L'OBJET UNIVERS

Wote de la Rédaction: Nous avons le plaisir de reproduire ci-dessous le texte de la
conférence donnée par Jean Schreider lore de l'Assemblée Générale du CLEA en janvier
1385, Nous remercions Béatrice Sandré qui a rédigé ce texte d partir de ses notes et
Jean Schneider qui a bien voulu relive le texte avant sa publication.

L'astronomie traditionnellement étudie les astres dans leur diversité.
La cosmologie elle, n'étudie qu'un seul objet, l'Univers global, accessible aux
observations. Elle deoit observer, décrire la composition de l'Univers. C'est d'abord

une géographie de 1'Univers. Mais la vitesse de la lumiére é&tant finie,
REGARDER LOIN, C'EST REGARDER DANS LE PASSE

La cosmologie est donc aussi l'histoire de 1'lUnivers.

Lorsqu'on observe l'Univers, on constate d'abord gu'il est peuplé de galaxies
et qu'd trés grande échelle, elles sont réparties de fagon uniforme. L'Univers peut
8tre assimilé & un "gaz" de galaxies homogéne et isotrope. Il a une densité uniforme
p et sa géométrle, en tout peint & syméirie sphérique, est caractérisée par un "rayon
de courbure'" R.
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En 1929, Hubble montre sur un échantillon de galaxies qu'elles présentent un
décalage spectral vers le rouge proportionnel & leur distance. Il interpréte ce déca-
lage comme un effet Doppler-Fizeau et énonce la loi qui porte son nom : les galaxies
s'éloignent les unes des autres avec une vitesse proportionnelle & leur distance.
Autrement dit, L'UNIVERS EST EN EXPANSTON ISOTROPE

Son rayon de courbure et sa densité sont des foncticns du temps : R(t) et polt).

Considérant un élément d'Univers de volume unité, son énergie cinétique est
proportionnelle au carré de sa vitesse et donc a (R/R)Z;Son énergie potentielle,
d'origine gravitationnelle, est proportionnelle & G. p{t} (G est la constante de
gravitation universelle et R représente dR/dt).

La loi de cconservation de 1'énergle permet d'écrire une relation entre énergie
cinétique et énergie potentielle qui régit la variation de R en foncticn du temps

(=) = G.p

Cependant, la géométrie de 1'Univers étant liée & son contenu matériel, on devra
plutdt utiliser les lois de la mécanique relativiste, les équations d'Einstein. Elles
permettent d'établir que R = d?R/dt? est négatif quel que soit t. La courbe R = f(%)

a toujours une concavité tournée "vers le
ﬁi\ bas". Ceci impose dans l'histoire de 1'Uni-
vers une date & laguelle R était nul. Cet
instant, appelé "Big Bang" sera choisi comme
origine des temps : s1i R =0, t = 0 (fig. 1),

figure 1 Plus précisément, trois éveclutions de 1'Uni-
vers sont envisageables selon sa géométrie

P * 21 l'espace est euclidien, son expansion
sera éternelle, R augmentant comme +273

* 81 l'espace est hyperbolique, son expan-
sion sera aussi éternelle et R augmentera
hyperbelique plus vite que +273

* i l'espace est sphérique , son expansion
sera suivie d'une contraction

cuciidien
figure 2 . .
siEure < La connaissance actuelle de 1'Univers, ne
permet pas de savoir sur quelle courbe il
se place.
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Les grands traits de 1'histoire cosmique

A l'heure actuelle, 1'Univers est constitué de galaxies, elles mémes formées
d'étciles et de gaz. Ces galaxies résulteraient de condensations de nuages gazeux qui
se seralent produites lorsque l'Univers &tait agé d'un milliard d'anndes environ.
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Avant cette période, l'Univers é&tait rempli d'un gaz, essentiellement de 1'hydro-
géne neutre (H) ou ionisé (e, p).

La densité p, masse par unité de volume, est proportionnelle & 1/R3. Lorsqu'on
g'approche de l'origine des temps, R tend vers zéro et p vers 1l'infini. Le gaz est
de plus en plus comprimé et donc de plus en plus chaud. On peut montrer qu'en premiére
approximation la température T du gaz est inversement proportionnelle & R :

R=o
e

'

R.T a constante

et puisgue l'énergie cinétique des particules est proportionnelle 3 la température
Ec ~ kT, lorsque R tend vers zéro,, la température du gaz et donc 1'énergie cinétique
des particules tendent vers 1'infini. Dans ses "débuts" 1'Univers &tait assez chaud
pour que, lors de chocs, des paires de particules—antiparticules soient cries

€+ p —s " +p + e” + e* (électron, positron)
+p +P (proton, antiproton)
+q + 3 (quark, antiquark)

L'univers était rempli de particules et d'antiparticules en équilibre thermique.

La cosmologie, géographie et histoire de 1'Univers est alors régie par les lois de la
physique, physique des particules, physique de 1'infiniment petit. D'ol le détour
nécessaire par une ...

Plongée dans l'infiniment petit

La physique atomique nous apprend que la matidre, 1l'eau par exemple, est constituée
de molécules. Ces molécules sont censtituées d'atomes et ces atomes d'électrens, de
protons et de neutrons. Neutrons et protons sont constitués de quarks et, pour 1l'ins-
tant , cela semble s'arréter 13.
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figure 4

Le neutron, lorsqu'il est libre, est une particule instable. Par radicactivité®
1l se désintégre en proton. Cette désintégration est due & 1'interaction faible.
La théorie d'unification des forces électromagné—
o tiques et faibles de Glashow, Salam et Weinberg
,///? décrit cette interaction par un échange entre les

€ ( nomons )
( Q? f& partenaires de la réaction d'un boson appelé boson
intermédiaire et noté W.*
W

figure 5
\.p Tigure 5
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La théorie électrofaible prédisait l'existence de trois bosons intermédiaires
W', Ww*, Z°. Ils ont &té mis en évidence en 1983 au CERN par Rubbia et al. Leurs masses
ont pu &tre mesurées et concordent parfaitement avec les prédictions

= 80 m_ = 90
mw mproton Z mproton

En réalité, ces besons "nus'" doivent théoriquement avoir une masse nulle, mais
ils sont toujours couplés & des particules appelées particules de Higgs. Seule la
masse de l'ensemble est observable.
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La protohistecire

Les ccnnalissances actuelles en physique des particules permettent donc de retra-
cer les principales étapes de l'histoire de 1l'Univers et en particulier de ses premiers
instants.

Vers 10°°s aprés le Big Bang, lorsque la température é&tait de 10K, 1'Univers
était rempli de quarks, électrons, neutrinos, de leurs antiparticules ainsi que de
photons. Les guarks se sont alors regroupés pour former des protons et des neutrons.
Les neutrons, instables, se désintégrent progressivement en protons; mais au bout de
100 s environ, la température est suffisamment hasse pour que les neutrons restant et
des protons se regroupent et forment de 1'Hélium. L'Univers contient alors 75 % d'hy-
drogéne et 25% d'Hélium,

Les &léments plus lourds, et en particulier le Carbone et 1'Oxygéne ne seront
synthétisés que beaucoup plus tard (10'® s) dans le coeur des étoiles.

Y
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figure 7
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Le rayonnement & 3K et ges contradictions

En 1965, deux américains Penzias et Wilson
A détectent par hasard un rayonnement présen-
R tant une isotropie presque parfaite, iden-
tique & celui d'un corps noir de température
3K (c'est donc dans le domaine radioc qu'il
a été observé). Subissant l'expansion de
1'Univers, sa température a diminué comme
1tinverse de R.
Son existence avait été prédite vingt ans
plus t&t par G.Gamow comme fossile d'une
époque reculée ol les photons étaient en

Ll R R T équilibre avec la matiére. Quelle est cette
: s> épogue ?

°“3°W¥whw& £  L'Univers contient 75 % d'hydrogéne, hydro-

figure 8 géne a l'état neutre compte tenu de sa tem-

pérature. Les interactions photons-—-matigre
sont pratiquement inexistantes; l'Univers est transparent. Mais plus 1'Univers était
Jeune, plus R étalt faible et T élevé. Au dessus de 4200 K 1l'Hydrogéne était ionisé;
les photons interagissaient avec la matigre, 1'Univers &tait opaque.
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Les photens que nous recevens proviennent de 1'épogue ol 1'Univers est passé de
l'opacité & la transparence, alors gue sa température é&tait de 4200 K. Clest le signal
le plus ancien et donc le plus lointain que nous pouvons recevoir. D'el provient-il 7

Les photons se déplacent & la vitesse c; pendant le temps t, ils parcourent
1l = ct. Dans un repére 1, t un photon décrit une droite de pente c. O &étant notre
pesition actuelle dans ce repére, chacun des photons gui nous parviennent maintenant
a décrit au cours du temps 1l'une des génératrices d'un cdne de sommet O, dit cdne de

lumiére.

T &
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figure 10
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Deux photons du rayonnement & 3 K nous parvenant de deux directions opposées,
proviennent de deux points A et B, A cause de l'isctropie du rayonnement on a

} obs obs -y
- <
} T A T B 10 K
. obs obs . - - by s : .
ou T et T sont les températures observées aujourd'hui dans les directions de &

et de B. Or cette gquasi égalité pose un probléme grave. En effet, par définition, =aux
peints A et B eux-mémes T =T, = T_ = 4200 K. Soient t et t_ les époques ol
T = 4200K en A et B. Il leur correspénd un décalage spec%ral cosmologique z, et z_.

A cause de la relation : A B
Tobs B Tem
T 1 4+ z
on déduit de T = T - 4200K et TP . pObS ue z. =z_ donc t = %
v AT B T A T o3 e AT % %° A B



-9 -

Comment se fait-il que en A et B la température du gaz cosmologique scoit de
4200 K exactement au méme moment 7 Il y a 14 un probléme.

En effet, un événement X contemporain du Big Bang, n'a pu influencer que les
points situés & l'intérieur du cbne de sommet X (figure 10). Les points A et B ne
peuvent se trouver & l'intérieur d'un méme cdne de sommet X. Alors, comment expliquer

tA = tB ? C'est le paradoxe de l'horizon.

Solution du paradoxe de l'horizon : "1'inflaticn"

la propagation de la lumiédre en relativité générale
En écrivant 1 = ¢ t, on a supposé les distances invariables, on a négligé
1'expansion de l'Univers., Pour en fenir compte, on doit utiliser les é&guations de la
relativité générzle. Le mouvement d'un photon est caractérisé par

ds? = c? 4t2 - Rr? er dr? = 0

6 _ dépend de la géométrie de l'espace mais est veoisin de 1 si r reste petit, ce que
1"on supposera. En posant dl1 = R dr on peut donc écrire
ds? = c? dt? - d12 = 0 soit  dl = ¢ dt = R dr et r=J—-§%
R étant une fonction croissante du temps, lorsgue t augmente, r croit de moins
en moins vite. C'est l'effet d'entrainement de l'expansion. Les cdénes de lumiédre sont
curvilignes. Mais le paradoxe de l'horizon n'est pas pour autant résolu, le calcul
montre qu'il est m&me accru.

Lows)
figure 11
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g 2

ies particules de nggs dans un gaz & haute température en expansion

La densité d'un gaz "normal" est inversement proportionnelle 3 son volume
o] NV"l = R‘3
L'Univers étant en expansion, son rayon de courbure augmente et sa densité
diminue.
Les théories de grande unification qui unifient les interacticns électrofaibles
et nucléaires semblent imposer 1'existence de particules, déj3 mentionnées au sujet

des bousons W et Z, les particules de Higgs. Elles n'ont jamais 2 ce jour &été détectées
mais on préveit certaines de leurs caractéristiques : un spin nul, une masse comprise
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entre 10 et 107 GeV d'aprdés la théorie électrofaible de Weinberg et Salam, et de

102 GeV d'aprés les théories de grande unificaticn. Ces derniéres attribuent au gaz
de Higgs une propriété trés remarquable : pour des températures wmoisines de 1G28 K
(mHi - xT) sa densité est indépendante de la température (alors que la densité
d'ungéaz de photons, électrons, guarks, neutrinos ... est proportionnelle a TH*).

Dans ce domaine de température, 1'expansion de 1'Univers a donc &té accompagnée d'une
création considérable de particules de Higgs afin de maintenir, malgré 1'expansion,
leur densité constante. Ce phénoméne aurait duré de 10735 5 & 10730 5 aprés le Big
Bang, temps pendant lequel la densité de 1l'Univers est donc restée constante.

¢t

figure 12

s 30 > £ (A)
A6 40" .
LIPS 3 = 1 1 7 t 2 . i~ R‘
L'équation régissant 1'expansion de lt'Univers : ECin & Epot ou -l p G
e e R .
g'éerit de 1073° a 1073 g —5~ = constante. Sa solution est

R=ZR,exp (tVpG)

C'est "l'explosion" exponentielle de R (t) appelée INFLATION COSMIGUE. Avant et
aprés 1'inflation, les cfnes de lumi2re ont un comportement normal. Pendant 1'infla-
tion, de 107°° a4 107%% g, il y a une explosion exponentielle de ces cdnes. C'est tras
bref, mais le caractére est suffisamment viclent pour que le point C puisse 8tre une
cause d'influence unique sur A et B (figure 13). Il devient possible qu'une cause
commune ait équilibré les températures T, et T. au méme instant en A et B. L'inflation
cosmique résoud le paradoxe de 1'horizon. Cet%e solution a été proposée par A. Guth
en 1981,

() f |

1% 0

40 ¢ figure 13
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Tschatologie

Jusqu'ici nous avons évoqué le passé; mais maintenant il y a des spéculaticns
cosmologiques qui commencent & s'interesser & l'avenir & trés long terme de l'Univers
et m&me & ultra leong terme.

Parlons un instant pour décrire la figure 14 &4 l'indicatif et au futur. T1 fau-
drait en réalité parler au conditionnel. Les deux axes paralléles représentent l'un
les températures, l'autre le temps. Aujourd'hui, 1'Univers est &gé de 10'° ans environ.
Vue l'échelle choisie, nous sommes tout & fait "en bas" de 1l'axe des temps. Nous con-
naissons une évolution normale des &toiles, mals leur combustible nucléalre va progres-—
sivement s'épuiser. Aprés l'explosion donnant lieu au phénoméne de superncva, elles
deviendront étoiles & neutrons

b<a?i) i(K) ou trous noirs. Dans 10¥ ans

101 11 ne reste que des é&lectrons, positrons, $10°'%%  au maximum, il n'y aura plus
neutrinos, photons, infiniment éloignés que ces deux catégories d'étoi-
et froids les. Un peu plus tard, si la

désintégration du proteon a ef-
fectivement lieu, ce qui n'est
pas encore prouvé, les étciles
2 neutrons sont condamnées &
disparaitre : une &toile a neu-
trons est comme son nom 1l'in-
dique composée de neutrons; =i
le proton est instable, le neu-
tron l'est aussi et se désin-
té&grera en neutrinos et par-
ticules m°. Dans 103? & 103°
ans il ne restera plus que des
trous noirs. Mais, & cause des
lois de la mécanique quantique

évaporation gquantique des trous noirs
10%%L trous noirs —w» photons 11059

dégintégration des protons

. s s N un trou noir se transforme
disparition des étoiles & neutrons .
o spontanément en photons, pho-
o —— v+ 7

1p32) Lig=22 tons qui ont un spectre ther-
mique et dont la température
est inversement propoticnnelle
au carré de la masse du trou
noir. Vers 10%° ans la tempé-

10+2] &toiles & neutrons et trous noirs 41072 rature moyenne de l'Univers
10190 aujourd'hui : évolution normale 43 sera extrémement faible Bt les
des étoiles trous noirs seront plus 'chauds"

gue l'Univers environnant. La
loi de conservation de l'entro-
figure 14 pie permet alors un déversement
des trous ncirs dans le reste
de 1'Univers. C'est 1'évapora-
tion quantique des trous noirs. Elle dure de 10%° & 10'°%° ans. Dans 10'*° ans, il ne
restera plus que des électrons, des positrons, des photons et des neutrinos isolés,
c'est & dire & des distances kilom2triques et il ne se passera plus Jjamais rien.

Voilda le scénario, simplifié il faut bien le dire, auguel on est conduit lorsqu'on
déroule de fagon logique la mécanique de l'expansion de l'Univers {con trouvera plus de
détpils dans le livre d'Islam, "le destin ultime de 1'Univers" chez Belfont). C'est
l'eschatologie officielle mais peut-&tre trop simpliste !

En effet, le rapport entre 1'8ge de 1'Univers pendant la péricde d'inflation et
son 8ge aujourd'hui est environ 10°%. Entre aujourd'hui et ces temps eschatologiques
il est de 10'°°% soit 1039 fois plus

o

t inflaticn _ 10752 t aujourd'hui ~ 1p-100

t aujourd'huil t eschatologique
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Avec un axe des temps gradué de 0 a 10'!° ans, représentons le cbre de lumiédre
au sommet duquel nous nous trouvons aujourd'hui et qui nous permet de regarder dans
le passé (figure 15). Le trait de crayon, aussi fin scit-il, ne pourra jamais nous
montrer la périocde d'inflation.

Cette extrapclation extracrdinaire semble naive et rappelle celle qui zu XIX
giécle identifiait la Galaxie, seule connue, a tout 1'Univers.

Aujourd’'hui nous n'avons, par l'horizon cosmologique, qu'une visicn extrémement
limitée de 1'Univers. Au del2 de ce qui nous est accessible, la distribution de la
matidére est peut-&tre inhomogéne. De plus, il n'y a aucune raison pour que le Big Bang
(caractérisé par R=0) ait eu lieu partout au méme moment. Dans le repdre 1 , %t la
courbe R =0 n'a aucune raison d'étre la droite £t =0 (figure 16).

Au fur et & mesure de l'expansion,

notre cdne de lumiére "remontera' et Ak

donnera accés A des régions de 1l'Univers figure 17
toujours plus grandes (figure 17). Dans

10 °% ans nous pourrions par exemple &tre

soumis & un Big Bang gui réchaufferait

l'Univerg et prov?querait une n?uvelle rmolia cSne de Qu' E
contraction. Ce Big Bang retardé ne nous

influence pas enccre car il est trop A s rﬂ“‘ Lanrd

loin. En ce sens la, regarder dans le

futur c'est regarder loin aussi !
N'ayant jamais accés qu'd un volu—

me limité de 1l'Univers, au fur et & me-

sure de l'expansion,on en découvrira

toujours plus et 4’//

LA COSMOLOGIE NE SERA JAMAIS TERMINEE.

Une derniére question que 1l'on peut se poser, c'est celle du statut de 1'instant
t =0. Il est possible que ce soit une véritable origine. Mais il est aussi possible
que ce scit une phase transitoire nous séparani d'une période de contraction précédente.
Nous avons accés au passé soit par les photons, soit en étudiant sur place des fosgsiles,
1l'abondance d'hydrogéne mesurée localement dans les quelques kiloparsecs qui nous en-
tourent par exemple. S5'il existait des fossiles suffisamment résistants pour survivre
au Big Bang, nous saurions eventuellement ce qui s'est passé svant. Mais actuellement,
aucune théorie ne permettant de décrire la période gvant 10° %3 s, nous n'en connaissons
pas. On n'imagine rien quil pulsse résister & cet "incendie cosmique" gue serait dans
ce cas 12 le Big Bang.

Conférence de Jean Schneider, rédigée par Béatrice Sandré






