-
que de la théorie d'Hagedorn est de rendre possible la formation des galax-

766!

ies durant l'explosion primordiale’””.

766, si la température Taugmente in-

D'aprés Bugrii et Trushevskii
définiment, alors un terme proportionnel i T® qui serait di aux interac-
tions hadroniques deviendrait important dans 1'équation d'état. Celle-ci
prendrait la forme p = ¢€/5 , au lieu de p = €/3 pour un gaz idéal. Par
la suite, la matidre hadronique se désintégre en "gouttes', en méme temps
que la pression dans l'univers devient nulle. La pression devient une fois
de plus égale 3 p =€/3 . Au temps ol la matiére forme des photons. Ces

"oouttes hadroniques" pourraient €tre des quasars, des galaxies, ou des

amas de galaxies.
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Est-ce que les limites des
l'existence des quarks?
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calculs pour nq/nY en accord avec

Le modéle hadronique

Un nombre donné de La théorie
particules &lémen- d'Hagedorn
taires
Les modé€les cosmologiques
Expansion homogéne et Non Oui, si m 2 9 eV
isotropique
Lemaftre Non Oui, 81 m_ 29 eV
q
Brans-Dicke Non Oui, si m > 9 eV
Mixmaster chaud Non Oui, si m > 9 eV
q

Etat stationnaire

Klein-Alfvén

Oui, si n /n_,, de la matidre créée spontan-

ément, est assez bas.

Oui, si le rapport initial n

bas."

n ; z
q/ B est asse

1.10.10 LES MODELES COSMOLOGIQUES OBTENUS A PARTIR DE LA THEORIE DES

GROUPES, ET LA VARIATION DES MASSES AU REPOS

L'analyse des masses et des spins dans la théorie des gggupes

indique que pour un espace-temps courb&, les masses au repos des particu-

les dans l'univers sont ume fonction du temps cosmique. Malin®?7 introdui-

sit des modéles cosmologiques basés sur une telle variation des masses au

repos avec le temps cosmique. Ces modéles sont donc en accord avec la thé-

orie des groupes. Mentionnons quelques résultats. Premidrement, les red-

shifts cosmologiques correspondent 3 un univers en contraction plutdt qu'a

un univers en expansion. Deuxiémement, les observations de la variation de

la masse dans les expériences sur les orbites planétaires, ne contredisent

pas cette hypothése. Ainsi les masses varieraient comme m(t) " (K(t))l’2

oG K est la courbure 3 quatre dimensions. La relation importante de ces
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modéles cosmologiques est Ruv = -41k Tuv , et un modéle simple pourrait
avolr une densité p(t) = po(R(t))‘s , et la variatlion de sa masse au re-

pos auralt alors un taux

m(t) _ -3 R(t) (8 * 4)x10~!! annge~! (1.62)

La relation m(t) peut €tre utilisée ensuite par tous les modéles

cosmologiques homogénes et isotropiques.

1.10.11 D'AUTRES IDEES COSMOLOGIQUES

Tout d'abord mentionnons le modéle de "poussiéres" de tachyons
qui a été suggéré par Ray et réexaminé par Srivastavazsa, donne des résul-
tats que l'on peut comparer avec le modéle de Friedmann "plat" rempli de
"poussire" de bradyons. Dans le modéle d'univers de tachyons, les coordon-
nées spatiales jouent le rdle du temps des cosmologies conventionnelles.
I1 fut montré que ce modéle pouvait avoir une expansion semblable 3 celle

du B{g Bang conventionnel ainsi que la possibilité d'expliquer la forma-

tion des galaxies.

Une infinité de '"mondes" semblables & 1'umivers dans lequel nous
vivons, a été suggérée par Clutton-Brock. Il imagina wn univers contenant
plusieurs mondes mais dans lequel on ne pouvait observéf que le monde dans
lequel nous vivons c'est-d-dire avec une entropie par baryon S v 10° ; les

autres mondes pourraient avoir d'autres valeurs d'entropie’®?’1%1,

Sans abandonner 1'idée du B{g Bang, mais tout en restant trés pro-
che des faits d'observations 1liés 3 1'évolution des galaxies et des Etoiles,

232 commencdrent 3 croire que 1'&-

plusieurs astronomes, aprés Ambartsumian
volution des galaxies est toujours d'une nature explosive; 1l existerait

des éjections et des explosions sur 1l'échelle des amas de galaxies ou des
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galaxies elles-mémes, et qui auraient comme origine des noyaux superdenses.

Ils développérent ainsi une cosmologie de Big Bang multiples.

Certains ont montré que l'@eart-type du nedshiff cosmologique est
une fonction qui augmente avec la distance entre la source et 1l'observa-

teurlS 3,19%

, et développérent ainsi la théorie cinétique cosmologique. Dans
cette théorie, on suppose qu'un gaz de galaxies fut en équilibre durant ume
époque au début de l'expansion et qu'il a maintenant, la densité que l'on

observe!®?,

Lyttleton, Bondi!®®?81?

, et Hoyle proposé@rent que l'univers n'a
pas de charge électrique net nulle, c'est-d-dire qu'il pourrait soit con-
tenir plus de protons que d'électrons (ou vice versa), soit qu'il contien-
ne un nombre E&gal de protons et d'électrons mais que ces charges soient
légérement différentes. Plusieurs conséquences peuvent €tre envisagées,
comme par exemple la rotation de Faraday, une formation différente du fond
cosmique de micro-ondes, des scintillations dans certains objets, et aussi
donner une explication au probléme de la masse manquante. Barry181 montra
qu'une charge nette peut stabiliser un univers de Robertson-Walker. Men-

tionnons que la répulsion &lectrique pourrait €tre suffisante pour suppor-

ter l'effet de la gravitation et causer l'univers i entrer en expansion.

Date?2® développa une classe de modéles cosmologiques non-uniformes
emplis avec un fluide parfait et .Juotationnel; ces modéles auraient ume
conductivité infinie et une perméabilité magnétique constante. Les mod€les
se basent sur les équations de la magnétohydrodynamique et sur un ds avec
un espace-temps sphé&riquement symétrique et isotropique. Quelques points
importants de ces modéles sont: la densité et la pression doivent étre
>0 et augmenter avec la distance r, et la condition p/c2 < p doit tou-

jours &tre vrai.
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Certains auteurs développérent des modéles cosmologiques qui sont
des solutions aux équations d'Einstein pour une "poussiére" sans vecteur
de "Killing"; ces modéles généralisent les modéles de Friedmann et ceux de
Kantowski-Sachs. On les appelle les modéles Szekeres. Ces modéles peuvent

évoluer 3 apartir d'états initiaux trds diversZ?®,

Finalement, plusieurs ont proposé que les redshif{{s n'étaient pas
di & un effet Doppler mais que 1l'univers &tait statique. Ils suggérent une
sorte d'absorption ou une "fatigue" de la lumiére survenant sur de grandes

distances. Ces théories sont examinées en détails dans un autre chapitre.
1.10.12 CONCLUSION

Réunissons en quelques mots les faits saillants des modéles exa-

minés dans cette section.

La théorie chronométrique offre des possibilités nouvelles trés
intéressantes car elle est basée sur un espace-temps trés simple et sur
certaines propriétés de la théorie des groupes; de plus elle accepte 1l'hy-
pothése de l'homogénéité spatialeet temporelle. Sa base cinématique est
audacieuse et ses prédictions sont, de beaucoup de fagons, meilleures que
celles prédites par le Big Bang. Il faut attendre que les observations

s'accumulent avant de définitivement classer cette cosmologie.

L'univers symétrique par rapport 3 matiére/antimatiére a le grand
avantage d'€tre "naturellement'" possible. En effet, 1l'hypothése de 1l'exis-
tence de 1l'antimati&re quelque part dans l'univers, et 1l'hypothése d'un
début d'univers qui contiendrait de la matiére et aussi de l'antimatiére,
est trds "naturelle". Tout comme le B{ig Bang conventionnel, ce modéle se
base sur les principes de la gravitation. Alors, cette matiére et cette
antimatidre doivent &voluer de facon 3 pouvoir prédire, 3 la fin, les mémes

résultats que dans le Big Bang conventionnel. Si on vient 3 observer de
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l'antimati@re, sous une forme ou sous une autre, directement ou indirecte-
ment, alors le modéle pourra &étre classé comme étant plus convenable que
la B{g Bang conventionnel. Ce modéle donne aussi des réponses tré@s conven-
ables au rapport photon-baryon, de la présence des rayons gamma, et, ce

qui est plus important, il n'a pas de singularité initiale.

Si dans les modéles hiérarchisés les observations s'accumulent
au point de vraiment montrer l'existence des '"super-superamas et ainsi de
sulte", alors les conceptions conventionnelles de la cosmologie (et peut-
8tre aussi de la relativité) vont avoir a subir de grands changements.
Mais 11 faudra énormément de travaux du type de ceux faits par De Vaucou-

leurs avant de pouvoilr se prononcer en faveur de ces modéles.

Il vy eut un temps ol le modéle de 1'état stationnaire a tenu la
"scéne'" comme modéle d'univers.C'était 3 1'dpoque ol 1'Age de 1l'univers
comme obtenu par le Big Bang conventionnel &tait plus petit que les dges
des plus vieux objets observés. Mais ce problé@me n'existe plus présente-
ment, et le B{g Bang conventionnel prédit un dge d'univers qui se trouve
prochebdes dges de ces objets (compte tenu des incertitudes). Le fait que
le Big Bang conventionnel est basé sur des lois physiques généralement ac-
ceptées, a permis 3 celui-ci de reprendre le dessus. Mentionnoms ici qu'il
est plus naturellement facile i l'esprit humain d'accepter 1'idée d'une
création continue dans 1l'univers, que de supposer une création unique voi-
13 plusieurs milliards d'années. Il n'existe pas d'évidences qui permet-
tent de choisir une origine de la matiére plutdt qu'une autre. Tout au
moins, il n'existe pas d'évidences directes. Par contre, le modéle de la
théorie stationnaire suppose que le redahift cosmologique est di & un pro-

cessus de vieillissement de la lumire. Il n'y a pas d'expérience de labo-
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ratoire qui soit capable de reproduire ce processus. Mais ce n'est pas une
raison d'abandonner définitivement ces cosmologies, tout comme il ne faut
pas abandonner le B{g Bang simplement parce qu'il ne peut pas donner d'ex-

plication au probléme de la singularité initiale et de la causalité.

Le Big Bang chaud est ce qu'on appelle le Big Bang conventionnel,
ou Big Bang standard. 11 est généralement acceptd par la plupart des astro-
nomes et des astrophysiciens. Sa version moderne contient des développe-
ments pouvant donner des explications (encore trés théoriques et incer-
taines) 3a la singularité initiale. On suppose soit des inhomogénéités, soit
des anisotropies ou encore des effets quantiques au début de l'univers afin
d'éliminer le probléme de la singularité initiale, et celul de la formation
des galaxies. Le début du Big Bang chaud rencontre des obstacles tout nou-
veau. En effet, il y a des évidences de l'existence de nouveaux leptons
"lourds" qui seraient associés 3 de nouveaux neutrinos. Il se peut qu'il
existe des neutrinos massifs. Ces particules, et aussi la possibilité
qu'il existe des théories différentes des interactions faibles, pourraient
affecter la production des abondances des éléments légers. Il faut actendre
que les expériences de laboratoires s'accumulent avant de pouvoir se pro-
noncer définitivement sur le début de 1l'évolution de ce modéle d'univers.
Mentionnons qu'il a le probléme de ne pas pouvoir expliquer la grande en-
tropie actuelle par baryon. Par contre, le B{ig Bang §{roid donne une expli-

cation a ce dernier probléme.

Méme si le mod&le du Big Bang §roid se développe suffisamment
pour expliquer convenablement la formation des éléments légers, et des
galaxies primordiales, il faudra que des observations (indirectes) de ses
trous noirs s'accumulent, ou encore que se développe de nouvelles évidences

de leur existence.
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Lles quarks du Big Bang d'Hagedorn sont une possibilité trés at-
tractive. Son modéle est différent du B{g Bang chaud dans le rapport
nq/nY . Le modéle a bésoin de se développer théoriquement de fagon a ce
que la statistique fondamentale postulée solt démontrée. Si sa statistique
s'avére juste, alors elle apportera une &vidence théorique de la validité

de la cosmologie du B{g Bang.

1.11 LES HYPOTHESES DES GRANDS NOMBRES ’

1.11.1 LES NOMBRES PURS D'EDDINGTON

Eddington suggéra l'existence d'une étroite corrélation entre la
microphysique et la cosmologile, entre les constantes atomiques fondamen-

tales et celles de l'univers. Il obtint les relations suivantes:

1 2
. =10 . ] gq ~Jo -
Fo_ ot (3x) =230 ~lo qul =("L'8"'f’nLu’-‘2-5"'°B<r
Fe Gmgp Mg 6.67;:!0-?(7.”“52%):Lb"xlb 3 m,C? - G-Hxi07%0

(1.63)
2 0 2
€ Re R=ct = 3x|0\ x3.2xloﬂ:: 9.5x1d 7:».

R
° o

[=2]
1
rt |~

G memp o}

oi (e , G,Hh, c, mp ; m ,'g s Ho , to , N ) sont la charge de 1l'élec-
tron, la constante de la gravitation, la constante de Planck, la vitesse

de la lumiére, les ﬁasses du proton et de l'é@lectron, la constante de cou-
plage des interactions faibles, la constante de Hubble, 1'dge de l'univers et

le nombre de particules dans l'univers respectivement.

1.11.2 LA COSMOLOGIE DE DIRAC, LA VARIATION DES CONSTANTES FONDAMENTALES
AVEC LE TEMPS, ET LA CREATION CONTINUE

Lorsqu'on combine quelques-uns des grands nombres avec des constan-

tes astronomiques, on obtient des nombres qu'on croit comme faisant partie
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2585257,265

d'une théorie fondamentale de l'univers . Bien qu'Eddington fut

le premier a trouver des relations entre les constantes atomiques et les
constantes cosmologiques, on doit 3 Dirac l'interprétation que les grands

nombres de 1l'ordre 1039, 1078, ..., sont, a part de simples coefficients

2

numériques, juste égaux a t , t° , ... (t—= dge de l'univers). Dirac fut

le premier 3@ faire 1'hypothése que les grands nombres eux-mémes n'avaient
aucune significance intrinséque, mais que leur variation était reliée 3

1'3ge de 1'univers?7’®

. 11 posa la question: lesquels des rapports sans
dimension de la physique restent constants en méme temps que l'univers
évolue ? L'argument de Dirac est en accord avec celui de la création con-

%% en méme temps que

tinue de la matiére qui suppose que 1l'univers change5
les valeurs des constantes de la physique (atomique75") changent au fur et
a mesure de 1l'évolution de 1l'univers. En supposant un modéle explosif de

1l'univers pour lequel la constante de Hubble donne 1l'échelle de temps, il

exprima d'abord 1l'age de 1l'univers en unités naturelle de temps:

dge de l'univers H;l "o
- 2, = 1.64
temps atomique e /mec3 10 ( )

Le grand nombre Fe/F et celui de 1'équation (1.64) amenérent Dirac a

24
penser que le rapport (1.64) n'était pas constant, mais varlait avec 1l'dge
de l'univers to . I1 suggéra que les constantes e , mp > W, et A , étai-

ent vraiment constantes mais que, par conséquent, G devait dépendre

- (%) = % = (9 % 4)x107'! années™' (1.65)
) )
Le relation eZ/Gmemp donne un trés grand nombres

C'est la raison pour laquelle on définit 1'hypothése

que les grands nombres sans dimension devraient €tre proportionnels au



142.

temps cosmique 3 une certaine puissance (comme 1l'hypothése des grands nom-
bres: HGN)272°274>2715278 g, supposant que la densité de masse de 1l'uni-
vers est P, = 10~*! g/cm®, et que 1'on divise par mp , on obtient une ap-
proximation du nombre total de nucléons dans l'univers (le volume de 1'uni-
vers étant proportionnel 3 son (R, )?) No = 1078, lequel est le carré de
(1.64). D'aprés 1'HGN, on doit avoir N = t? . Ceci exige que N doit croi-

tre avec 1'3ge de 1l'univers et, par conséquent, veut dire qu'il y a une

création continue de matidre au cours de l'é@volution avec wn taux

1 AN

NA ¢t N 2x10%'%/ans . Ce taux est trop faible pour E€tre observable di-

rectement. Cette théorie est en désaccord avec les équations d'Einstein.

Examinons d'autres grands nombres.

2 A
- e‘/m ¢
rayon classique de 1'électron _ e N 20 o, {2
longueur de Planck e/ & 10 t (1.66)
cH?
rayon de l'univers _ ) N 1040, 1.67
rayon classique de 1l'électron eZ/medT— 1 t (1.67)

. cH=!
rayon de l'univers

= 72— 10"° v t(1.68
distance caractéristique de l'interaction forte R/mﬂc 1 t( )

2
énergie de repos de 1l'électron m, © n 1010 A tﬂ“ (1.69)

énergie du rayonnement cosmique a 2.7 K Tk To

nombre de photons dans l'univers 1010

. 1.70
nombre de nucléons dans 1l'univers t ( )

Si on multiplie (1.64) par (1.66), et qu'on utilise N = t?, on obtient

S~ r = w¥ /)2 (1.71)
(o]
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puis (1.64) et N = t? donnent

mec2 - eles2 _ eszz (1.72)
c/H R
o
ainsi (1.71) et (1.72) donnent

% 2 )
2 3
= e~ e c .
M mpN Qne o ‘> . G,l G)' mp (1.73)

et donc

GMH/c? = 1 (1.74)

lequel exprime le principe de Mach mc?’= mGM/R . D'autres rapports exis-

tent:
mec3 %0 e? 42 m; " %0
=~ 0 ~ = 0 .
;‘7‘?{‘— 6Xl > -(—;Eez- 4xlO » 'é'rp-—' 4x1 (l 75)
) 0
énergie potentielle gravitationnelle em p c’cé
du reste de 1'univers dans le champ ) -
d'un nucléon _ %% _
1'énergie de masse au repos du nucléon m ct
2
= t = .
G ot 1 (1.76)

Dirac montra que les lois de la physique pouvaient s'écrire sous
une forme tré&s générale, invariante par rapport a un ensemble de transfor-
mations de jauge. Si on utilise la jauge d'Einstein et la jauge atomique,
il est possible d'obtenir une relation entre la métrique d'Einstein et la

786

métrique atomique: dsa =t dsE ol t est le temps atomique; on peut

ainsi montrer que l'univers est statique dans le modéle d'Einstein et en
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expansion uniforme si on change de mé\’r'\%ue- . La relation sui-
vante unie les deux temps: tE = 1n ta . Dans cette cosmologie, les red-
shifts peuvent facilement s'expliquer car la lumidre d'une galaxie loin~-
taine a été émise 3 une époque ol les horloges atomiques étaient plus len-
tes que les horloges atomiques actuelles a la réception. Donc les périodes
d'oscillation de la lumiére nous apparaissent plus longues et leurs long-
uveurs d'ondes paraltront plus grandes. En fait, les tests (N,z), (z,%),
(z,0) montrent que la cosmologie de Dirac donne des résultats comparables
4 la théorie conventionnelle de la gravitation. Par contre, pour obtenir
la température actuelle de 1'univers de 2.7 K , i1 faut supposer que la
phase d'équilibre statistique a &té plus froide car la température diminue

=i

comme . Cette cosmologie &volue comme la théorie conventionnelle de
l'expansion de l'univers et permet une explosion primordiale de survenir;

elle est aussi en accord avec la relativité générale et l'électromagné-

tisme, et peut permettre une théorie unitaire de s'édifier.

11 y aurait deux fagons dont la matiére nouvellement créée pou-
vait apparaltre: seit qu'elle sont créée uniformément dans tout l'espace
(alors la masse des étoiles ne changerait pas beaucoup), ou soit qu'elle
soit créée 13 ol il y a déji de la matiére (méthode "multiplicative').

lLes observations favoriseraient la deuxiéme méthode.

Les modéles de Robertson-Walker satisfaisant 1'HGN sont donnés

78851915201

par Roxburgh , et ont été tabulés ici; les modéles avec R(t) =1,

k =0, 1, -1, sont abandonnés & cause de la condition H6+ 0.
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Tableau 1.6 Les modéles de Robertson-Walker qui satifont 1'hypothése
des grands nombres.

Modéle k R(t) H G N

v
Milne -1 t e=~! t=! ¢’
Dirac, avec création 1 t t=! £™! t2
Etat stationnaire 0 exp(t/to) t;1 cte exp(3t/to)
Loi de puissance ¢™ m/t £™! t3m—1
Dirac, sans création 0 tu3 1/3t ¢! cte

Il y a d'autres relations importantes que 1l'on peut obtenir, par
exemple, De Sabbata et Rizzati’®! se servirent des principes de la gravi-

tation forte et trouvérent

2
GfM GfM Gme

Hc Lcc  rcf
P

=1 (1.77)

c
ot L ?Q’l—%g) e v 1.6x1073%% e 1'équation (1.77) est analogue 3
GM/Rc® = 1 . Ces nouveaux rapports suggérent 1'idée que les protons sont
des trous noirs. Mentionnons que 1'HGN est en accord avec une rotation
possible de la Métagalaxie. Egalement, il a &té proposé par Lewis’®® que
le changement de G selon le temps résoudrait le probléme de la masse man-
quante, Mais si G change selon temps, et qu'elle ait &té plus grande dans
le passé, alors les &toiles auraient &té plus brilliantes parce qu'elles
auraient eu besoin d'émettre plus rapidement afin de permettre & la pres-—
sion de la radiation d'emp&cher l'effondrement gravitationnel. Une consé-

quence de ce phénoméne serait que la température de la Terre aurait été

530 K voild 6x10° années; mais ceci aurait emp&che la vie de se créer.

Roberts obtint des limites de la variation des constantes ato-

miques273 en fonction du redshift z : la structure fine, a , le facteur
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gp nucléaire du proton, sont utilisés dans les relations suivantes:
o’g m /m , g m /m
P e p Pe p
La premiére de ces relations n'aurait pas variée par plus de 0.0001 3 par-
tir de z = 0.5 jusqu'a z =0 . Si on suppose que z est une mesure de l'ex-

pansion de Hubble, alors les valeurs suivantes ont pu €tre obtenues 3 par-

tir du spectre optique de A0 0235 164 :

d_(ln(azgpme/mp))1 £ 2x107'*/année

dt

d (In(g.m /m_)) < 8x107'%/année -
dt pe p

d (Ina ) < 4x10'12/annéé

dt

Ainsi i1 est possible de donner des limites aux constantes ato-

miques et d'unir la cosmologie aux atomes.

L'dge de 1'univers obtenu i partir des constantes atomiques?®¢?287

est t = mc3/e2Ho = 10*% ; donc G~ t™! puisque e?/GM?* ~ t . Mention-

nons finalement que les effets prédits par la théorie de Dirac sont trés

petits et sont difficilement observables?®32268, Egalement, il n'est pas
277 3975806
toujours facile d'interprfter les observations; en effet,Steigman montra

que certains modéles cosmologiques basés sur 1'HGN violent la contrainte
qui dit que dans une cosmologie en accord avec le principe cosmologique,
le spectre de Planck des micro-ondes n'est pas conservé durant 1l'expan-

sion 3 moins que le nombre de photons dans un volume comouvant soit con-
servé. Ainsi, l'isotropie du fond cosmique de micro-ondes serait un test

pour ces cosmologies?79°275,
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En conclusion 3 la cosmologie de Dirac, et a 1'HGN, cette théorie
n'a pas le probléme de la singularité initiale, et est appuyée par les ob-
servations de l'expansion de 1l'univers, et les tests (N,z), (z,2) et (z,9).
Par contre, elle doit supposer un effet spécial afin d'expliquer le fond
cosmique de micro-ondes, et de plus, les effets de la variation des con-
stantes fondamentales avec le temps que la théorle prédits sont difficile-
ment observables. Bien que la théorie ait 1l'avantage d'€tre partiellement
en accord avec la relativité générale, l'électromagnétisme, et une théorie
unitaire, et aussi qu'elle puisse donner une explication 3 la masse man-
quante en supposant que G change selon le temps, il n'est pas encore &tabli
avec certitude que G ou les autres constantes fondamentales changent selon
le temps. En fait, une analyse sur 1'évolution stellaire faite par Beaudet

07

et Carignan9 , montre que G ne change pas selon le temps.

1.12 LE CHAMP MAGNETIQUE PRIMORDIAL

Hoyle fut le premier, en 1958, a suggérer la possibilité qu'un
champ magnétique primordial pourrait exister en tant que constituante de
base debl'univers, au méme niveau que la matiére et la radiation. Par la
suite, la théorie d'un modéle magnétique d'univers fut développée dans le
contexte des mod&les cosmologiques homogéne et anisotroplque. Dans ce mo-
déle, un champ magnétique primordial uniforme entre dans les conditlons
initiales de la solution cosmologique; ce champ est ''gelé" et ne crée pas
de champs électriques dans le systéme de coordonnées co-mobiles. S§'il n'y
a pas eu beaucoup de turbulence durant l'explosion initiale et qu'il exis-
ta un plasma intergalactique, alors le champ magnétique primordial aurait

. . - . 425
pu rester uniforme jusqu'd maintenant .

La question du champ magnétique primordial est étudiée sous trois
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aspects: celui des sources pouvant supporter un champ magnétique primor-
dial, celui des effets d'un tel champ sur les propriétés physiques des

phases de 1'évolution, et enfin, celui des observations des champs magné-
tiques intergalactiques et leur comparaison avec les prédictions des mo-

déles cosmologiques.

4 P
3lte

Au sujet des sources, Brecher tudia celles qui pourraient

supporter un champ magnétique primordial, et suggéra les mécanismes sui-
vants: a) des courants de turbulences et des courants thermiques,

b) des courants de déplacement, c'est-a-dire des champs &lectriques vari-
ant avec le temps, c¢) des courants de vorticités (ou des fluctuations
dans la densité), d) les moments dipolaires des baryons et des leptons.
Le premier genre de sources est celui qui a été le plus étudié. Une ana-
lyse de Kihara et Miyoshi“zg montre que seulement les grands champs mag-
nétiques produits par des tourbillons i grande é&chelle (genre a)) ont pu

survivre durant 1'évolution de l'univers.

Quant aux effets d'un champ magnétique sur 1'évolution de 1'uni-

27

vers Harrison® mentionner que la génération d'un tel champ commence au

début de la phase de radiation lorsque la température est en-dessous de

m c?/k = 6x10° K , et se termine lorsque pm ~vop 3 la température

e

Y
T~ 3x10° K . A la fin de la phase de radiation, le champ aurait une val-

6 2

eur de: B = —2(ch/e)w = -2.1x107" w ~ 107!® gauss, avec w = r~° et

W, « r=' (oll w est la vitesse angulaire de l'univers). Mais ce champ est

v

trés faible et n'est pas appuyé par les observations actuelles. D'un autre

8

coté, Greenstein®*? proposa l'existence d'un champ de 1l'ordre de

10%? < B L 10'7 durant 1'époque de la nucléosynthdse. Il montra qu'd la

température = 10° K , la désintégration du neutron est légérement plus
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rapide avec la présence d'un champ, et l'effet final serait d'augmenter
le rapport neutron-proton et, par conséquent, l'abondance de 1'hélium. Il
conclut que 1l'on obtient soit trop d'hé&lium, soit trop de deutérium et de

3He.

Il y a d'autres conséquences qui découlent de l'existence d'un
champ magnétique primordial. Mentionnons que ce champ peut produire une
anisotropie dans la distribution de la température de radiation de micro-
ondes, et il peut jouer un rdle important dans la formation des galaxies,

et aussi dans l'évolution des radio-sources et des quasars.

Les observations du champ magnétique sont déduites a partir des
observations du phénoméne de la rotation de Faraday“al. Les observations
de cette rotation nous donnent quelques indications sur la présence du
champ. L'existence d'une rotation est accompagnée d'une quantité de mati-
ére intergalactique ionisée. L'émission de rayons-X venant des amas de
galaxies riches comme ceux dans la constellation du Coma, montre 1l'exis-
tence possible d'un gaz inter-amas. L'existence de ce gaz serait une évi-

532 o
2 3 faire une ana-

dence d'un gaz intergalactique ionisé et mena Kromberg
lyse de la rotation de Faraday. A partir des résultats de 1'analyse il mon-

tra 1l'importance de deux sortes de champs magnétiques intergalactiques:

a) un champ uniforme, b) un champ turbulent et aléatoire.

S'il existait un champ magnétique primordial de 10™% gauss dans
l'espace intergalactique et que sa densité de masse équivalente était
Pp = B2/8mc? = 4.4%x107%° g/cm3 , (laquelle est beaucoup plus petite que la
densité de matiére pm n 10730 g/cm®), alors le champ magnétique aurait un

effet négligeable sur la dynamique de 1'univers. Bien que l'effet du champ

magnétique soit négligeable 3 1'époque présente, il en &tait autrement a
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une époque antérieure 3 la premiére 10— seconde de l'expansion de 1l'uni-
vers. On peut montrer qu'alors pB > pm . Ainsi le champ magnétique doit

avolr produit une anisotropie dans la dynamique de l'univers.

En conclusion & 1'étude de l'existence possible d'un champ magné-
tique primordial, mentionnons que si on lul donne une valeur initiale trop
grande, alors son effet au début de l'expansion est de créer une anisotro-
ple, et son effet sur la nucléosynthése est de former trop d'hélium. Le
champ peut aussi jouer un rdle trés important durant la formation et 1'é-
volution des objets extragalactiques. Du cGté des observations actuelles,
la rotation de Faraday indique la présence d'un tel champ. Les observations
vont devoir s'accumuler avant de conclure dénitivement s'il existe vraiment
un tel champ, et quelle en serait sé valeur.

1.13 DES INTERPRETATIONS DU DECALAGE VERS LE ROUGE AUTRES QUE CELLE
DONNEE PAR LA RELATIVITE GENERALE

Plusieurs hypothéses ont été suggérées afin d'expliquer le déca-
lage vers le rouge des galaxies. Certaines théories supposent un vieillis-
sement de la lumiére lors de son trajet 3 travers les espaces interstel-
laires. Ces théories sont compatibles avec 1l'hypothése d'un univers sta-
tionnaire. La diminution de la fréquence ou la perte d'énergie du photon
est dii & une sorte d'interaction avec le milieu traversé par la lumiére.
I1 existe plusieurs de ces théories:

a) Il y a la théorie de Zwicky dans laquelle la perte d'énergie

du photon est di a un effet gravitationne1576.

b) L'hypothése de Shelton attribue 1'origine du redshift 3 un
effet Compton, c'est-a-dire que le décalage résulterait de la collision

des photons avec des électrons libres se trouvant dans les masses gazeuses
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interstellaires, Le rougilssement serait prodult par les collisions.

c) La théorie de Bogorodski attribue la variation observée & une
"self-induction" gravitationnelle. Le photon serait &quivalent & une par-
ticule dont la masse a une certaine distribution spatiale; son mouvement
dépendrait du champ gravitationmel des masses extérieures et de son propre

champ.

d) Dans l'hypoth@se de Finlay-Freundlich®’7?  1e rnedshift est dii
3 une perte d'énergie dans le champ de rayonnement d'une &toile. Cette per-
te d'énergle serait causée par une interaction photon-photon. En passant
a travers d'épaisses couches ol le champ de rayonnement est intense, la
lumiére perdrait de son énergie proportionnellement a la densité du champ
de rayonnement. Mentlonnons que les travaux récents de Vigier—Peckersaz’583

tentent d'expliquer les décalages "anormaux'" vers le rouge (comme ceux des

QS0), au moyen d'une hypothése d'interaction photon-photon.

e) La théorie de de Broglie (physique classique) suppose qu'un
photon qui est émis par une source extragalactique voit son onde affaiblie
par suite d'un étalement lent de son énergie, ou par suite d'absorption
par les milieux ténus intergalactiques. Afin de rétablir 1'équilibre éner-
gétique entre le photon et son onde, le photon doit céder une trés petite

fraction de son énergle 3 son onde afin de la régénérer.

f) Si on fait 1l'emploi d'un systéme de coordonnées absolues et
que 1l'on abandonne le principe de covariance. Alors le décalage vers le
rouge peut &tre di i une "fatigue" du photon au cours du temps.

g) Dans l'hypothése chronogéométrique de Ségal??37292  1e temps

physique est différent de celui de la relativité générale globalement. Son
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hypothé&se exige que des particules qui se propagent librement sur de grands
espaces, perdent de 1l'énergie. En d'autres mots, on a une théorie géomé—

trique de la fatigue de la lumidre avec z = tan’(d/R).

Roberts, Vigler et Pecker®7?’380°5812592 ,n¢ (gcemment montrd qu'a
1l'aide d'interactions entre des photons provenant d'une galaxie et les par-
ticules (particules scalaires, neutres, de trés faible masse et avec un
spin nul), il est possible d'expliquer l'existence des décalages "anormaux"
vers le rouge, et aussi de la loi de Hubble et du rayonnement & 3 K. Ils
suggérérent des mécanismes dans lesquels la masse au repos du photon n'est
pas nulle et qu'il appelle des mécanismes-¢; ceux-ci agissent sur les pho-
tons & partir d'une source S (les S-photons). Une analyse des anisotropies
et des données sur les objets "compactes", porte 2 croire due le mécanisme-

¢ est 118 3 1'interaction des S-photons et "quelque chose" qui est associé

557

¢

les photons perdent de 1l'énergie, est formé de particules-¢. De Broglie

avec un milieu dense ayant une densité p . Ce "quelque chose" auguel
nomma la particule ¢ "un boson leptonique neutre léger pseudo-scalaire'';
elle aurait un spin nul, et sa masse serait défiqi par 0 < mY<< m¢<< m, -
Ainsi 11 existerait une interaction (¢ - Y). Ces particules pourraient
8tre des électrons, un autre photon, ou un nouveau type de particule. A
part cette interprétation, et celles mentionnées aux paragraphes précé-
dents, 1l mentionne encore ume interaction Y-V qui suppose que les neu-
trinos et les photons ont des masses au repos non-nulles.

5849585

Mentionnons encore quelques autres explications suggérées

afin de reproduire les redshif{t des galaxies.

Tout .d'abord, Tifft’®%® développa 1'idée que le redshi{f{ peut sur-

venir seulement avec des valeurs "discrétes" spécifiques. D'aprés lui, il
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existerait une périodicité fondamentale de 72.5 km/s. Li Xiao-Qing>®’ sug-
géra que le nedshift est di au mouvement des photons dans un espace-temps

8 at-

"discrét" sous l'action du champ de force propre du photon. Konitz®®
tribue le nedshift au fait que la structure non-Euclidienne de 1'univers
devient de plus en plus importante en méme temps que les observations s'é-

589

tendent 3 des régions plus &loignées. D'autres ont suggéré que les xred-

shifts peuvent Etre expliqués par une diffusion inélastique des photons

330 dgcrivit une hypothése d'aprés

avec la radiation cosmique d 3 K . Kipper
laquelle le redshifi cosmologique serait partiellement le résultat d'une
dissipation continue de 1'énergie dans le vide cosmologique. Finalement,

5391 nontra que, d'aprés la relativité générale, il existerait des

Tarantola
modéles d'amas de galaxies tels que la lumiére possé&derait un extra xed-

shift aprés avoir traversé un amas.

En conclusion 3 cette section, il est certain que pour ceux qui
refusent 1l'expansion de 1l'univers, le redshif{ des raies spectrales de-
meure un phénoméne considérable qu'il est possible d'expliquer de plusi-
eurs fagons. On ne peut pas rejeter la relativité générale sans la rem
placer par une théorie plus large. On sait qu'un quatriéme test en faveur
de la relativité générale serait l'expansion méme de l'univers. Mais 1l'ex-
pansion ne se comporte pas toujours comme elle est prédite. Par exemple,
a) les hedshifts du Soleil et des &toiles ne peuvent pas &tre expliqués
par un effet classique de mouvements, b) la loi de Hubble est seulement
juste au premier ordre; la constante Ho est inhomogéne et anisotropique,
et tout se comporte comme si que pour des régions trés grandes et trés
denses de 1l'univers (les amas de galaxies), la valeur locale H(r) était

plus grande que partout ailleurs, c) des objets situés a une méme distance
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de nous n'ont pas toujours le méme redshift (section 3.3)

De toutes les théories sur le vieillissement de la lumiére, celle
qui a &té récemment suggérée par Pecker semble la plus compléte, et la
plus plausible., Cette théorie englobe plusieurs mécanismes du vieillisse-
ment de la lumiére. Mentionnons finalement que la théorie de 1'état sta-
tionnaire peut expliquer l'expansion apparente des galaxies i 1'aide de

mécanismes mentionnés aux paragraphes précédents.

Les effets cosmologiques d'un fond de radiation gravitationnelle
pourraient expliquer les "anomalies” dans les #edshifts et beaucoup d'au-
tres phénoménes importants. Les expériences sur le #edshifZ gravitationnel

67

ont récemment &té améliorées & l'aide des isotopes Zn et'®! Ta, Les ré-

sultats des expériences portent A croire 3 l'existence de ces ondes.

Des trous nolrs supermassifs avec des masses entre lOBM0 et 101°Mo,
pourraient exister dans les quasars et les galaxies®’7’“®7 ot ainsi 8tre
les sources de ces ondes. Si l'existence de ces ondes s'avérait &tre vrai,
alors elles pourraient servir a distinguer entre les modéles cosmologiques
car un champ de radiation gravitationnel peut modifier le fond cosmologique

d'espace-temps d'un modéle d'univers qui le contiendrait*®®’*%?,

Un probléme important en cosmologie est de savoir si la lumiére
peut étre changée lorsqu'elle se propage 3 partir des amas de galaxies.
Il a été proposé que la radiation gravitationnelle, ayant des fréquences
extrémement basses, serait capable d'expliquer le désaccord de la masse de
virielle®’® dans quelques systémes de galaxies. D'aprés Dautcourt”’?, 1'in-
fluence d'une onde gravitationnelle sur la propagation de la lumiére a
partir d'un amas de galaxies, ne peut pas résoudre le probléme du redshi4z;

le champ gravitationnel apporte seulement une petite contribution & la
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masse de virielle®71»%72,473

. Mais les ondes peuvent induire un redshi§t
différentiel a travers tout un amas. Un autre effet important de la radia-
tion gravitationnelle, est de pouvoir produire des anisotropies dans le

fond de micro-ondes®?*’"73,

1.14 CONCLUSION GENERALE

I1 faut se demander ce qu'un modéle cosmologique doit &tre capa-
ble de démontrer afin d'étre cholsi parmi les autres modéles comme &tant
"le" modéle d'univers. Quels sont les crité&res de base ou les caractéris-
tiques qui nous permettraient de faire un choix "convenable" ? Quels sont
les observations actuelles que ce modéle doit &€tre capable d'expliquer ?-
Est-ce que les théories actuelles qui traitent des densités élevées de la
matiére ont assez é&volué pour pouvoir vraiment prédire des résultats jus-
tes ? Est-ce que la physique peut actuellement expliquer les phénoménes
qui surviennent 3 la singularité@ initiale du Bdig Bang chaud (la création
de la matiére a la fagon de la théorie stationnaire, est aussi une quest-
ion de premi€re importance) ? Est-ce que la direction du temps dans un mo-
déle particulier est regardée comme un état d'entropie auymentant continu-
ellement ? Est-ce que la direction du temps peut €tre établie 3 partir du
fait que certaines particules &lémentaires ne sont pas "reversibles" par
rapport au temps ? Est-ce que les observations actuelles (redsahif{is; lu-
minosités des galaxies; grandeurs des galaxies; les ''fonds" cosmiques; les
rayons cosmiques; la densité de l'univers; la matiére intergalactique; les
dénombrements des trous nolrs, des quasars, des QSO, des radio-sources,
des étoiles supermassives; les expériences de la variation des constantes
fondamentales avec le temps, des valeurs obtenues pour les constantes de
la physique et utilisées dans les équations cosmologiques, des caractéris-

tiques physiques des particules &lémentaires et des réactions nucléaires)
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sont assez précises ? Jusqu'd quel point ces observations peuvent aider 3
faire un choix entre les modéles cosmologiques ? Est-ce que le modéle d'u-
nivers est en accord avec le principe cosmologique ? I1 apparalt qu'en
moyenne, les galaxies sont distribuées uniformément dans l'espace (cette
distribution est homogéne). De plus, 1l'observation du rayonnement de micro-
ondes est, dans l'ensemble, wne distribution ol aucune région du ciel, au-
cune direction ne semble 8tre privilégiée (cette distribution est isotro-

pique).

Ces questions sont trés importantes et doivent Ztre répondues
avant de pouvoir choisir "le'" mod&le d'univers. Le chapitre suivant traite
de la cosmogonie. C'est une science qui permet de trouver des réponses a
quelques-unes des questions qui sont posées au-dessus. Le troisiéme cha-
pitre traite directement de la précision dans les observations. La discus-
sioﬂ générale 3 la fin de cet ouvrage réunit tous les données actuelles
et tentera de choisir quelques modéles cosmologiques. Essayons de discer-
ner parmi les hypothéses et les caractéristiques des modéles qui ont &té

présentés dans le chapitre présent celles qui sont le plus vraisemblables.

Le probléme de la singularité a été examiné dans la section (1.4).
Les travaux de Penrose ont montrés que des "surfaces-trappes' aménent néces-
sairement le développement d'une singularité. En général, les singularités
physiques apparaissent dans des situations comportant un grand degré de
symétrie comme par exemple la symdtrie sphérique ou un univers homogéne.
Par contre, Raychaudhuri a pu se servir d'un terme du cisaillement afin
d'éviter le probléme de la singularité. Il est aussi possible d'obtenir
une pression oscillante capable d'éviter la singularité 3 partir des pro-

priétés de la mécanique quantique. Narlikar évit le probléme de la singu-

larité initiale en se servant de son champ-C qui crée de la matiére, ou
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en supposant l'existence de min{-bangs. Finalement, il est possible d'évi-
ter le probléme de la singularité initiale si on fait l'emploi la gravi-
tation forte, ou si on utilise une valeur trés grande pour le terme A, 1'hy-
pothése que la force gravitationnelle d'une source devient nulle i des
densités trés élevées. On voit donc qu'il existe plusieurs facons d'éviter

le probléme de la singularité initiale.

Les modéles non-statiques sont ré&sumés par la figure (1.3). La
figure montre les modéles ayant eu wme explosion primordiale en expansion
pour toujours, et les modéles oscillants. Les effets du terme cosmologique
sur l'expansion de l'univers sont montrés sur les figures (1.3) et (1.6).
les relations entre la densité, le rayon de l'univers, et le paramétre de
la décélération sont illustrées sur la figure (1.14). Les mod€les relati-
vistes sont généralement acceptés comme les modéles d'univers représent-
ant le mieux la structure de l'univers. La raison de ceci est qu'ils sont
basés sur les principes de la relativité générale, laquelle est actuelle-
ment la théorie de la gravitation la plus représentative des propriétés
physiques de 1'univers sur ume grande échelle. Parmi ces modéles relati-
vistes, les modéles de Friedmann avec A = 0 et p = 0 sont généralement
acceptés comme étant une excellent approximation des caractéristiques sur

une grande échelle de l'univers: l'homogénéité et l'isotropie.

les modéles cosmologiques dans les autres théories de la gravita-

tion ont l'avantage d'éviter le probléme la singularité initiale.

La section (1.5) parle des modéles stationnaires. Cette section
donne un apercu de la théorie de la création continuelle de la matiére.
Dans cette théorie les galaxies sont créées en tout temps mais les lois de
conservation de 1'énergie et de la quantité de mouvement ne sont pas respec-

tées un niveau local. Le modéle de la théorie de 1'état stationnaire suppose
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que le redshifl est dii 3 un vieillissement de la lumire. Comme ce proces-
sus n'a pas &té expérimentalement démontré, il est prudent de ne pas con-
clure quol que ce soit pour l'instant. Des développements nouveaux qui
tiennent compte de la présence d'inhomogénéités donnent plus de support

4 la théorie de 1'état stationnaire.

Les modé&les non-isotropiques sont trés efficaces 3 éliminer 1le
probldme la singularité initiale de la cosmologie du Big Bang. Ils nous
permettent aussi d'étudier la présence d'un champ magnétique primordial,
et les anisotropies dans l'expansion initiale, dans la courbure de l'es-
pace, dans la température, et dans la création de particules. les aniso-
troples sont trés utiles car elles permettent d'étudier les effets de la
viscosité des neutrinos (ou d'autres particules) sur 1'évolution et sur
la formation des galaxies. Durant 1'évolution de l'univers, le processus
de la dissipation est trés efficace 3 détrulre les anisotropies initiales.
En plus des neutrinos, les petits tourbillons quil auraient existés 2 par-
tir du temps de Planck, seraient aussi capables "d'isotropiser" 1'expan-

sion initiale.

La description hamiltonienne de 1'é@volution de modéles cosmologi-
ques offre des techniques qui permettent de comprendre la fagon dont 1'ani-
sotropie de 1'univers diminua 3 partir de la singularité initiale jusqu'a
1'instant présent. Elle sert aussi de base 3 la quantification des modéles
cosmologiques. Cette quantification a comme effet de produire des "paquets
d'états anisotropiques'. D'aprés ces modéles, on devrait trouver des fluc-
tuations quantiques gravitationnelles a des densités aussl grandes que
10°3g/cm®, et 3 une &chelle de temps de 107%? seconde. Au tout début de

1'évolution de 1'univers des &états initiaux anisotropiques contenant de la
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rotation existeraient et se changérent rapidement en gravitons,

L'étude de la rotation de l'univers, et celle des galaxies et des
amas de galaxies est utile & comprendre le probléme de la singularité ini-
tiale et aussi celui de la formation des galaxies. La rotation de l'univers

peut servir 3 éliminer le probléme de la singularité.

La section (1.9) montre les caractéristiques générales des modéles
non-homogénes. Dans ces modéles p et p varient spatiallemenﬁ et avec le
temps. Ainsi, l'expansion aurait pu ne pas débuter en méme temps i diffé-
rents endroits. Les inhomogénéités initiales auraient pu &tre des fluctu-
ations dans la métrique, dans la densité, dans la pression, dans le terme
du cisaillement, ou dans la température;.ou encore des effets non-linaires
dans les théories des interactions entre la matidre et la radiation. Ces
inhomogénéités se seraient dissipées trés rapidement durant les premiéres
phases de l'expansion. Mentionnons finalement que les inhomogénéités ini-

tiales sont tré€s utiles & la compréhension de la formation des galaxies.

Quelques mod&les trds populairejont &té ensuite préseatés. La thé-
orie chronométrique cinématique de la section (1.10.3) a comme principes
de base un espace-temps Minkowskien qui s'appuie sur certaines propriétés
de la théorie des groupes,et qui est en accord avec les hypothé&ses de 1'ho-
mogénéité spatialle et temporelle et de l'isotropie. La théorie chronomé-
trique représente les observations plus efficacement (voir la figure 3) que

la théorie de Hubble.

L'hypothése de l'existence de l'antimatiére fut &tudiée dans la
section (1.10.5). Elle fut examinée en mfme temps que l'univers symétrique.
Un début d'univers symétrique apparait comme trés naturel car ses lois phy-

siques et ses processus contiennent un minimum d'hypoth&ses arbitraires a
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propos des conditions initiales. Le mod@le peut également donner des expli~
cations 3 l'existence du rapport photon-baryon, et 3 la présence des rayons-

gammas. En plus il n'a pas de singularité initiale dans ce modéle.

A la section (1.10.6), 1'analyse des observations des superamas
faite par De Vaucouleurs forment, essentiellement, la base des modéles hia-
rarchisés. Son analyse montre que la distribution de la matidre dans 1'uni-
vers n'est pas gouvernée par des lois de la dynamique. Les modéles d'uni-
vers hiérarchisés satisfont au principe cosmologique quant 3 1'homogénéité

et 3 1'isotropie de l'univers.

Les sections (1.10.7) et (1.10.8) présentent les B{g Bang §roids.
Le Big Bang {roid avec p =p et T=0 au temps t = O fut proposé afin de
pouvoir expliquer la grande entropie par baryon que l'on observe présente-
ment dans l'univers. Certains modéles supposent que des &toiles ont pu se
former au début de l'univers et qu'elles ont pu se contracter jusqu'a de-
venir des trous noirs. Ces &toiles primordiales auraient formées les élé-

ments légers.

La section (1.10.9) parle du B{g Bang d'Hagedorn. Le modéle pro-
pose l'existence de quarks au début de l'univers & partir desquels les ha-
drons se serailent formées. Hagedorn découvrit une nouvelle statistique des
interactions fortes en accord avec plusieurs expériences faites dans des
laboratoires. Un résultat de cette statistique est la limite supérieure a
la température de la matiére, " 2x10'2 K . Il est aussi possible que des

galaxies se forment durant l'explosion primordiale.

Les sections (1.11.1) et (1.11.2) sont une discussion sur les hy-
pothéses des grands nombres. La cosmologie de Dirac contient une nouvelle

fonction de temps qui &vite le probléme de la singularité initiale. La thé-



161.

orie est en accord avec un univers en expansion et avec les tests cosmolo-
giques suivants: (N,z), (z,%) et (z,6). Mais elle doit supposer un effet
spécial afin d'expliquer le fond cosmique de micro-ondes. De plus, les ef-
fets de la variation des constantes de la physique avec le temps que la
théorie prédit sont difficilement observables. Cette théorie a 1'avantage
d'étre partiellement en accord avec la relativité générale, 1l'électromag-
nétisme, et une théorie unitaire. Elle suppose aussi que la constante G
change selon le temps. Cette hypothése est en désaccord avec les théories

de 1'évolution stellaire.

Finalement, la section (1.12) parle de l'hypothése d'un champ mag-
nétique primordial. Ce champ magnétique primordial peut affecter les pro-~
priétés physiques du début de l'univers. Entre autres, a une époque anté-
rieure 3 la premidre 10~° seconde de l'expansion de l'univers, la densité

p du champ magnétique augmenta plus rapidement que la densité de la ma-

B

ti€re. Ainsi le champ magnétique doit avoir produit une anisotropie dans

la éynamique de l'univers. Si sa valeur était trop grande, elle pourrait
emp€cher la formation de 1'hélium, et créer une anisotropie dans la distri-
bution de la température de radiation de micro-ondes. Il peut jouer un

role important dans la formation des galaxies, et dans 1'évolution des ob-
jets extragalactiques. La rotation de Faraday indique l'existence d'un

tel champ.

Le choix des modéles est assez grand; il y a plusieurs modéles
qui sont possibles. La théorie de certains modéles doit &tre développée
un peu plus afin que ces modéles soient classifiés parmi les modéles d'uni-
vers dis "acceptables". On qualifie "d'acceptable'" tout modéle d'univers
pouvant donner une explication convenable au rayonnement isotropique cos-

mique, et 3 l'expansion actuelle de l'univers. Le modéle devrait aussi
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donner une explication 3 l'origine des amas de galaxies,des &léments 1&-

gers, des rayons cosmiques, et des fonds X et gamma.

A ce point, notre premier choix est donné& au Big Bang chaud car
ce modéle d'univers peut donner des explications simples i un grand nombre
d'observations. Les succ@s importants du modéle sont qu'il peut expliquer
1l'expansion de l'univers, le rayonnement cosmique 3 2.7° X, et ainsi que
les abondances des &léments légers (D, “He/H, 'Li). La version moderne de
ce modéle d'univers suppose que des effets quantiques ont existé au tout
début de l'univers. Des évidences de l'existence de nouveaux leptons
"lourds" associés avec de nouveaux neutrinos, et aussi des théories dif-
férentes des interactions faibles, sont autant de problémes que font face
présentement ce modéle d'univers. Mentionnons que la forme originelle de
ce modéle ne donne pas d'explications i la grande entropie par baryon qui
existe présentement dans l'univers. Le probléme de la singularité initiale

et celui de la causalité ne sont &galement pas résolus.



CHAPITRE II

LA COSMOGONIE

2.1 INTRODUCTION

Plusieurs chercheurs en cosmogonie ont discuté de la création des
élements chimiques, de l'origine de 1l'univers, et des galaxies. Dans le
présent ouvrage la définition de la cosmogonie comprend en plus 1'étude
de l'origine du rayonnement cosmique, des rayons cosmiques, et des amas
de galaxies. Une &tude de la cosmogonie a &té faite parce que les origines
citées ci-dessus sont des indices qui peuvent aider & comprendre la struc-
ture de l'univers. En fait, il se peut que ces origines coincident avec
celle de l'origine de la structure de l'univers. Le fait de connaltre ces
origines nous apportent en plus des valeurs physiques et numériques qui

peuvent &€tre ensulte utilisées dans les modéles cosmologiques.

Dans le chapitre présent, il est montré que les modéles cosmogo-

niques ont a expliquer l'existence:

1) des galaxies, leur formation et leur regroupement en amas;

et des amas globulaires, leur formation et leur distribution (section 2.2);
2) de la formation des é&léments (section 2.3);

3) du rayonnement électromagnétique et de son degré d'isotropie

(section 2.4);
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4) des rayons cosmiques (section 2.5).

Les théories cosmogoniques ont déj3d &té briévement examinées dans
le premier chapitre en méme temps que la description des modéles cosmolo-
giques. Quelques-uns de ces modéles se basent sur des théories qui font
1l'hypothése que l'univers contient seulement de la matidre. Ces théories
ont une asymétrie dans leur processus de création, c'est-i-dire que seule-
ment des nucléons sont créés (sans antinucléon). La théorie du B{g Bang
chaud de Gamow, Alpher et Herman est surement 1'exemple le plus important
de ces théories. La théorie du polyneutron de Mayer et Teller a aussi une
asymétrie dans leur processus de création. L'univers stationnaire de Bondi,
Gold, et Hoyle fait également 1l'hypothése d'une asymétrie, celle de la cré-
ation continuelle d'atomes d'hydrogéne a travers tout l'espace. On pour-
rait se demander ce que serait la structure logique d'une théorie sur l'o-
rigine de 1'univers qui préserveralt la symétrie entre nucléons et anti-
nucléons. Peut-€tre que les conditions initiales furent symétriques et que
par la suite l'univers évolua de facon & nous apparaitre asymétrique au-
jourd'hui ? O serait 1'antimatidre ? D'aprds Goldhaber?3®, au tout début
il exista "l'universon'", lequel contenait la masse de tout 1l'univers. Cet
"universon'" se divisa par la suite en une particule et ume antiparticule
appelées le "cosmon'" et "l'anticosmon'"; ceux-ci se seraient &loignés l'un
de l'autre avec une grande vitesse relative. Le "cosmon" serait devenu 1'a-
tome primordial de Lemaftre; aucune explication n'a été donnée jusqu'ad pré-

-

sent 3 propos de ce que serait devenu "l'anticosmon'". Ceci compléts 1'énu-

mération des modéles qui se basent sur l'hypothése d'une symétrie.

Les théories cosmogoniques sur l'origine des galaxies sont trés

importantes pour les modéles cosmologiques car l'univers a &volué de fagon
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d permettre la formation des galaxies et des amas de galaxies primordiales.
I1 faut que les conditions initiales de 1l'univers soient telles qu'elles
contiennent déji les premiers "germes" pouvant permettre aux galaxies de
se former. Mais comme il n'y a pas de modéle d'univers définitif, c'est-3-
dire qu'on ne sait pas si l'univers a eu une origine explosive ou une ori-
gine continue du genre de celle prévue par la théorie stationnaire, alors
ces conditions initiales peuvent &tre trés différentes d'un modéle d'uni-
vers 3 l'autre. Si on suppose que l'univers a eu une origine explosive,
nous verrons que les galaxies doivent avoir &té formées durant les premi-
€res phases de l'expansion de l'univers, et que cette formation peut, dans
certains modéles, affecter les propriétés physiques de 1'univers (ou &tre
affect@e par elles). Les méthodes connues sur la formation des galaxies
sont examinées dans la section (2.2) sur 1l'origine des galaxies. Ces mé-
thodés sont 1'instabilité thermique, l'instabilité gravitationnelle, et

formation & partir de tourbillons.

L'origine des éléments est examinée dans la section (2.3). La
raison pour laquelle cette section a é€té incluse dans le chapitre de la
cosmogonie, est que certaines théories sur l'origine des éléments légers
postulent qu'ils ont été créés en méme temps, ou un peu aprés, que le dé-
but de l'univers que l'on observe présentement. Alors, ces théories sont

présentées en méme temps que les données actuelles des abondances.

Comme le rayonnement électromagnétique, ou tout au moins une par-
tie de celui-ci, peut aussi avoir une origine cosmologique, c'est-3d-dire
que ce rayonnement a pu &tre créé en méme temps, ou un peu aprés que le
début de 1l'univers, alors son étude a &té ajout@e dans le chapitre de la
cosmogonie. Dans la section (2.4), le spectre électromagnétique est exami-

né dans tous ses domaines. Certaines régions importantes du spectre qui
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ont un rapport direct avec l'origine de 1'univers sont plus particulidre-
ment étudiées et leurs aspects cosmologiques sont montrés. Différents mo-
déles sont présent&s afin de pouvoir expliquer les fonds isotropiques de
micro-ondes, et de rayons X et gamma. L'origine du rayonnement &lectro-
magnétique cosmique peut aussi s'avérer avoir une importance cosmologique;
on verra donc quelques mod€les qui donnent une explication de cette ori-

gine.

2.2 ORIGINE DES GALAXIES

2.2.1 INTRODUCTION

L'origine des galaxies est en elle-méme un test cosmologique trés
important qui peut servir 3 distinguer lequel des mod&les d'univers est le
plus "acceptable'". Afin de comprendre la formation des galaxies, il faut
d'abord répondre a trois questions: Qu'est-ce qui a provoqué 1l'aggrégation
de la matiére en des objets isolés ? D'ol proviennent les amas de galaxies?
Quelle est 1l'origine du mouvement de rotation des spirales ? Toute théorie
sur 1'évolution des galaxies devrait aussi pouvoir expliquer les valeurs
numériques des paramétres sulvants®®®: a) les rapports renflements sur
disques au long de la séquence de Hubble, b) 1l'existence des spirales bar-
rées et ordinaires, c) la corrélation du rapport du rayon de la derniére
région H II sur le rayon de la vitesse rotationnelle maximum, d) le taux
de formation des étoiles relativement au taux de contraction d'ume proto-
galaxie pour les elliptiques et les spirales. Mals 11 n'existe présente-

ment pas de théorie qui pulsse expliquer tous ces points.

Les deux théories les plus importantes concernant l'origine des
galaxies 237 sont: 1) les galaxies ou les proto-galaxies en tant qu'objets

ponctuels » se sont formées en méme temps que la matigre durant les prem-
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i8res phases du début de l'univers, 2) les galaxies se sont formées & par-

tir de la matiére déja existante.

Dans la premiére théorie 11 est fait 1'hypoth&se que les proto-
galaxies (ou condensations primordiales), ont existées au tout début de
1l'univers. Cette théorie fait également 1'hypoth&se que la matiére est
créée constamment dans l'univers sous forme de noyaux proto-galaxiques.

La deuxi@me théorie a &té examinée par plusieurs cosmogonistes. Elle péut
€tre interprétée d'au moins trols facons. La premiére fagon est que les
galaxies se forment indépendamment les unes des autres i chaque endroit de
1l'univers ou la densité de la matidre et les conditions des champs (prin-
cipalement la gravitation) sont favorables. Ainsi la distribution actuelle
des galaxies est le reflet de la distribution de la matiére primordiale,
et une certaine quantité de matiére primordiale devrait encore exister
entre les galaxies. La deuxiéme fagon est qu'il y aurait seulement eu un
petit nombre de galaxies ou de proto-galaxies qui se seraient formées au
début. Les autres galaxies se seraient formées?gfocessus d'éjection de ma-
tiére de 1l'intérieur de galaxies déja agées. Dans ce cas, la distribution
de la mati&re au début de l'univers aurait &té discréte plutdt que conti-
nue, L'augmentation du nombre de galaxies aurait alors forcé la distribu-
tion de la matiére a plus ou moins atteindre l'uniformité observée main-
tenant. Et finalement, la troisiéme fagon suppose qu'au lieu d'avoir des
galaxies ou des proto-galaxies qui seraient &jectées de galaxies plus an-
ciennes, 11 existerailt des sortes de germes pouvant accumuler la matiére

er

dans leur proche voisinage de fagon 3 former des galaxies. Le,mode de for

mation est actuellement la plus reconnu et va €tre examiné en détail dans
la section suivante; celui-ci et le troisiéme peuvent s'intégrer aux é-

tudes déji faites sur les modéles cosmologiques et vont donc €tre &tudiéfy
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de maniére & faire ressortir les résultats qui intdressent la cosmologie.
Dans le contexte d'un univers en expansion, ou la densité de matidre est
connue en fonction de 1'age de l'univers, 1l est probable que les galaxies
se sont formées au moment ou la densité moyenne de la matiére dans 1'uni-
vers €tait 3 peu prés la méme que celle que 1l'on trouve dans les galaxies
actuelles; cette &poque se situerait 3 environ 500 millions d'années aprés

le temps zéro de l'expansion.

Finalement, afin de répondre a la troilsi@me question que nous
nous sommes posés au tout début de cette introduction, mentionnons qu'une
quantité de mouvement angulaire doit avoir existé dans la matiére primi-
tive 3 partir de laquelle ume galaxie se contracta. La quantité de mouve-
ment angulaire, alnsi que la forte diétribution de la masse vers le cen-
tre d'une galaxie, peuvent nous donner de l'information sur la proportion
entre la rotation réguliére 3 grande &chelle et les courants irréguliers
dans la partie de l'univers qui se contracta en un galaxie. Les observa-
tlons nous montrent que la plupart des galaxies ont des quantités de mou-
vement angulaire considérables, et que leurs densités de matiére sont plus
grandes vers le centre. Ainsi les masses et les rayons de certaines galax-
ies pourraient nous donner de l'information sur la densité de l'univers
au temps ou elles ont &té formées. Mals on ne sait pas présentement jus-
qu'd quel point la concentration présente en galaxiles est le reflet des
irrégularités dans la distribution ae la matiére dans l'univers a 1'époque
ou les galaxies sont devenues des objets indépendants. D'aprés lemaitre,
les amas de galaxies constituent des fragments d'univers ayant persisté
dans 1'état d'équilibre (section 1.5.6), ou ayant tout au moins subi une
expansion ralentie. L'exactitude de ce point de vue est raffermie par les

indices suivants: a) les grandes vitesses propres des galaxies composantes
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ne respectent pas le théoréme du viriel, b) l'absence de condensations
centrales nettes, c) la densité moyenne 3 peu prés mille fois supérieure

3 la densité cosmique.

2.2.2 LE PARAMETRE DE LA DENSITE RELATIVE 8p/p

Afin de comprendre la formation des galaxies du type de la deuxi-
€me classe définie dans l'introduction, il faut décrire un mécanisme qui
puisse permettre la formation des galaxies & partir de la matidre qui em-
plit l'univers de fagon plus ou moins uniforme. Parmi tous les mécanismes
connus pour faire ceci, les trois plus importants semblent &tre l'insta-

bilité gravitationnelle, l'instabilité thermique, et la turbulence.

I1 faut ensuite se demander si les modéles cosmologiques qui sont
décrits au chapitre I peuvent évoluer de fagon 3 former des galaxies 2

partir de ces mécanismes.

Dans les mod&les du B{g Bang, il faut se reporter aux premiéres
phases de l'expansion de l'univers et se demander si des masses gaseuses
ont eu le temps de se former. En d'autres mots, est—ce qu'il y a eu assez
de temps pour que des fluctuations dans la distribution de la matidre (c'est-
d-dire une instabilité) augment@rent suffisamment la densité relative §p/p
par rapport a la densité moyenne de 1'univers durant la phase particuliére
de l'expansion ? Quel est 8p/p initialement, a t == 0 ? Dans un gaz sans
expansion, 8p/p exp(t/to); cette &volution des fluctuations est trés ra-
pide car il n'y a rien pour la ralentir. Par contre, dans les modéles du
Big Bang la pression du rayonnement sur la matiére est suffisante pour em-
pécher le collapse des masses gaseuses. Les fluctuations pourraient ne pas
€tre suffisamment grandes a la formation des galaxies. Durant l'expansion

de l'univers, 3 1l'époque ol la matiére se trouva en &quilibre avec le ray-
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onnement, la répartition du gaz devait &tre pratiquement homogéne car, eut-
il existé des tendances 3 la non-uniformité&, le bain intense des photons
thermiques les elit rapidement dissipées. Aprés l'époque ol la matiére pri-
mitive s'est constituée en atomes et ol le rayonnement thermique a cessé
d'agir fortement sur la matiére, la matiére s'est trouvée abandonnée 3
elle-méme. Ce qui se passa par la suite et qui permit & un gaz initialle-
ment homogéne de se retrouver divisé en galaxies individuelles, a été &tu-
dié par plusieurs cosmogonistes. On a déja mentionné ci-dessus les trois
importants mécanismes qu'on a utilisés pour expliquer la formation des ga-
laxies. Dans le cas présent, l'instabilité gravitationnelle est fortement
ralenti par l'expansion. En effet, dans une région ol se trouve un excés
de densité l'expansion cherche & diminuer la force d'attraction entre cet
excés de densité@ et la densité de l'environnement et ralentit ainsi lé
chute de l'environnement sur la région plus dense. Il faut donc postuler
que des inhomogénéités trés fortes ont &té présentes afin qu'une instabi-

lité pulsse engendrer des galaxies.

Mentionnons ici que plusieurs phénoménes différents peuvent pro-
duire des inhomogénéités. Par exemple, comme on a vu ci-dessus, elles peu-
vent &tre wn excés de densité sur celle de l'environnement. Elles peuvent
aussi résider dans la vitesse du gaz de matiére comme par exemple le phé-
noméne de la turbulence. En méme que l'univers évolue, les inhomogénéités
peuvent &tre affectées par a) la gravité, b) la pression du fluide cos-
mique, c¢) la viscosité des neutrinos, laquelle est une source d'affaiblis-
sement qui tend 3 les faire disparaltre. La figure suivante montre ces pro-
cessus au cours de 1'évolution. Ici R(t) représente l'expansion du rayon

de 1l'univers par rapport au temps.
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Figure 2.1 Les processus qul peuvent affecter le develoggement des
inhomogénéités dans les modéles du Big Bang? a) la
gravité, b) la pression, c) la viscosité des neutrinos.

Des inhomogénéités ont pu exister durant 1l'ére ol le rayonnement
étalt trés fort. A ce temps, la valeur de la masse gaseuse est donnée par

la masse de Jeans (voir page 47 pour sa sighifica’(ion Physi%ue)'

4

) _ c o 58 ~ 18
V=1t = G"z'a”ZT;(tE) = 6X10"° kg = 3x10°° M_ >> Mgal (2.1)

ol Tr(tE) = 2000 K . Mais durant 1l'é@re ol la quantité de matiére est trés
forte, pt = pm , et si on suppose que la matiére est un gaz idéal d'hydro-
géne monatomique, alors Yy =5/3 et p = kam/mH ; la valeur de MJ au dé-

but de cette &re est

b4 kT (t) 1 - 5
(MJ)t — tE—' 3 - r E —p—rm—) 3}(10 M@ (2.2)
GmH E

La figure 2.2 montre le comportement de la masse de Jeans durant 1l'@volu-

tion. L'8quation (2.2) montre que MJ est beaucoup plus petit que la masse

d'une galaxie et, pour cette raison, les proto-galaxies qui existérent jus-
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qu'au temps tp vont se contracter aprés cette période.

Pulsque les photons thermiques ont pu affecter beaucoup la contraction du-
rant cette période, en tenant compte de la masse manquante, il est possible

qu'alors la viscosité des photons disparaisse.
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Figure 2.2 L'évolution de la masse de Jeans

En résumé, toutes les I1nhomogénéités primordiales avec des masses
plus petites qu'une galaxie disparaftront durant 1'@re ol le rayonnement
est trés fort. Les masses plus growdes peuvent exister jusqu'3d 1l'ére ou la
matidre est plus forte et puls se contracter sous la force de la gravita-
tion. Il s'agit de trouver des mécanismes qul puilssent former des masses
plus grandes que 1018 Mo ; ces processus devraient ainsi prévoir une his-
toire "thermique" de 1l'univers (s'il débute au temps t = Q) qui donne le
fond cosmique 3 2.7 K d'aujourd'hui, ainsi que les mémes abondances d'élé-

ments légers.
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D'aprés une analyse faite par Silk27“, le paramétre de la fluctu-
ation relative devrait &tre |Sp/p| < 1 au temps ol le declage vers le
rouge, est donné par z 2 1000 . Si une formation trop prématurée survient,
alors on obtient des syst&mes ressemblant plut3t i des amas globulaires,
des trous noirs, ou autres. Il obtint un spectre de fluctuations adiabati-
ques dans la densit& qui survinrent juste aprés le découplage des photons
de la matiére aux époques z > Q7!

da 1k
(5_0)2 v 3510"3" (%2 . (¥> . exp(—(Md/Mo)zla) (2.3)
o]

0

ol ? = 8mG %/3H§ s Md = 10!%2 3 10!5 M0 pour =1 3 0.01 . Un spectre

de ce genre serailt suffisant 3 produire des systémes galactiques aussitot
que z 2 1 aux conditions initiales |6p/p|i N 1073 a z, ™ 10° . Les mé-

57

, , . - ; s o 2 .
canismes qui seraient 3 l'origine de ces conditions initiales pourraient

€tre des instabilités gravitationnelles, des Instabilités non-gravitation-

. {
’TypeV /// TTypeI // Type IX
-~
R(t) e R(t) s R(t)
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Figure 2.3 Les perturbations dans les modéles homogéne et isotropique.
Des perturbations dans la densité reviennent 3 la méme chose
qu'a changer le temps initial ou 1'énergie initiale. Par con-
séquent, une région qui est plus "fermée'" que dans le modéle
de type IX, doit se recontracter avant que l'univers ne le
fait. La loi de puis?ance des perturbations dans la densité

est Op/p « e L2

nelles, ou encore des conditions particuliéres qui existérent dans la sin-

gularité initiale et qui causérent des perturbations assez grandes pour
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255 En fait, les Instabilités

produire la fluctuation gravitationnelle
dans les modéles cosmologiques se comportent comme les mod&les eux-mémes.
La pression peut les modifier quelque peu, mais la loi de puissance du
comportement des perturbations dans la densité est un résultat général. La

!, L'effet de la pression de la radi-

figure (2.3) montre ce comportement?®
ation forca la "longueur de Jeans" 3 diminuer jusqu'd avoir une valeur plus
petite que la dimension d'ume galaxie. La "longueur de Jeans'" a probalement
inclus des masses comme la dimension d'un amas globulaire a 1'époque du dé-

2

couplagezh . S1 des perturbations avalent existé avant ce temps, les effets

de la pression les auraient emp&chés de grandir. 1l se peut que les galax-

43 64

ies se soient formés i partiy d'amas globulaires?*?®, ou de superétoiles’

Ces super-étoiles se seraient explosées et auraient ¢ réchauffén. 1'uni-
765

vers . Ce réchauffement produirait ensuite des perturbations capables de

former des galaxies par instabilité gravitationnelle.

Bien que les perturbations causées par des ondes gravitationnel-
les soient découplées des perturbations dans la densité dans une cosmolo-
gle isotropique, l'énergie d'une onde gravitationnelle peut augmenter la
croissance d'une perturbation dans la densité lorsqu'une anisotropie est
incluse dans les é&quations. Le modéle d'univers de type I est un exemple
de cet effet’*? Une perturbation aurait alors comme point de départ une
onde gravitationnelle initiale, laquelle crée une pression effective, et
produit aussi des oscillations dans la densité. L'effet du couplage de la
radiation gravitationnelle des perturbations 3 la densité est trés grand;
dans certains cas, la perturbation de la densité@ augmente a un taux beau-
coup plus rapide dans les mod&les anisotropiques que dans les modéles iso-

tropiques. En résumé, le taux d'augmentation d'une perturbation dans la

densité, en incluant les effets des ondes gravitationnelles et de 1l'aniso-
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tropie, peut €tre beaucoup plus grand ou beaucoup plus petit que le taux
d'augmentation correspondant d'un univers isotropique.

7

D'aprés Peebles?’’, s'il existe de la matidre "invisible" (la

masse manquante), alors cette mati€re pourrait €tre incluse dans la per-
turbation initiale; ainsi des "bruits" dans les perturbations peuvent per-
mettre 3 des amas globulaires de se former, lesquels seraient les '"germes"

d la formation des galaxies par la suite.

Les perturbations ont été &tudiés également pour un univers d'Ein-

76

stein~de Sitter avec une pression2 . Des galaxies peuvent se former dans

ce modéle 3 partir de perturbations isothermiques primordiales, ou a par-
tir de perturbations qui ont les dimensions d'un amas de galaxies et qui,

éventuellement, se fragmentent en objets ayant les dimensions des galaxies.

Finalement, les perturbations ont &té analysés pour des modé€les

. 27
de Friedmann avec p = 0 , avec ou sans terme cosmologique?’®»27%,280,281,282

et aussi des perturbations linéaires dans la densité ont &té appliquées au

283

259 aux cosmologies de Brans-Dicke , a l'univers de

modéle de "Mixmaster',

€

® d'Eddington-lemaftre?®®, le mo-

Godelzah, et aux modéles anisotropiques27

72

déle de Carr?®’?. Harrison?®’

suggéra que des fluctuations dans la métrique
ont pu donner naissance a des noyaux denses contenant des spins, et qui
seraient des galaxies embryoniques. Ces noyaux seraient capables de for-
mer des galaxies par la suite.

Plusieurs modéles ont &té analysés afin de décrire la croissance

269

des fluctuations deyy les modéles cosmologiques; divers aspects ont égale-

ment été& examinés. Certains auteurs ont suggéré que les fluctuations dans
la densitéd ont pu produire des mouvements de cisaillement+ & partir d'inter-

actions gravitationnelles non-linéaires?’?. Si les fluctuations sont intro-
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duites dans la métrique des modéles de Robertson-Walker, elles peuvent in-

duire des variatlions dans la température du fond cosmique de micro-ondes

271 273

. Petrov fit une analyse des effets des fluctuations dans la densité
de la matiére sur l'expansion de l'univers et montra que les fluctuations
réduisent l'effet gravitationnel et retardéﬁl‘expansion. Cet effet augmente

avec le temps.

2.2.3 L'INSTABILITE GRAVITATIONNELLE

—

Le développement de petites perturbations surimposées & un univers
unlforme a &té analysé par plusieurs auteurs du poilnt de vue de la relati-
vité générale’"® et aussi du point de vue newtonien?"®, Ce pourrait &tre

durant une phase semblable 3 la -
phase d'équilibre d'Einstein (section 1.5.6) que Co _les galaxies se

seraient formées

avec leur premiére génération d'étoiles. Au point de vue explication
des condensations, le modéle de Lemaitre offre un avantage sur les modéles
de Friedmann & constante cosmologique nulle. Lifshitz a démontré que pour
ces modéles les condensations locales résultant d'une fluctuation de den-
sité, ne peuvent servir d'amorce & un processus de condensation par gravité:
elles sont vouées 3 se disperser, ou pour certaines d'entre elles i croitre
sl lentement que ce mode de formation n'est pas concevable pour les galaxies.
Le caractére de stagnation de l'univers de Lemaftre prés du rayon d'équili-
bre (lequel n'existe pas dans les univers de Friedmann avec A=0) et le

manque d'équilibre thermodynamique entre les diverses nuées, lui permet-

tent d'échapper a cette objection.

D'aprés Lemaftre (section 1.5.6), l'univers en général est une ré-
gion d'expansion illimitée; les galaxies sont des régions de condensation
retombant sur elles-mémes et agglomérant en &toiles la matiére diffuse. Oc-

casionnellement, des régions doivent rester en €quilibre; elles doivent ten-
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dre 3 avoir en moyenne la densité voulue pour équilibrer tout juste 1'ex-
pansion cosmique (section 1.5.6). Cet &quilibre est instable mais, du moins
pour des régions de grande étendue, les quelques milliards d'années qui se
sont &coulées depuis l'instant critique ol l'univers se mit 3 expandre peu-
vent étre considérées comme un temps court et on doit s'attendre 3 ce qu'il
reste trace de cet équilibre dans l'univers. Les régions en &quilibre sont
en équilibre en moyenne seulement; il doit s'y former des condensations lo-
cales qui donneront naissance 3 des galaxies, lesquelles, au lieu de se dis-
perser comme les galaxies isolées, resteront sensiblement 3 la méme distance
les unes des autres. On obtient ainsi un amas de galaxies. Ces amas étant
statigue V
en équilibrqr ils ne doivent pas avoir de formes définies ou de condensa-
tions centrales suggérant un équilibre‘dynamique. C'est bien ce qu'on ob-
serve; les amas ont des formes quelconques. De plus, ces amas doivent avoir
sensiblement la densité& critique calculée i partir du rapport de Hubble
(section 3.3). On peut vérifier cela en calculant la masse moyenne d'une
galaxie au temps de 1l'hypothé&se de 1'équilibre. La théorie suppose que 1'u-
nivers a passé lentement a travers la position d'équilibre. Il serait pos-
sible de mesurer la vitesse propre de toute les glaxies au moment du pas-
sage par le point d'équilibre. Par exemple, dans 1'amas de Virgo, la dis-
persion des vitesses autour de la vitesse moyenne est de 650 Km/sec. On
peut imaginer que le récent passage de l'univers par ume période d'insta-
bilité gravitationnelle ait laissé dés traces dans les amas de galaxies et
qu'il se manifeste aussi par les fluctuations rencontrées dans la répati-

tion des galaxies et dans la distribution de leurs vitesses.

239 analysa 1'instabilité de Jeans (section

Récemment Occhionero
2.2.2) dans les univers de Lemaitre, et montra qu'effectivement 1l'instabi-

1lité gravitationnelle serait efficace 3 former des galaxies si 1'univers
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passa un temps assez long dans la phase de stagnation (section 1.5.6). Il
étudia le modéle de Lemaftre avec k =1 (section 1.5.6) et obtena un temps
de vie de la phase de stagnation égale 3 = 2x10'! années. Les autres va-

leurs numérique de son modéle d'univers sont définis par (voir aussi en page

313 et en page 40)

00 =%TT—H$—QQ ’ 00(23+ 3 zz) =1 (2.5)
0 ' \

Il exprima les perturbations dans la matiére par

1l d _24d Sp

La solution de cette &quation est d&p/p ™~ exp(t/T) , avec é = Bc et un
temps t = 1 1n(1l/B) . Puisque la densité critique calculée est de l'ordre
de 5x10‘3°g/cm3 alors que la densité actuelle de l'univers est plus petite
par un facteur de dix, alors il calcula que Oo =0,05, z=2 et q= -1.3.
Mais 1'apparition de larges décalages vers le rouge n'est pas en accord a-
vec ces valeurs. Cependant si la densité actuelle &tait différente, par
exemple, si Oo = 0.013 , on obtiendrait z = 3.5 et q = -1.13 , ce qui
-2

donnerait A = 107°% cnm . Il est ainsi possible de donner une cause aux

grands décalages vers le rouge.

La méthode de ﬁfinstabilité gravitationnelle a été étudiée dans
plusieurs autres modéles cosmologiques. Elle fut aussi modifiée par Tomi-

ta2'-b7

qui a voulu analyser les processus non-linéaires jusqu'aux deuxiéme
ordre, et aussi appliquer la théorie non-linéaire aux problémes de 1'Evo-
lution des inhomogénéités locales. Il obtint des limites inférieures pour
les perturbations initiales qui &volu€rent par la sulte jusqu'ad devenir
des galaxies.

D'autres aspects de la théorie de l'instabilité gravitationnelle

253

ont aussi &té examinés . Tout d'abord, la rotation des galaxies doit
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pouvoir &tre calcul®si la méthode de l'instabilité gravitationnelle veut
continuer 3 &tre valable. Peebles?"® studia la quantité de mouvement an-
gulaire d'une galaxie qui résulterait de l'interaction gravitationnelle

de la matiére dans ume proto-galaxie en évolution, avec la matiére de 1l'en-
vironnement. Il montra que cette méthode n'dtait pas suffisante 3 expli-
quer la rotation des galaxies. Par contre Simon?"? suggéra que les inter-
actions de marée, lesquelles surviendraient entre des proto-galaxies voi-
sines aprés leur séparation, seraient facilement capables de donner une
quantité de mouvement angulaire aussi grande que celle typique des galax-
ies spirales. Il a démontré que la théorie non-lindaire?3°°25! de 1'in-

stabilité gravitationnelle pouvait expliquer la rotation des galaxieszsa.

La méthode de 1l'instabilité gravitationnelle a aussi &té &tudiée

252
’

dans le contexte d'autres cosmologies: la cosmologie de Brans-Dicke et

le modéle fermé de Kantowski-Sachs?>".

2.2.4 L'INSTABILITE THERMIQUE

Plusieurs théories furent proposées afin d'expliquer la formation
initiale de nuages gazeux dans un univers chaud (par exemple, section
1.5.6) en expansion. Ces théories montrent que la récombinaison de 1l'hy-
drogéne (section 2.3.2) provoque le découplage de la matiére de la radia-
tion primordiale, et qu'ensuite le gaz commenca a se fragmenter en nuages
qui se contractérent gravitationnellement. La méthode de l'instabilité
thermique peut expliquer la fagon dont les nuages gazeux évoluérent par

30853045305 pp effet, 1'hydrogéne moléculaire agit comme un re-

la suite
froidisseur dans le gaz apr@s la récombinaison de 1'hydrogéne (section

2.3.2), et joue donc un r8le important durant la phase de contraction d'un

nuage gazeux pré-galactique a partir duquel une premiére génération d'ob-
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jets peut se former. Des expériences numériques ont montré qu'un nuage
1lié gravitationnellement avec une masse plus grande que 10° - 10° M
®

peut se contracter isothermiquement dans l'intervalle de températures

500~1000 K.

Si 3@ 1'époque de la formation des galaxies, il exista des mouve-

ments hydrodynamiquesa°s

sur une grande échelle qui produisirent des on-
des de choc, alors le plasma cosmique a di se réchauffer et s'ioniser au
passage des fronts d'onde, pour ensuite perdre sont énergie thermique par
un processus diffusion et par le processus du rayonnement "free-free''.
Derriére les fronts, le plasma fut compressé sous une pression constante.
Lorsque la radiation "free-free'" domina, l'instabilité thermique survint,
et le plasma se fragmenta en régions denses avec des masses proches de
celles des galaxies normales.

La méthode de 1l'instabilité thermique fut aussi &tudiée par

Sofue?®?

. Il trouva que la masse d'une proto-galaxie doit €tre dans 1'in-
tervalle 108 Mo <M < 10%? Mo si on suppose qu'un excés de densité est
initialement di a une instabilité& thermique. Elle serailt due & un refroi-
dissement radiatif et serait sulvie par une contraction non-linéaire gra-
vitationnelle non-linéaire qui, é&ventuellement, formerait une galaxie.

L'age de la contraction est de v 107 années, et la température de la ma-
tiére, au moment oli survient l'instabilité thermique initiale, est 10%-10°k.
Par contre, cette grande température peut &tre obtenue seulement si une
fluctuation cinétique dans la radiation du fond cosmique produit une tur-
bulence dans le gaz cosmique lequel, a son tour, réchauffe le gaz par dis-

sipation.

2609261

D'autres aspects des fluctuations thermiques dans la densité
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vont maintenant €tre examin&s dans le modéle cosmologique d'Hagedorn. Dans
ce modéle, les structures que l'on observe dans l'univers se sont formées

ad partir de fluctuations thermiques au hasard. Ainsi un gaz seralt devenu

instable contre une contraction lorsque sa masse fut plus grande que la

261

masse de Jeans . La force de la gravitation devient alors plus impor-

tante que la pression interne due & la chaleur?®?

. Rees montra que plus
on recule dans le temps au début de l'univers, plus les fluctuations cos-
miques sont grandes lorsque la phase des baryons commence. Jusqu'a quel
temps peut-on reculer dans le passé ? Une limite est obtenue 3 1'aide de
la longueur d'onde de de Broglie, laquelle doit &étre plus petite que le
rayon de Hubble c¢t & cause du principe de la causalité. Une limite

plus forte est d'exiger que le temps de Hubble soit plus grand que le temps

moyen des interactions fortes, 10723 gseconde.

Les fluctuations dans la densité
peuvent €tre calculdes 3 partir de particules libres relativistes dans
les modeles conventionnels. Ces modéles dépendent des spins sta-
tistiques de chaque espéce gi , et la fonction de partition dépend de la
température, et est une fonction qui augmente lentement avec la tempéra-
ture. Par contre, Hagedorn proposa que les 84 augmentent exponentiellement.
Comme on a vu dans (1.10.9), sa température maximum est T6= 1.8x10'2 x .
Il montra que les fluctuations augmentent en proportion de (To -~
les valeurs des fluctuations thermiques obtenues sont beaucoup plus gran-
des que dans les modéles conventionnels. Dans son modéle, le spectre de la

masse est donnée par

o(m) = an” exp(-n/T ) , a=2.6x10" Mev® | o= -5/2 2.7)

. 263
lequel est en accord avec les observations des amas de galaxies .
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28% 2 montré que durant la phase des

Une analyse faite par Gunn
hadrons une structure pouvalt se développer qui ressemblerait a des grains.
Cela aurait di se faire d'une fagon inhomogéne. Chaque grain serait une
résonance unique massive. L'état de déséquilibre de ces grains permit la
formation et la croissance de grands contrastes de densité i un taux trés
rapide durant la phase des hadrons. Les grains disparaitraient au temps
t = 10~" seconde aprés lequel 1'&quilibre local pouvait se faire et la ra-
diation deviendrait alors dominante; mais la structure du grain pouvait
survivre jusqu'i 10° années si sa désintégration était de l'ordre de
(c/v)107%3 seconde, oli v est la vitesse de la région laissée par la dés-
intégration, et ¢ la vitesse de la lumiére. Les galaxies vont, &ventuel-

lement se former. Par contre, le modéle ne peut pas former 1'h&lium?® 5,

2.2.5 LA TURBULENCE COSMOLOGIQUE

La troisiéme méthode importante pour la formation des galaxies

fait appel 3 la turbulence.

Cette nouvelle approche au probléme de 1l'origine de la structure
actuelle de l'univers a &té développée ces derniéres années. Elle se base
sur 1'hypothé&se de von Weizsacker-Gamow, laquelle suppose l'existence d'une
turBulence prégalactique. Ainsi des tourbillons ou des remous auraient été
présents a 1'dpoque méme ol la radiation &tait dominante, et auraient en-
suite donné naissance aux irrégularités proto-galactiques dans la densité.
Les modéles de ce genre permettent non seulement la formation des galaxies,
mais peuvent rendre compte en plus des propriétés dynamiques des galaxies
et des amas de galaxies. Mais il n'est pas facile de trouver un modéle cos-
mologique qui puisse permettre non seulement aux tourbillens d'évoluer dans

une métrique spécifique, mais qui puisse aussi expliquer l'influence des
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tourbillons sur les propriétés métriquesz’a de l'espace-temps durant les
premiéres phases de l'expansion. Les effets de la turbulence changea
grandement la métrique au début de 1l'univers, et il est difficile de pré-
dire ce qu'ont &té les conséquences de son existence.

285,286 analysérent la méthode de la turbulence

Ozernoi et Chernin
primordiale dans le contexte de la formation des galaxies dans un B{g Bang
chaud. D'aprés eux, il exista un temps avant que l'univers soit défini par
les équations de Friedmann, duguel l'univers contenait des mouvements
tourbillonneux qui déterminérent les propriétés de la métrique de 1l'espace-
temps; cette époque a pu &tre suivie par une phase d'isotropie sur une
grande échelle, et d'une homogénéité presque compléte de la densité,
8p/p << 1 . Des fluctuations dans la densité& se seraient créées lorsque
les vitesses des tourbillons furent plus grandes que la vitesse du son.

Ces fluctuations seraient telles que &p/p = 1 , et auraient par la
suite formé des galaxies. Les mouvements tourbillonneux auraient créé de
grand_s champs innotatiéhaié et des inhomogénéités dans la distribution
de la masse. Ces mouvements tourbillonneux auraient &té créés juste en
avant des ondes de choc qui survinrent lorsque l'instabilité& gravita-
tionnel induisit des processus hydrodynamiques supersoniques. Ces chocs
auraient comprimé de grandes couches gazeuses, chacune d'elles pouvant

2 2 289 . -z
87,288,283  (Cortains ont suggéré

€tre appelde un proto-amas de galaxies
qu'une superposition de remous a pu former la turbulence primordiale, et
que la vitesse de celle-ci devint supersonique aprés le temps de découplage.

. , i 2z - 290
Des amas de galaxies peuvent &galement avoir &té formées de cette fagon .

Mentionnons que la méthode de la turbulence est moins arbitraire

que les deux autres méthodes sur la formation des galaxies, qui supposent
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au point de départ des fluctuations initiales arbitralres trés grandes
dans la densité et un réchauffement pré-galactique du gaz. Par contre,
dans la méthode présente, les fluctuations initiales sont créées par la
turbulence. De plus, le taux de l'expansion cosmologique et les effets de
l'instabilité gravitationnelle diminuent si les termes des potentiels de

la turbulence sont dominants,et augmentent dans le cas opposézal.

Mentionnons maintenant les différents aspects qui ont &té &tudiés

dans la théorie de la turbulence.

Il a été suggéré qu'un gaz tourbillonneux de photons forca la ma-
tiére elle-méme a entrer dans un état turbulent lorsqu'elle se sépara de

la radiation?®".

Une analyse récente®’? des contraintes qu'il faut imposer aux pa-
ramétres de la turbulence montre que les fluctuations sur une petite échel-
le de la radiation a 2.7 K peuvent nous donner une limite supérieure trés
sévere aux vitesses des tourbillons primordiaux. Il fut conclu que la thé-
orie de la turbulence n'est pas en accord avec les observations si 1l'uni-
vers a la petite densité qu'on observe; de plus, cette théorie ne peut pas
expliquer la grande vitesse angulaire du super-amas local de De Vaucouleurs,
w = 3x10~'® rad/s~! . Les résultats de cette analyse montrent aussi que le
spectre obtenu a partir de la turbulence, n'est pas toujours indépendant

$3

des conditions initiales?®3.

Nariai?®®’2%% examina un univers qui rebondirait a 1'époque des

tendrait
hadrons et quijrapidement vers un modéle de Friedmann. Son modéle fut aussi

_ . 297
analysé en tenant compte de l'existence d'un champ scalaire sans masse

(photon, graviton) créé par le milieu turbulent.

Stecker et Puget299 analys@rent la cosmologie baryon-symétrique
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du Big Bang d'Omnés, et montrérent que la pression d'annihilation i la
frontiére entre matiére et antimatiére peut créer une turbulence Superso-
nique sur une grande &chelle capable de provoquer la formation. des galax-
ies. Ce mécanisme prévoit la production d'un rayonnement gamma tel qu'il
a été observé.

%% nontra que les abondances de 1'hélium et du deutérieum

Barrow
synthétisées durant le Big Bang peuvent &tre comparées avec les observa-
tions actuelles seulement si le paramétre de la densité& baryonique est don-
né par 0 < 1.4x10°% . En conjonction avec certaines considérations de 1'i-
sotropie du fond cosmique de micro-ondes (que l'on examinera dans la sect-
ion 2.4.2), les résultats montrent que si les &léments légers ont &té syn-
thétisés primordialement, alors la théérie de la turbulence est en conflit
avec les observations. En fait, pour synthétiser de 1'hélium dans un remous
pré-galactique de "~ 10!! Mo et qui aurait eu une abondance entre 0.22 et
0.32 , alors il faut que § £ 1.1x10"2 si les remous sont presque homo-
génes, et & 1.0x10=? si les remous sont inhomog@nes. Il ne serait pas
possible de synthétiser une quantité de deutérium égale & 4x10~° - 107" 3
partir des remous homogénes; par contre, si § 'f,l.l&xlO"2 , 11 est possible
de le synthétiser 3@ partir de remous inhomogénes. Les modéles avec § "V 102
sont en accord avec les observations de la densité de la matiére lumineuse
dans l1l'univers. Barrow montra que l'influence des mouvements turbulents
sur l'anisotropie des micro-ondes appérte la contrainte € > 0.5 , ce qui
est en conflit avec les résultats déj3a mentionnés ci-dessus. Il conclut
que a) solt que les cosmologies turbulentes sont en conflit avec les ob-
servations, b) soit qu'on abandonne la synthése primordiale de 1'hélium et

du deuté&rium, c) soit qu'il existe des galaxies, des quasars, et autres

objets contenant tré&s peu ou beaucoup d'hélium et du deutérium, d) soit
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que le mécanisme de la turbulence crée des masses isothermiques de 1l'ordre
~ 10% - 100 Me » lesquelles forment ensuite des galaxies et des amas par

le "bootstrap" gravitationnel. Il mentionna que sa premiére conclusion &-

tait la plus probableaoz.

301

Jones analysa la théorie de la turbulence 3 travers la période

de la récombinaison (voir section 2.3.2) et trouva que les mouvements sur

une échelle de masses plus petites que Mcrit = 5x10'1(Q hz)m"’/2 Me sont

entiérement absorbés A cause de l'effet Thomson, et que des fluctuations

dans la densité sur des &chelles M <1Mcr sont tellement petites qu'el-

it

les ne peuvent pas former des galaxies (}\gstdéfini en page 3I3).

2.2.6 LA FORMATION DES GALAXIES, LES TROUS NOIRS, ET LES TROUS BLANCS

Une autre idée récente sur la formation des galaxies est de sup-
poser que des blocs initiaux de matiére auraient été les germes A partir
desquels les galaxies se formérent. Ces blocs pourraient contenir les mas-

ses entiéres des galaxies, et pourraient aussi contenir des trous noirs.

32953305328

Hawking montra qu'un trou noir peut éventuellement

s'évaporer et exploser comme un objet chaud. Il suggéra que l'explosion
initiale de 1'univers permit la formation de "mini trous noirs"?%®, les-
quels auraient atteint 1'@tape d'explosion seulement 10! années plus tard.
Ces trous noirs se seraient formés 3 partir d'inhomogénéités initiales,

et se comporteraient comme des germes autour desquels les galaxies se se-
raient formées., Si 1'é&vaporation de petits trous noirs primordiaux a joué
un rdle important dans le passé, ils pourraient €tre 3 l'origine des ray-
ons gammas que l'on observe présentement. Les observations du fond isotro-
pique de rayons gammas imposeraient par conséquent une limite a la densité

331

moyenne du nombre de trous noirs primordiaux . L'idée que des trous noirs
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puissent exister dans l'univers est supportée par les observations des

332,333

rayons-X venant d'étoiles binaires . Par exemple, Cygnus X-1 est

soupgonné €tre un trou noir, bien qu'il pourrait aussi &tre une naine

blanche??®*,

3352337 pontra que seulement des masses M » 102%g au-

Chapline
raient pu former des trous noirs au début de l'univers, et 3 cause de leur
petite masse, ils n'auraient pas joué de rd6le important. Cette limite a

été obtenue 3 partir des théories des interactions fortes.

La supposition de L'existence d'univers composés d'antimatiére
permet tout une serie de nouvelles explications. On pourrait imaginer que
1l'univers est un trou blanc qui viendrait d'un autre univers dans lequel
il se serait contracté; i1l serait maintenant en expansionas’. Il serait
méme possible que deux univers soient connectéds entre eux 3 travers les

singularités des trous noirs et des trous blancs, avec de la matidre d'un

coté, et de 1'antimatidre de 1l'autre.

3382344 xamindrent des trous blancs

Récemment, Lake et Roeder
qul sont supposés &voluer dans un espace de Schwarzschild au sein d'un
univers de Robertson-Walker. Ils montrérent que si un trou blanc émet de
la radiation et qu'un observateur la regoive, alors cette radiation peut
avoir un déealage vers le rouge intrinséque non 118 au redshil cosmologi-
que. Puisque les trous blancs seralent des objets qui explosent 3 travers
leur rayon de Schwarzschild, les supernovae pourraient &tre des trous
blancs produits par l'écroulement d'un trou noir dans un autre univers,
ou l'explosion, retardée jusqu'a maintenant, de morceaux de matiére qui
seralent restés presqu'intactes aprés l'explosion initiale de 1'umivers.

342,340

Ces morceaux proviendraient de la singularité initiale, et n'aurai-
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361

ent pas explosé en méme temps que le restant de l'univers . Cependant,

' a montré qu'il n'est pas possible qu'une

une analyse faite par Lohiya®"
Etoile. puisse exploser a travers la barriére de son rayon de Schwarz-

schild.

2.2.7 L'ACCRETION ET LA FRAGMENTATION

Les observations ont montré que les galaxies n'existent pas de
fagon isolée dans l'univers, mals se regroupent en unites de quelques diz-
aines 3 quelques centaines (sections 3.2.2 et 3.8). Pour expliquer ces re-
groupements, on peut faire appel @ deux hypothéses opposées, chacune se

voulant de pouvoir expliquer ces regroupements en amas?®?.

1) L'hypothése de l'accrdtion (ou "1'amassement"), c'est-a~dire qu'en pre-
mier lieu des nuages gazeux se soient formés avec une masse de l'ordre de

100t M
(]

2) L'hypoth&se de la "fragmentation'", c'est-3-dire qu'en premier lieu le

gaz se serait condensé en nuages ayant chacun une masse maximale de

n~ 10!'5 M . Ensuite ces nuages se seraient désintégrés en unités plus pe-
®

tites, comme par exemples en amas de galaxies ou en galaxies individuelle,

en quasars, ou en amas globulaires,

Ces deux hypothéses sont trés discutées par les cosmogonistes. Dans

17 une instabilité gravitationnelle peut &tre

le cas de la fragmentation3
créée par de petites perturbations au hasard dans la densité de la matiére
et ainsi former des amas’!''??!2?313 yppe étude de la fragmentation d'un
nuage gazeux d'hydrogéne pur dans un univers en expansion a montré qu'en
premier le nuage se contracte adiabatiquement; durant une phase suivante,
les molécules d'hydrogéne se forment dans le nuage et agissent comme une

5

source de refroidissement*!®, En méme temps que la contraction continue,
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la fragmentation survient dans le nuage’!*’3!%,

2.2.8 CONCLUSION

L'origine des galaxies et des amas de galaxies est un test cos-
mologique important car si un modéle ne peut pas &voluer de fagon a pré-
dire leur formation, alors il perd de sa puissance de validité en tant que
modéle d'univers._L'idéal serait qu'un modéle puisse donner une explica-
tion convenable non seulement de l'origine de ces objets, mais aussi 3 la
rotation des spirales, a l'existence des spirales barrées, et aux autres

observations importantes mentionnées dans l'introduction.

La théorie la plus acceptée de l'origine des galaxies suppose
qu'elles se soient formées 3 partir d'inhomogénéités dans la matiére exis-
tante, donc nettement aprés l'explosion initiale (dans la théorie supposant
un tel début). Les trois méthodes de formation de ces inhomogénéités sont
1'instabilité gravitationnelle, l'instabilité& thermique, et la turbulence
primordiale. Les deux premiéres méthodes supposent des conditions initiales
comprenant une variation (inexpliquée) dans la densité §p/p , tandis que
la troisiéme méthode suppose des fluctuations initiales dus a la turbulence
dans la mati€re, ou méme dans le rayonnement dans le gtage précédent. Ré-

sumons les points importants de ces différentes méthodes.

Dans le cas de 1l'instabilité gravitationnelle, elle est limitée
fortement par l'expansion et il faut postuler que des inhomogénéités ont
existées 3 la fin de la phase radiative afin qu'une instabilité puisse
engendrer une galaxie. En fait, i1 a fallu que cette inhomogénéité soit
engendrée tout prés de la singularité. Par contre, si l'univers passa un
temps assez long dans la phase de stagnation de Lemaitre, et si 0°=(L013,

alors il a &té possible aux galaxies de se former d l'aide de cette méthode.
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Mentionnons que la théorie non-linéaire de 1'instabilité gravitationnelle

peut tenir compte de la rotation des galaxies.

L'instabilité thermique suppose qu'aprés la récombinaison de 1'hy-
drogéne, le gaz universel commenca 3a se fragmenter gravitationnellement en
nuages. I1 faut que la masse d'une proto-galaxie ait &té dans 1l'interval
le 10°% Mo <M <10!'2 Me si on veut pouvoir supposer qu'un excéds de den-—
sité soit initialement di 3 une instabilité thermique. Elle pourrait &tre
di 3 un refroidissement radiatif et serait suivi par une contraction non-
linéaire qui, éventuellement, formerait une galaxie. Par contre, les mas-—
ses obtenues ne sont pas comparables 3 celles des amas de galaxies. Mais
des grains peuvent se former durant la phase des hadrons dans le modéle
d'Hagedorn. Chaque grain serait une résonance unique massive. Bien que le
modéle ne puisse pas synthétiser 1'hélium primordiale, il permet aux galax-~
ies de se former. Ce modéle a 1l'avantage de pouvoir donner une explication
aux conditions initiales (les grains) des galaxies, tandis que ces condi-

tions initiales sont arbitraires dans les modéles conventionnels.

Le mécanisme qui se base sur l'existence d'une turbulence primor-
diale peut permettre aux galaxies de se former, et peut aussi donner une
explication aux propriétés dynamiques des amas de galaxies, mais il diffi-
cile d'empécher le fond de micro-ondes d'interagir avec l'expansion de 1'u-
nivers. Le modéle d'univers symétrique fut analysé 3 1l'aide du mécanisme de
la turbulence et il fut montré que les galaxies pouvaient se former. Cette
méthode par contre, ne permet pas de synthétiser toutes les abondances con-

nues des éléments légers.

-

Sur un plan tout & fait théorique, il fut proposé que des trous

. . P - . G " 1"
noirs auraient existé: au début de l'univers et auraient servi' de "germes
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d la formation d'objets célestes.

2.3 ORIGINE DES ELEMENTS

2,.3.1 LA NUCLEOSYNTHESE ET LA COSMOLOGIE

L'origine des &léments légers est en elle-méme un test cosmologi-
que important pour certains modéles d'univers. En effet, il y a des modéles
d'univers qui postulent que les &léments légers se solent formés durant les
premiéres phases d'un B{g Bang. Par contre, il y en a d'autres qui leur
supposent des origines différentes. Ces théories vont €tre examinées dans
les pages suivantes, Mentionnons que les idées concernant 1l'origine des
€léments légers sont dominées par deux conceptions cosmologiques différen-
tes, la création par le Big Bang (section 2.3.2), et 1la création
continue de la matiére de la théorie stationnaire de Hoyle”"’351

(section 1.6).

Ine indique que la majorité des &lé-

La théorie de la nucléosynthése
ments constituant la matiére galactique ont &té formés a partir de réactions
thermonucléaires. D'autre part, si quelques nuclides légers peuvent &étre
produits au niveau cosmologique, ou pré-galactique (B{g ou L{ttle Bangs),
le rdle nucléosynthétique le plus important est joué par les étoiles, soit
au cours de phases stables de leur &volution, soit lors d'une destruction
plus ou moins brutale et compléte de l'une d'entre elles. Une origine spal-

lative peut aussi €tre attribuée 3 certains nuclides légers et peu abon-

dants. La figure 2.4 résume les divers modes possibles de la nucléosynthése.
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Température
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Figure 2.4 Schéma des divers modes possibles de nucléosynthése.

Un certain nombre de problémes en nucléosynthése n'ont pu rece-
voir encore que des solutions plus ou moins préliminaires. Par exemple,
la situation n'est pas encore parfaitement claire en ce qui concerme les
noyaux légers (D, Li, Be, B), ou du moins certains isotopes de ces &léments
pour lesquels on n'est pas certain de leur sites de production et de
certains aspects des mécanismes de synthése. La théorie de la nucléosynthése
suggére un modéle simple d'évolution chimique de la galaxie: la matiére qui
existe 3 la naissance des galaxies est composéde essentiellement d'hydrogéne
et peut-8tre aussi d'hélium issu pozsiblement du Big Bang3®?’3%%%, Tr&s tét
dans l'histoire galactique, et méme peut-€tre juste avant la formation des

359

galaxies, certains &léments lourds provenant de l'explosion d'objets

345

supermassifs , ou méme d'étoiles trés massives &voluant trés rapidement,

peuvent avoir enrichi le milieu; cette matiére serait alors présente 3 la
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formation des &toiles les plus agées3"“®,

Les Eélements légers sont plus abondants dans les rayons cosmiques

1353

que dans le Solei ou la Terre. Leur présence dans le rayons cosmiques

352 peut €tre due 3 des processus de spallation de réactions nucléaires
qul seraient causées par des collisions de particules lourdes des rayons
cosmiques avec les protons interstellaires. Ces processus seraient la

source principale du béryllium (Be), du lithium (Li), et du bore (B).

D'aprés Peebles, Wagoner, Fowler, et Hoyle3S5’35¢

, le Big Bang
devrait avoir produit une abondance d'hélium N(He) /N(H) = 0.09 3 0.10 (en

nombre, ou X(He)/X(H)=0.36 3 0.40 par masse). Cette abondance devrait

€tre distribuée uniformément sur une grande &échelle dans 1'univers®37?, Par

" n'est pas

contre, les observations de 1'abondance cosmique de 1'h&lium®®
la méme dans des objets différents. Dans plusieurs objets quasi-stellaires,
le rapport est moindre par 10 Z. @n a observé un rapport égal i 0.13 dans
NGC 604 , 0.10 dans les régions H II des certaines galaxies et de 0,062
dans d'autres galaxies, et de 0.063 dans les rayons cosmiques solaires
(1'abondance initiale de 1'h&lium dans le Soleil aurait &té de 0.07 a

0.085). Dans le domaine des observations, Peimbert et Torres-Peimbert 3!

3842367 obtinrent plusieurs résultats dans les régions H II des petit et
grand nuages Magelleniques. Leurs résultats donnent des rapports

N(He) /N(H)= 0.078% 0.005 (ou 0.237 par masse). Ces valeurs, et beaucoup
d'autres, portent 3 croire que des fluctuations initiales dans le Big Bang
doivé 8tre la cause des valeurs cosmiques différentes de 1'hélium qu'on

3 analysérent les effets des fluc-

observe présentement. Silk et Shapiro?®
tuations dans la température durant les premi&res phases du B{g Bang, et

montrérent que la direction de cette variation est toujours de réduire le
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rapport N(He) /N(H) en-dessous de la valeur prédite conventionnellement.
Cependant, d'aprés Gisler, Harrison, et Rees36x’35', les fluctuations dans
la température comme postulées par Silk et Shapiro, ne peuvent pas expli-
quer les variations du rapport N(He) /N(H), parce qu'ils n'ont pas tenu

compte des variations dans la courbure de l'univers. Celle-ci peut causer

une variation trop grande dans l'abondance cosmique de 1'hélium.

Arai et Fukui®*® ont récemment analysé la synthése des éléments
pour wn B{g Bang dans lequel la matidre interagit avec le rayonnement, et
conclurent qu'en faisant un choix convenable du taux de conversion de 1'é-
nergie et de la densité actuelle de la matiére, on obtient les abondances

~5 2 -5 *
auivantes: X@)= (2.2 - 3.0)x10 , X(He)= 1.6x107° | X(He)= 0.24 et
X(Li) = (1.5 - 2.0)x10™? par masse, ce qui donnerait Xehe)/X(H)z 0.53 a

0.73 , donc en dehors des limites de la page 193.

Une analyse faite par Burbidge montra qu'il existe des différences
dans 1'abondance de 1'hélium dans des étoiles ayant des dges différents et
pour des populations différentes. Il conclut qu'3d des époques différentes
et 3 des endroits différents ol les &toiles se formérent, il exista des
fractions différentes d'hé&lium, et que par conséquent, on ne peut pas &étre

360

certain que 1'hé&lium se forma durant le B&{g Bang. Il conclut également

que 1'hélium a di se synthétiser durant une premiére phase de la galaxie,

ou qu'il fut synthétisé dans les noyaux des galaxies76“’765.

fa production du deutérium®*?® durant le Bi{g Bang est intéressante
parce qu'il est difficile de proposer des processus pouvant produire ce
noyau sans produire en méme temps une surabondance de lithium; cet élément
est donc un meilleur test que 1'hélium pour démontrer une origine cosmolo-

gique des &léments légers. Mentionnons quelques aspects importants liés a
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l'origine et aux observations actuelles de cet &lément.

York et Rogerson36°

ont récemment analysé les données obtenues 3
partir du satellite Copernicus, lequel mesura une abondance de deutérium

3 N(D)/N(H) = 1.8x107° i 2.5x10~° . Les données indiquent que cet élément
est distribué uniformément dans le milieu interstellaire. Le rapport obtenu

peut varier par un facteur de 2 plus grand que la moyenne, mais ne varie

pas par plus qu'un facteur de 2 dans le voisinage du Soleil,

Une étude importante sur 1l'abondance du deutérium interstellaire,
également 3 partir des données du satellite Copernicus, a &té faite par

3715372

Laurent . Les réactions thermonucléaires pouvant détruire le deuté-

rium sont

D+P+%Me+y ,D4D+n+%He ,D+#D—+p+T

(2.8)
n+D+T+y

Par contre, les mécanismes de formation du deutérium sont de deux types:

1) les réactions de synthése comme dans la réaction p +n =+ D + Yy ,

2) les réactions de spallation ou de photodésintégration au cours des quel-
les des particules énergétiques rompent des noyaux massifs, ce qui peut pro-
voquer l'éjection de deutérium ou de nucléons. Les observations montrent

que le deutérium peut €tre produit par: 1) l'interaction du rayonnement cos-

9 galactique avec le gaz interstellaire entrafne la production d'une

mique3
petite quantité de D , e , et de “He . 2) Les ondes de choc se propage-
ant dans un gaz qui se raréfie peut provoquer la formation de D . Les con-
ditions de température et de densité nécessaire a l'existence du deutérium

i partir d'ondes de choc sont semblables aux conditions obtenues lors d'ex-

plosions de supernovae de type II. Mais ce mécanisme rencontre plusieurs



196.

difficultés , et, s'il y a production de deutérium en quantité. les quan-
tités de 'Li , 'Be , et 113 sont de 5 & 30 fois supérieures aux observa-
tions. Donc un tel site ne semble pas &tre l'endreit ol la quantité de D
observée ait pu étre formée. 3) Le D pourrait €tre produit dans des érup-
tions sclaires par des réactions de spallation. Cependant, il y a de nom-
breuses incertitudes dans les paramétres. Todjours d'aprés Laurent, il y
aurait d'autres sites ol le D pourrait &tre produit: 1) les sites galac-
tiques. Un grand nombre de neutrons libres pourraient €tre &jectés d'une
étoile 3 neutrons sous l'influence du champ gravitationnel d'un trou noir.
Mais un tel procédé produit des éléments lourds plutdt que du D. 2) L'ori-

gine pré-galactique du D (objets supermassifs).

Ostriker et Tinsley37° ont récemment suggéré un test empirique ‘
sur 1'origine du D. Cette méthode dépend du fait que 1'abondance primor-
diale du D diminue par le processus de l'astration, et ceci en méme temps
qu'augmente l'abondance des métaux. Mais l'abondance du D produit par les
étoiles augmente en méme qu'augmente les abondances des métaux (C, N, et 0).
Puisqu'il existe dans notre galaxie (et aussi dans les galaxies spirales et
elliptiques} un gradient radial de 1l'abondance des métaux, alors on devrait
pouvoir obtenir le signe du gradient (positif ou négatif) de 1'abondance du
D. Ainsi, si D augmente en méme temps que les métaux diminuent, alors le D
est d'origine cosmologique; si D diminue en m€me temps que les métaux di-
minuent alors le D est d'origine galactique. Une comparaison des abondances
D/métaux devrait favoriser l'une ou l'autre de ces théories de l'origine

de D.
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2.3.2 L'ORIGINE DES ELEMENTS DANS LE CONTEXTE DU BIG BANG CHAUD DE GAMOW

L'expansion de 1'univers dans le contexte du B{g Bang chaud de

Gamow va étre maintenant examiné. Il fut suggdré par Gamow®®’

que les phas-
es initiales de 1l'expansion de l'univers ont été caractérisées par des tem-
pératures extrémement hautes. Ce modéle décrit un univers rempli, en grande
partie, d'un mélange de photcns et de particules relativistes pour lesquel-
les 0 gme? KT . Il proposa ainsi une théorie pouvant donner une expli-
cation 3 1'abondance observée de 1'hélium. Son mécanisme de la nucléosyn-
thése cosmologique a été modifié par la suite par Hayashi, Peebles, Alpher
et Herman, Wagoner-Fowler-Hoyle, Beaudet et Yahil, et beaucoup d'autres.
D'aprés Gamow, l'état de la matiére tout prés de la singularité initiale de
1l'expansion, doit €tre assimilé 3@ un gaz de neutrons trés dense et trés
chaud. Une analyse de l'expansion rapide de cette matidre expliquerait 1la
formation des éléments atomiques par addition successives de neutrons. Si
cette théorie est convaincante pour la formation des éléments légers, elle

l'est moins pour la formation des &léments lourds, a cause de 1l'absence

d'éléments stables avec A=5 et A=8 .

adiabatique
Durant les premiéres secondes de l'expansioq* Gamow supposa que

le contenu de l'univers &tait dans un &quilibre thermodynamique & 10'°K;
c'est donc un état de désordre relativement grand et avec une grande en-
tropie. L'énergie initiale serait alors possiblement une énergie dégradée
laissée aprés le dernier rebondissement de l'univers. A la méme époque ol
Gamow modifia 1'atome primitif (ou Y£em, ou Big Bang, ou explosion primor-
diale, ou Super-atome) de Lemaitre, Dicke, Peebles, Roll et Wilkinson exa-
minérent aussi une origine chaude de l'univers. Ceux-ci sont partisans d'un

univers oscillant qui est un rebondissement chaud; tous les &léments se se-



198..

raient décomposés (avant 1'explosion)3?!’383

en particules &lémentaires.
Pour Gamow, comme pour lLemaftre, ni les étoiles, ni les galaxies n'ont eu

le temps de se former.

Examinons maintenant les détails de la version "moderne" du modéle
de Gamow. Tout d'abord mentionnons que le modéle de Gamow est décrit comme
les modéles non-statiques relativistes (section 1.5.6), c'est-i-dire par
les équations (1.8) et (1.9). La pression sera négligeable dans un mod&le
ol la matiére domine
Avec le principe de la conservation de l'entropie pour un volume comouvant
particulier durant l'expansion, et si on fait 1'hypothése que p et A et K
sont nuls ou négligeables, alors 1'équation (1.17) s'appliquera et, ensemble

avec (l1l.11b) donnera

ce ()R, )
- 32mGp cte (2.9)

Cette équation seryira a décrire les 5 phases de l'expansion de
l'univers durant les premiéres minutes de l'expansion (voir -}e tableau 2.1).
Commengons par la description de la premiére phase de 1l'@volution, la phase

quantique.

1) La phase quantique.

Bien que la relativité générale pourrait s'avérer fausse pour des

3865209
**®3  faisons 1'hy-

conditions extrémes proches de la singularité initiale
pothése que des effets quantiques soient survenus. Estimons le temps auquel

ils sont survenues. On peut montrer que la relation de Hubble et celle de

la température se définissent comme suit:

R R(t ) 2 "
() = 28 - L » T ()= T y —(BC\’('%%

R(t) ~ 2 ¢t ro R(t) 327Cal (2.10)

(On se sert ici de la relation entre ¢ et T de la page 33).
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Ce taux ne peut pas €tre plus grand que le taux d'oscillation w des fonc-

tions d'ondes des particules élémentaires au temps t

kT 2 \ i
_ - r_k. 3c .1 (2.11)
fo=kl, Luw=g—=g% ér—g Cha

La relativité générale ne s'applique pas lorsque w <H(t), c'est-3-dire

lorsque t <t et T_>T ol
q I 1,q
t - h®  [32mGa ’/z_ﬂ he__\¥ & 1077 s, (2.12)
17 3%? 3c? R VA
T o 5x10°% K
r,q

Si cet argument est juste, alors l'univers entra en expansion a partir d'un
R (£ )T _(t)

T
", 10—5 m. r’q

= 1072 années-lumidres

rayon R donné par R(tq) -

Ainsi 1l'horizon cosmologique serait &gal a la longueur de Planck
a ce temps. Avant cette époque, d'aprés Wheeler, l'univers entier pourrait
avoir été soumis a des relations d'incertitudes donnant du "flou" i sa gé-
ométrie. En d'autres mots, la géométrie de l'espace pourrait avoir i cha-
cun de ses points, des incertitudes de l'ordre de la longueur de Planck.
Ainsi, des effets quantiques trés importants ont pu survenir; il se pour-
rait méme que les constantes universelles ¢, G, h, e, m ..., aient subi
des variations lors du passage par l'état condensé (voir la section sur
les hypoth@ses des grands nombres). Dans le cas d'un univers oscillant,
aprés le premier effondrement, l'univers réapparaitrait avec des proprié-
tés en tiérement différentes. Mais si l'univers est un "trou blanc", il

aurait créé des quarks tout prés de la singularité“°6.
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2) La phase hadronique,

L]

C'est 1la phase3 ol la température est supérieure 3

2
T > ¢ L 10! K, c'est-a-dire (suivant 1l'équation 2.10) durant le temps

k
ol t < 7x10~%s. Elle cesse lorsque les particules les plus légéres (p, n)

n'ont plus d'énergie cinétique egxg'annihilent plus parce que le refroidis-
sement les a immobilisées loin de toute antiparticule. C'est ainsi que l'e-
space fut rempli d'une mati&re baryonique

Il y a des hadrons (de masse m) qui furent relativistes durant cette phase,
ceux pour lesquels kT > mc? . La fin de phase est déterminée par la tempé-
rature d laquelle les hadrons ayant les plus basses masses s'annihilent,
c'est-a-dire, 3 la température Tann:rmﬂcz/k = 1.7x10'%K , t= 4x107° S,

p = 3x10%* g/cm3 . L'annihilation des paires de baryon-antibaryons s'est
faite d'une fagon qu'il est rest® une certaine quantité de baryons., Men-
tionnons qu'il faut faire 1l'hypoth&se qu'initialement, la densité des ba-

ryons n étalt plus grande que la densité des antibaryons ng . Ainsi 1le

B
Big Bang chaud est caractérisé par un nombre baryonique B= (nB—nE)/nY .
La valeur de ce nombre est arbitraire. Une fagon de le définir est d'uti-

liser la valeur de la densité actuelle de la matiére

pB:,?lxlO‘31 g/cm3= nB/6xlO23 , B= nB/nY= 5x107!° ; 1a densité de la matiére

comme définit par Wagoner37“ est
3 27 3 3
- = = = 20x%10 = 2,
pp= My mBnY mB(20T>)= mB(20x1 Ts) hT, (2.13)

ot h est la constante de Planck. On obtient donc B=3.0x10"° h . Le rap-

port des densitéds est donné par

[0}
B _ B(20T3) _ 2000

p. ~ 6x1023a%“ TT (2.14)
Y —2

[od
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Durant la phase des hadrons, il y a pu exister des kaons (K°, Eo’

K", K7), des baryons (A , I, 2% 7, 2, £7), des résonances (A , I, ...),

- —

HO

en plus d'un grand nombre de particules comme H+, I, ,

Vo= V= V) V|

é ,e*‘,u_, U+, Y « La période hadronique dure 10~* seconde. Aprés 1'annihi-
lation des nucléons et des antinucléons, les mésons II, derniers survivants
des hadrons, disparaissent 3 leur tour. Restent en scéne les neutrinos, les
électrons, les positrons et les photons (les muons suivent de prés les

pions dans leur disparition, leurs masses n'étant guére différente), et

le léger excés initial de nucléons.

3) La phase des leptons.

Gamow3#2°*972%92 £t ]'hypoth@se que la matilre au débpul de cette
phase consistait
A seulement de neutrons et que la formation des éléments devait se faire

3 1'aide de réactions nucléaires comme la désintégration B~ et la capture

radiative. Ensuite, Hayashi proposa les réactions suivantes (kT > mecz):

¥V P4y ,pretenty (2.15)

+ +

Les neutrons et les protons restérent en équilibre aussi longtemps que le
temps caractéristique de ces réactions, T , est plus court que le temps
d'expansion, texp . A la température ol T= t, , le rapport n/p est dé-

terminé par la différence entre leurs masses: n/p= exp mE—m%> . A de trés

kT
hautes températures, n/p = 1 ; ainsi pour T & 10'° X , on a (n/p)équil
~ 0.22 . Le rapport n/p "géle"™ a 10!° X et texp ~ 1 s. Ceci survient bien

avant le début de la formation des &léments 3 T ~ 10° K,
La phase des lep-
tons se situe dans l'intervalle de température 1.7x10'2 K > T > 5x10° K ,

et débuta avec des baryons (p,n), et des leptons ( e, W, V ) qui avaient
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des vitesses relativistes, et se termina avec 1'annihilation presque com-

pléte des e* (voir tableau @.1). Les interactions électromagnétiques comme

yeretryder , et v sy (2.16)

furent responsables de la diffusion et de 1'annihilation des leptons

lesquelles déterminérent 1'équilibre thermodynamique entre les photons
et les leptons chargés. Les sections efficaces de ces processus sont as-
sez élevées pour maintenir 1'équilibre longtemps aprés la phase des lep-
tons. D'autres processus d'interactions faibles ont pu avoir eu lieu et
sont montrés dans la figure (2.5) et le tableau (2.1). On peut montrer

que la fonction du temps durant cette phase est donnée par

3 )'}2 - C2 1/2 _ T -2
t= 3z w6p) t* °t® T (ZEmeary) Toerte = 109 (qpve +cte  (2.17)

ol p = Py, + PY, + o\,u+ p\—,u ¥ Ppm + O+ Oy = aT" (2.18)

9
2

La version moderne de la nucléosynthése des é&léments légers a été
donnée par Wagoner, Fowler, et Hoy1e360’373’37~’37’; résumons-en les points
importants. Tout d'abord, elle suppose que les abondances initiales dépen-
dent seulement des valeurs de la densité pB , du taux d'expansion de 1'u-

nivers, et du rapport n/p; le rapport n/p est affecté par les neutrinos

électroniques ( Vo Ge ). Elle suppose aussi que les gravitons, les neu-

trinos, et les '"scalarons" n'interagissent pas, et que la masse de 1l'uni-

composé B
vers n'était pas en grande partieAde particules inconnues. Le champ magné-
tique primordial &tait soit nul, soit trop petit pour avoir affecté 1'abon-
dance de 1'hélium. Finalement, la densité de la charge de l'univers est

nulle; autrement, méme un résidu trés petit d'une charge créerait une ré-

pulsion électrostatique plus importante que la force d'attraction gravi-
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Tableau 2.1

t = 3.4x10'sec t = 1.09 sec
exp exp

T-= texp texp est plus
rapide que
ce qui va faire

geley n/p

Les phases des hadrons et des leptons.
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tationnelle. La nucléosynthése des éléments a &té calculée pour tous les
éléments légers. Les réactions thermonucléaires sont tabulées dans le
tableau (2.2) (le tableau montre une partie seulement des réactions, mais

les calculs montrent que les autres réactions sont négligeables).

Tableau 2.2 Les réactions thermonucl&aires du Big Bang chaud®’®.

p+V ——aon et L18+He — 5 sty
p+e—(—)n v Be7+n (—)Li7+p
- - 4
pte +ve——>n Be7+n é—)HeA*-He
8
p+n «———> D+ vy Be7+p & B + Y
7 4 4
D+n — T + Be + D ¢—— > He + He + p
7 11
D+p > He Y Be + He > C +Y
9 10
D+D €&—— T+ p Be” + p &——— B +Y
4
D+0D (‘——)He3+n Be9+p (—)L16+ He
4
T+ p 1—)He4+y Be9+p &—— > He +HeA+D
4
T+D (——)Hel‘+n Be9+He €—————-’C12+n
4 4
He3+n(——)’r-&p Bg+n ¢——> He + He + p
8 11
He3+n(——bHeb+y B+HeA Ec——— C +p
He3+D(——)HeA+p Blo+n f—?8u+v
4
He3 +He3——¥ HeA +p+p Blo+n — Li7 + He
4 6 10 11
He +D &—— Li + ¥y B+ p — ¢ +¥
4 7 10 7 4
He + T €¢—— Li +y B" +p ¢&———> Be + He
' 12
HeA+He3(—)Be7+y Bn+p ——— ¢ +y
.6 7 11 4 4 4
Li +a — Li + ¥y B +p ¢&————> He + He + He
L16+n (——)HeA+T C11+n G————»Bu*’P
4 4 4
L16+p (————-)Be7+y C“+n —— He + He + He
9
L16+p & He + He He +He4+n1—‘73e +Y
12
L16+Heh(—5810+y He +HeA+HeA «—r C +Y
Li7+n (—)L18+y T ‘He3+e-+7
4 - -
L17+P «—> He +HeA Li8 4>HeA+He +e +v
7 4 4 8 4 4 +
Li'’ + D €——>He + He +n B He + He +e +v
y oil +
Li7+HeA(—"7 Bll+y c11 > B +e +v
4 4
Lia+p ————> He + He +n

La figure (2.6) montre les courbes des abondances obtenues par Wagoner.
Ces courbes sont comparées aux abondances actuelles telles que mesurées
dans le systéme solaire. On voit que les &léments 'He , D , ‘e , et

’Li doivent avoir eu des abondances primordiales importantes.
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Figure 2.6 La composition de la matiére produite durant
l'explosion primordiale d'aprés les calculs
de Wagoner et al®’*. L'échelle horizontale

est l'entropie par baryon.

Examinons maintenant les résultats de la nucléosynthése durant

le Bi{g Bang chaud lorsque les nombres leptoniques ne sont pas nuls. D'a-

prés Beaudet et Yahila75’377’37°, la nucléosynthése dépend essentielle-

ment du nombre baryonique et des nombres leptoniques. Ils analysérent la
nucléosynthése des éléments et aprés avoir comparé les résultats avec les

observations, ils conclurent que pour un grand intervalle de la densité

actuelle, 107%! g/em® < Py < 1072% g/cm® , les abondances actuelles du

deutérium et de 1'hélium auraient pu €tre synthétisées durant l'explosion

primordiale si l'univers aurait contenu des nombres leptoniques non-nuls.

Ils introduisirent des potentiels chimiques non-nuls, uv et uv
H e.

(pour les neutrinos muoniques et &lectroniques respectivement), dans 1'équa-
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tion de la densité de la matiére et montré€rent que la dégénérescence des
neutrinos électroniques affectent la nucléosynthése en modifiant les taux
des interactions faibles, et que la dégénérescence des neutrinos muoni-
ques change seulement leur densité de masse-énergie; ainsi, s'il existait
des particules qui n'interagissent pas et qui ont une énergie au repos né-
gligeable comparée 3 kTv , alors 11 est possible de tenir compte de ces

ticul justant = kT .
particules en ajustan Eu uvu/ .

Lorsque 1l'on ajoute des contraintes aux paramétres cosmologiques
en exigeant que les abondances du “He et du D qui sont synthétisées soi-

885

ent en accord avec les observations , alors les résultats des calculs

sont:

a) La seule limite & la densité baryonique actuelle est la limite
inférieure Py > 5x107%! g/em® si D ne subit pas les effets de 1l'astra-
> 3.5x1073! g/cm3 si la moitié de 1'abondance primordiale du
D a été ddtruite. Une limite supérieure peut €tre obtenue a partir du pa-

ramétre de la décélération.

b) Si le facteur de l'astration est d'environ 2, alors l'abon-
dance primordiale du "Li peut expliquer 25 7 de 1l'abondance observée.
Cette fraction diminue jusqu'a 15 7 1lorsque les nombres leptoniques sont

zéro,
¢) L'abondance primordiale de He/H est 107°,

d) L'abondance initiale du "He force le paramétre de la dégéné-
rescence des neutrinos électroniques 3 se trouver dans l'intervalle
-0.25 g§ £ 1.8.

]

e) La dégénérescence des vu est limitée seulement par p0 .
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Ceci termine l'étude des effets de nombres leptoniques non-nuls
sur les résultats de la nucléosynthése. Examinons maintenant les effets
de choisir 1l'une ou l'autre des théories des interactions faibles, ainsi
que les effets des particules 'mouvelles". Il est certain que la nucléo-

synthése va €tre affectéde par ces effets.

D'autres valeurs pour la temp&rature de découplage pourraient
€tre obtenues si les paramétres dans le temps caractéristique (g2 , <%v> )

variaient ou encore si on utilisait une théorie différente des interac-

396,397

tions faibles . On peut montrer que la température de découplage va-

T\)e‘" e

rie comme suit =
déc.

o g_d3 , ol g est la constante de couplage. Par

389

contre, les autres théories supposent soit que Tv:= T , soit que

\Y
e H
v+ vu , et soit que la constante de couplage choisie ait une valeur

e =
différente. Dans ce dernier cas, les valeurs expérimentales de g sont
0.1 gB ,sgD 5 10 gB » 8 £18 gB > & L2 gg - Une augmentation de la
valeur de g aurait comme conséquence d'augmenter la section efficace et,
par conséquent, de diminuer le temps caractéristique et aussi Tdéc .
La limite supérieure pour la section efficace de la diffusion 5e+ e |,

élimine les modéles dans lesquels les neutrinos restent thermiques durant

un temps trés long, et affectent aussi la production de 1'hélium.

La température de découplage peut également varier si on inclut
d'autres particules avec des masses nulles; celles-ci n'auraient pas en-
core été observédes, et contribueraient a la densité totale de l'univers
si elles existaient, et par conséquent, augmenteraient la valeur Tdéc .
Ces particules nouvelles pourraient €tre dégénérées. En résumé, les effets
seraient d'affecter la température, le temps d'expansion, et la densité;
mais ces effets pourraient €tre remplacés par les effets de la dégénéres-

cence ou par des anisotropies de 1'univers durant les phases initiales.
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La dégénérescence des neutrinos \)u R Gu affecterait la production des
€léments en augmentant la densité et, par conséquent, le taux d'expansion
augmenterait, Ceci diminuerait le temps disponible aux réactions nuclé-
aires 3 &voluer. La dégénérescence de ces neutrinos va aussi modifier les
taux des réactions faibles, et donc, le rapport n/p. Par contre, la dégé-
nérescence des V, peut faire diminuer le nombre de protons, tandis ;ue la
dégénérescence des Ge va permettre aux neutrons de dominer. Lorsqu'on aug-
mente la dégénérescence des antineutrinos, les protons sont produits 3 des
températures plus basses, ce qul a comme effet que les réactions avec des
particules chargées vont difficilement &tre aptes a produire des noyaux
plus lourds. En fait, la densité pourrait &tre alors tellement basse que
méme 1'abondance du D serait réduite. Il y a beaucoup d'autres possibilités
que nous offrent les neutrinos; il se pourrait, par exemple, qu'il existe
des leptons lourds associés avec les neutrinos. De plus, on ne sait pas

vraiment si tous les neutrinos ont des masses nulle539°, ou si tous les

8966

neutrinos sont stables. Certains croient méme que les neutrinos devrai-

ent €tre considérés comme des champs et auraient ainsi des effets un peu
différents. Il y a présentement des évidences de l'existence de leptons

chargés ayant des masses de quelques GeV et de leptons massifs neutres

v, 3?2, Ces Vy pourraient €tre stables si leur masse est plus grande que

H

quelques GeV; instables s'ils ont des masses intermédiaires (ils créerai-
ent alors des photons); et finalement, s'ils se déintégrent en neutrinos,

ils pourraient avoir 3 1'instant présent une densité d'énergie qui serait

suffisante 3 "fermer'" 1'univers, D'aprés Hut®!’

393539%%

, les masses des particules neutres qul interagissent faiblement

devraient &tre entre 120 eV et 3 GeV afin de pouvoir exister durant le

Big Bang chaud. Si on veut qu'elles interagissent gravitationnellement,
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95

leurs masses doivent &tre entre 60 eV et 10 MeV. Certains®®® ont prédit

que la masse du lepton lourd et neutre devait €tre 10 MeV. Szalay et Marx
%% ont montré qu'une limite supérieure aux masses des neutrinos et des
neutrettos peut €tre obtenue i partir de H et de q,; ils obtinrent une
masse égale a 13.5 eV, ce qui résoudrait le probléme de la masse manquante.
Ces neutrinos se trouveraient autour des amas de galaxies, et formeraient
un halo. Si.la masse au repos des neutrinos &tait plus grande que 40 eV,

alors la densité de masse serait plus grande que 2x1 g/cms, laquelle

est la limite supérieure permise par les valeurs de Ho et de qouoo.

Dans les expériences avec les rayons cosmiques, cinq &vénements
semblent suggérer 1l'existence de particules nouvelles massives ( 3 2 GeV )
59

dans les interactions des neutrinos avec les noyaux des roches?®®?,

Certains”l

croient qu'a partir d'arguments cosmologiques, il se-
rait possible d'interdire l'existence de particules stables interagissant
faiblement dans 1'intervalle 30 eV < m < 2.5 GeV ; d'autres“’? ont suggéré

70 eV < m< 23 MeV.

Un calcul fait par 'I.‘ayler"03 montre que s'il existait un
neutrino stable associé 3a un nouveau lepton, alors cela impliquerait que
la quantité d'hélium produite durant le B{g Bang chaud aurait &té plus
élevée que 1l'on ne le croft. S'il existait plusieurs leptons lourds avec
des neutrinos stables, alors la production d'hélium deviendrait trop éle-

~ in-
vée, ce qui nous fait croire que ces neutrinos doivent &trefstables.

Ceci termine la discussion des effets des interactions faibles
et des particules nouvelles sur la pjucléosynthése des éléments légers,
et termine aussi la présentation de la phase des leptons. Voyons mainten-

ant la suite de 1'évolution.
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4) La phase du rayonnement.

L'espace est empli par le rayonnement et par des protons, des neu-
trons, des électrons, et leurs antiparticules. Les noyaux atomiques légers
sont synthétisés par liaisons de protons et de neutrons entre T= 1010 et

T=10° K . La matidre reste ionisée par la suite et aussi longtemps que

Tann

T > 10,000 K . La phase du rayonnement commence aprés que _m c%/k =
) ="e

5.9x10% K et se termine lorsque pY::pB

DB/QY= 2000/T , et par conséquent, que la température de transition est

. Mais, on peut montrer que

=~ 2000 K .

5) La phase du plasma.

Lorsque le nombre de photons ionisants a suffisamment Baijssé

1'équilibre de l'ionisation entre les particules est obtenu i 1'aide des

réactions comme
+ +
He'+ e L He+ vy , HE + e $He+y , Hre s H+ Yy (2.19)

En méme temps que la température du rayonnement diminue, 1'é&quilibre se
déplace en faveur d'une formation plus grande d'atomes neutres. Apr2s une
récombinaison plus élevédles molécules d'hydrogéne commencent a se former

i partir des réactions suivantes:
- - - + +
H+e+H+y , H¥  H+H +H +e , H+ H *+H + Yy
> >+ 2 2 + 2
H*+ H+ H + H (2.20)
2 + 2
D'aprés Dubrovich337’3°°, des molécules se sont formées lorsque

la température T < 700 - 800 K . Ces molécules sont Hz , H: , HD , LiH ,

HeH , HeH', et HD' .
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Ceci termine la présentation des phases du Big Bang chaud. Men-
tionnons avant de passer 3 une autre section, que pour T > 1012 K, il
existe deux modéles différente d'univers, et les deux réflétent deux vues
différentes de la nature des particules des interactions fortes. Le pre-
mier mod2le est appelé le ''modéle des particules &lémentaires’”, dans le-
quel on suppose que toutes les particules sont "élémentaires" et que les
forces qui lient ces particules sont trés faibles aux températures trés
hautes. L'autre modéle est le "modéle des particules composées', dans le-
quel il n'y a pas de vrais interactions fortes et dans lequel les hadrons
sont supposés €tre '"mélangés" les uns avec les autres. Ainsi, au début
l'univers pourrait &€tre composé d'un trés grand nombre de gaz idéaux
N(m)dn . On fait ensuite 1'hypothése N(m) - Am B exp(m/kTm) pour m -
ot A, B, et Tm sont des constantes inconnues. Ce modéle serait caracté-

risé par une température maximum Tm ggale 3 1.7x10%2% x .

Lorsque la température aura diminué jusqu'a T = 4000 K , la tem-
pérature des photons TY commence a €tre différente de celle de la matiére
T. En fait, la température des photons continue 3 diminuer comme R-!
c'est pourquoi on observe le spectre du corps noir aujourd'hui, 3 une tem-
pérature de 2.7 X. Par contre, la température actuelle du corps noir de

neutrinos et d'antineutrinos doit étre Tvo::(l./ll)lj3 , TYO::1,9 K .

En conclusion au modéle du Big Bang chaud, mentionnons que le mo-
déle de Gamow ne contenait pas a l'origine de phase quantique, et que cette
phase fut ajoutée ici parce que le modéle ne donne aucune explication 3 ce
qui arriva au point singulier. Le modéle de Gamow commence essentiellement
3 partir de la phase d'équilibre & la température T " 10'2 kK . La phase

quantique est actuellement un sujet de recherche théorique trés captivant
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Figure 2,7 Les phases de 1'évolution.

(D'aprés E.R. Harrison : Physics to-day 5, 1968, p. 35)
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Tableau 2.3 L'évolution du Big Bang chaud.
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car elle met en doute quelques lois de la physique et méme de la relativité
générale. En fait, on n'est pas du tout certain qu'une telle phase exista.
Mais alors le modéle est en difficulté car il débute 3 un temps ol le ray-

on de 1'univers n'est pas nul.

Les autres phases du modéle sont résumé@es dans les figures (2.7)
et (2.8), et ainsi que dans les tableaux (2.3) et (2.4). Les succ@s impor-
tants du modéle sont qu'il peut expliquer l'expansion de l'univers, le
rayonnement cosmique 3 2.7 K, et ainsi que les abondances des éléments
légers (D , "He/H , ’Li). De plus, 1'Age de l'univers comme obtenu dans

ce modéle, est en accord avec les vieux objets observés.

Mentionnons que les effets des nombres leptoniques non-nuls ren-
dent le modéle capable de répondre a plusieurs nouveaux obstacles qui sur-
viendraient avec les "particules nouvelles", ou avec les différentes thé-
ories des interactions failbles; ces nombres permettent certaines de ces
particules nouvelles d'exister sans pour autant modifier de beaucoup les
résultats de la nucldosynthése. Finalement, on conclut ici que le modéle
de Gamow offre des explications trés simples aux observations actuelles
mentionnées ci-dessus, mais qu'il ne répond pas aux problémes fondamen-
taux 1liés a 1l'origine de l'univers: la singularité, la causalité, la grande
entropie par baryon.

En conclusion 3@ l'origine des &léments, les observations actuel-
les de 1'hélium portent a croire que des fluctuations initiales ont di a-
voir existé dans le Big Bang. Ces fluctuations ont pu &tre dans la tempé-
rature ou/et dans la courbure de l'univers. Elles seraient la cause de la
variation cosmique de 1'hé&lium. Le Big Bang chaud et aussi le Big Bang

dans lequel la matiére interagit avec la radiation ont &té analysés, et
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les deux peuvent produire les abondances observées de 1'hélium. Par contre,
une analyse des observations a montré que l'on ne peut pas &tre certain
que 1'hélium fut synthétisé durant le Big Bang, et qu'il aurait pu &tre

produit plus tard durant une premiére phase de la galaxie, ou dans les

noyaux des galaxies.

La production du deutérium durant le Bi{g Bang est plus probable
car 11 est difficlile d'imaginer des processus pouvant produire ece neyau
sans produire une surabondance du lithium. Mais il y a d'autres sites pos-

sibles qui n'ont pas encore &té définitivement &liminés.

2.4 L'ORIGINE DU RAYONNEMENT ELECTROMAGNETIQUE COSMIQUE

2.4,1 INTRODUCTION

L'origine d'au moins une partie du rayonnement &lectromagnétique,
peut étre reliée i celle de l'origine de 1l'univers. C'est la région de
micro-ondes. C'est un fond cosmique tellement puissant qu'il déborde sur
1'émission de la galaxie. Les régions des rayons-X et gammas du spectre
électromagnétique sont aussi examinées dans cette section en méme temps
que les rayons infra-rouges. En général, 1'étude du rayonnement cosmique

est trés importante pour la cosmologie a cause de deux raisons:

1) Il se peut que dans certaines régions du spectre 1l'émission
ne vienne pas de sources ponctuelles (comme par exemple les galaxies);
alors il existe plusieurs possibilités: a) une émission venant d'une ma-
tiére intergalactique diffuse ou de particules des rayons cosmiques, b)
une émission venant d'un gaz pré-galactique & de grands décalages vers le

rouge, ¢) un rayonnement primordial.

2) 11 se peut que le rayonnement de fond cosmique soit di en

partie a des sources ponctuelles.
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Mentionnons que le fond de micro-ondes et son isotropie est uti-
lisé dans les modéles du Big Bang comme un test de sa validité. C'est 3

partir de ce fond que 1l'on peut calculer la température de l'univers

( 2.7 © Relvin).

Une anisotropie dans le fond de micro-ondes indiquerait possible-
ment des fluctuations dans la densité 3 1'époque du découplage. Il est
donc trés important d'en faire 1'dtude pour la cosmologie et les théories

sur 1'origine des galaxies.

2.4,2 LE RAYONNEMENT ELECTROMAGNETIQUE ET LES FONDS COSMIQUES

Dans cette section, le fond isotropique du rayonnement cosmique
a partir des ondes radio jusqu'd la limite des rayons gammas durs, va étre

examiné briévement; la figure (2.9) illustre ce fond cosmique.

Dans la région des ondes radio, 10°® <V <£10° Hz , le fond galac-
tique domine et les résultats des observations n'ont aucune valeur cosmo-
logique. I1 existe seulement trois fégions dans le spectre électromagné-
tique qui sont importantes 3 la cosmologie et i la cosmogonie. Ces régions

sont les micro-ondes, et les rayons X et gammas.

A) LES MICRO-ONDES

La région 10° SV oK 3x10'! Hz, qui est celle du rayonnement cos-
mique de micro-ondes, concerne beaucoup la cosmologie. Ce fond de micro-
ondes est le méme rayonnement d'un corps noir que prédit le Big Bang. Cer-
tains modéles d'univers supposent que ce fond est di a des sources ponctu-
elles. Par contre, l'isotropie du fond sur une petite échelle exige que
ces sources alent une densité élevée dans 1l'espace. Cette densité& devrait

étre comparable 3 celle des galaxies; ou encore, si on croit 3 la théorie
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Figure 2.9 Le rayonnement de fond cosmique dans toutes les régioms.
Le pointillé indique que ce n'est pas encore observé.

stationnaire, a une densité beaucoup plus grande que la densité moyenne
des galaxles. Des séries d'observations systématiques du fond cosmique en

ondes centimétriques ont montré que le rayonnement est pratiquement iso-

tropa : une isotropie de 1.0 Z sur 360° de ciel, 0.5 Z 3 1'échelle de 15 Z,et

0.1 7 3@ 1'échelle de 2", Mentionnons que cette isotropie implique néces-
sairement que l'expansion de l'univers s'est faite de fagon isotropique
depuis des temps trés reculés. La figure (2.11) montre les observations
qul ont &té obtenues pour la premiére fois par Penzias et Wilson en 1967.
La figure (2.10) montre le méme spectre mais avec les données plus récen-

tes"*2, On voit que des observations ont &té obtenues sur le cdté descen-
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dant de la courbe du corps noir i 3 K . Ces observations favorisent beau-

coup l'interprétation d'une origine explosive de l'univers, c'est-i-dire

le Big Bang chaud (section 1.5.6).

Mentionnons d'autres interprétations de l'existence de ce fond

cosmique.

iy - . 2
1**% | le nombre de nucléons et d'anticuclé-

D'aprés Dehnen et Hon
ons qui existérent au début de l'expansion était plus grand que maintenant
et ainsi le fond cosmique de micro-ondes aurait pu €tre produit par des
processus d'annihilation de paires de nucléons-antinucléons primordiaux.
En s'annihilant, les paires vont donner un rayonnement qui deviendra ce-
lui d'un corps noir par des processus d'absorption-émission, et par dif-

fusion.

“41 3 récemment imaginé une nouvelle théorie permettant la

Hoyle
formation du fond de micro-ondes dans le contexte des cosmologies du Bdg
Bang. D'aprés lui, il aurait existd un univers avant la singularité ini-
tiale qui aurait convergé vers la singularité&. On aurait ainsi un rayon-
nement qui se propage vers la singularité de l'autre coté, et qui se pro-
page demg la direction opposée aprés avoir traversée la singularitg®86°887,
I1 suggéra que le rayonnement devient thermique lorsqu'il est proche du

“3 2 récemment da-

temps zéro. Dans cette méme direction des idées, Davies"
crit une nouvelle fagon d'expliquer le fond cosmique a 3 K en termes d'une
accumulation de la lumiére des étoiles dans un cycle précédant de 1l'uni-
vers; cette lumiére aurait &té rendue thermique durant la phase 3 haute
densité. D'aprés cette théorie, un observateur a 1l'époque présente devrait

étre capable de détecter comme fond le rayonnement d'un corps noir causé

par la lumiére des étoiles du cycle précédent; sa température dépendrait
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du paramétre de décélération comme le montre la figure (2.12). De plus,
son modéle donne une explication & l'existence du rapport photon~baryon de
108 que l'on observe. Le rapport serait égale a la fraction du cycle que

1'on vient de passer.

Hoyle et Narlikar ont récemment décrit un modéle cosmologique
statistique dans lequel la dépendance apparente de la distance avec le dé-
calage vers le rouge survient 3 cause de la dépendance avec le temps de la
masse des particules élémentaires. Dans cette théorie, les particules élé-

mentaires furent plus lég€res dans le passé, par conséquent, la largeur

6 &
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Figure 2.12 Une nouvelle explication du fond cosmique 2
2.7 K , en termes de la lumiére des étoiles
d'un cycle d'univers précédent.

des raies spectrales furent plus grandes. Au temps t=0, la singularité
n'exista pas car R est constant (i1 y eut une singularité dans le sens

que les masses tendent alors vers zéro). Cette théo;ie peut donner une
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explication des observations du fond de micro-ondes et de l'expansion de
Hubble. le rayonnement est devenu thermique 3 cause d'une augmentation de
la section efficace de diffusion de Thompson lorsque les masses tendent

vers zéro.

Décrivons briévement d'autres interprétations importantes de 1l'ori-
gine du fond de microc-ondes. Il y a le modéle des sources ponctuelles, et

le modéle des "poussidres'.

1) Le modéle des sources ponctuelles exige que ce rayonnement
provienne d'unités dénombrables de sources v 10" fois plus nombreuses que
les galaxies. Ces sources extragalactiques pourraient Etre des noyaux de
galaxies, ou des amas globulaires, et émettraient &normément dans 1l'infra-

< . W4l
rouge et dans les micro-ondes. D'aprés Rowan-Robinson , Ces sources

"actives".

ponctuelles seralent les galaxies de Ssyfert et des galaxies
Son modéle prédit la courbe illustrée dans la figure (2.13). Le coté
gauche de la courbe est en accord avec les observations. Mais le coté
droit n'a pas encore été assez observé pour pouvoir conclure définitive-

ment 3 l'existence d'un corps noir a 2.7 K, alors son modéle est toujours

acceptable.

2) 1les modéles de '"'poussiéres" Aupposent que le fond cosmique
centrimétrique est di a 1l'émission thermique des grains qui seraient dis-
tribués uniformément dans l'espace intergalactique. On peut supposer aus-
si que l'espace intergalactique est empli d'hydrogéne solide, et qu'ainsi
l'univers est optiquement é&pais aux ondes centrimétriques. Ces modéles
sont d'accord avec la théorie de 1l'état stationnaire.

45

D'aprés Alfven et Mendis'“®, le fond de micro-ondes correspond i

ce que donnerait une digtribution de poussiére dans les galaxies ou dans
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les galaxies ou dans les protogalaxies 3 une température de ~ 110 K abune
l'époque z v 40 , et non pas a ce que produirait un plasma d'une tempéra=—
ture 2 3000 K 3@ une époque z > 1000 , comme suggéré dans les Big Bang
conventionnels. La poussiére intergalactique pourrait donner un fond de
micro-ondes parce que les grains absorberaient""® et ré-émetteraient le
rayonnement des galaxies. Cette hypothése exige une densité intergalac-

0-'3‘0

tique égale a1 g/cm?.

b7

Wesson estima la densité des grﬂins de silicate dans l'espace

interstellaire et dans l'espace intergalactique comme é&tant entre 10723
et 107%® g/cm® , et montra qu'il serait possible de produire un fond cos-
mique a partir de cette matiére. D'autres croient que le fond cosmique
est di 3 une absorption et a une ré-émission de la lumiére dans des galax-

ies par des particules de graphite d'une longueur = 0.1-1.0 mm, et d'une

densité galactique de 103" g/em®.

Avant de passer a une autre région du spectre électromagnétique,
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nous allons examiner les observations faites d'une petite anisotropie du
fond de micro-ondes et donner quelques aspects des conséquences de cette
anisotropie. Cette anisotropie peut s'exprimer en termes de déviations de

la température de l'univers vers une direction donnée.

La dépendance des déviations de la température vers une direc-
tion donnée, indique ce qu'auraient pu €tre les conditions physiques au
début du Big Bang. Par exemple, ces déviations de la température qui sont
observées actuellement auraient pu &tre créées par des déviations dans la
densité au début de l'expansion, lesquelles ont du croftre aprés la phase
de la récombinaison ( z ~ 1000 ), et devaient &tre égales a
8p/p ~ 10°* - 10~® . les galaxies se seraient ainsi formées 3 partir d'el-
les. Ainsi, les mesures des fluctuations présentes dans le fond de micro-
ondes, peuvent nous permettre d'estimer le temps de la formation des ga-
laxies 3 la condition que le rayonnement n'ait pas interagi avec la mati-
&re apréds la phase de la récombinaison. D'aprés Silk"*?®, les variations
spatiales dans la température au temps de la derniére diffusion (section
2.3.2), sont des variations angulaires dans la température sur le fond
cosmique de micro-ondes que l'on observe aujourd'hui. lLes limites de 1'a-
nisotropie angulaire sur une petite &chelle sont donc extrémement impor-

tante pour la cosmologie et les théories sur 1l'origine des galaxies.

Silk montra qu'une limite haute dans les fluctuations de la
température <K6T/T)2> 2 < 4x10”° pour des échelles angulaires de 25!,
exige que 2 2 0.2 (ou 9, > 0.1) . I1 montra qu'ainsi les amas de galax-
ies auraient pu &tre créés i partir de fluctuations dans la densité a 1'é-
poque du découplage. Par contre, si on suppose qu'il y eut une re-diffusion

par un plasma ionisé intergalactique, alors les fluctuations adiabatiques



227,

produits 3 1'&poque du découplage vont Etre affaiblies, et, par conséquent,

on obtient la limite § 2 0.06 (ou q > 0.03).

Anile et Motta"®? montrérent que la limite supérieure de 1'aniso-
tropie est d'environ 2x10~%, et qu'elle peut affecter la formation des ga-
laxies, Ceci causerait . des fluctuations dans la densité en faisant dimi-
nuer le nombre de remous turbulents qui existérent au temps ol le redshift
était z ~ 1000 . Un champ de tourbillons a pu faire varier la température
du fond cosmique de micro-ondes. Si les condensations initiales se sont
créées A partir des tourbillons primordiaux, alors la vitesse de dispers-
ion de la mati€re au moment ot le rayonnement a été diffusé pour la der-
niére fois, va produire des perturbations dans la température dy rayonne-
ment,

1, les conclusions suivantes peuvent &8tre dédui-

D'aprés Boynton"®
tes 3 partir des limites supérieures qui ont &té obtenues pour les fluctua-
tions de l'intensité dans le fond de micro-ondes; dans les modéles de la
théorie stationnaire, la densité de volume exigée pour les sources de

micro - ondes est de
plusieurs ordres de grandeur plus grande que la densité de volume des ga-

observées
laxies. En fait, les limites supérieuresjpsont tellement petites, que, par

conséquent, les limites basses de la densité des sources sont en désaccord

avec les modéles des sources ponctuelles.

Plusieurs raisons ont &té données qui expliqueraient 1l'existence
d'une anisotropie dans le fond de micro-ondes. Par exemple, l'influence des
ondes gravitationnelles primordiales sur le fond cosmique a été analysé par
Novikov"3? qui montra qu'en plus des perturbations acoustiques (adiabatiques)
dans la densité, il y aurait également eu des perturbations dans la metri-

que produites par les ondes gravitationnelles. Ces ondes ont des amplitudes
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qui peuvent €tre estimées 3 partir des fluctuations dans le fond cosmique,
Ainsi des fluctuations AT/T d{i 3 des ondes gravitaitonnelles Aij cto:
10%® cm , exigeraient que EGW (A==1023)/€Y < 10~? . Mdis les observations
des fluctuations donnent AT/T < 3x10° " ; il conclut que dans le cas oi

P <p » 11 devrait y avoir un endroit dans le ciel dans lequel AT/T

crit

dépasse de beaucoup la valeur observée quelque part ailleurs.

Ceci termine 1'étude de la région des micro-ondes. Passons main-—

tenant aux autres régions du spectre électromagnétique.

B) LES RAYONS X

Il y aurait une évidence de l'existence d'un rayonnement cosmique
X isotropique*®3**8%2466 4.ns 1'intervalle d'énergie 1 keV-100 keV (ou denvicon

3x10ls v £ 3x10%° Hz). Les sources de ce fond cosmique seraient les ga-

N
laxies, les QSO, les Seyfert, les supernovae, et les radio-sources. Ces
objets éjecteraient des particules avec des énergles élevées. Celles-ci
interagiraient avec le fond de micro-ondes et/ou avec le gaz intergalac-

tique afin de créer le fond X. Quelques méthodes de formation de ce fond

X ont été suggérées et vont &étre décrites,

Hart:quist:"55 supposa que les proto-amas de galaxies furent les
premiers 3 se former et que l'univers fut réchauffé jusqu'a des tempéra-
tures > 107 X . En se refroidissant, la matiére aurait créée le fond fai-
ble X que 1l'on observe.

Dans le contexte de la masse '"manquante' et de 1l'origine du fond

#56 postulérent qu'une premi&re génération

de micro-ondes, Layzer et Hively
d'étoiles ayant des masses égales a 5-10 Mo , auralent été formées entre

3x107 et 10° années aprés le début de 1l'univers (20 gz £50). Ils montré-
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rent que le rayonnement émis par ces étoiles auraient &té rendu thermique
par des grains de "poussiére'. Si la densité de ces étoiles a été aussi
grande que la densité critique de l'univers, alors il est possible de cré-
er le fond cosmique de micro~ondes. D'aprés Hogan et Layzer“57, ces étoiles
seralent des supernovae et qu'elles pouvaient €tre aussi la cause de la
formation des fonds diffus des rayons-X et gammas. Durant ces &poques, les
galaxies n'étaient pas encore condensées, eﬁ les supernovae créérent une
mer homog@ne cosmique d'électrons et de photons. Les électrons perdirent
leur énergie au profit des photons par le processus de la diffusion inverse
de Compton., Ces photons produisirent en partie les fonds X et gamma. Il y a
aussi eu des photons qui n'entrérent pas en collision avec les é&lectrons,

mais qui ont interagit avec les grains de '"poussiére" pour devenir par la

"suite le fond de micro-ondes.

C) LES RAYONS GAMMAS

Examinons maintenant la région des rayons gammas, V 2 3x10%° Hz.
Il se pourrait que le rayonnement dans la région 1-6 MeV provienne d'ob-
jets extragalactiques. On a aussi pu obtenir des limites supérieures au
fond isotropique pour des énergies » 100 MeV. Des mécanismes pouvant cré-
er ce fond cosmique peuvent €tre, premiérement, un effet inverse de Comp-
ton, et/ou des effets de la nucléosynthése comme les désintégrations ra-

dioactives dans les supernovae, et/ou un bremsstrahlung thermique.

Les limites supérieures 3 l'énergie de 100 MeV sont suffisantes 2
annuler la théorie d'un flux de rayons cosmiques universels & moins que la

3 . D'autres sources possib-

densité du gaz intergalactique soit 107% cm
les de rayons gammas sont la désintégration de Ho , 1l'annihilation mati-

gre-antimatidre, et des &clats de rayons gammas venant des supernovae.
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Il est géné;alement accepté"’sa que les rayons gammas ayant des
énergies > 100 MeV sont le résultat de la désintégration des mésons pro-
duites par des collisions entre les rayons cosmiques et le gaz interstel-~
laires. Ceci serait en faveur d'une origine extragalactique des rayons
gammas. Les données montrent qu'il existe une augmentation de 1'émission
des rayons gammas prés du centre de la galaxie, ce qui serait en faveur
d'une origine galactique des rayons cosmiques. Ces deux hypothéses sont

examinées dans la prochaine section.

Chapline"62 a supposé que tout le fond de rayons gammas &tait dd
d l'évaporation de trous noirs primordiaux et obtena une limite au nombre

de trous noirs dans l'univers: dans les galaxies, 300 million par (a.1.)%.

“5% ont décrit un test pour 1'hypothése cosmolo-

Stecker et Fazio
gique de la désintédgration des pions, donc pour l'origine du rayonnement
isotropique des rayons gammas au-dessus de 1 MeV. Ce test repose sur 1'i-
dée que 1l'on devrait détecter un arré@t soudain dans le spectre d'énergie
des rayons gammas a cause des interactions de ceux-ci avec le rayonnement
de corps noir universel; ces interactions surviendraient i des redshifts
trés grands et seraient de la forme Y+ Y > e + e* . Avant de conclure

cette section mentionnons quelques points importants @ propos des autres

régions du spectre électromagnétique.
- GES 3 L
LES RAYONS INFRA-ROU Cintensité
On a seulement des limites supérieures surjdes ondes pour la ré-

gion infra-rouge*® ¥’ *3*, (3x10*! < v < 3x10'* Hz); on croit que les ondes
infra-rouges sont dii aux galaxies Seyfert, aux quasars, aux grains inter-

stellaires, et au gaz interstellaire. Mais cette région n'a pas &té bien

observée.

La région optique, 3x101* Vv £ 10%° Hz , a un fond qui ne peut
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pas €tre observé car la lumiire des &toiles de notre galaxie déborde au-

dessus des limites du fond.

La région ultraviolet proche, 10!3 LV s 3x10'°% Hz , a seule-
ment des limites supérieures, lesquelles montrent que les galaxies peu-
vent émettre avec beaucoup d'intensité. Ces limites supérieures peuvent
€tre utilisées a obtenir des limites pour la densité des galaxies ayant
cet excés ultraviolet. On ne peut pas mesurer la région ultraviolet loin-

taine car le milieu interstellaire est trop opaque.
2.4,3 CONCLUSION

La trés grande isotropie du fond de micro-ondes force le nombre
de sources ponctuelles 3 avoir une densité au moins aussi grande que celle
des galaxies ce qui présuppose un modéle d'univers particulier. Par contre,
les nouvelles observations sur le c6té& droit de la courbe du corps noir 3
2.7 X , favorise beaucoup une origine explosive de 1l'univers. D'autres
origines du fond de micro-ondes ont &té proposées: 1) des processus d'an-
nihilation des paires nucléons-antinucléons, 2) une accumulation de la
lumiére des étoiles dans un cycle subséquent de l'univers; ce modéle d'u-
nivers donne une explication au nombre photon-baryon dans l'univers, 3)
le modéle d'univers d'Hoyle et Narlikar suppose que le rayonnement est
rendu thermique A cause d'une augmentation de la section efficace de dif-
fusion de Thompson lorsque les masses tendent vers zéro,4) le modéle des
sources individuelles est considéré comme 'acceptable'; les sources pour-
raient €tre les noyaux des galaxies, ou des amas globulaires (ou objets
semblables) qui seraient distribués 3 €tre 10* fois plus nombreux que les
galaxies, 5) les modéles de "poussiéres" supposent que des grains sont

distribués uniformément dans l'espace intergalactique, ou dans des sources
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(galaxies ou protogalaxies); la cosmologie symétrique suppose une distri-

bution de poussiire dans les galaxies ou dans les protogalaxies.

Les observations de l'isotropie du fond de micro-ondes suggérent
que les déviations actuelles dans la température ont pu &tre crédes par
des perturbations dans la densité& au début de l'expansion, lesquelles ont
pu croitre apr@s la phase de la récombinaison (z ~ 1000), et devaient
€tre égales 3 &8p/p v 1072 - 107 | et auraient &té les premiers germes
d partir desquels les galaxies se seraient formées. Les limites hautes de
1'anisotropie sont d'environ 2x10~) . Il a &té montré qu'un champ de

tourbillons a pu affecter la température au temps ol z ~ 1000 .

Les limites supérieures des fluctuations dans la température ac-
tuelle sont tellement petites que, par conséquent, les limites basses de
la densité des sources dans l'univers de la théorie stationnaire sont en

désaccord avec les modéles des sources ponctuelles.

Il existe un fond isotropique X dans l'intervalle 1 keV - 100 keV.

Les sources seraient di a des particules &jectées par des objets extraga-
lactiques, et qui interagiraient avec le fond de micro-ondes et/ou avec un
gaz intergalactique afin de créer le fond X. Il a &té& suggéré que des &-
toiles (supernovae) qui auraient existé@es un peu aprés le début de 1l'uni-
vers, puissent &tre capables de créer les fond de micro-ondes X, et gam-
mas. Les observations montrent l'existence d'un fond isotropique gamma

pour des énergies 2 100 MeV. Des sources possibles sont les supermnovae,

la désintégration de H0 , et 1'annihilation mati@re-antimatiére. L'origine

des rayons gammas semblent €tre liée 3 celle des rayons cosmiques.

La découverte de 1l'origine du fond isotropique des rayons-X de-

vrait aider beaucoup & comprendre les processus fondamentaux cosmologiques,
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comme par exemples & comprendre 1l'@volution des galaxies et de 1'univers
lui-méme. Il serait possible aussi que 1l'origine des rayons cosmiques soit
aussi liée avec l'origine du fond de rayons-X. Aussi a-t-elle &té inclus

dans le chapitre de la cosmogonie.

2.5 L'ORIGINE DES RAYONS COSMIQUES

L'intérét que 1l'on donne aux rayons cosmiques est 3 cause de leur
densité d'énergie du rayonnement, et 3 leurs énergies individuelles qui
peuvént €tre dans certains cas trés hautes. La densité d'énergie des ray-
ons cosmiques est d'environ 0.5 eV par cm’® , tandis que 1'énergie des par-

ticules individuelles peut &tre aussi élevée que 102° eV ,

On ne sait pas encore avec certitude si les rayons cosmiques ont
tous une origine galactique ou une origine extragalactique. Peut-E€tre que
seulement celles avec des énergles trés élevées viennent de l'extérieur

de notre galaxie.

Mentionnons quelques aspects importants qui concernent les rayons
cosmiques., L'isotropie devrait nous rensseigner quant i leur origine. Des

479 4e particules a hautes énergies montrent que la pro-

mesures récentes
babilité de 1'anisotropie dans la région 6x10'% eV - 102 eV est plus
petite que 3 Z ; il y aurait une anisotropie d'environ 2 7 a des énergies
de 10'7 eV , et une autre de 6 Z & 10'% ev ., D'aprés ces observations, il
est trés probable que les particules ayant les énergies les plus hautes
auraient une origine extragalactique.

I1 est généralement accepté que les électrons ont une origine

u
82 dans les

galactique, mais pas les protons. Les abondances primordiales
rayons cosmiques sont comme suit: l'hydrogéne et 1'hélium sont moins abon-

dants dans le rayonnement cosmique que dans le Soleil par un facteur entre
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10 et 25.

Les modéles des rayons cosmiques galactiques ont généralement
les caractéristiques suivantes: 1) comme source ils supposent des super-

novae pour faire la nucléosynth&se des &léments lourds"®!?%82°%8% 5y 414

postulent l'existence d'un "radio-halo™"*®?

» 3) le noyau galactique serait
capable de produire les protons contenus dans les rayons cosmiques. La
théorie sur l'origine galactique des rayons cosmiques pourait &ere abaa-
donnée si on pouvait prouver que le flux des rayons cosmiques dans le
groupe local des galaxies est beaucoup plus petit que dans la galaxie;

ou encore, en montrant 1l'absence d'un champ magnétique fermé qui empé&che-
rait les rayons cosmiques de s'échapper du groupe local. Ce probléme est
1lié 3 la question 3 savoir si le groupe local est stable ou non. Il ser-

ait stable s'il existait un gaz ionisé@ intergalactique d'une densité

p = 1.6x10"2% g/cm?® .

Dans l'hypothése d'une origine extragalactique des rayons cosmi-
ques, on pense que ceux-ci peuvent entrer dans l'espace métagalactique de

4865487 . 1) {1s ont pu &tre accélérés durant (ou avant) le

degux fagons
temps de la formation des galaxies, 2) 1ls ont pu €tre formés et &jectés
par des galaxies ou autres sources. La théorie métagalactique pourrait
étre abandonnée si on pouvalt prouver que le flux des rayons cosmiques

extragalactiques est beaucoup plus petit que le flux dans la galaxie“as.

“8% oxamina récemment l'existence possible des rayons

Montmerle
cosmiques cosmologiques (RCC), lesquels seraient responsables du fond des
rayons gamma avec des énergies 1-100 MeV. Ces RCC sont supposés &tre appa-

rus durant une explosion d un décalage vers le rouge z v 100 . Les élé-

ments légers (D, *He, ®Li, 711, "Be) auraient &té produits durant l'explo-
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sion, en méme temps que les rayons gammas. Le fond de rayons gamma a une
origine qui serait dU 3 la désintégration du Ho . I1 montra que les RCC
peuvent créer jusqu'd 20 Z du D universel; Ils peuvent produire les pro-
portions suivantes: (D:?He:®Li:7Li)= (1:1:107%:2x10-%) , lesquels peuvent
Etre comparés aux observations actuelles (1:1:107°:107%). Par contre, 1'hy-
pothése des RCC est un peu affaiblie par le fait qu'elle n'explique pas

directement 1'abondance observée pour le rapport Li/%L1 .

Comme conclusion au sujet des rayons cosmiques, mentionnons que
1l'isotropie de ces rayons avec de tr@s hautes énergies, suggére une ori-
gine extragalactique. L'origine de ces rayons avec des énergies hautes
peut €tre la méme que l'origine des galaxies; ils peuvent aussi avoir &té
éjectés par les galaxies. Une analyse a montré qu'ils ont possiblement
été produits durant une explosion 3 un redshift ~ 100; les rayons gammas

et les éléments légers auraient été formés durant 3 peu prés le méme temps.
2.6 CONCLUSION

Les trois méthodes de formation des galaxies furent examinées dans
la section (2.2). On a vu que la méthode de 1'instabilité gravitationnelle
est limitée fortement par l'expansion et qu'il faut postuler que des inho-
mogénéités ont existées a la fin de la phase radiative afin qu'une insta-
bilité puisse engendrer une galaxie, et méme avant cette période. Par con-
tre, si 1'univers passa un temps assez long dans la phase de stagnation
de Lemaitre, alors il est possible aux galaxies de se former. La théorie
non-linéaire de 1l'instabilité gravitatfeonnelle peut aussi expliqueer la
formation des galaxies. La méthode de 1'instabilité thermique suppose,
comme d'ailleurs le fait aussi la méthode de l'instabilité gravitationnelle,

qu'un excés initial de densité fut la cause de 1l'instabilité. Mais on n'ex-
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plique pas d'ol vient, ou de quel fagon s'est formé cet excés initial. On
suppose ensuite qu'aprés une contraction non-lindaire les galaxies se sont
formées. Si des grains ont existés durant la phase des hadrons, alors le
modéle d'Hagedorn peut évoluer de fagon 3 former des galaxies (mais 1l ne
peut pas synthétiser 1'hélium). La méthode de la turbulence primordiale
peut donner des explications aux propriétés dynamiques des amas de gal;x—
les; par contre, on n'est pas certain des effets que pourralent avoir 1'in-
teraction entre l'expansion et le fond de micro-ondes. Le modéle de 1'uni-
vers symétrique a pu former des galaxies a 1l'alide cette méthode. Par con-

tre, 11 n'est pas facile de synthétiser tous les &léments légers.

I1 fut &galement suggéré que des trous noirs ont existé au début
de 1l'univers et qui serviraient de "germes" 3 la formation des galaxies.
On parle aussi de trous blancs "retardés" qui se trouveraient actuellement

dans les centres des objets trés denses (galaxies, ...).

Dans la section (2.3), l'origine des é&léments fut examinée et il
fut montré que les fluctuations présentes de 1l'abondance de 1'hélium in-
diquent que des fluctuations initiales ont di exister dans le B{g Bang.
Cependant, une analyse des observations a montrée qu'on ne peut pas étre
certain que 1'hélium fut synthétisé durant une origine explosive de 1'uni-
vers, et qu'il aurait pu €tre produit durant une premiére phase de la ga-
laxie, ou dans les noyaux des galaxies. Par contre, la production de deu-
térium durant le Bi{g Bang est plus probable car il est difficile d'imagi-
ner des processus pouvant produire ce noyau sana produire une surabondance
du lithium. Mais il y a d'autres sites possibles qui n'ont pas encore &té
définitivement &liminés.

L'origine du rayonnement é&lectromagnétique cosmique fut examinée
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dans la section (2.4), et il fut montré que l'hypothése d'une origine ex-
plosive de l'univers est trés favorisée par les observations récentes du
spectre dans la région des micro-ondes. Il fut également montré qu'un
champ de tourbillons a pu affecter la température aprés la phase de la
récombinaison. Les limites hautes des fluctuations dans la tempéra-
ture actuelle sont assez petites pour défavoriser le modéle de la théorie
stationnaire, lequel suppose l'existence des "sources ponctuelles. L'ex-
istence des fonds isotropiques X et gamma sugg€re aussi l'existence des
"sources ponctuelles" ou d'objets extragalactiques capables de produire
ces fonds. Ceci favorise aussi 1l'hypothése que le fond de micro-ondes

fut créé par des sources ponctuelles.

L'origine des rayons cosmiques fut examinée dans la section (2.5).
Les rayons cosmiques avec des énergies trés hautes ont une isotropie qﬁi
suggére une origine extragalactique de ces rayons. Ils ont pu avoir été
€éjectés par des objets extragalactiques, ou avoir été créés durant une

origine explosive de l'univers.



CHAPITRE III

LES OBSERVATIONS

3.1  INTRODUCTION

Ce chapitre fait 1'étude de tous les tests cosmologiques qui per-

mettent de déduire la nature et les propriétés de 1l'univers.

La section (3.2) examinera les méthodes a suivre (avec leurs in-
certitudes) pour obtenir la densité totale de la matiére et de la radia-
tion dans l'univers, et se penchera aussi sur le probléme de la masse man-
quante, On essaiera de déterminer, & l1'aide du paramétre de la densité, si
l'univers est fermé, "fini", et oscillant, ou s'il est ouvert, infini, et
avec une expansion irréversible. Pour faire cela i1l faudra analyser les
méthodes qui permettent de calculer la masse des galaxies, leurs dimensions,
leur nombre dans un volume donné et leurs distances. Le désaccord entre les
masses des galaxies obtenues 3 partir de leur vitesse de rotation et la
masse obtenue par 1l'étude des mouvements internes dans les amas va créer

le probléme de la ''masse invisible'.

Les idées théoriques qui donnent une explication de l'origine de
la matiére intergalactique sont examinées dans la section (3.2.3). lLes
résultats des observations sont comparés avec les prédictions de quelques
modéles cosmologiques. Diverses formes possibles de la matiére intergalac-

tique sont étudiées.
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Le diagramme de Hubble est analysé dans la section (3.3). On y
montre ce qu'est la forme de l'expansion; les méthodes diverses dont on
se sert afin d'obtenir le taux d'expansion sont décrites ainsi que leurs

incertitudes. Les indicateurs des distances sont briévement examinés.

La section (3.4), 8tudie la sensibilité de divers termes sur la
valeur du paramétre de décélération. Une analyse des dges des plus vieux
objets dans l'univers, des &léments chimiques, et des amas, fait 1'objet

de lé section (3.5).

Des limites sont obtenues pour le terme cosmologique dans la sec-
tion (3.6), et son rdle sur la dynamique de l'univers y est défini. Cette
section et la section (3.7) tenteront d'obtenir des conclusions 3 propos
de la fagon dont l'univers &volue dynamiquement; il faudra pour cela se

servir des résultats obtenus dans les sections (3.2) a (3.6), c'est-3i-

1
t

dire, a partir des paramétres suivants Ho,
°

s qo, et Qo.

S1 on accepte la relativité générale comme la théorle de la gra-
vitation pouvant décrire le mieux la structure de l'univers’ et que le
fond de micro-ondes cosmique est vralment cosmologique, c'est-d-dire qu'il
est ce qul reste de la conflagration quil marqua 1'état explosif de 1'uni-
vers, alors 1'dvolution présente peut €tre décrite trés justement par les
modéles homogénes et isotropes de Friedmann (section 1.5). Ces modéles

sont déterminés par trois paramétres (voir aussi page 40):

pO
qQ = 316, . , = = 5.33x10%% (M /100)"2 (3.1)
0 3H 0 p 0 o
0 crit
o Q
- _R_ 0 A, T=HCt (3.2)
qo— R 2 Eﬁz

Les observations de ces trois param@tres vont &tre examinés dans
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les sections (3.2), (3.4),(3.5), et (3.6); les résultats des sections (3.2)

d (3.6) inclusivement, vont &tre réunies afin de pouvoir déterminer si 1'u-

692,691569056935695

nivers est fermé ou, sy .. ouvert ,

s'il sera en expan-—
sion pour toujours. Dans les sections (3.2), (3.4) et (3.6), nous allons
établir les contraintes expérimentales qui sont imposées que 1l'on peut sur
ces trois paramétres; ces contraintes ont été résumées par Tinsley et
sont 1llustrées sur les figures (3.1), (3.2) et (3.3). La tableau (3.1)

donne les contraintes théoriques obtenues 3@ partir des modéles de Fried-

mann eux-mémes (A = 0).

Par contre, si on tient compte du terme cosmologique, alors on

obtient une relation donnée par

h c® A
S T 4
(3.3)
A _ c3 2
¢ 471G p R3
0 0

La figure (3.1) illustre les effets du terme cosmologique A , et du terme
critique Ac , dans les modé&les de Friedmann. Des limites précises a A

sont données la section (3.6).

Ni les quasars, ni les radio-sources n'ont donné jusqu'ad présent
une valeur significatrice pour q,- Une raison de ceci serait di 2 la grande
dispersion de la luminesité intrinséque des radio-sources et aux luminosi-
tés optiques des quasars. De plus, notre compréhension de ces objets est
tellement limitée qu'on ne sait pas quelles corrections dues a 1'évolution

il faudrait appliquer.



Les modéles de Friedmann avec A =0
ouvert critique fermé
R R R
R(t)
t t t
expansion |pour toujours |[pour toujours contraction
courbure hyperbolique plat sphérique
décélération | 0 < q < 1/2 q, = 1/2 9> 1/2
a = 8 0 <Q <1 Q =1 Q >1
o -— o ) o
Pe
1'dge t 1>H¢t >2/3 Ht=2/3 Ht < 2/3
o 0o o oo

Tableau 3.1

(A=o)'090.

Les contraintes physiques aux modéles de Friedmann

241,
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A cause de cette &norme différence dans les propriétés radio des
sources, le meilleur test cosmologique basé sur les mesures radio est la
comparaison des nombres relatifs de sources puissantes et faibles, c'est-
d-dire la relation (S,N). Mais les observations indiquent qu'il existe un
excés de radio-sources lorsque l'on compare la courbe (S,N) observée avec
celle prédite par le modéle d'Einstein~de Sitter ou le modéle de la théorie
stationnaire. Une autre explication de cette grande différence peut aussi
€tre exprimée comme un manque de sources brilliantes. L'explication la
plus simple qui a été suggérée suppose que les propriétés des radio-sources
ont changé sur des temps cosmiques. Parce que cet effet n'est pas permis
dans l'univers de la théorie stationnaire, les dénombrements des sources

pourraient €tre une évidence contre cette théorie.

D'apré@s Brown et Tinsley (section 3.4), il est trés difficiie de
détecter les effets de l'absorption intergalactique sur les magnitudes
apparentes car ceux-cl sont apposés a ceux de 1'évolution. Ce phénoméne
serait vrai non seulement pour la relation N(m), mais aussi pour les re-

lations (m,z) et (8,z).

11 existe plusieurs autres tests cosmologiques qui servent 3 ap-
puyer ou a refuter certains modéles cosmologiques et qui sont unis aux va-
leurs numériques des paramétres décrits ci-dessus. Ces tests cosmologiques
sont: (S,N), (N,z), (g,V), (8,z), et (Z,M). Par exemple, la relation (N,z)
est en principe un test cosmologique pour 9 L'avantage de ce test sur
les tests optiques est que l'on peut avoir un échantillon a des distances
plus 8loignées; de plus, les modéles cosmologiques prédisent des ré&sultats
qui divergent A de trés grandes distances. Le désavantage est que l'inter-

prétation des dénombrements, N, nécessite 1'emploi des fonctions de lumi-
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nosité, des distributions spectrales de l'énergie, et des taux d'évolution
de tous les types de galaxies. D'aprés Tinsley, cette relation n'est pas
sensible 3 déterminer un modéle cosmologique, mais elle peut servir a étu-
dier 1'évolution des sources ou des propriétés du milieu intergalactique.
S'il existe une absorption intergalactique sur des distances cosmologi-
ques, alors ses effets sur la relation (N,z) ou (N,m), sont opposés a ceux
de 1'évolution et il serait donc trés difficile de corriger les observationms.
L'effet de 1'@volution galactique sur la relation (N,m) est de rendre q,

plus petit que sa valeur vraie.

Le test luminosité-volume peut €tre utile méme si les objets s'é-
tendent sur une grande gamme de luminosités intrinséques. Il faut d'abord
adopter un modéle cosmologique particulier et ensuite, calculer le volume
V de son univers jusqu'a un décalage z donné. Il faut aussi calculer le
décalage maximum z lequel représente la limite visible de l'objet. Pour
une distribution uniforme des sources, le rapport V/Vm devrait, en moyenne,
étre 0.5. Par contre, si ce rapport est systématiquement plus grand que
0.5, c'est-a-dire si les sources ont une tendance a s'accumuler vers le
bord du volume accessible, alors ceci indiquerait un effet d'&olution.
Cette procédure fut appliquée a un échantillon de 33 quasars pris dans le
catalogue revisé 3C; les résultats montrent que pour des modéles de Fried-
mann, <V/Vm> = 0,70 , ce qui indique une &vidence de l'évolution cosmique

de ces objets.

La relation (6,z) est aussi un test cosmologique; 6 est soit le
diamétre angulaire "métrique'", soit le diamétre angulaire "isophote'. Men-
tionnons que le diamé@tre angulaire métrique posséde un ninimum dans tous

les mod&les ou qo est positif ou nul. Par contre, il diminue constamment
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dans le modéle de Bondi-Gold-Hoyle ou qo==-1. En principe, la présence ou
l'absence de minimum pourrait servir de test entre les modéles &volution-
nistes de la théorie d'Einstein et le modéle de 1'état stationnaire. Mais
les radio-sources sont extrémement diverses et la dispersion dans les di-

amétres linéaires y est extrémement grande.

Lorsqu'on se sert des diamétre 'isophotes', on obtient une rela-
tion qui dépend de a5 et son étude peut aidef a distinguer entre les mo-
déles relativistes et le modéle de la théorie stationnaire. Pour cela il
faut connaftre avec précision les relations I()X) et B(®) (I()) repré-
sente la distribution de 1l'énergie avec la longueur d'onde, laquelle né-
cessite la connaissance de la correction K(z) did au rougissement des galax-
ies; B(8) est la fonction de la brilliance superficielle des galaxies). Ce
test pourrait €tre significatif seulement si les corrections liées au terme

K sont connues avec précision.

La courbe log(N)-log(S)718°7202721 agt yn test cosmologique géo-

métrique, et se définit comme suit:

dlogN 3
B = oes = -~ 3 t G 4, 2) (3.4)

ol S est la densitéd du "flux" et p est une fonction de S, d,s et de z.
Lorsqu'on appliqua ce test aux radio-sources, on obtient B = -1.85 . Mais
ce résultat ne concorde pas avec les modéles relativistes qui, eux, prédi-
sent que BW - 1.5 . Il a été suggéré qu'il existe soit trop de sources
faibles, soit qu'il n'y a pas assez de sources intenses. Trop de sources
faibles pourraient &tre le résultat d'un effet d'évolution dans la lumino-
sité ou dans la densité avec le temps, c'est-a-dire que les sources é&tai-
ent soit plus abondantes ou plus brilliantes dans le passé. Si c'était

juste, alors il serait possible d'éliminer le modéle stationnaire. On croit
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généralement que pour les radio-sources, la relation (3.1) n'est pas en
accord avec les modéles cosmologiques, et qu'elle est une &vidence d'ef-

fets évolutionnistes dans les propriétés de ces sources.

La relation (z,m) est le test cosmologique le plus connu, et elle
sera examinée pour les galaxies dans la section (3.3), et seulement les
résultats des observations sur les radio-sources vont &tre donnés. La fi-

gure (3.%4) illustre ces résultats.,

Une classe d'objets trés populaire en cosmologie, est celle des
quasars’36°737°738 115 ont des nedshifts qui, s'ils sont interprétés en
accord avec la relation de Hubble, indiquent des distances trés grandes
(hypothése cosmologique HC). Ils seraient alors les objets les plus bril-
lants de l'univers. Si par contre c'étaient des objets de luminosités ha-
bituelles, alors on ne pourrait pas expliquer 1'absence de quasars qui se

dirigeraient vers nous’ 39,

Mentionnons que les grandes énergies rayonnées par les quasars
pourraient étre expliquées par le modéle d'univers symétrique, c'est-a-
dire que l'annihilation de la matiére et de antimatiére serait l'origine

de ce rayonnement.

N.B. Des articles trés généraux ont &té publiés sur les observations

en cosmologie. Ces articles sont les références allant de 702 a 715 in-
clusivement. Le B{g Bang "standard" est examiné dans les références al-

lant de 491 3 494 inclusivement.
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3.2 LA DENSITE DE L'UNIVERS

3.2.1 INTRODUCTION

Parmi les paramétres les plus importants qu'il faut détecter et
calculer 3 partir des observations en cosmologie, est la quantité totale
de matiére et de radiation dans l'univers. Toutes les données disponsibles
sur la distribution des galaxies dans l'espace et sur la mati&re interga-
lactique ont été réunies dans cette section afin d'examiner le probléme

de la densité de 1'univers520:621

. Cette densité est un paramétre fonda-
mental dans tout modéle cosmologique. La matiére-énergie est présente
dans l'univers sous differentes formes: a) la matidre amoncellée: les ga-
laxies, les quasars, les radio-scurces, les objets quasi-stellaires, et
les formes invisibles de la matiére (poussiére, matiere de la grosseur
d'une roche, des &toiles trop petites pour €tre visibles, des galaxies
mortes, des trous noirs, etc.); b) la matiére diffuse: 1'hydrogéne atomi-
que neutre intergalactique; l'hydrogéne ionisé intergalactique; la molé-
cule d'hydrogéne intergalactique; 1'hélium neutre, ionisé, et ionisé deux
fois, intergalactique; et les Eléments atomiques lourds intergalactiques;
c) les flux de particules: rayons cosmiques, et les neutrinos; d) les
rayonnements: la radiation gravitation-
nelle; et le rayonnement &lectromagnétique cosmique; e) 1l'antimatiére s'il
y en a quelque part.. Nous allons voir que les formes : les galaxies, les
quasars, les radio-sources, les objets quasi-stellaires; le rayonnement
électromagnétique cosmique; l'hydrogéne atomique neutre intergalactique,
sont mieux connues que les autres. Si on suppose un modéle cosmologique

de type Big Bang, alors il est possible de donner des valeurs approxima-

tives 3 1'hydrogéne ionisé intergalactique et l'antimatiére en termes de
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les galaxies, les quasars, les radio-sources, les objets quasi-stellaires;
le rayonnement électromagnétique cosmique; et l'hydrogéne atomique neutre
intergalactique. Les valeurs de l'hydrogéne ionisé intergalactique, et 1l'an~
timatiére peuvent aussi servir a supporter une théorie sur l'origine de 1'u-

nivers.

Dans les cosmologies de Friedmann avec A = 0 , le paramétre de la

densité Q = p/

2/Pcrit détermine si l'univers est fermé, "fini", et oscillant

(Q>1); ous'il est ouvert, infini, et avec une expansion pour toujours

(Qg1l).8809=1, alors p doit &tre égal i 1.1x10~29 g/cm3 pour Ho = 75.

I1 y a plusieurs fagons de mesurer QO . L'une d'elles consiste 3
mesurer la densité de la luminosité & dans une grande région de notre
voisinage, et ensuite de mesurer le rapport M/% . Le produit de ces deux
quantités donne alors la densité recherchée. La valeur de Qo ainsi ob-
tenue est indépendante de Ho . Une autre fagon exige une étude des pertur-
bations de 1l'expansion de 1l'univers qui seraient causées par des perturba-
tions dans la densité sur une grande &chelle,comme le superamas local par
exemple, Ce test est une fonction sensible de Qo ; 11 n'est cependant pas

indépendant de A . Une autre méthode est donnée par le théoréme du viriel

cosmique.

Puisque la densité actuelle de la matiére lumineuse, pgal , est

beaucoup plus petite que la densité critique P, , 11 s'est créé le pro-

rit

bléme de la matiére "manquante' en cosmologie. Dans le modéle de la théorie
stationnaire, la plus grande partie de la masse de l'univers n'est pas sous
forme de galaxies normales, mais se trouve plutdt dans le milieu interga-

lactique, et ce sous diverses formes: a) des ponts intergalactiques, b)

des syst&mes ayant de basses luminosités, comme par exemple des galaxies
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naines ou des galaxies compactes, c) une grande population d'objets extra-
galactiques qui ressemblent 3 des &toiles, et qui émettent un spectre de
longueurs d'ondes allant des ondes radio aux ondes ultraviolets, et aussi
dans la région des rayons X. Ces objets compactes peuvent donc &tre une
réponse a ce probléme, mais il est difficile de dire avec précision ce

que peut &tre leur masse totale. L'origine de cette matiére intergalactique
sera née dans la section (3.2.3), en méme temps que les données actuelles

sur celle-ci,.

Mentionnons finalement que les endroits ou le probléme de la masse
manquante est important sont surtout les amas et les groupes de galaxies,

et que ce probléme va €tre examiné de plus prés dans la section (3.2.4).

3.2.2 LA DENSITE MOYENNE DE LA MATIERE LUMINEUSE,anl

Afin d'évaluer la contribution des galaxies & la densité de 1'u-
nivers, il faut d'abord connaitre les données obtenues dans les étapes suc-
cessives d'exploration de 1'espace quant 3 la masse des galaxies®!2, leurs
dimensions, leur nombre un volume donné et leur distances. La masse des
galaxies peut €tre obtenue par 1'étude de leur vitesse de rotation et par
1'étude des mouvements internes des galaxies dans les amas. Mais la masse
ainsi obtenue est dix 3 cent fois plus grande que celle trouvée par les
autres méthodes (rotation de notre galaxie et celle des galaxies doubles).
Ce désaccord indiquerait l'existence dans les amas de 90 a4 99 7 de mati-
ére invisibleasg’ago, ou encore, que les amas ne sont pas stables. Ceux-
ci seraient en contraction ou en expansion; mais s'il en est ainsi, les
amas devraient se rompre en un temps beaucoup plus petit que 1l'3ge des

galaxies qu'ils renferment. Alors comment expliquer que les amas de galax-

ies existent toujours ?
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La valeur moyenne des masses obtenues par diverses méthodes est
de 2x1011 Mo pour notre galaxie, 6x107 Mo pour Messier 33 , etc... Ainsi
la masse moyenne des galaxies est tr@s incertaine, allant de 2x10° i
2x101! Mo . I1 y a plusieurs méthodes courantes qui permettent de calculer
la masse des galaxies. Ces méthodes sont: 1) la méthode des galaxies doub-
les, 2) la méthode par laquelle la masse des galaxies dans les amas est
calculée de la vitesse d'évasion des galaxies par rapport aux autres de
l'amas; le théoréme du viriel est applicable dans celle-ci, et les valeurs
obtenues reposent sur l'hypothése d'un &tat stationnaire des amas. Mais le
temps nécessaire & &tablir un régime stationnaire semble €tre de 1l'ordre
de 10!! années (notons ici que cette valeur est en accord avec le modéle
de Lemaitre, section 2.2.3), ce qui est beaucoup trop long par rapport
aux dérivables de 1l'expansion de l'univers, 3) la méthode basée sur la
rotation suppose que les vitesses radiales mesurées le long d'un diamétre
d'une galaxie sont la projection d'un mouvement circulaire uniforme, &é-
quilibrant 1l'attraction des masses, 4) en se servant d'une fonction de
luminosité et du rapport M/%2 , il est possible d'obtenir la masse des
galaxies. Mentionnons que la masse de 1'amas de galaxiesb1976227623 4,54
le Centaure a été obtenue par la méthode 2) et est de 1.4x10!5 M 611

La masse du quasar 4C11.50 serait égale 3 4x10!2 M0.612

Seldner et Peebles®%® ont récemment estimé la densité de masse
moyenne, < p > , des galaxies, 3 partit de la corrélation318?319°320 geq
dénombrements de Shane-Wirtanen et des positions angulaires des amas d'A-
bell. La méthode dont ils se sont servis est basée sur la relation
p(r)/<p> = n(r)/< n > , oi n(r) est la densité moyenne du nombre de ga-

laxies 3 une distance r a partir d'un amas d'Abell, et <n> est une moyenne

sur la région étudiée. Ainsi ils obtinrent Q = <p> /pCrit = 0.69 ; cette
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valeur est indépendante de Ho . La densité moyenne de la masse qu'ils ont
ainsi obtenue est beaucoup plus grande que les autres estimés (comme par
exemple celle de Gott et Turnereoa), et ceci serait une indication qu'il

existe une grande incertitude dans cette nouvelle méthode.

Supposons qu'on ait un échantillon complet de galaxies; si les
galaxies n'ont pas d'autres mouvements que récession de Hubble, alors on
peut mesurer leurs nedshi{4{fs et obtenir une carte de leurs positions dans
l'espace. En réalité la carte montrera des distorsions®?3 dues aux mouve-
ments propres et aux perturbations dans le mouvement de récession; ces der-
nieres seraient dues aux condensations de matiére, comme les groupes et

607

les amas de galaxies. Sargent et Turner ont montré récemment que ces

distortions dans le "nedshi{Z de l'espace" ont des formes permettant de
détecter les perturbations et ainsi de déterminer @ . Le résultat est ‘trés

incertain, mais ils citent Q = 0.07 .

Gott et Turner®9® ont défini QG comme &tant la contribution a

2 de la matiére associée avec les galaxies; cette contribution comprend

aussi la matiére intergalactique qui tombe dans les groupes et les amas®09,

_ 8uG M, _ 81G . 7 -3 M _
QG —jiez)— RS > -—3E§— (4.7x10 Le Mpe™) 120 "o 0.08 (3.5)
[}

D'aprés eux, les incertitudes statistiques dans QG sont probablement
< 50 Z et les incertitudes systématiques sont aussi trés grandes. Leur
résultat exclut presquement QG 31 . Ainsi pour A =0 , 1'univers serait

ouvert. A partir de 103 groupes de galaxies du catalogue de Zwicky, Gott610

obtint récemment QG =0.1.

Les observations des galaxies spirales indiquent que leur masse

augmente presque linéairement avec le rayon jusqu'd une distance 1 Mpc.
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Ceci veut dire que la masse totale par spirale géante est de 1l'ordre de
1012 M, » et que le rapport M/L ~ 200 (M/L)o ; 11 est alors®!3 possible

de calculer la densité moyenne locale cosmique = 2x10~30 glem3 , ce qui
correspond 3 Q = p /pcrit % 0.2 . L'incertitude dans ce résultat n'est

pas moins qu'un facteur de 3 . Mentionnons d'autres densités obtenues.
Celle de l'amas de Coma est une limite inférieure & la densité de 1'uni-
vers et égale 3x10-31 g/cm3 ; la densité du groupe local est l.5x1529g/cm3;
la densité dans Virg0615 nous donne une densité moyenne cosmique &gale a

2.0x10731 g/cm3 , mais sa densité moyenne serait de 2x10-29 g/cm3 sur un

volume d'un rayon ~ 2 Mpc,

La densité de l'univers comme obtenue 3 partir du comptage des
galaxies est basée sur une fonction de luminosité intégrale des galaxies
et puis sur le rapport M/L . Ce rapport vaut 50 pour les galaxies ellip—.
tiques, et 5 pour les galaxies spirales et irréguliéres. Mais les ellip-
tiques ne constituent que 20 7 dans les dénombrements; alors la moyenne
pour M/L est ~ 14 et, par conséquent, on obtient une densité moyenne &gale

i 2x1073! g/em3d .

Turner et Ostriker®?7 ont récemment analysé des groupes de galax-
ies binaires et obtinrent <M/L> ==100(M/L)o avec un rayon de 370 kpc.

Ils se servirent de la valeur de Ho égale a 50, et de la valeur de Gott

et Turner pour la fonction de la luminosité cosmologique; ils obtinrent

anl v 0.08 . Si les mesures des galaxies géantes sont interprétées de la

méme fagon que celles des naines, alors anl ~ 0.05 . Ces résultats don-

neraient une 8vidence (faible) de 1l'existence des halos massifs.

Shapiro605 se servit des données de De Vaucouleurs et de Roberts

avec (M/L)E = 30 , (M/L)S = 7.5 , pour obtenir pgal = 2,0x10~-31 g/cm3
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D'autre part la valeur d'Oort est pgal = 3x10™31 g/cm3 , pour Ho =175

?
ce qui donne Q = 0.03 .
gal
En conclusion a cette section sur la densité moyenne de la matiére

lumineuse anl , toutes les valeurs obtenues sont résumées dans la tableau

suivant,

Tableau 3.2 Les valeurs de la densité moyenne de la matidre lumineuse,

anl :
anl méthode ;incertitudes source
0.69 A partir de la corrélation des dénom- 606
brements de Shane-Wirtanen et des po-
sitions angulaires d'Abell. Trés in-
certain.
0.01 A partir des distorsions dans 1l'expan- 607
sion de Hubble dues aux groupes et
amas. Trés incertain.
0.08 Groupes, amas et matiére intergalac- 608
tique. Incertitude 5 50 Z.
0.1 103 groupes du catalogue de Zwicky. 610
Incertitude £ 50 Z .
0.2 Galaxies spirales, M/L ; facteur de 613
3 d'incertitude.
0.05-0.08 Galaxies binaires, avec Ho= 50 677
0.03 Qort, avec H°==75 605

3.2.3 LA MATIERE INTERGALACTIQUE

Les idées théoriques de base qui expliqueraient l'origine de la
matidre intergalactique sont les suivantes: 1) L'univers commenga par une
explosion primordiale et la matiére intergalactique est celle qul est res-
tée aprés que les galaxies furent formées, 2) L'univers commenga par un
état hautement condensé et les galaxies se formérent a partir de configura-

tions ayant des densités trés hautes. Ces configurations seraient des noyaux
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retardés laissés derriére par l'expansion. On ne sait pas, dans ce modéle,
quelle fraction de matiére dans la forme d'un gaz pourrait &tre laissée
non-accumulée, mais les observations montrent que de la matidre est &jectée
continuellement des moyaux galactiques, et devrait donc apporter une contri-
bution au milieu intergalactique; 3) Il se peut que 1l'on vive dans un uni-
vers du type prévu par la théorie stationnaire, dans lequel la matiére est
créée continuellement (par exemple, dans les noyaux des galaxies). Si cela
était le cas, alors la seule matilre intergalactique serait celle éjectée

par les noyaux galactiques.

Examinons maintenant en détail les observations faites sur les
noyaux galactiques, et quelques hypothéses suggérées a propos du milieu

intergalactique.

Cowsik et Lerche“33 ont &tudié récemment 1'existence possible d'un
milieu intergalactique chaud®!® avec une densité de 1'ordre de celle exigée
afin de fermer l'univers. La température du gaz (protons) devrait &tre de
108 -~ 108 x ; les supernovae le garderait chaud. D'aprés Cowie et Perrenod
4362437 1o gaz chaud devrait étre composé en grande partie de matiére pri-
mordiale qui tomba dans les amas, ou encore, il peut €tre de la matiére

riche en métal qui a &té &jectée par des galaxies dans les amas.

Les observations montrent que 1l'hydrogéne neutre®25 contenue dans
1'amas de Virgo, contribue moins de 4 7 3 la masse totale; dans 1l'amas de
Coma cette contribution est inférieure a 0.2 Z. Ceci montre que la contri-
bution de l'hydrogéne neutre dans les amas peut €tre négligée; en se ser-
vant des mesures en absorption de la raie 21 cm qu'on observe dans l'espace
intergalactique, on obtient une densité d'hydrogéne neutre inférieure a

1x10~3! g/cm® . Dans le contexte du Big Bang chaud, 1'hélium et 1'hydro-
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géne se seraient formés avec un rapport 1:10, alors nH==4.5xlO‘6 Q cm=? ,

et n, = 5.4x10"% Q cm™3 628

Si le milieu intergalactique n'a pas &té initialement ionisé,
avant la formation des galaxies, alors il est improbable qu'un état ioni-
s& ait apparu par la suite. Il ne se semble pas exister de sources d'éner-

gie pouvant ioniser 1'hydrogéne avant la formation des é&toiles.

Rogerson et York®18°617 ghgervirent un rapport D/H = (1.4 #0.2)x105
dans le spectre de B Cen. Si on suppose que le deutérium a &té créé au début
de 1l'expansion de l'univers, alors il est possible d'obtenir pour la densité

de 1l'univers 1.5x1073! g/em?® .,

L'existence de la poussiére intergalactique peut &tre prouvée en
observant la diminution du nombre de galaxies éloignées et d'amas qui se
trouvent derriére les régions centrales des amas proches de nous. Tenant
compte de ceci, Schmidt®27 obtint une densité de poussiérg intergalactique
égale 3 5%10~30 g/cm3 tout prés des centres de galaxies, et de

2x103"% g/cm3 dans 1'espace intergalactique en général.

I1 se pourrait que les neutrinos®387439 gojent présent dans l'es-
pace intergalactique et qu'ils apportent une contribution importante i la
densité totale de masse-énergie dans l'univers. Un fond cosmique de neutri-
nos serait capable de "fermer" 1l'univers. Mais il n'y a pas d'évidences

qu'une telle densité de neutrinos existe.

En conclusion a cette section, nous pouvons donc dire que les ob-
servations de 1l'hydrogéne neutre montrent que sa densité est négligeable,
les observations du rapport D/H et 1l'hypothése d'un Big Bang chaud ferai-

ent que la densité présente de l'univers serait de 1.5x10-31 g/cm3 , et
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la densité de la poussiére intergalactique observée serait égale a

2x10=3% g/cm3 .

3.2.4 LA MASSE MANQUANTE

Si 1l'hypothése que l'univers actuel soit fermé s'avdre &tre juste,
alors la densité de masse-énergie nécessaire pour courber la géométrie de
1l'univers jusqu'id le rendre fermé est donnée par la densité critique

p = 3H§/8nG = 1.1x10-2° (Ho/75)2 g/cm3 . Par conséquent la densité

crit

totale présente doit E€tre telle que p >

> pcrit . Pour A =0 , la densité

critique, o » marque la ligne de division entre un univers fermé et

crit

un univers ouvert. Mais si on compare Perit a la densité& de la masse lu-

mineuse p = 2x1073! g/cm3® qui représente la matidre visible dans 1'uni-

gal
vers, alors on voit qu'il manque une quantité énorme de masse-énergie pour
ce faire: la masse visible ne représente que 2 7 (pour Ho =75) a 4 %
(pour Ho = 50) de la masse critique. Pour maintenir 1'univers fermé, il

faut donc postuler l'existence de la masse manquante. Plusieurs explica-

tions sont possibles.

Pour rendre vraisemblable l'existence d'une masse invisible, Press
et Gunn®3! ont suggéré une méthode qui suppose qu'une source é€loignée peut
avoir deux images; ce phénoméne serait causé par la déflection>212534>528
gravitationnelle de la lumidre par un objet condensé ('"lentille" gravita-

tionnelle). Mais les observations actuelles n'indiquent pas de tel phéno-

meéne,

L'explication la plus courante est que la masse manquante devrait
se trouver dans les amas de galaxies. Reste la question de la forme dans

laquelle cette masse manquante pourrait exister, tout en restant invisible.
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Commengons par 1'amas de Coma®’®, Des arguments basés sur la fric-
tion dynamiquesl‘6 indiquent que 1'amas est 1i& par de la matiére interga-
1actique853. Les travaux qui ont &té faits suggérent que la masse manquante
pourrait revétir les formes suivantes: 1) des galaxies nainess33’692’8“7,
ou des &toiles avec des luminosit&gb352645:676 faibles, 2) un plasma d'hy-
drogéne830°858°654 ' 3y 4o 1a "neige" condensée d'hydrogéne, 4) des trous
noir8658’659’660’690, 5) un fond de photon5661’636’637’638’639’632 de massge
3x10%°% g (ou un fond de neutrinos®40?6%41 4o nagge non-nulle), alors cela
serait suffisant pour fermer 1l'univers, 6) la présence d'un champ magné-
tique qui pourrait avoir une densité d'énergie suffisante (la présence
d'un tel champ est indiquée par la rotation de Faraday), 7) des nuages
d'un gaz®31?849 g'hydrogéne neutre®42°643:668 gy deg stoiles intergalac-

(A

tiques®“* se trouvant dans 1'auréole®55,

Il est observé que le rapport M/L peut859°867,868-8615862:8635864>
852 avoir des valeurs trés différentes allant de 1'unité pour les galaxies
irréguliéres et pour quelques spirales, jusqu'a 100 pour les galaxies el-
liptiques géantes. Les deux explication56“7’66“ habituelle pour expliquer
cette grande différence disent que: 1) les spirales et les irréguliéres
contiendraient beaucoup de gaz non-luminznt, ou 2) qu'il existerait des
galaxies "mortes"670°671 des trous noirs, ou d'autres objets "compactes"
6902691 par exemple, le rapport M/L du Groupe Local®632667 ogt d'environ
100; cette valeur est 10 fois plus grande que celle des galaxies spirales
géantes ou celle de la matiére observée dans le voisinage du Soleil.

Des calculs semblables ont aussi &té faits pour plusieurs autres
8L 8852584685463k du

amas et groupe9675. Lorsqu'on applique le théoréme

viriel 3 1'amas de Virgo, on obtient comme masse de 1'amas 5x10!"“ M
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mals si on calcule la masse de l'amas par observations des galaxies qui y
sont membres, on obtient 0.18x10%% Mo . Si les valeurs obtenues sont fi-
ables, il s'en suit que la masse de la matiére intergalactique invisible

dans cet amas serait donc beaucoup supérieure 3 la masse des galaxies el-

le-mémes.

653 3 montré que la poussiére cosmi-

Une analyse faite par Wesson
que ne pouvait pas €tre suffisante a fermer l'univers. Il se basa sur les
mesures de rayons cosmiques obtenues par le satellite Copernicus, desquel-
les il conclue que les éléments lourds étaient moins abondants que 1l'on

avait pensé auparavant. Un autre satellite aurait enregistré une densité

de poussiére cosmique égale 3 10730 g/cm3 .

Si la masse manquante était sous forme de rayons cosmiques, de

6“8, ou de graviton5653, alors il se pourrait que

photonsssg, de neutrinos
ces particules soient produites par des processus exotiques comme dans 1l'u-
nivers de matiére-antimatiére. Par contre, il est trés difficile de les
détecterb°2°64926502651 11 ayrajt pu exister des quarks ou des unitong®35
au début du Big Bang et qui seraient toujours (pour certains d'entre eux)

présents aujourd'hui.

La densité obtenue par Oort dans le voisinage665’666’67"”672 du

Soleil est d'environ 0.11-0.17 Mo/pc3 . Mais la densité locale que l'on
obtient est 0.07 Mo/pc3 . La masse non-lumineuse, c'est-a-dire la diffé-
rence entre la densité de masse observée et la limite de Oort (valeur dé-
rivée par des moyens dynamiques) pourraient &tre de la forme d'une grande
population de naines MB73°656  Mais il se peut que les déterminations dy-
namiques de la densité de masse locale ne soient pas trés fiables, car il

n'y a pas d'évidence®367657 de 1a présence de quantités significantes de
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masse invisible proche du Soleil.

En conclusion a cette section sur la masse manquante, les grandes
peurratent

différences entre les rapports M/LAindiquer la présence d'une masse man-
quante assez haute pour ."fermer" l'univers., En fait, les méthodes diverses
dont on se sert pour estimer la masse d'un amas ne s'accordent pas entre
elles, et nous portent a croire 3 l'existence de la masse manquante. Les
amas de Coma et de Virgo, ainsi que le Groupe Local, sont des exemples
d'amas dans lesquels le probléme de la masse manquante a été trés é&tudié.
Mais la forme irréguliére de l'amas du Virgo en fait un amas 3 part des

autres, et il se pourrait que les données obtenues sur cet amas soient

trés incertaines.

Les données obtenues 3 l'aide des satellites indiquent que la

densité de la poussiére cosmique n'est pas suffisante a fermer 1l'univers.
3.2.5 CONCLUSION

Les valeurs de la densité moyenne de la matiére lumineuse, anl .

sont indiquées dans le tableau (3.2), et se trouvent dans l'intervalle

0.01 5 anl <

0.69 . Quelques-unes de ces valeurs sont trés incertaines
et ont &té obtenues a partir de méthodes nouvelles, L'intervalle de den-

sité le plus fiable est 0.03 g Q 0.1 . Mentionnons que la densité

gal <
du Groupe Local est trop incertaine et trop grande, celle obtenue a par-
tir des groupes de galaxies est une limite inférieure, et celle obtenue
par les amas d'Abell est aussi une limite inférieure. La densité de 1l'amas

est également trop incertaine et trop grande. La densgité obtenue par le

comptage des galaxies est une limite inférieure.

La densité de matiére-énergie dans le milieu intergalactique fut
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étudiée dans la section (3.2.3). Les observations de 1'hydrogéne neutre
montrent que sa densité est négligeable; un résultat semblable a &té ob-
tenu pour la densit& de la poussiére cosmique. Si on fait 1'hypoth&se que
1'univers est‘représenté par le modéle du Big Bang chaud, le milieu inter-
galactique ne devrait pas €tre ionisé s'il ne 1l'a pas été avant la forma-
tion des galaxies. Il ne semble pas exister de sources d'énergie capable
d'ioniser ce milieu par la suite. De plus, les observations du rapport

D/H sont telles que la densité présente de 1'univers est égale 3

1.5x10-31 g/cm3 . Les densités des photons, du rayonnement cosmique, des
neutrinos, des trous noirs, et des gravitons sont soit négligeables, soit

mal connues.

Le probléme de la masse manquante fut examiné dans la section
(3.2.4). 11 fut conclu que les diverses méthodes dont on se sert afin d'es-
timer la masse d'un amas, ne s'accordent pas entre elles, et portent i
croire 3 l'existence d'une masse ''manquante'. L'analyse des groupes de
galaxies donne un résultat semblable, Mais les données sont assez incer-
taines et il n'est pas possible de conclure actuellement que 1l'univers

puisse €tre fermé ou ouvert.

3.3 LE DIAGRAMME DE HUBBLE

L'évidence cosmologique le& plus &tudiée est le diagramme de Hub-
Linterprétation de
ble51225135535  togt-3-dire la relation (m,z) des galaxies.\Ce diagramme
montre que l'univers est en expansion, et ce résultat est probablement la
* -
plus importante découverte cosmologique. Ce phénoméne universel pose aussi
tot des questions de premiére ordre: en extrapolant dans le passé, on ar-

rive 3 un moment ou l'univers aurait eu un rayon nul, ce qui est interpré-

té comme sa création. De méme, en extrapolant dans le futur, on arrive a

Pour opinion contraire voir page 285.
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un univers infiniment grand ? Le phénoméne de l'expansion de 1l'univers est
analysé sous deux aspects: 1) il faut connaitre la forme de 1'expansion,
c'est-a-dire @& savoir si la vitesse de récessisn des galaxies est vraiment
une fonction linéaire de leur éloignement, et 2) il faut connaitre le taux
de l'expansion, c'est-i-dire la valeur de la constante de proportionnalité
H . Jusqu'a date les mesures ont été faites sur des galaxies dont 1'éloigne-
ment va jusqu'a un gigaparsec. La loi de Hubble fait intervenir des vitesses
radiales et des distances, et, si on ne s'intéresse qu'id la forme de la loi,
il est suffisant d'utiliser des distances relatives et non pas des distan-
ces exprimées en centimétres., Il est &vident que pour obtenir le plus de
précision possible, on doit observer des galaxies a de grandes distances,
d'une part pour étendre la loi sur un plus grand intervalle de distances,
d'autre part pour s'assurer que les vitesses d'expansion soient nettement
supérieures aux vitesses d'agitation particuliéres des galaxies. Nous ver-
rons dans cette section qu'une &tude faite par Sandage, semble avoir éta-
bli définitivement que la loi d'expansion est lindaire jusqu'a des décala-
ges spectraux z de prés de 0.5 . Par contre, il n'en est pas de méme pour
la valeur de la constante de proportionnalité. La raison de cette diffi-
culté est que pour déterminer Ho , i1 faut connaitre la distance absolue
aux galaxies. Parce que cette calibration n'est pas facile, il y a des
incertitudes non-négligeables, ce qui fait que différents cosmologistes
obtiennent des résultats trés différents pour Ho . Ils se servent de mé-
thodes différentes afin d'établir l'échelle des distances dans l'univers,

et ils observent soit les mémes objets, soit des objets différents. Exa-
minons briévement ces méthodes qui permettent d'établir 1'échelle des

distances.
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I1 faut connaitre en unités linéaires les dimensions de 1l'univers
et obtenir ainsi les valeurs qui en dépendentsouz densité, taux d'expan-
sion, ... Puisqu'on ne peut pas mesurer directement une distance plus gran-
de que quelques parsecs (limite de la parallaxe trigonométrique), on doit
se servir d'indicateurs de distanceSSIO’s11 divers. Ces indicateurs sont
des objets célestes (étoiles, galaxies) qui ont un paramétre mesurable
relié de fagon unique et copgl & leur luminosité absolue. Les &toiles va~
riables céphéides de population I sont actuellement les indicateurs cgsi
permetkent
ade calculer les modules de distances (m-M) des galaxies proches: les no-
vae, les variables R R Lyrae, les étoiles W Virginis. Sandage fit de méme.
C'est sur les distances des galaxies proches que repose l'ancienne 1'é-
chelle des distances dans l'univers entier et, par conséquent, la cosmo-
logie. Pour obtenir les distances d'objets plus é&loignés, il faut utili-
ser d'autres méthodes et trouver d'autres indicateurs, comme par exemple
les diamétres des régions H II dans les galaxies ou l'aspect géométrique
de celles-ci. Mentionnons que les distances obtenues par les céphéides
ont des incertitudes d'environ 10 Z (ou 0.2 m), alors que les &loigne-
ments des régions H II ont une incertitude d'environ 30 Z (0.6 m). Du co-
té géométria des galaxies, une &tude faite par Van den Bergh sur les spi-
rales du type Sc a montré qu'elles ont des bras d'autant plus développés
que leur luminosité intrinsé&que est plus grande. Ainsi, a partir de cri-
téres morphologiques basés sur l'aspect des bras, il est possible de ré-
partir les galaxies en cing classes de luminosité. On a pu obtenir de cet-
te facon leur magnitude et ensuite leur module de distance (m-M), en sup-
posant a4 l'avance un taux d'expansion Ho donné. Les éloignements des ga-

laxies ont alors pu &étre calculées jusqu'a 20 Mpc avec une incertitude de
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30 % sur les distances (0.65 m). Mais si 1'on veut observer plus loin, on
doit se servir d'une autre méthode, en 1l'occurence la corrélation entre
le diamétre et la luminosité intrinséque des galaxies. Il est alors pos-
sible d'observer jusqu'd des distances de 150 Mpc, avec une incertitude

d'environ 50 Z sur la distance (ou {.1 m).

Aprés avoir fait une recherche systématique des groupes de gala-
xies, De Vaucouleurs détermina la magnitude et le diamétre moyens des cing
premidres galaxies de chaque groupe, lesquels servirent ensuite 3 obtenir
les distances relatives des douze groupes les plus proches i l'aide des
indicateurs de distances tels que les régions H II et les classes de lu-
minosité. Il a ensuite calibré ces distances relatives a l'aide des indi-
cateurs tels que les céphéides, les novae, les R R Lyrae, et les distances
des galaxies du Groupe Local. Il obtint les distances de 40 groupes éloig-

nés, c'est-a-dire d'environ 300 galaxies a 15 Mpc.

507 la méthode 3 suivre pour con-

Toujours d'aprés De Vaucouleurs
struire 1'échelle des distances extragalactiques nécessite 1l'emploi de
tous les indicateurs primaires (novae, céphéides, variables R R Lyrae, Su-
pergéantes AB) et secondaires (&toiles les plus brilliantes, amas globu-
laires, les plus grandes régions H II annulaires) afin d'é&talonner sans
extrapolation arbitraire tous les meilleurs indicateurs tertiaires (mag-
nitudes et diamétres des galaxies), lesquels doivent &tre précisément cor-
rigés pour tous les effets connus dépendant du type de galaxie, de la clas-
se de luminosité, de l1l'orientation, de l'extinction interne et galactique,
et du déplacement spectral. C'est comme cela que les indicateurs primaires

ont servi pour déterminer les distances des galaxies du Groupe Local (GNM,

PNM, M31, M33, N 6822, IG 1613) et les distances de NGC 2403; celles-ci
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servent ensuite 3 &talonner les indicateurs secondaires, ce qui permit en-
suite d'évaluer les distances d'une vingtaine de galaxies proches

( A <10 Mpc ) qui, 3 leur tour, permettent d'étalonner les indicateurs
tertiaires (par l'intermédiaires d'un nouvel indice composé de luminosité
composée) pour permettre le calcul d'éloignements galactiques plus grands

encore.

5095508 ' 1o5 &tapes & suivre sont d'ob-

Cependant d'aprés Sandage
tenir en premier les distances absolues des Hyades, puis de calibrer la
relation période-luminosité P-L des Céphéides. A partir de cette relation,
il est possible de calculer les distances des galaxies Sc-Sd-Sm~Ir qui se
trouvent dans le Groupe Local, dans le groupe M8l, et dans le groupe po-
laire sud. I1 est alors possible de calibrer les dimensions linéaires des
régions H IT et ensuite de se servir §es photographies H-% pour obtenir
les distances des galaxies Sc-Sd-Sm-Ir. On peut alors calibrer <Mpg
pour les classes de luminosité ScI-IrV. Finalement, Sandage et Tammann
obtinrent de nouveaux spectres de plus de 50 galaxies de champ Scl et

calculérent Ho . La figure (3.5) résume toutes les étapes indiquées au-

dessus.

Les valeurs pour Ho qui ont &té obtenues par différents observa-
teurs, sont tabul@es au tableau (3.3). Mentionnons que la véritable incer-
titude dans les valeurs de Sandage est due 3 des erreurs systématiques.
Sandage mesura les dimensions des trois plus grandes régions H II dans 41
galaxies spirales de champ. Les photographies qui suivent (figures 3.6,
3.7) sont quelques exemples de celles obtenues a partir du télescope de 5
métres de Hale et du réflecteur de 2.5 métres Hooker. Il a également obte-

nu la distance de M10l 3 l'aide des mesures photoélectriques de son conte-

nu stellaire.
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Figure 3.5 Les Indicateurs de distances.

Les valeurs tellement différentes de la constante de Hubble font
douter de son 1sotropie et de sa constance. Les irrégularité5883’882 dans
1'expansion de Hubble ont &té &tudiées par De Vaucouleurs, qui conclua
que les variations dang les vitesses &taient dues 3 la distribution inho-
mogéne des galaxies dans les régions d'Ursa Major, de Coma, et de Virgo,
c'egt-a-dire dans la supergalaxie locale®80, En plus, il existerait une

881 Jutour d'un cen-

rotation876°873:8742875 ozngrale de cette supergalaxie
tre situé dans l'amas de Virgo, en plus de 1l'expansion ordinaire. L'exis-
tence de variations877°8782873 3 15 101 de Hubble 3 des distances trés

éloignées est difficile a démontrer car il est possible que les galaxies

observées n'alent pas la méme luminosité& absolue.



Tableau 3.3

Les valeurs de la constante de Hubble Ho.

Référence Ho(Km/s/Mpc) Objet et méthodes utilisés Remarques
Holmberg 80 * 35 amas de Virgo Difficile d'enlever les galaxies
de fond situées devant ou derri-
ére 1'amas; grandes vitesses d'a-
gitation.
Holmberg 73 + 14 amas de Leo
Sandage 62 les plus brilliants amas globu-
laires de notre galaxie et les
plus brilliants amas de NGC
4486 dans Virgo
Sandage 50 galaxles gpirales lointaines
Van den Bergh 50 NGC 224 et 598
Abell 47 amas de Coma
Tammann 69 a la distance de 1'amas du Virgo
515
Tammann 60 + 15 comparaison des paramétres de Limite supérieure pour H
la galaxie (luminosité&, masse, °
diamétre) et ceux de M31l, et
pour Sb, SbI et II
Weedman 51 + 4 magnitudes 'nucléaires" des dix
plus brilliantes galaxies dans
neuf amas riches
Sandage 50 + 7 les plus brilliants amas ellipti-
et Hardy ques: ScI, Virgo, M51, M101, MS81,
N4736, Scl
Noonan 54(58, -28) la projection linéaire de la vites-
520 se de rotation maximum dans notre

galaxie et dans d'autres galaxies

'69C



Tableau 3.3 (suite)

Sandage et

Tammann
515 516 517

531 536

Bottinelli
519

Teerikorpi
522 523

De Vaucouleurs
524

Branch
525

Tully et Fisher
527

De Vaucouleurs

De Vaucouleurs
526 537

Tully et Fisher
529

Branch et Pat-
chett>30

Lynden-Bell
532

57 £ 6
57 = 3
76

41 = 3
85

49 + 9
80

100 + 10

88 (1 * 0.15)

77

75

80

40 (25,-13)
110 + 10

spirales dans Virgo; ré- Erreurs systématiques possibles
glons H II de 41 galaxies
spirales de champ

36 galaxies Sc I Module pour les Hyades518 est
(m—M)o = 3,03 ; 10 Z
galaxies observées dans

la raie de 21 cm.

11 utilisa les mesures de
Sandage et Tammann en ten-

ant compte de l'effet sélec-
tif de la luminosité a des
vitesses 2000 km/s

Spirales, groupes, amas

supernovae de type I
profiles de H I

amas de Virgo (en accord La valeur de H a &té corrigée pour
avec la valeur de van den les perturbations dans les vitesses
Bergh et celle d'Heidmann

amas globulaires de 3 amas Modules des Hyades: 3.16 * 0.05
de galaxies: Virl, ForlI,

Hyal

amas de Virgo {Corrélation entre la largeu de la
amas de la grande Ourse raie de 21 cm et les luminosités
avec 74 galaxies de types des spirales)

Sc-8d

supernovae de type I Point zéro de la relation (z,m)

sources super-lumineuses

‘04T
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NGC 4321
[ ]
v
NGC 5236 °

NGC 2903
|

NEGC 3938
1

Figure 3.6 Les galaxies qui ont servi 3 obtenir la constante de Hubble
(Voir A. Sandage et G.A. Tammann, Ap.J., 1974, 559-568).
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Figure 3.7 La galaxie supergéante, réguliére, M10l dans Ursa Major.
Les grandes régions H II sont indiquées sur la figure
(A. Sandage et G.A. Tammann, Ap.J., 1974, 194, 223).
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D'aprés Sandage et Tammann, l'existence d'une anisotropie dans
le taux>72°573°57% 4'eyxpansion de 1'univers n'est pas prouvée. L'incon-
stance observée pourrait &tre due 3 une distribution des galaxies qui se-
rait inhomogéne sur une &chelle de 100 Mpc. Elle pourrait aussi surgir du
fait que la fen@tre de l'échantillon des galaxies ScI est trop petite,
14 < m < 15 : 1'échantillon serait biaisé par cette étroitesse, et par
conséquent anisofropia ne pourrait pas €tre déterminée correcte-
ment par cette méthode. L'anisotropie apparente peut aussi &tre la consé-
quence du comportement de la lumiére lorsqu'elle se propage i travers les

amas® ",

Rubin, Ford, et Rubin>33°5586°575 ,n¢ guggéré une distribution
non-isotropique dans les vitesses et les magnitudes des galaxies ScI.
Mais ce résultat a été trés critiqué. Citons quelques exigences pour qu'un
échantillon soit examiné dans le but d'y trouver des anisotropies: 1) il
doit couvrir tout le ciel, 2) il doit couvrir des sections particuliéres
de vitesses ou distances, 3) il ne doit pas avoir de biais. Mais 1'aniso-
tropie apparente peut aussi €tre comme la conséquence d'un mouvement de
notre galaxie et du Groupe Local. L'expansion de Hubble deviendrait uni-
forme aussitdt que 1l'on enléverait ce mouvement. D'aprés Sandage, une fois
cette correction faite, la dispersion dans le diagramme de Hubble est trés
petite, AH/H ~ 5 Z . Toutefois, cette anisotropie de 5 Z n'est pas compa-

tible avec le rayonnement cosmique d 3 K, lequel impose Vo < 300 km/s°57,

L'existence possible d'une anisotropie dans la loi de Hubble a
été GAXEleﬁt par d'autres cosmologistes571?3662570  gntre autres, Nottale
et Vigier563 ontbuﬁﬁmﬁ 1'existence d'un effet continu dépendant de la

distance dans une direction donnée. De plus, des observations sur les ga-
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laxies de Markarian et l'examen de leur répartition sur le fond du ciel
&;wkawtkmﬁﬁvmv» l'existence de 1l'anisotropie (1'inconstance) de la con-
stante de Hubble observée pour la premiére fois par Rubin, Ford, et Rubin
5642565 (Clest la méme anisotropie qui a été corroborée par Le Denmat et
Vigier a 1'aide des supernovae de type I. Par contre, certains croient que
1l'inconstance est causée soit par une absorption interstellaire569’557,

soit par des mouvements du type de viriel®79 dans les groupes fermés et

les amas.

Comme sommaire i cette section, refev&ons que Sandage semble avoir
définitivement &tabli que la loi de Hubble est linéaire jusqu'a des décala-
ges spectraux de prés de 0.5; par contre, la constante de proportionnalité
H  est trés difficilement la méme d'un observateur a l'autre a cause des
méthodes dont on se sert afin d'obtenir cette constante, et surtout 3 cause
des objets mesurés (les indicateurs de distance utilise/b1 etc., dans quelle
partie du ciel ces objets sont mesurés)s

La figure (3.5) contient les différentes valeurs obtenues pour Ho 3
ces valeurs sont tellement différentes qu'il est difficile de conclure au-
tre chose que 40 < H, < 100. Ceci laisse ouverte la possibilité que l'ex-
pansion de Hubble soit anisotropique, bien qu'on pense que celle-ci ne dé-

passe pas 5 7 .

3.4 LE PARAMETRE DE DECELERATION, q,

3.4.1 LES VALEURS DU PARAMETRE DE DECELERATION

Les prédictions concernant les propriétés de plusieurs modéles
d'univers relativistes peuvent €tre exprimées comme des fonctions d'obser-
vables: les redshifts, et les luminosités apparentes des galaxies, c'est-

i3-dire par la relation (m,z) (voir la définition dans 1l'introduction 3.1).
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L'incertitude la plus sériguse dans la détermination®?! de q, par la rela-
tion (m,z), est due au changement de la luminosité absolue des galaxies;
celle-ci varie 3 cause de 1'évolution du contenu stellaire au début de. la
formation des galaxies. La figure (3.8) illustre la fagon dont le redshift
varie en fonction du temps au début de la formation des galaxies, T(z,qo),
Par exemple, dans un modéle avec q =1, les galaxies 2 z = 0.4 , ont

1l'apparence qu'elles avaient voild 0.25 fois le temps de Hubble.

Une étude faite par Sandage et Tammann®15°516>517

a montré que la
valeur locale de la constante de Hubble est pratiquement, réguliére, 1li-
néaire, et isotropique. Le manque de perturbations importantes dans la vi-
tesse suggére que l'énergie potentielle gravitationnelle est petite com-

parée a l'énergie cinétique de l'expansion, et qu'en conséquence q, < 1/2.

Ce résultat suppose que le milieu intergalactique n'est pas trop dense.

Dans les modéles de Friedmann avec A = 0, on peut montrer que
ty = f(qo) ﬁé , ou f(qo) < 1 pour toutes les valeurs observédes de q
par Sandage et Tammann, c'est-d-dire, 0 < q, < 2 . Parce que le temps de
Friedmann est plus long que 1'Age de notre galaxie, 11 est possible d'ob-
tenir une limite supérieure pour q, en égalant t, 3 1'3age des plus vieux
amas globulaires, M15 et M92, Cette valeur montre que 9, < 1/2
f(qo) =18/19.5 = 0.92 + 0.08 et qo(Ho = 50) = 0,03 (-0.03, 0.07) . Le
tableau (3.4) donne des valeurs de 1'dge de 1'univers pour différentes
valeurs de d (temps de formation des galaxies est &gale a 4x10° ans; et

1'age des amas globulaires est 15x109 ans).

Kruszewski et Semeniuk®%3 firent une analyse des décalages de
galaxies dans plusieurs amas et montrérent que si on ne tient pas compte

des corrections di 3 1'évolution, l'univers pourrait &tre aussi bien fermé
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T, Ty
qo f(q0) (Hy = 55) (Hy = 50)
0.000......... 1.000 17.73 19.50
0.025......... 0.935 16.58 18.23
0.100......... 0.846 15.00 16.50
0.200......... 0.779 13.81 15.19
0.300......... 0.732 12.98 14.27
0.500......... 0.667 11.83 13.01
1.000......... 0.571 10.12 11.13

Tableau 3.4 La fonction t_ = f(q )H®! .
- o o’"o

qu'ouvert. Par contre, si on tient compte des corrections d'é&volution,

1’univers est plus probablement ouvert.

0.6
0.4
z
0.2 |
0 | 1 1 |
0 0.1 0.2 0.3 0.4

Figure 3,8 La fraction du temps de Hubble, T , pour des modéles
simples de Friedmann avec A =0 .

Il y aurait trois corrections a faire & la valeur de q,
1) 1'évolution de la luminosité des galaxies, laquelle diminuerait la
valeur réelle de q 2) 1'effet de l'affaiblissement de la lumiére dans

le milieu intergalactique, augmenterait600’596 sa valeur, 3) si la plus
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grande partie de la masse de l'univers est concentrée dans les objets in-
dividuels, alors la propagation de la lumiére se verrait aussi changée,

at l'effet devrait augmenter qq Mentionnons que dans ce dernier cas, il
est trés difficile de déterminer q, 3 partir de la masse de 1l'univers car
1'information qyl 1'on a sur la masse invisible est insuffisante et, de
plus, parce que la seule relation entre la densité de la masse et q, exige
que l'on suppose un modéle de Friedmann dans lequel la matiére est domi-~

nante. Ainsi, si on suppose que p = 3x10-31 g/cm3 et que la densité

gal

critique est o x 6x10730 g/em® , alors 9y =

crit = 0.025 .

2
pgal/ pcrit
Cette valeur est une limite infé&rieure absolue pour tous les modéles de
Friedmann. Par contre, si on utilise la densité de masse de virielle ob-
tenue en observant la stabilité des amas de galaxies, alors

) = 2,6x10*30 g/cm3 et, par conséquent, q = 0,2 ; ceci favorise un

vir o

univers ouvert. Si on découvre que la masse 'manquante" se trouve dans
les galaxies, alors p = 4x10~2% g/cm3 , et cecl serait suffisant pour
fermer 1'univers. D'autres valeurs de q, ont &té obtenues par quelques

cosmologistes et ont &té tabulées dans la tableau (3.5).

3.4.2 L'EVOLUTION INTRINSEQUE DES GALAXIES

Les propriétés observables des galaxies éloignées sont la consé-
quence d'une combinaison de facteurs touchant la cosmologie, la cosmogo-

2l 11 est donc trés important

nie, et 1'évolution intrinsdque galactique3
de se demander quelles sont les types d'observations les plus sensibles

3 chaque facteur, comme par exemple les paramétres d'un modéle cosmologi-
que, le temps de la formation de la galaxie, les couleurs, les luminosi-
tés et les dénombrements des galaxies, etc. Un exemple trés familier est

le diagramme de Hubble; celui-ci est sensible a la valeur du paramétre de

décélération q, » et aussi au taux d'évolution de la luminosité des galax-



Tableau 3.5

Les valeurs du paramétre de

décélération, q, -

Référence

Méthodologie utilisée

Remarques

Sandage et

Tammann
515 516 517

Gunn et Oke
595 t

51k

593

Rindler
597 -

598
Hawkins et

Martin

Hickson
601

Tammann

Gott et
Gunn

0 q <2
o

0.03(-0.03,
0.07)

0.33 et
-1.27
< 0.1

0.31 + 0.68

-0.15 * 0.57

=10 <q < 5
[o]

0.8 £ 0.3

0.1(0.16,
-0.08)

0.025 <q_<0.045

Voir tableau (3.3)

Obtenu a partir de 1l'age des amas
globulaires, et Ho = 50.

A partir des amas de galaxies, et en
tenant compte de 1'é@volution.
Amas du Coma.

3C 295 inclus dans les amas de Gunn et
Oke.
Sans 3C 295,

Amas denses.

Ils obtinrent la relation (N,m) pour
un grand nombre d'images.

A partir du test (6,z).

Voir tableau (3.3)

Voir vef.blé

Tient compte de 1l'age
des amas globulaire

Limite supérieure

En tenant compte de la
masse gazeuse interga-
lactique

En tenant compte de
l'effet Scott. L'in-
fluence des effets
d'évolution peut pro-
duire une erreur de
1.5 dans do

H=50; t = 1010 ans;
og = 28.4

q est -0.8 aprés cor-
r8ction pour 1'évolu-
tion

H = 55

49 < H < 65
o

"8L7
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ies géantes elliptiques. Les tests pouvants €tre utilisés dand 1l'étude de
la cosmologie et de la formation et &volution des galaxies en fonction

des propriétés observables de celles~ci sont trés nombreux: les (couleurs,
2), les distributions des décalages vers le rouge des galaxies pour cer-
taines magnitudes apparentes, le nombre de galaxies plus brilliantes qu'-
une magnitude apparente donnée., le spectre de la lumiére cosmique, et
autres. On devrait s'attendre 3 ce que 1'évolution des galaxies devienne
plus apparente pour des distances plus grandes. D'aprés Tinsleyszz, tous
ces tests montrent non seulement des effets de 1'évolution intrinséque

des galaxies, mais contiennent aussi une information sur les paramétres

du décalage vers le rouge depuis le début de la formation des galaxies et
de la durée de la formation des &toiles dans les galaxies elliptiques et
SO (ici toutes les galaxies ont été classifiées en cinq classes: E, Sab,
Sbc, Scd, et Sdm; les SO sont contenues dans les E).Tinsley prit trois
modéles de Friedmann avec une constante cosmologique nulle et différents
décalages vers le rouge de la formation des galaxies Zf . Ses calculs dé-
pendent de quelques fonctions qui elles-mémes dépendent des décalages vers
le rouge: a) la relation (1,D), & partir de lequelle on peut obtenir

m-M = 5log D/10 , b) la fonction d'un volume co-mobile par unité de log
Z, c) le temps depuis de Big Bang, t(z); et le temps to - t(Z) . Ces
fonctions dépendent de to, q, Ho et prenment des valeurs différentes.pour
des modeéles cosmologiques différents. On trouve que l'évolution fait appa-
raitre les galaxies plus bleues, car la population des jeunes étoiles de-
vient plus importante lorsque le temps ty t(Z) augmente. L'analyse des
distributions (m,Z) donne plusieurs résultats. Par exemple, beaucoup plus
de galaxies sont observées i my v 20-22 que dans le cas ou il n'y aurait

pas d'évolution intrinséque. L'évolution fait que méme les objets les plus
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éloignés et intrinsiquement les moins lumineux nous apparaissent avec des
magnitudes plus brilliantes que dans le cas ou l'on ne tient pas compte
de 1'évolution. Egalement, 1l'évolution montre beaucoup plus de jeunes
galaxies i m, = 20 . L'analyse des distributions des décalages vers le
rouge montre qu'une grandé fraction des galaxles choisies par leur magni-
tude apparente pourrait €tre des objets jeumes ayant des décalages vers

le rouge beaucoup plus grands qu'on le croft323

. Tinsley montra aussi que
l'effet de changer HO dans les modéles ne produit pas de changements assez
importants dans les résultats pour que l'on puisse se décider & propos d'un
modéle d'univers; par contre, l'effet de varier q, peut €tre grand. Ceci
serait di au fait que les jeunes galaxies & un Z donné apparaissent 3 des
magnitudes plus brilliantes lorsque q, augmente. Finalement, les résul-

tats de l'analyse de la lumiére cosmique prédisent que 1'intensité de la

lumiére est beaucoup plus grande si on tient compte de 1l'évolution.

Tinsley analysa également la brilliance de surface des galaxies
et montra que cette brilliance était indépendante de 9, » et sensible 3

' s 3a5
1'évolution,

En conclusion, si les jeunes galaxies sont visibles et qu'on les
identifie dans les dénombrements, et si la plupart des galaxies sont for-
mées a 2, 6 , alors les dénombrements montreront un excés marqué pour
des magnitudes plus brillantes que 22 . Tinsley conclut aussi que 1l'inten-
sité de la lumidre prédite est trés sensible aux incertitudes de 1'évo-
lution des galaxies. Si 1l'intensité de la lumiére s'avére &tre aussi gran-
de que celle suggérée par les mesures récentes, elle nous donnerait alors

une limite supédrieure pour les décalages vers le rouge auxquels les galax-

ies se forment32%,
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Ainsi les corrections faites aux mesures observées 3 cause de
1'évolution intrinsique des galaxies ne seraient pas négligeables et, si
on en tient compte, pourraient réduire la valeur de q, par une unité. Un
test pour 1'évolution de la brilliance de swurfaece des galaxies serait d'u-
tiliser la variation la brillance apparente de surface des galaxies en
fonction de leur décalage vers le rouge. Ce test permet aussi de déter-

miner q, 326

D'autres &tudidrent les propriétés de 1'évolution intrinséque
des galaxies pour lesquelles il est aussi possible d'observer leurs mas-—
ses et le contenu en hydrogéne. Ils montrérent que lorsqu'un type morpho-
logique va de la forme lenticulaire i la forme irréguliére327. Cela ne
peut pas €tre dU a une diminution de la densité du gaz initial dans la

proto-galaxie.

Il y aurait une évidence qui indiquerait que les galaxies infra-
rouges pourraient représenter une &tape dans 1l'é&volution intrinséque d'une
galaxie durant laquelle un grand nombre d'étoiles massives se formeraient,

Les temps de vie de ces étoiles seraient de 108 3 107 années328,

L'objet Ton 1542 , 3 2 = 0.064 , a été décomposé en un brillant
noyau quasi-stellaire et en une galaxie spirale de type ScI. Ainsi Ton
1542 serait un exemple d'une galaxie de Seyfert avec un noyau trés bril-
lant; ceci supporterait 1l'évidence d'une continuation allant des galaxies
de Seyfert "classiques" aux QS0329, Il se pourrait aussi qu'il existe une
séquence évolutionniste entre les quasars et les galaxies radio. On obtien-
drait un trés bon ajustement de la séquence avec les observations si on
suppose que pour Z = 2.5 , toutes les sources radio sont en réalité des

quasars, et aussi que le nombre de nouveaux quasars par unité de volume
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diminue exponentiellement avec le temps cosmologique. Quand un quasar s'é-

teindrait optiquement, il laisserait derriére lui une galéxie radio330,

Une évidence directe de 1'évolution de 1l'univers a pu &tre obte-
nue par Hawkins et Reddish331, En effet, les photographies montrent des
galaxies de trés faible luminosité 3 la magnitude 22 qui auraient des dé-
calages vers le rouge Z ~ 0.5 , c'est-3i-dire un grand rougissement
(B-V) = 2 ., Il se péurrait qu'un nombre important de ces images de faible
luminosité se situent dans la partie bleue du spectre électromagnétique;
ces objets bleus ne seraient pas des galaxies ordinaires mais plutdt des

objets classifiables entre les galaxies tré&s bleues et les quasars.

L'évolution intrinséque des galaxies peut faire changer notre
l'interprétation des tests cosmologiques en modifiant les relations entre
la magnitude apparente, le diamétre angulaire, le décalage vers le rouge,
etc..., prédites par divers modéles. D'aprés Tinsley, il est possible que
1'évolution stellaire et dynarnique332 dans les galaxies elliptiques ren-
dent le diagramme de Hubble peu sensible aux modéles cosmologiques; il
est aussi possible que la relation &éclat-décalage (m,z) dépende non seule-
ment de 1'&volution mais aussi du modéle cosmologique. Un test de 1'évo-
lution des galaxies pourrait €tre fait 3 partir des dénombrements des ga-
laxies puisque ceux-ci dépendent aussi du décalage des galaxies au moment
de leur formation. En général, d'aprés Tinsley, les galaxies qui sont trés
€loignées nous renseignent plus sur leur propre é&volution intrinséque que
sur la structure d'un modéle cosmologique., On peut montrer que l'évolution
des galaxies affecte beaucoup certains tests cosmologiques. Par exemple,
une erreur par une fraction dans la distance se traduit par une erreur

semblable dans la décélération, et un changement dans la luminosité intrin-
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séque ou des volumes, peuvent aussi affecter q, par une unité.

Un important effet de 1'évolution stellaire et de 1l'évolution dy-
namique des amas de galaxies est que l'on obtient une nouvelle interpré-
tation du diagramme de Hubble. Si on suppose A = Q , 0 < q <1, et
Q= 2qo , alors 1'évolution stellaire diminue la luminosité d'un nombre
d'étoiles a la puissance (-1.3+ 0.3x) avec le temps, avec 0 ¢ x < 1.5 .
Supposons que l'accrétion commenca au temps tc ==§Ho s, ou v < 0.5 . Alors

l'effet principal de 1'évolution est de donner une valeur apparente, q

b

oa
laquelle est différente de la valeur non-corrigée333,

Aq = q - q. = =1.54 dlaM(t) (3.6)

° oa ° H t_ dint

oo

f K

avec dlmM(t) _ -1.3+ 0.3x + o 3.7
dlnt 1 -vy(_ t )=l
O o0

ou K est la puissance a laquelle l'accrétion varie aprés tc , et fo

est la fraction de la lumiére des étoiles formées par accrétion. Tinsley
obtena la figure (3.9) pour (dlnM(t)/dlnt)o et conclut qu'il est trés
difficile de dériver q, a partir.du diagramme de Hubble, si on ne trouve
pas de galaxies qui ne sont pas affectées par 1l'évolution. Ainsi l'inter-
prétation de la relation (m,z) devrait portere principalement sur les ef-
fets de 1'évolution stellaire et dynamique et sur les luminosités des ga-

laxies elliptiques.

Mentionnons que la relation entre la brillance de surface et le
décalage est bien meilleure que les autres relations pour mesurer 1'évo-
lution car le rapport de la brillance observée a la brillance intrinséque
d'une source dépend du décalage vers le rouge sans pourtant dépendre d'un

modéle cosmologique quelcongue.
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Figure 3.9 La valeur apparente, q,, » comme une fonction de sa valeur
vraie, q_ . La ligne en tirets est le cas ou il n'y a pas
d'évolutgon; les autres lignes sont marquées par les valeurs
du paramétre foK , lequel représente 1'évolution dynamique.

Le test cosmologique du dénombrement des galaxies contient aussi
de grands effets dus 3 1'évolution. En fait, les dénombrements sont beau-
coup plus sensibles a 1'évolution qu'au modéle cosmologique. La valeur de
q, peut &tre observée sur la figure (3.10). Tinsley33" montra que les
dénombrements représentent un test prometteur non pas pour la valeur de
a, mais pour 1l'évolution intrinséque des galaxies. En résumé, la plupart
des tests cosmologiques qui impliquent les galaxies &loignées sont telle-
ment sensibles 3a 1'évolution intrinséque de ces galaxies qu'ils ne peuvent

pas donner des valeurs utiles des paramétres définis dans les modéles cos-
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mologiques. Par contre, les mesures des galaxies &loignées permettent de

connaltre 1'évolution stellaire, l'époque de la premiére formation d'é-

tolles dans les galaxies, et aussi de connaitre les Interactions entre

les galaxies dans les amas3!*,
: | ! ] 1 ]
1 |- -
0 -
"o
Z
~
=
Z N
[«'s]
o
Bt ~~
-1 pas d'évolution
-2 ! { | 1 1
12 14 16 18 20 22
m
r

Figure 3.10

Les dénombrements des galaxies. Les lignes solides:
9, = 1.0, H = 50 km/s/Mpc. Les lignes barrées:

q, = 0.02 , Ho = 50 . Les lignes sont marquées par
le décalage z de la formation des galaxies, et par
le temps de formation en unités de 10° années.

D'aprés Gunn et Tinsley325 , les incertitudes dues a la correc-

tion de 1l'évolution stellaire et aux effets de sélection pour les amas,

devraient nous porter A abandonner le diagramme de Hubble en tant que test

cosmologique. Ils montrérent 1'importance que la friction de 1'accrétion

des petits amas de galaxies par les grands amas a sur le diagramme de Hub-
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ble, et, par conséquent, sur 1l'évolution dynamique des amas de galaxies.
Cet effet de friction pourrait diminuer de beaucoup la signification du

diagramme de Hubble si on ne corrige pas pour cet effet.

D'aprés Tinsleyazs, le taux d'évolution des galaxies géantes el-
liptiques est tel qu'il changerait la relation (m,z) jusqu'i donner ume
valeur pour q, au moins 0.5 plus grande que sa valeur véritable. Une
premiére approximation a la correction de q, di a 1'évolution est
A qo' = (1 - O.2x)/Hoto ~ 0,5 , oi x <5 . Larelation (m,z), pour

z<<1 est donnée par
m = c+ 5logz - 1.09z (A+ E* 0.65q) + 0(22) (3.8)

ol c¢c et A sont des constantes; c¢ inclut Ho. L'évolution de la luminosité

L est décrite par E = _Hlt (dlogL/dlogt)o . Les lignes noires de la
oo

figure (3.11) illustrent des modéles qui ne tiennent pas compte de 1'évo-
lution, et donnent des magnitudes relativement 3 celles préditeA® pour

q, =0 et E =0 . La correction de 1'évolution stellaire dans les galax-
ies elliptiques exigerait que E > (Hot:o)'1 » Aag 2 l.S(HOt:o)""1 . Les
deux lignes pointillées représentent cette correction et contiennent une
valeur donnée de Hoto en accord avec QO = 0.06 . Lorsqu'elles sont compa-
rées avec les lignes noires, on voit que la forme de la relation (m,z)

correspond 3 une valeur apparente de q, qul est trop grande par au moins

1'unité,

Les effets dii & 1l'accrétion par le processus de la friction dyna-
mique (l'accrétion est celle par laquelle des petits amas de galaxies sont
engloutis par les grands amas) sont tr@s importants. Le taux d'accrétion

serailt assez rapide pour contrebalancer l'affaiblissement de la lumiére
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Figure 3.11 Effet de 1'dvolution des galaxies sur les relations
(m,Z) relativement & la ligne q, = 0 sans évolution.

~

dd a 1'évolution stellaire. Ainsi, la correction finale di a 1'@&volution
pourrait &tre proche de zéro. On peut montrer qu'ainsi le diagramme de
Hubble est vraiment insensible 2 9, - L'évolution dynamique est représen-—
tée par E; = —0.5/(H°to - 0.33) dans la figure (3.11). Les deux lignes

en tirets contiennent les corrections di a 1'évolution stellaire et a 1l'ac-
crétion; elles illustrent les modéles A =0 et q, = 0.03,1 . Dans ce

cas 13, l'effet de la friction dynamique est de diminuer 1'importance de

la constante cosmologique et donc de qo .

En conclusion a 1'évolution intrinséque des galaxies, si on ac-
cepte les modéles de Friedmann comme les modéles les plus représentatifs

de 1l'univers, alors l'évolution intrinséque des galaxies affectera les pa-
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ramétres cosmologiques et peut-&tre méme jusqu'd les rendre pratiquement
insensibles. Mals on ne sait pas exactement la quantité de corrections

qu'il faut appliquer.

En conclusion a cette section traitant du paramétre de décélé-
ration, d'aprés les valeurs quil ont &té tabulées (tableau 3.5), les mesures
de ce paramétre ne peuvent pas nous aider 3 savoir si 1'univers est ouvert
ou fermé. La railson principale de ceci est que les corrections dues a 1'é-
volution intrinséque des galaxies dans un passé lointain ne sont pas con-
nues. Peut-&tre que d'autres tests pourralent répondre 3 cette question ?
Le test de la densité ne peut pas non plus nous assurer que l'univers est
vraiment ouvert car (voir section 3.2.4) le probléme de la masse manquante
est toujours présent. Schwartz>3° proposa d'appliquer le test densité-
nedshift 3 des amas émettant des rayons-X®0%, mais 11 faut attendre les

résultats.

3.5 UNE LIMITE BASSE . A L'AGE DE L'UNIVERS

Dans cette section, nous allons examiner les dges des plus vieux
objets célestes afin d'obtenir une limite basse a 1'age de l'univers.
Les méthodes pour ce faire passent en grande partie par la détermination
de 1'age des éléments chimiques par mesurg de leur radioactivité. Ce cal-
cul exige qu'on suppose une certaine séquence des événements entre le dé-

but du B{g Bang et le moment actuel.

Les découvertes de la radioactivitd, les principes de 1'évolution
stellaire, et l'expansion de l'univers sont autant de méthodes différen-
tes pour résoudre le probléme de 1'échelle du temps. Puisque la microphy-
sique d'un nucléus quelconque n'a pas encore &té expérimentalement reliée

avec la physique de la gravitation sur une grande échelle, il n'y a , 2
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priori, pas de raison pourquoi 1'échelle du temps mesurée par le cadran
radioactif devrait &tre en accord avec celle mesurée par 1'expansion de
1l'univers ou par 1'évolution stellaire., Si le temps a des significations
différeﬁtes dans les équations de la mécanique quantique et de la gravi-
tation, alors il est possible qu'il existe un taux entre les cadrans, et
les heures qu'on lira sur ces cadrans divergeront en méme temps que la pro-
gression cosmique. Les cosmologies de Milne, Jordan, et Dicke sont de ce
type; si ces théories sont justes, alors on peut les vérifier en mesurant
les différences entre leurs échelles du temps. Supposons maintenant que

la genése de l'univers soit connue; alors il est possible de classifier
les événements dans l'ordre suivant: 1) la période de temps depuis la cré-
ation des premiers atomes d'hydrogéne, 2) le commencement de 1'expansion
de l'univers, 3) la condensation des premidres galaxies & partir du milieu
prégalactique, 4) la formation des plus vieilles &toiles®3® dans notre ga-
laxie, 5) la formation des &léments chimiques lourds, 6) la contraction
gravitationnelle du Soleil et l'isolation du systéme solaire du milieu

interstellaire, 7) 1l'3ge de la croiite terrestre.

On pourrait avoir 1 > 2 >3 > 4 » 5 > 6 % 7 ., Afin d'évaluer cette
séquence, on doit &valuer les échelles du temps pour chaque événement donné.
Les résultats sont seulement des approximations et ne sont pas définitifs.

Voyons quelques évidences.

L'4ge des plus vieux amas globulaires (M3, M2, M5) est 14x10°
années. Les dges des plus vieux amas stellaires peuvent atteindre 25%10°
années, mais la méthode dont on se sert n'est pas trés précise. De plus,
pour que de grands amas de galaxies, comme celui de Virgo, aient eu le

temps de réaliser leur équilibre gravitationnel, il faudrait qu'ils soi-
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ent ages d'au moins de 10!5 années. De ces objets, seuls les amas globu-

laires ont un dge dont on est un peu plus certain que les autres.

Une indication sur 1'dge d'éléments chimiques>30’553 peut &tre
obtenue a partir d'une analyse des séries d'éléments naturels radioactifs:
Th232 | y238 , et U235 | La différence dans le taux de désintégration de
U235 et de U23% pous donne un cadran radiogénique unique qui, si on
suppose une création explosive en quantités égales de ces deux isotropes,
peut donner le temps depuis le début de la synthése de cet &lément. Exa-

minons briévement la méthode utilisée pour en estimé 1'Age des éléments

chimiques 3 partir de la filiére uranium.

Nous prenons comme point de déport du temps, a t =0 , la nais-
sance de la galaxie. A ce moment les &toiles commencérent 3 se former et
leur taux de naissance diminua exponentiellement avec un temps caractéris-—
tique T, Au temps tr , les 8toiles ayant eu l'évolution 1lg plus rapide
passent par le stade de - supernova, et contaminérent la galaxie avec
de 1'uranium, du thorium et d'autres &léments lourds. Leur activité dimi-
nua avec le mé€me temps caractéristique A . Au temps ti , la synthése de
la matiére destinée 3 devenir le systéme solaire s'arréta; et au temps to
le systéme solaire se forma. A partir de t, jusqu'a aujourd'hui, 1'urani-
um et le thorfum solaire se désintégrérent en accord avec la loi de la ra-
dioactivité:
d_n=kexp(—)\(t—tr))-—)\n, t, <t (3.9)
dt
ot k est le taux initial de production pour des espices ayant une constan-

te de désintégration A. Les produits radioactifs sont:

N(ti) = k (exp(- AD) - exp(-A D)) , D = ty -t (3.10)

A=A
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N(tp) = N(ti) exp(- A0) , 8 = tp - ti (3.11)

Il est possible d'exprimer A en termes de D , 6 , 6§ = t; - 0, et la frac-

tion, £ , de la masse galactique (laquelle serait toujours en forme de

gaz et de poussiére):

- - nf
A 8§+ D+6 (3.12)

La figure (3.12) illustre 1l'évolution générale de la galaxie.

—

R

o

0

0 t t, £, t,

¥

Figure 3.12 L'évolution de la galaxie (d'aprés Fowler et Hoyle, 1960)

Fowler et Hoyle obtinrent 8§+ D + 0 =7,6+7.7¥ 4.6 =
(20 * 4)x109 années et T =5,3 + 0.3)x10% années. Mentionnons que le
premier maximum de la nucléosynthése est 1ié 3 1'étape initiale de 1'évo-
lution intrinséque de la galaxie lorsque plusieurs étoiles et plusieurs

supernovae sont apparues: sa durée est d'environ A t = 3x108  années®!,

Une autre technique®39’540 3 récemment &té utilisée afin d'obtenir

1'3ge de 1'univers>%%4552°5815551 1,5 gtapes de cette technique sont comme
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suit: il faut tout d'abord mesurer les sections efficaces de la capture
des neutrons pour 18655 et 1870pg » pour des énergies correspondant aux
températures stellaires. La connaissance de ces sections efficaces permet
de calibrer le temps de la désintégration radiogénique de la désintégra-
tion béta 187Re » 18705 et de faire une détermination radiogénique

de 1'3ge de l'univers. On obtient ensuite la durée de la nucl@osynthése,
A , avant la condensation du systdme solaire: A = (12.9 * 3)x10° années.
Cette valeur peut €tre comparée a la valeur obtenue par la méthode de da-
tation U-Th qui donne A = (7 * 2)x10% années. Si on suppose que 1'in-
tervalle de temps 6 entre la fin de la nucléosynthése dans la galaxie et
le temps présent est 4.7x10° années, alors 1'Age de la galaxie est

A% 4.7x10% = 17.6x10° années. On suppose que le temps depuis le com-
mencement de 1l'univers et la formation de la galaxie est d'environ 2x10°2
années. Donc 1'dge de 1'univers est ~ 19x10° années avec une incerti-

tude pas tellement plus grande que 4x10° annédes. Par la méthode U-Th,

1'age de 1'univers serait (14 * 3)x10% années.

Finalement, mentionnons que 1l'dge des plus vieux minéraux est
donné par des pegmatites de Monazite de Sierra Leone: 2.93(+0.20)%10°
années, L'Age de 1'écorce terrestre serait d'environ 4.,5x10% années. On
obtient le méme Age pour les météorites>48254723548°545 1r3pe du 10Be dans

les rayons devrait étre 2 2x107 annédes d'aprés une analyse faite par Gar-

cia-Munoz.

En conclusion 3 cette section, quoique les techniques dont on se

sert pour mesurer les dges des plus vieux objets dans l'univers, et ainsi
. " .

que ceux des éléments chimiques et de la galaxie,SoﬂfSUJethu & cerfaines

incertitudes, , , .
il est tout de méme possible d'obtenir des limites qui puissent
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€tre utilisdes par la suite comme limite basse a 1'age de 1l'univers.

Les dges des plus vieux amas globulaires sont d'environ
(14 * 1)x10° années. L'Age de 1'univers comme obtenu par une nouvelle
technique qui se sert des mesures des sections efficaces de la capture

des neutrons pour 18605 et 18705, est (19 * 4)x10° années.

3.6 LE TERME COSMOLOGIQUE

Le terme cosmologique a déja été examiné dans le chapitre I, et
aussi dans la section (2.2.3). La présente section a &té ajoutée afin de
6795687+678+683

compléter ce qui a déja été discuté sur la constante cos-

mologique. Des limites vont €tre obtenues pour cette constante.

Tout d'abord, mentionnons que la validité de la métrique de
Schwarzschild sans la constante cosmologique a &té vérifiée dans le sys-
téme solaire; cela nous permet d'obtenir des limites pour cette constante.
Par exemple, les orbites planétaires sont affectées par le terme A ,
lequel ferait avancer le périhélie de Mercure par A/ (3x10 %2 cm™2) sec.
d'arc par sidcle. Si on suppose que le mouvement observé du périhélie de
Mercure est en accord avec l'hypothése que A =0 , a prés de 0.3“, on

obtient |A| < 10742 <:m.‘2

I1 est possible de se servir de certains modéles cosmologiques
afin d'obtenir des limites 4 A . En effet, si on suppose que ce terme est

négatif, alors l'univers sera en oscillation entre des points singuliers.

On peut montrer qu'alors

sin~1\/ qO/(l+ qo) 2

ct

- A < 3 (3.13)

gal
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et par conséquent, -A < 3ﬂ2/(2tgalc)2 . Si on suppose qu'une limite supé-
rieure au paramétre de la décélération est qo < 3, alors on obtient
-A < 3x107°6 cm‘z(tgal/lo10 ans)~2 , Il est aussi possible d'obtenir

une limite positive de A 3 partir de la relation

3
pPvir  _ Ac? _ aado, __ 2% (3.14)
YTy — 3
pcrit 3Ho 2 3kao Aao

(voir section 3.4 pour définition de Pyir)

oia et ¢ sont des paramétres sans dimension de l'expansion et de la

densité, A = A/A et »p = 3H§ /471G . Pour des modéles ouvert

crit ° crit

et plat (k = -1,0) , la valeur maximale du rapport en (3.14) est &gale 2

1l'unité et, par conséquent

2 2
A < 3 H_o = 0.9x10°6 cm"2<H_o‘) (3.15)
c 50

Mais pour des modéles fermés (kR = 1), la valeur maximale du coté droit de

= -1 = = 11 =
(3.14), avec a_ 1, o0 € A, A A/Acr

: est Ac?/3H2 < A\/Je =X 0 .
0 it o 0

Puisque les grandes valeurs de A sont possibles seulement dans les modél-
es de Lemaltre (e<<l) avec a_ (actuelle) 1 . Ainsi le nedshift de la
période quasi-statique z, = a - 1 , est trés petit. Par contre, une va-
leur trop petite de zg est contraire aux observations des quasars (si

leurs redshifts sont cosmologiques). Aussi on suppose z_ > 1, et, par

conséquent, aj > 2, o, 2 0.25 ; on obtient alors

2 2
L 6(}_{3> _ 2x10756 cm=2 (H_o
c 20 (3.16)
2
_ -29 3/ H
et P oir < Purit 0.94x10 g/cm (jgg)

Les équations (3.15) et (3.16) donnent 1l'intervalle des valeurs possibles

pour A . Il est évident que ce terme, s'il n'est pas &gal a zéro, jouera
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un rdle secondaire dans la dynamique de régions de l'univers plus petites

que 2500 Mpc, ou des régions avec des densités plus grandes que 10723g/cm3.
D'autres auteurs ont fait d'autres estimés de la valeur de cette constante.
Entre autres, Peach®8! supposa que la correction d'évolution dans les mag-

nitudes absolues des amas de galaxies est nulle, et il obtint
|A] § 2x10755 cp~2 (3.17)

Chandra®®? se basa sur le modéle d'univers newtonien et de la
théorie spéciale et modifia A de fagon a pouvoir donner ume explication
a la pression négative dans le modéle d'univers de la théorie stationnaire.

84

D'autres, comme Canuto et Lee® , ont suggéré que A pourrait étre la

méme constante que celle des théories de jauges a une température 3 K:

A 33K = %’,’—9 21; A(o3(T) - o2)? (3.18)

Une valeur plus récente de |A| $ 10737 cm~2 a 8té obtenu par Noerdlin-

685 qui montra que si A &talt négative et assez grande, alors 1l'uni-

ger
vers entiler oscillerait. Finalement, mentionnons qu'd partir de oo = 0.01,
Ho = 80 , et 1'dge des amas globulaires t, = (14 *+ 4)x10° années, il a
été possible®®® de calculer |A| g 3x107%6 c¢n'2 |, La conséquence de ceci
serait que A peut affecter seulement des systémes plus grands que 2000

Mpc. Ainsi 1'espace serait hyperbolique; mais on ne peut pas dire si 1l'ex-

pansion durera pour toujours (A > 0) ou si elle se recontractera (A < 0).

En conclusion 3 cette section, il est devenu évident que le terme
cosmologique, s'il existe, ne semble pas avoir de valeur assez grande pour
jouer un rdle important sur la dynamique de régions d'univers plus petite

qu'environ 2500 Mpc, ou sur des régions ayant des densité plus grandes



296,

que ~ 10-2°% g/cm® . En fait on n'est méme pas sir si le terme est posi-

tif ou négatif.

3.7 L'UNIVERS EST-IL FERME OU OUVERT, ET SERA-T-IL EN EXPANSION
POUR TOUJOURS ?

La plus profonde réalisation de la cosmologie moderne est que
1'univers évolue dynamiquement. La forme, la grandeur, et le comportement
qualitatif dans le temps sont déterminés par sa dynamique (voir les figur-

es 3.1, 3.2, et 3.3).

La contribution des galaxies 4 @ a été estimée par Gott et Tur-
ner (section 3.2) d'étre égale 3 6¥ = 0.06 * 0.02 ; 1'existence possible
de matiére in?isible dans la galaxie fait de ce chiffre wme limite infé-
rieure de QO . Si on suppose que le deutérium ait &té formé durant le Bdg
Bang, alors on peut montrer que s < 4x10™31 g/cm3 ; et le deutérium est
détruit durant 1'évolution galactique, la densité actuelle doit &tre plus
basse que cette limite. Les dges des &toiles et des amas globulaires (sec-
tion 3.5) nous donnent une limite possible pour to , de (10 a 20)x109I
années. La figure (3.3) montre le domaine servis par ces quatre contrain-
tes: c'est le triangle centré dans le voisinagé de QO = 0.09 , H = 55 ,

to = 18x10% ans.

Des limites ont déja &té obtenues pour le terme cosmologique dans
la section (3.6). Par exemple, si Qo < 0.1 , alors la condition A > AC
vent que 9 > ~1.3 , et ceci nous donne une échelle pour la distance sur
laquelle A devrait €tre important: A/3H§ < 1.35 ou encore
c s lSOO(lOO/Ho) Mpc. Ceci n'empéche pas A d'étre négatif. Tins-
ley élimina les modéles de Lemaitre "extr@mes" avec A juste un peu plus

grand que AC et q_ < -1 ; la raison pour cela est que les propriétés
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optiques sont trop différentes de celles des autres modéles de Friedmann.
L'absence d'un maximum dans la distribution des quasars, et 1l'absence d'ob-
jets brillants qu'on s'attendait 3 trouver avec un antipole 3 z < 3 ,
€liminent &galement les modéles dans les pointillés de la figure (3.2).
Cette figure illustre aussi la limite Qo >Q > 0,04 . La contrainte im-
posée sur @ par la limite supérieure de p_ = telle qu'obtenue 3 partir
de la synthése du deutérium est montrée pour trois valeurs de Ho . On voit
que pour Ho entre 30 et 75, les contraintes permettent d'obtenir les mo-
déles oscillants avec kR < 0 et A < 0, et aussi ceux qui sont en expan-
sion pour toujours avec A 2 0 et un signe arbitraire pour k . Les con-
traintes qui se basent sur 1'Age de l'univers ont aussi &té ajoutés. Ainsi
en prenant to = 16 + 2)x10° années, comme obtenu par des études récentes
sur les dges des amas globulaires et les galaxies elliptiques, ensemble
avec Ho =70 + 20 , on obtient Hoto =1.1 % 0.4 . Ce résultat indique
que pour Hoto > 1, le taux d'expansion actuel est plus grand que sa va-
leur moyenne dans le passé. Mais une telle accélération n'est pas possible
si A g 0 . Par conséquent, les valeurs présentes de Hoto indiqueraient

que A > 0 , et ceci ne contredit pas le résultat Hoto v 0.9 comme il a

été prédit pour un modéle avec A =0 et Qo << 1 .,

En résumé, si on accepte les modéles de Friedmann comme les modé-
les d'univers, alors on trouve que 1) le diagramme de Hubble et autres
tests possibles pour a > sont extrémement sensibles a 1'évolution des
propriétés intrinséques des galaxies, 2) si on suppose que A = 0 , les
données sur la densité suggérent trés fortement que l'univers est ouvert
et en expansion pour toujours, 3) si on tient compte de la constante cos-

mologique, alors les contraintes actuelles sont en accord avec une grande
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variété de modéles: l'univers pourrait €tre spatiallement ouvert ou fermé,
et i1 pourrait éventuellement €tre en expansion pour toujours ou entrer
en contraction plus tard. De plus, l'absence des effets optiques associ-
és avec les modéles de Lemaftre, &liminent les modéles avec q, < -1,

A g Ac et AN Ac . Et finalement, les valeurs de  montrent que ce pa-

ramétre pourrait €tre tel que Qo £ 0.2 ; par conséquent, l'univers ser-

ait en expansion pour toujours si A ¢ 0 , c'est-a-dire, si q < 1 .
3.8  CONCLUSION

On a vu dans la section (3.2.2) que le désaccord qui existe dans
les résultats obtenus de la masse des galaxies par des méthodes différen-
tes, porte 3 croire 4 l'existence 3 une densité de masse "invisible' dans
les amas; cette densité de masse pourrait €tre assez grande pour "fermer"
1'univers. ?ar contre, ces méthodes contiennent beaucoup d'incertitudes
et cecl fait que 1l'on ne peut pas conclure actuellement i 1l'existence de

cette ''masse manquante'.

Les valeurs de la densité moyenne de la matiére lumineuse, anl .
sont indiquées dans le tableau (3.2). On a vu que l'intervalle de densité

0.1 . La valeur de Q = 0,06 £ 0.02 ,

le plus fiable est 0.03 & @
gal

gal $
semble €étre actuellement la valeur la plus acceptée.

Les observations de 1'hydrogéne neutre dans l'espace intergalac-
tique ont &té mentionnées dans la section (3.2.3), et montrent que sa den-
sité est ndgligeable. Par contre, les observations du rapport D/H et 1l'hy-
pothése que l'univers peut &tre représenté par le Big Bang chaud, portent
a croire que la densité de l'univers est 1.5x10-31 g/cm3 . Mentionnons

également qu'une analyse des autres observations du contenu de l'espace



299.

intergalactique, a montré que la poussiére intergalactique aurait une
densité égale a 2x10=3% g/cm3 . Il est évident qu'au point ol on en sont
les observations du milieu intergalactique, la densité d'hydrogéne dans
ce milieu n'est pas suffisante 3 fermer l'univers. Méme la densité de la
poussiére intergalactique mesurée par le satellite Copernicus ne peut pas
constituer la ''masse manquante' nécessaire. On a vu que les amas de Coma
et de Virgo, ainsi que le Groupe Local, sont des amas qui nous portent a
croire 3 l'existence de la masse manquante. L'analyse des groupes de ga-
laxies donne aussi un résultat semblable. Il existe plusieurs formes pos-—
sibles de cette masse invisible mais il faudra attendre qu'elles se réve-
lent 3 nous d'une fagon plus observable. En résumé, on ne peut pas con-

clure que l'univers est fermé ou ouvert d partir de sa densité,

Dans la section (3.3), les résultats des observations de Sandage
ont &tabli que la loi d'expansion est linéaire jusqu'a des décalages spec-
traux de 0.5 . Mais la détermination du taux d'expansion Ho ,» présente
plusieurs difficultés. La premiére difficulté importante est celle de la
calibration de l'univers a l'aide des indicateurs des distances. Ces der-
niers sont nombreux et sont différents suivant les distances auxquelles
les observations sont faites. Plus on s'éloigne, plus les incertitudes
augmentent, et l'accumulation des erreurs rend difficile la détermination
de Ho . Une autre difficultd est celle lide a la qualité d'un &chantillon
d'objets observés. On a vu que certains objets sont trés difficiles a ob-
server et a classifier. De plus, il n'est pas facile d'appliquer aux ob-
servations les corrections nécessaires; par exemple, l'absorption inter-

galactique est trés mal connue.

Le tableau (3.3) présente des valeurs tellement différentes de la
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constante de Hubble, que ces valeurs nous font douter de son isotropie et
de son uniformité en profondeur. Les résultats sont tels que l'isotropie
et la proportionnalité universelle du #redshift avec la distance comme pré-
dit pour tous les objets é€loignés par les modéles d'univers en expansion,
ne peuvent pas €tre considérés comme des faits actuellement &tablis. Cette
variation pourrait €tre le résultat d'inhomogénéités, comme décrit par

De Vaucouleurs; la suggestion de Rubin-Ford-Rubin sur la distribution non-
isotropique dans les vitesses et les magnitudes des galaxies ScI, n'est
pas non plus exclue. L'anisotropie dans la constante de Hubble, si elle

existe, devrait €tre telle que AH/H = 5 7 .

On a vu dans la section (3.4.1) que l'incertitude la plus séri-
euse dans la détermination de qq a partir de la relation (m,z), est dd au
changement de la luminosité absolue des galaxies; celle-ci varie & cause
de 1'évolution du contenu stellaire au début de la formation des galaxies.
L'effet de 1'évolution de la luminosité des galaxies est de diminuer la
valeur réelle de q - Par contre, il y aurait d'autres incertitudes, com-
me par exemple l'effet de 1l'affaiblissement de la lumiére dans le milieu
intergalactique (lequel va augmenter la valeur de qo), et si la plus gran-
de partie de la masse de l'univers est concentrée dans les objets indivi-
duels, alorg l'effet serait également d'augmenter la valeur de qo . Men-
tionnons que la valeur a, ==pgal/2pCrit = 3x10-31/6%x10~30 = 0,025 est
indépendante de Ho et représente une limite passe pour tous les mo-
déles de Friedmann. Tandis que si on se sert de la densité de masse de
viriel, Poir 2.6x10=30 g/cm3 |, on obtient 9, = 0.2 . Ceci favorise-
rait un univers fermé. En résumé, on ne peut vraiment pas se servir du pa-

ramétre de q, afin de déterminer si l'univers est fermé ou ouvert. Les
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incertitudes dans les mesures sont trop grandes et les corrections a falre

sont mal connues.

La section (3.4.2) fait 1'objet de l'évolution dynamique des ga-
laxies et de ses effets sur les tests et les paramétres cosmologiques. L'é-
volution des galaxies affecte l'interprétation des tests cosmologiques en
modifiant les relations entre la magnitude apparente, le diamétre angulaire,
le nedshigt, etc..., prédites par divers modéles. Tinsley a montré que 1'é-
volution fait apparaitre les galaxies plus bleues; on devrait aussi trou-
ver beaucoup plus de galaxies a my ~ 20-22 que dans le cas ou il n'y
aurait pas d'évolution. Tinsley montra que l'effet de changer Ho dans les
modéles ne produit pas de changements importants dans q, 3 par contre, les
jeunes galaxies apparaissent a des magnitudes plus brillantes lorsque 9,
augmente. Toujours d'aprés Tinsley, 1l'évolution stellaire et dynamique des
galaxies elliptiques rendent le diagramme de Hubble peu sensible aux mo-
déles cosmologiques. Ainsi, le rdle de la relation (m,z) est plutdt de
calculer les effets de 1'évolution sur les luminosités. Le taux d'évolu-
tion des galaxies géantes elliptiques est tel qu'il changerait la relation
(m,z) jusqu'a donner une valeur pour q, au moins 0.5 plus grande que sa

vral valeur.

Lles effets de l'accrétion semblent aussi €tre trés importants.
Si le taux d'accrétion est assez rapide, 1l pourrait contrebalancer 1'af-

faiblissement de l'intensité de la lumiére dG 3 1'évolution stellaire.

L'énorme dispersion de la luminosité intrinséque des radio-sour-
ces et des luminosités optiques des quasars, rendent les données dont on
se sert afin d'évaluer g pratiquement sans signification. Tinsley montra

que les effets dus & l'évolution des sources sur la relation (N,z) ou
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(N,m), est de rendre a plus petit que sa valeur réelle.

La courbe log(N)-log(S) donne une pente B = -1.85 ; ce résultat
va contre la validité des modéles relativistes. Il a été suggéré qu'il
existe soit trop de sources ayant un faible intensité, ou soit qu'il n'y
a pas assez de sources ayant une forte intensité, Mais trop de sources ay-
ant une faible intensité pourraient &tre le résultat d'un effet d'évolu-
tion dans la luminosité ou dans la densité avec le temps, c'est-a-dire
que les sources ont &té soit plus abondantes, ou soit plus brillantes dans
le passé. Si ceci s'avére juste, on pourrait éliminer le modéle de la thé-

orie stationnaire, ou tout au moins le modéle dans sa forme premiére.

Dans la section (3.5), on a obtenu une limite basse a l'age
de l'univers. Les 3dges des plus vieux amas globulaires et des galaxies
elliptiques sont t, ~ (16 * 2)x10° années; tandis que 1'Age de 1'univers
comme obtenu A partir de l'évolution chimique des galaxies et d'une ana-
lyse des séries d'éléments naturels radioactifs, est de (19 * 4)x102

années.

On a également obtenu des limites pour le terme cosmologique dans
la section (3.6). Si le terme est négatif, et l'univers est oscillant, et
que q_ < 3, alors -A < 3x10<36 cm‘z(tgal/lo10 ans)~2 | La limite posi-
tive a &té obtenue 3 partir de la méthode du viriel:

A<0.9x10~36 cm~2 (H°/50)°2 , laquelle est pour des modéles ouvert et plat,
et A < 2x107°6 cq®2 (HO/SO)-2 pour des modéles fermés. Il est évident
que ce terme, s'il n'est pas nul, joue un role secondaire dans la dyna-

mique de régions d'univers plus petites que 2500 Mpc, ou des régions avec

des densités plus grandes que 10723 g/cmd .

La section (3.7) réunit les résultats obtenus dans les sections
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(3.2) a (3.6) inclusivement, et tente d'obtenir des conclusions a propos
de la fagon dont 1l'univers &volue dynamiquement dans le contexte des mo-

s, t , H et A affec-

déles de Friedmann. On a vu que les paramétres q, o
o

tent les relations cosmologiques; leurs effets sont illustrés dans les
figures (3.1), (3.2) et (3.3). La valeur de la densité de Gott et Turner,
le calcul de la densité de l'univers a partir de 1l'abondance actuelle du
deutérium (p0 < 4x10°31 g/cm3) , les &ges des plus vieux objets

(to = (10-20)x10° années) , et le terme cosmologique "critique" sont au-
tant de contraintes dont on se sert afin de déterminer si 1l'univers est
fermé ou s'il est ouvert, s'il est en expansion pour toujours. Un résul-
tat de cette analyse est illustré 3 la figure (3.4): le petit triangle au
centre de la figure est la région permise par les limites qu'on a mention-
nées ci-dessus. Ces limites suggérent que pour A =0 , 1l'univers est ou-
vert et en expansion pour toujours; mais si A #: 0 , alors les contrain-
tes actuelles sont en accord avec une grande variété de modéles: 1l'uni-
vers pourrait &tre spatiallement ouvert ou fermé, et il pourrait éventu-
ellement €tre en expansion pour toujours ou entrer en contraction plus
tard. L'absence des effets optiques associés avec les modéles de Lemaltre,

peuvent servir a éliminer les modéles avec q, < -1, A

/A

A, et ANVvA
c c
Puis finalement, les valeurs de { montrent que ce paramétre pourrait
étre tel que Q ¢ 0.2 et par conséquent, l'univers serait en expansion

pour toujours si A g 0, c'est-a-dire, si q, < 1.

En sommalre aux tests cosmologiques appliquées aux sources autres
que les galaxies normales, résumons les résultats obtenus a partir des re-
lations cosmologiques. Tout d'abord la relation (S,N) indique un excés de

radio-sources (ou un manque de sources brillantes), et ceci indiquerait
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possiblement une &volution des sources. Mais comme une telle &volution
n'est pas permise dans la théorie de 1'état stationnaire (tout au moins
dans sa forme premiére), alors ce serait une &vidence contre le modéle
d'univers de cette théorie. La relation (N,z) ou (N,m) n'est pas assez
sensible pour donner des résultats significatifs. On ne peut pas corriger
les observations pour les effets dues a l'évolution des sources (en sup-
posant qu'elles évoluent), et pour les effets dues a 1'absorption interga-
lactique (lesquels sont opposés aux effets dus a 1'évolution). Le test
luminosité-volume donne des résultats en faveur d'une évolution des sour-
ces mals les mesures sont trés incertaines. Un méme résultat incertain

suit de la relation (6,z).



CHAPITRE IV

DISCUSSTON GENERALE

Dans ce chapitre, tous les résultats des chapitres précédents
sont réunis afin de faire ressortir "le'" ou "les" modéles d'univers les
plus "acceptables'". Un modéle '"acceptable" est un modéle qui peut donner
des explications convenables aux propriétés actuelles de l'univers, a 1'o-
rigine de 1'univers et & son contenu. Il ne faudra pas non plus que ce mo-
déle s'écarte trop des lois actuelles de la physique, quoi que ce ne soit
pas 13 une nécessité. Une classification trés générale des modéles d'uni-
vers divise ceux-ci en plusieurs catégories: les modéles avec une explo-
sion primordiale, et les modéles qui supposent un 'vieillissement" de la
lumiére ou un changement des constantes fondamentales de la physique avec
le temps, ou encore une notion différente du temps que celui de la relati-

vité générale.

vRésumons les questions importantes qui permettent de définir les
modéles d'univers et aussi de découvrir ceux qui sont les plus représenta-
tifs de l'univers actuel. Ces questions vont €tre réunies en groupes de
fagon a faire ressortir les liens importants entre la dynamique des mode-
les d'univers, la matiére, le rayonnement, et les paramétres qui sont cal-

culés 3 partir des observations actuelles,
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A) La dynamique des modéles d'univers.

1) Dans le cas des modéles a explosion primordiale: quelles sont
les explications qu'ils donnent a l'existence possible d'un champ magnéti-
que primordial, 3 la singularité initiale, au probléme de "causalitd", aux
mesures de 1l'homogénéité et de l'isotropie observée dans la structure et

dans plusieurs paramétres des &quations dynamiques des modéles eux-mémes ?
2) Comment prévoit-il la formation des galaxies ?

3) Quelles sont ses explications a l'existence possible d'un
champ magnétique intergalactique, aux rotations de 1l'univers, des amas et

des galaxies ?

B) Le rayonnement électromagnétique cosmique.

1) Quelles sont ses explications & l'existence des fonds cosmi-

ques et de leurs isotropies ?
2) Quel est son explication du redshi{t cosmologique ?

C) La matiére dans l'univers.

1) Quelles sont ses explications & l'existence des &léments 1l&-
gers, au rapport photon-baryon, 3 1'3ge des plus vieux objets, aux légé-

res inhomogénéités dans l'univers ?

2) Est-il en accord avec les observations faites des objets ex-

tragalactique et de leurs tests cosmologiques ?
3) Comment explique-t-il 1'@volution intrinséque des galaxies ?
D) Permet-il l'existence de l'antimatiére ?

E) Permet-il aux constantes fondamentales de la physique de varier avec

le temps cosmique ?
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Dans cet ouvrage, les modéles de la relativité générale (dans sa
forme non-modifiée, c'est-3a-dire sans la constante cosmologique et sans
la composante scalaire de Brans-Dicke-Jordan) sont qualifiés comme étant
les modéles les plus "acceptables" pour représenter l'univers actuel. Leas
raisons ont déja données dans les conclusions des trois premiers chapitres

et ne vont pas &tre répétées ici. Mentionnons seulement les points impor-

tants.

Parmi les modéles relativistes étudiés dans le premier chapitre,
les modéles de Friedmann avec A =0 et p =0 sont généralement accep-
tés comme &tant une excellente approximation des caractéristiques dynami-
ques sur une grande échelle de l'univers: l'homogénéité et l'isotropie.
Parmi ces modéles, les modéles d'Einstein-de Sitter représentent le mieux
cette approximation. Ces modéles de Friedmann sont définis par 1l'équation
différentielle (1.19). Les solutions de cette équation sont illustrées a
la figure (1.4) et sont appélées les modéles standards. Les modéles du

Blg Bang chaud sont de cette espéce.

Notre premier choix est donné au Bi{g Bang chaud de Gamow dans sa

version moderne, c'est-a-dire la version pouvant donner une explication a
1'abondance observée de 1'hélium. La théorie se base sur la nucléosynthése
cosmologique décrite dans la section (2.3.2). Les phases de l'expansion de
1'univers depuis 1l'explosion primordiale comme décrits par le Big Bang
chaud sont résumées dans les figures (2.7) et (2.8), et ainsi que dans

les tableaux (2.3) et (2.4). Les succ@s importants du modéle sont qu'il
peut expliquer 1l'expansion de l'univers, le rayonnement cosmique a 2.7 K,

et aussi ‘% les abondances des éléments légers ( D , “He/H , 711 ).

Les observations actuelles de 1'h&lium portent a croire que des
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fluctuations initiales ont di avoir existé dans le Big Bang chaud. Ces
fluctuations ont pu &tre dans la température ou/et dans la courbure de
1l'univers. Elles seraient la cause de la variation cosmique de 1'hélium
(le B{g Bang dans lequel la matiére interagit avec le rayonnement peut
aussi produire les abondances observées de 1'hélium). Par contre, une a-
nalyse des observations (section 2.2) a montré que l'on ne peut pas étre
certain que 1'hélium fut synthétisé durant le Big Bang, et qu'il aurait
pu €tre produit plus tard durant une premiére phase dans les noyaux des
galaxies. La production du deutérium durant le B{g Bang est plus probable
car il est difficile d'imaginer des processus pouvant produire ce noyau
sans produire une surabondance du lithium. Mais il y a d'autres sites pos-

sibles qui n'ont pas encore été définitivement &liminés.

Mentionnons que les effets des nombres leptoniques non-nuls ren-
dent le modéle du B{g Bang chaud capable de répondre & plusieurs nouveaux
obstacles qui surviendraient avec les "particules nouvelles'" (nouveaux
leptons associés avec des neutrinos possiblement massifs), ou avec les
différentes théories des interactions faibles. Mentionnons également que
le probléme de la singularité initiale et celui de la causalité ne sont
définitivement pas résolus bien que la version moderne semble apporter
une solution en supposant l'existence des effets quantiques qui auraient

existéds au tout début de l'univers (sections 1.3 et 1.4).

Il y a d'autres difficultés aux quelles le modéle du Big Bang

chaud fait face,

a) Tout d'abord, il peut difficilement admettre un champ magné-
tique primordial (section 1.12); en effet, si ce champ est trop grand il

crée une anisotropie et peut former trop d'hélium.
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b) Puls on trouve difficile 3 admettre que l'univers puisse a-
volr un 3ge aussi jeune qu'environ 15 milliards d'anndes. En effet, lers-
qu'on détermine la masse des galaxiles par la méthode basée sur la vitesse
de dispersion des galaxies dans les amas, les valeurs obtenues reposent
sur l'hypothése de 1'état stationnaire des amas. Mais le temps nécessaire
3 établir un régime stationnaire est de l'ordre de 10!! ans, et ceci est
en contradiction avec 1'dge de l'univers prédit par ce modéle (sections

3.3 et 3.5).

c) Une petite anisotropie (section 1.8) peut causer un change-
ment considérable dans la théorie du Big Bang chaud, comme par exemple
sur la formation des &léments légers, sur la formation du fond de micro-
ondes, sur l'expansion, et sur la formation des galaxies. Une petite in-
homogénéité apporte aussi des difficultés de ce genre. On est donc porté

a se demander comment l'univers a-t-il eu un début aussi parfait et idéal ?

d) Finalement, ajoutons que ce modéle ne peut pas donner une ex-
plication a la grande entropie par baryon qui existe présentement dans 1l'u-
nivers; de plus, il doit supposer des conditions initiales arbitraires
pour la densité relative Ap/p laquelle servit de germe a la formation

des galaxies (section 2.2.2).

Le modéle du B{g Bang chaud a &té dit ci-dessus, comme &tant le
modéle le plus représentatif de 1l'univers actuel bien qu'il ne puisse pas
donner une réponse a toutes les questions importantes qui permettent de
définir les modéles d'univers. Le modéle de Lemaitre (section 1.5.6) pour-
rait s'avérer &étre un modéle d'wmivers acceptable. Par contre, s'il s'a-
vére juste que des galaxies se forment encore actuellement, alors 11 exis-~

terait beaucoup de "jeunes" galaxies. Cette conséquence serait suffisante
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d exclure le modéle. Les autres modéles d'univers n'ont pas, jusqu'a main-
tenant, pu donner des explications aussi complétes que celles du Big Bang

chaud. Par contre, ils peuvent servir de base i des modéles d'univers pou-
vant €tre qualifi&s '"d'acceptables'". Mentionnons maintenant les points im-

portants avec lesquels ils sont en accord.

1) La cosmologie chronométrique de Segal (section 1.10.3). Cette
théorie est essentiellement cinématique; elle est en accord avec les exi-
gencés de 1'homogénéité spatiale et temporelle, et de 1l'isotropie. Elle
prédit aussi des relations entre les luminosités, les décalages vers le
rouge, les diamétres angulaires, et le nombre d'objets extragalactiques.
Ces relations ne dépendent pas de paramétres qu'il faut ajuster comme on
le fait en relativité générale, c'est-a-dire q et A ., Une analyse sta-
tistique rigoureuse d'un grand nombre d'échantillons de galaxies et de
quasars accepte ces relations a des niveaux de probabilité assez &levés.
De plus, la distribution des décalages vers le rouge, et de son isotropile,
est en accord avec cette théorie. En fait, la théorie chronométrique re-
présente les observations plus efficacement que la théorie de Hubble (voir

la figure 1.25).

2) Le Big Bang d'Hagedorn (section 1.10.9). Ce modéle peut don-
ner une explication au rapport photon-baryon que 1l'on observe actuellement
dans l'univers. Le modéle d'Hagedorn se base sur une nouvelle statistique
des interactions fortes, laquelle est elle-méme basée sur des expériences
de laboratoire. Cette théorie est fondamentalement plausible et peut ré-

soudre le probléme de la singularité initiale.

3) L'univers symétrique (section 1.10.5). Ce modéle peut donner

une explication au rapport photon-baryon, et il permet aussi aux éléments
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légers de se créer durant les premiéres phases d'une explosion primordiale

et aux galaxies de se former.

4) Le Big Bang gfroid (sections 1.10.7 et 1.10.8). Les modéles
froids et tiédes de Carr se servent d'étoiles primordiales ou de trous
noirs afin de donner une explication & l'origine des galaxies, des élé-

ments légers, et du fond cosmique de micro-ondes.

5) Le modéle de 1'état stationnaire d'Hoyle-Narlikar (section
1.6.5). Ce modéle suppose que l'univers est a la fois homogéne dans l'es-
pace et le temps. Il fait aussi l'hypothése du principe cosmologique par-
fait. La seule fagon de réconcillier ce postulat avec le mouvement en ex-
pansion des galaxies est de supposer une création continue de la matiére
a partir de paquets d'ondes gravitationnels trés forts (ou de tensions
négatives). Les lois de conservation de l'énergie et de la quantité de
mouvement ne sont donc pas respectées au niveau local. Le modéle suppose
ﬁn vieillissement de la lumiére (ce qui est difficilement observable) afin
de rendre compte du décalage vers le rouge des galaxies. Mentionnons égale-
ment que les mesures de q, comme obtenus par Sandage (section 3.4) ne sont
pas en accord avec ce modéle. Par contre, les effets dus a 1'@volution in-
trinséque des galaxies (section 3.4.2) peuvent faire changer 1'opinion

qui existe 3 propos de ce modéle,

6) L'hypoth&se des grands nombres (section 1.11). La cosmologie
de Dirac contient umne fonction de temps qul évite le probléme de la singu-
larité initiale. La théorie est en accord avec un univers en expansion et
avec les tests cosmologiques suivants: (N,z), (Z,8), et (Z,8). Mais elle
doit supposer un effet spécial afin d'expliquer le fond cosmique de micro-

ondes. De plus, les effets de la variation des constantes de la physique
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avec le temps sont difficilement observables.

7) Les modéles hiérarchisés (section 1.10.6). Ces modéles se
basent sur l'analyse des observations des superamas faite par De Vaucou-
leurs pour montrer que la distribution de la matiére dans l'univers n'est
pas gouvernée par des loils de la dynamique. Ils satisfont au principe cos-
mologique quant a 1'homogénéité et a l'isotropie de l'univers. Ils ont be-

soin de se developper beaucoup plus au niveau des observations.

8) Le modéle avec un tenseur-scalaire de Brans-Dicke (section
1.6.2). Cette théorie de la gravitation contient un champ scalaire qui
controle la force de l'interaction gravitationnelle et contribue 3 la den-
sité d'énergie. La constante de la gravitation n'est plus ume constante
dans le temps, l'espace est '"plat'" et l'expansion est sans limite. Cette
cosmologie permet aux éléments légers de se créer durant les premiéres
phases d'une explosion primordiale et aux galaxies de se former aprés 1l'ex-
plosion. Les tests de la relativité générale n'éliminent cette théorie

comme pouvant &€tre une structure possible de 1l'umnivers.

Il y a plusieurs arguments qui sont pour ou contre tous ces mo-
déles d'univers. Souvent ces arguments ne sont pas définitifs, c'est-a-
dire que l'avancement des travaux d'un modéle particulier pourrait faire

changer 1l'opinion & propos de sa validité.



APPENDICE

LES DEFINITIONS ET LES VALEURS NUMERIQUES DES CONSTANTES IMPORTANTES

k : La structure globale de l'univers est décrite a2 l'aide de la
courbure de 1l'espace.

. K : La constante de Boltzmann = 1,38x10~23 J/K . Pour créer des
particules matérielles 3 partir du rayonnement, selon la re-
lation d'Einstein E = mc? , il faut une énergie E &gale a KT .
Cette relation est utile durant la période hadronique du Bdg

Bang chaud.

T— : L'dge de l'univers. C'est aussi la température du Big Ba
(laquelle change avec le temps).(1q +4)xloqafw~u&o,£w\fq32293

t : L'age de 1'univers pendant la phase d'équilibre de l'univers
d'Einstein.

H : La constante de Hubble 3 l'instant présent. Elle est égale a
° l'inverse de l'dge de l'univers a l'instant présent, to
q : Le paramdtre de . décélération = - iR/hz . Il est mesuré a
° l'instant présent et est indépendant du temps. Il est une me-

sure du taux avec lequel les dimensions de l'univers se décé-
lérent ou s'accélérent(% = P /g‘p. = 0.029, am Page 237)

o, : Le paramétre de densité défini par614nGp/3H3 p/2p oll
pEds est la densité dans le modéle Einstein-de §ltt§g§

A : Le terme cosmologique. On interpréte quelquefois cette constan-
te comme une répulsion cosmique (]/\ | £ [0-57crm? omPage 295 ).

A : La constante cosmologique réduite = A/3H? (sans dimensions).
Elle varie au cours du temps cosmique par l'intermédiaire de
Het o.

2 : La luminosité d'une galaxie.

R(t) : ﬁg rayon de l'univers par rapport au temps cosmique.

t : Le temps t qul parait dans 1'élément de Robertson est un ''temps
propre' en tout point de coordonnées comobiles fixes., C'est aus-
si le '"temps cosmique", c'est-a-dire le temps marqué par les hor-
loges des diverses galaxies, synchronisées par échange de signaux
lumineux.

Rik : Le tenseur de Ricci dans les équations d'Einstein.

h : Certains auteurs définissent la constante de Hubble comme suit:

H= h x 100 km.sec’" Mpc™', ol on croft que h est entre 0.5 et 1.0.
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Le tenseur impulsion-énergie.
La dérivée preﬁiére de R(t).
La dérivée seconde de R(t).

La pression de la radiation de l'univers durant les premiéres
phases de l'explosion primordiale.

La pression de la matiére durant les premiéres phases de 1l'ex-
pansion.

-3 .
La densité de matidre: 2x10 = §/crm (P“$9‘L$$)

: Y
La densité de radiation =-%§— , ol a est la constante de

Stefan.

La densité de masse de l'univers dans le modéle Eiqgfein—dez
Sitter comme calculée a partir de 3H2/(8nG)=i.Ix!0” (’% 75 3.
La densité moyemne de l'univers observable. Elle est de quel-
ques 1073! g/em™3 |

Le nombre de particules dans l'univers en fonction du temps.

La constante de Planck = 6.63x10"3% J.sgec .

La variation de la masse des particules dans l'univers (voir
les expériences sur les orbites planétaires).

La charge de l'électron (proton) = 9,11x10-31 ¢ .

La vitesse de la 1ﬁmiére = 2.9978x108 m/séc .

La masse du proton au repos = 1.67x10-27 kg (= 938 MeV) .
La constante de couplage des interéctions faibles.

La constante de la gravitation = 6.67x10-8 C.G.S.

Le paramétre de la densité baryonique (définis par 1'équation
3-1)~

Le paramBtre de la dégénérescence des neutrinos électroniques.

Le paramétre de la dégénérescence des neutrinos muoniques.

‘I1 faut faire le calcul de Y (G)— L-M/q afin d'obtenir la
densité moyenne dii aux galaxies, ou L est la luminosité totale
par unité de volume di aux galaxies, et ou M/} est une valeur
moyenne du rapport masse sur luminosité des galaxies.

0-03 ¢ gy € 0.3 (voas 254)-
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(N,z)

(N,m)

(N,2)

(N,S)

(8,2)

a.l.
ds
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les composantes d'un tenseur symétrique, le tenseur '"fondamen-
tal".

€

La vitesse radiale des galaxies = Eg D

de Hubble selon laquelle la vitesse Cest proportionnelle a la

distance, D , avec un coefficient de proportionnalité H (ici
Ro est le rayon de courbure de l'espace).

HOD . C'lest la loi

C'est la relation magnitude apparente-décalage vers le rouge
spectral utilisée comme test cosmologique. C'est aussi le di-
agramme de Hubble ( po.ge. 2.49).

Le dénombrement de galaxies utilisés comme test cosmologique.
Ceci peut se faire par des méthodes photographiques dans les-
quelles on dénombre les galaxies plus brillantes que celles
qui ont une certaine magnitude domnée. Cela revient 2 dénomb-
rer les galaxies jusqu'd une certaine valeur, z , du décalage
vers le rouge de leurs spectres.

La distribution en distance d'amas (en s'appuyant sur la dis-
tribution des dix galaxies les plus brillantes dams un amas),
est donnée par le log 1o du nombre d'amas N ayant m10 inférieur

ou égal a3 m (log N = 0.6m+ constante). C'est aussi le comp-
tage des galaxies en fonction de leur magnitude apparente.
C'est comme (N,m) mais £ est la luminosité par Mpc3 .

le dénombrement des galaxies a 1'aide de la radioastronomie.
La valeur de N désigne le nombre de galaxies présentant des

8clats radioélectriques supérieurs a ume valeur donnée S .

Le 10g10 du diamétre apparent 6 , en unités arbitraires, en

fonction du décalage vers le rouge z , du diamétre linéaire,
et pour diverses valeurs de q, -

Le décalage vers le rouge cosmologique.
La magnitude apparente d'une &toile ou d'une galaxie. C'est un
paramétre qui exprime la luminosité d'un astre en &chelle lo-

garithmique.

La magnitude absolue d'un ostre. C'est aussi la masse totale
de 1l'univers.

Le module de distance = 25+ 5 log D, oi D est en Mpc.

La concentration spatiale d‘'ume certalne classe d'astres -
par exemple, en galaxies par Mpc ou en quasars par Gpc .

Année-lumidre zv 10'3 km.

L'élément de métrique.
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