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MODELES COSMOLOGIQUES EN RELATIVITE
par Mlle Siamatia MAVRIDES

Los théories cosmologiques semblent rencontrer ces derniers temps, une certaine
désaffection, méme auprds de relativistes distingués. Une tendance assez répandue
consiste & considérer la cosmologie avec scepticisme en la tenant pour une spécia-
lisation stérile sans conséquences pour la physique et l'astronomie habituelles.
Nous examinerons les hypothéses et les développements qui peuvent aboutir & ce
genre d'attitude.

Actuellement, ce sont surtout certains groupes d'expérimentateurs qui s'inté-
ressent aux modéles cosmologiques. Les raisons de cet intérét sont multiples et
correllées. Tout d'abord, il existe toute une série d'observations qu'on ne peut
interpréter par aucun phénoméne physique connu, alors que les modéles cosmologi-
ques apportent une certaine explication. Inversement, des observations agtrono-
miques pourraient, en principe, permettre de faire un choix entre les divers mo-
déles cocmologiques théoriquement possibles. Enfin, une catégorie de modéles
étant choisie, les observateurs pourraient disposer d'un nouvel indicateur de dis-
tance, ce qui permettrait de progresser dans la connaissance des objets célestes
éloignés. Bien entendu, un tel programme comporte d'une part des hypothéses sime
plificatrices (dans le domaine théorique) d'autre part une série d'extrapolations
(dans le domaine expérimental). Il esi possible que les observations astrophysi-
ques nécessitent de nouvelles lois de la nature pour leur interprétation. On peut
aussi, tout en reconnaissant avec O. KIEIN [28] 1t'importance des Targuments de
simplicité dans la recherche de nouvelles lois élémentaires, quend le besoin de
telles lois est apparent, comme en physique nucléaire ou mésonique, refuser ces
mimes erguments de simplicité quand il stagit de 1'état particulier d'un vaste
systéme". Mais le postulat cosmologique devrait &tre envisagé comme une toute
premiére approximation plutét que comme une "physique aristotélicienme". Il est
évident que la représentation de 1'Univers par un modéle cosmologique est une
extréme simplification, trop simple sfrement.

I1 ntest pourtant pas dénué d'intérét d!étudier ce qutune telle simplification
peut apporter et jusqu’ol il est possible de la pousser. L'étude dtun probléme
complexe commence toujours par une certaine schématisation. Enfin, 1'étude des
théories cosmologiques en relativité présente en tous cas 1ll'intérét suivent :



connaftre les caractéristiques de certains "cas intérieurs".

Bien entendu, savoir dans quelle mesure ces "cas intérieurs" peuvent représenter
1'Univers réel, est une deuxidme question, séparée de la précédente, et c'est en
elle que réside tout le sel de la Cosmologie.

Ctest en 1917 que commenga la cosmologie "moderne" lorsque EINSTEIN proposa le

premier modéle d'univers issu de la relativité générale.

le Le probléme cosmologique en théorie de la relativité générale.

Puisque, d'aprés la relativité générale, les propriétés métriques de l'espace-
temps sont déterminées par son contenu matériel, le probliéme cosmologique consiste
alors en ceci : quelle est la structure riemannienne compatible avec le contenu
matériel de 1'Univers dans son ensemble et avec les phénoménes physiques qui s'y
déroulent. Ainsi posé, le probléme est tout & fait en dehors dé nos possibllités.
Afin de pouvoir 1'aborder, on va d'une part schématiser le contenu matériel de
1'Univers et dtautre part se limiter & une ou deux séries de phénoménes physiques,
sans perdre de vue le trads petit nombre de données d'observation actuellement
utilisablese

2+ Principe cosmologique.

Le postulat essentiel qui va servir de bage aux divers modéles cosmologiques en
relativité est le "principe cosmologique" que 1l'on peut énoncer de la facon sui-
vante ¢ & l'exception d'irrégularités locales, 1l!'Univers présente le mfme agpect
quel que soit le point d'ol on l'observe. On peut justifier l'emploi de ce principe
cosmologique en se basant sur les résultats d'observation : & une échelle suffisam~
ment grande, il semble que l'univers présente une symétrie sphérique autour de la
terre, d'ol on 1l'observe. Or, un univers non uniforme ne pourrait présenter une
symétrie sphérique que pour un obgervateur occupant une position particullére.
Puisque, depuis COPERNIC, nous avons renoncé & faire occuper & la Terre une po-
sition privilégide, il découle de 1l'isotropie localement observée une distribu-
tion homogéne. Ce point de vue trés intuitif peut dtailleurs &tre étebli avec plus
de rigueurs On sait en effet que la définition habituelle de 1'isotropie d'une
variété riemannienne entrafne lthomogénéité de la variété en vertu du théoréme de
Schurs Enfin, on peut tout simplement considérer le principe cosmologique comme
une hypothése de travails Et comme ultime schématisation, on remplace le systéme
réel discontinu des galaxies par un fluide matériel continu, homogéne et isotrope.
A ce stade, nous cherchons donc la structure riemannienne de la variété déterminée
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par une distribution matérielle continue, homogéne et isotrope, remplissant toute
la variété. Nous adopterons ici le cadre classique de lea relativité générale :
autrement dit, 1l'espace-temps sere évidemment assimilé & une variété différentia~
ble V 4 minie d!une métrique riemannienne de type hyperbolique normal. Les po-
tentiels de gravitation, dans le cas du probléme cosmologique, seront déterminés

per les équations du cas intérieur

Hl

1
Sw Gw -5 &y G + 270 =xTw

G

v tenseur de Riceci.

G = gap Gap , A = constante "cosmologique" pouvant éventuellement &tre prise

dgale & 0, = — TIW est le tenseur matériel d'impulsion-énergie. Dans
C

le cas de la distribution matérielle continue & laquelle a été assimilé 1'Univers,
en supposant en outre que ce fluide est un fluide parfait, dans ce cas supposé
&tre un cas "matidre pure", le tenseur d'impulsion énergie a pour expression

™ = (e + p) o W - pg”

L désignant le densité et p 1la pression propres du fluide, ' la quadri-
vitesse d'univers (o up: 1) .

Les premiers moddles cosmologiques étudiés étaient des modéles statiquese

3+ Modéles statiques.

Par hypothése, la densité p et la pression p sont des constantes ayant per-
tout la m8me valeur, puisqu'on adopte le principe cosmologique. On peut choisir
des coordonnées telles que 1'élément lindaire posséde une symétrie sphérique au-

tour de ntimporte quel point pris comme origine, et poser

dsz = - ex dr2 - r2 d82 - r2 sin2 e d(p2 v e’ 02 dt2

o A et v sont fonction de r seulement.

Le moddle d'Einstein [12] (1917) est représenté par la solution suivante

ds”™ = = ——p - x'z(de:2 + sinzedtpz) + c2 dt2

l_I'
R?
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ot, par définition,

1
=A-Xp .
R?

Les équations du champ conduisent & 1'expression suivante, pour la densité de
matisre,

2_3
ch —‘R'i-l\ [ )

Si 1'on admet que le "gaz de galaxies" est composé de matidre incohérente, en
négligeant les petits mouvements des particules du fluide, alors

p=0
et

S X R
A=cg=gbe=—1npr -

Ce premier modéle cosmologique statique est compatible avec 1'Univers réel,
puisqutil représente une distribution matérielle de densité finie, #0 & condi~-
tion dtavoir A ;é 0 ¢ ctest dans ce but qQu!EINSTEIN avait introduit une constante
cosmologique dans les équations de champ. Cette constante a une valeur assez
faible pour que son influence soit tout & fait négligeable sur les conséquences
de la solution de Schwarzschild. EINSTEIN espérait en outre que lorsque les compo-
santes du tenseur d'impulsion-énergie sont nulles partout, les équations du
champ n'admettent comme solution qu'une veriété euclidienne. Or, la m8me année
(1917) , De SITTER a trouvé une autre solution non euclidienne des équations du
champ, mais néanmoins telle que les composantes physiquement admissibles du ten-

seur matériel dt'impulsion-énergie soient nulles partoute

Le modéle statique de de Sitter ([42], [43]) est un effet caractérisé par 1'in-
tervalle élémentaire suivant :

2 2
as® = - ____d_z__g - :|c'2(d€32 + sin® © dtpz) + (1 - %) ¢? at?
R
1L
R%

ou 1l'on a posé, cette fois,

1Ay
R? 3 ’
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Un tel modéle "cosmologique", dtaprés les équations de champ correspondantes
entrafne que

p.c2+p=0 .

Cette équation admet comme seule solution ayent un sens physique
p=0 et p=0

car p représente une densité matérielle : c'eést donc néecessairement une quantité
> 0 « Et aucune substance connue n'est telle que la pression p puisse 8ire égale
4 - pcz « Malheureusement, cette solution ayent un sens physique n'a pas beau-
coup de sens cosmologique puisqulelle correspondreit & un Univers complétement
vide. Tels sont les seuls modeles statiques homogénes prévisibles an moyen de la
relativité générale. Dds 1922-1924, FRIEDMAN ([15], [16]) trouve toute la série
de solutions non statiques permettant dtéviter la constante cosmologique. De plus,
vers cette époque, on découvrait l'expangion du systeme des galaxies, car on in-
terprétait comme un effet Doppler les décalages systématiques observés dans le
spectre des galaxies lointaines. En 1929 cnfin, HUBBLE [25] énongait la loi em~
pirique appelée souvent relation vitesse-distances En fait, le décalage vers le
rouge (8) observé dons le spectre des galaxies est sensiblement proportionnel

a4 leur distence & la terre D . On éerit

cd=v=HxD
(H = 180 kn/s.Mps) evec & = %\)-\- .

Ce décalage se manifeste avec les caractéristiques de 1l'effet Doppler : le
rapport 9%— est constant pour toutes les raies du spectre (ceci o été vérifié
non seulement dans l¢ visible, mais encore pour la reiell cm de lthydrogéne par
A, E. LILIEY et E« Fo McCLAIN en 1956 dans 1'étudec radio-astronomique du Cygne

[307).

Or, 1'étude de la propagation des rayons lumineux dans le modéle statique
d'Einstein montre qu'il n'y a aucun décalage systématique de longueur d'onde de
1o lumiére émise par des objets éloignése Par conséquent, ce modéle ne permet au~-
cune interprébation de l'effet Hubble. Pour que le modéle de de Sitter puisse
avoir un intérét cosmologique, il faut y introduire de la matiére. Clest ce que
fit He WEYL ([45], [46]) au moyen de 1l'hypothése suivante : les nébuleuses sont

By

assimilées & une distribution uniforme de particules d!épreuve situées sur un
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faisceau de géodésiques qui divergent & partir d*un point commun. Cette hypo-
thése de Weyl est assez naturellement suggérée par les propriétés curieuses du
modele de de Sitter : en effet, si dans le modéle vide de de Sitter, on introduit
deux particules d'épreuve sans vitesse initiale, les particules ne restent pas au
repos, mais elles se repoussent (si A >0 ) avec une accélération qui croit avec
la distances Tout mouvement cesse d'ailleurs lorsque r =R , horizon apparent de
1'Univers de de Sitter. D'ol 1'hypothése de Weyl. Si les particules d!'épreuve sont
des sources lumineuses, on montre sans difficulté que, pour une onde lumineuse pas-
sant d'une particule 3 une autre, il y a un décalage systématique de longueur
dtonde proportionnel & leur distence, en premiére approximetion.

Pour éviter les inconvénients de ces deux modéles, on a donc étudié les modeles
non statiques sur lescuels se concentre 1'intérét & présent.

4. Modéles cosmologiques non statiques.

La densité moyenne de matidre, pour un observateur local, n'est plus constante
par rapport au temps. De mfme les composantes de la métrique vont dépendre aussi
du temps. On peut induire la forme du ds2 dens ces modéles en utilisant unique~
ment le principe cosmologique d'aprés lequel le substrat est supposé homogéne et
isotrope. Ltisotropie gpatiale de l'univers V4 se traduit par les propriétés
suiventes : "il existe une famille d*hypersurfaces orthogonales & toutes les géo-
désiques. Chacune de ces surfaces est une surface & courbure constante. Les seg-
ments de géodésiques situés entre deux surfaces quelconques de la famille sont
égeuxt[2]. Ces conséquences découlent aussi du postulat de Weyl d'apres lequel
les particules de substrat (représentant les gelaxies) décrivent, dans l'espace-
temps, un faisceau de géodésiques divergent a partir d'un point commun situé dans
le passé (& distance finie ou infinie)« Le point essentiel de ce postulat est que
les géodésiques ne se coupent pas (sauf au point singulier situé dens le passé et
peut-8tre en un pointlsingulier anelogue futur). Donc, par hypothése, en chaque
point de 1l'espace-temps il y a une géodésique et une seule ; par conséquent en
tout point spatio~temporel le matidre posséde une vitesse uniques Ce substrat est
done hydrodynamique [1] 3 il n'y a pas d'intersection des lignes de courant (sauf
au point singulier). Comme le faisceau de géodésiques satisfaisant au postulat de
Weyl est orthogonal & une famille d'hypersurfaces, on va choisir le systéme de coar-
données suivant, adapté & une interprétation physique : comme lignes temporelles
sur lesquelles « ’ x? ’ © sont constants et & seul varieble, on choisit les
géodésiques décrites par la particule. Les hypersurfaces qui sont orthogonales aux.
géodésiques seront les surfaces % = Cte . Ceci implique que, pour chaque
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particule de substrat, xl ’ x? ’ x; sont constants. Un tel systéme de coordonnées
est co-mobile. Prenons en outre x&(: ct) égal A la distence métrique au centre.
Avec ce choix de coordonnées, compte tenu de 1'orthogonalité des hypersurfaces

t = Cte et des lignes (xl ’ = ’ x?) = Cte , et compte tenu de la propriété gdo-

désique, la métrique est de la forme
dszz(dx4)2-hijdxidacj L,j=1,2,3)

o2 dtz-hij xtad

‘les hij sont fonctions de ¢t , < ’ x ’ © . La coordonnde % Jjoue le r8le

d'un tenmps "gosmique! ou universel.

Considérons ([1] p. 102, [38] et [44]) maintenant un petit triangle formé par
3 particules & un instant t et le triangle formd par ces mfmes particules &
un instant ultérieur. D'aprés les postulats dthomogénéité et d'isotropie, puisqu'-
aucun point et aucune direction ne peuvent &tre préférentiels dens l'espace, le
second triangle doit &tre géométriquement sembleble au premiere En outre, le
coefficient de similitude doit &tre indépendent de la position du triangle dans
ltespace, en vertu des m@mes postulatse Il en résulte que le temps doit figurer
en facteur commn dans les hij afin que le rapport des distances correspondant
a4 deux petits déplacements puisse &tre le mfme & tous les instants. Donc
2
hij = R (t) zij
ou zij ne dépend pas du temps. La fonction R(t) est toujours réelle. Il reste
finalement & considérer l'espace 213 axt @ qui est homogéne, isotrope et in-
dépendant du temps. On sait qu'un tel espace doit &tre & courbure constante, po-
sitive, négatlve ou nulle. Par un choix convenable de % ’ x ’ X et en
absorbant un facteur d'échelle dans R(t) , 1'élément lindaire de V4 peut se
mettre sous la forme

46® = o? at? - R:z(,c)[(dxl)2 + @)° + @)?]
i1+ %{(xl)z + (x:z)2 + 552]}2

o k a ltune des valeurs + 1 ,0 ou -1,
En posant

x' = r sin 6 cos ¢ , ¥ =1 sin 6 sin [ x? =71 cos © ’



4-08

1tintervalle dlémentaire s'éerit encore

(1) dsz—c dt —-—-—‘-—2-—(dr +r de +r sm edtp) .

(l+-._

813 k=+1, les modéles sont & "espace" sphérique fermé dont le volume est
27[ R

Si k =0, les modéles sont & espace euclidien. Le volume de ces modéles est
infini.

Si k=~1, les modéles sont & espace hyperbolique ouverte.

Les équations de champ d'Einstein conduisent alors, si THV représente 1'im-

pulsion-énergie d'un fluide continu, parfait, homogine et isotrope, aux valeurs
suivantes pour la densité et la pression matérielles ¢

() . X e = -?—53 (kc:a + 1.12) - A
: ¢ R
. 2 2
1 ., R R ke
(3) Xp = — =5 (2— + + + A
2t

8rt )
ou y = __;E s k est la constante de ccurbure, R et R sont les dérivées

premiére et seconde de la fonction R par rapport & t , A le constante cos-
mologique. Comme eonséquence du postulat dthomogénéité et d'isotropie, densité et
pression matérielles dépendent uniquement du tempse

Si R=Cte , k=+ 1, on obtient le modéle statique d'Einstein.

si k=0, R=R, /N3 ot

présentéc au moyen de 1'hypothése de Weyl.

, on a le modéle de de Sitter ol la matiére est re-

Dteprés llexpreszion (2) précédente, il est possible dtavoir une distribution ma-
térielle de densité £0 mfme si A =0 . EINSTEIN était donc tout & fait dtavis
de supprimer le terme cosmologique qu'il avait introduit dans ses équetions uni-
quement & cause du modéle gtatique, mais qu'il n'aimait pas et souhaitait rejeter
pour des raisons "d!économie logique"."Si 1'expansion de Hubble, erivait EINSTEIN,
evait été découverte ou moment de la création de la théorie de la relativité gé-
nérele, le terme cosmologique n'aurait jameis été introduit". Dtautres auteurs,
notamment G. LEMAITRE, A. S. EDDINGTON, semblent favorables a l!introduction d'une



4-09

constante cosmologique. Leurs arguments sont assez peu convaincantse

I1 est plus intéressant de savoir si lcs moddles cosmologiques caractérisés par
1'intervelle éldémentaire (1) peuvent rendre compte de lteffet Eubble.

5. Interprétation de 1l!'effet Hubble.

Supposons que les perticules de substrat peuvent 8tre des sources lumineuses,
et étudions le propagation du rayonnement émis per l'une de ces sources et regu
per un observateur 1ié & une autre particule de substrat. Une analyse trés simple
montre que, pour un rayonnement caractérisé par la longueur d'onde A se propa-

geant dans ce modéle, l'observateur mesure un décelage systématique ayant pour

_d:r _R{tg)
6= = THY 1

oh b, est ltinstant d'émission d'un front d'onde par la source lumineuse, t,

expression

1tinstant de réception de ce mfme front d'onde per l'observateur. Par conséquent,
les moddles cosmologiques non statiques (R £ Cte) prévoient un décalage systé-
matique de longueur d'onde pour un rayonnement passant d'une particulc de substrat
4 une autre. La variation relative de longueur d'onde & (= 7;9 est la mfme pour
toutee les longueurs d'ondes d'un spectres & est par conséquent de la nature
d'un effet Doppler, ce qui est conforme aux observations. Mais la fonction R(t)
est indéterminées La théorie de ces modéles n'impose pas R(ty) > R(ti) « Puisque
le phénoméne observé est un décalage systématique vers le rouge, correspondant par
conséquent & un & >0 , 1la fonction R doit satisfaire 1'inégelité R(t0)>>R(ti)
pour tous les instants d'émission ti t R doit &tre unc fonction croissante de

t , et les modéles cosmologiques doivent &tre en expansion pour représenter (sché-

matiquement) le phénoméne de récession des nébulcusess

On & ainsi obtenu une assez bonne description qualitetive de notre échantillon

d'Univers.

I1 faut, & présent, envisager une confrontation quantitetive des résultats d'ob-
servation et des caractéristiques des modéles. Cette dtude a pour buts

19 de voir dans quelle mesure ces schémas peuvent représenter 1l'univers réel des

galaxiese

2° de chodsir entre les divers moddles possibles le "bon" modéle §
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Les résultats dtobservation pratiquement utilisables en cosmologie sont encore
trés peu nombreux (malgré les extraordinoires ingtruments nouvcaux, notamment
ceux utilisds au Mont Palomer). Ils se rapportent essenticllement aux mesures de
décalage dens les spectres des nébuleuses. D'autres observations pourraient &tre
utilisées en cosmologie, notamment celles qui concernent les numérations de gala-
xies. Meis de 1ltaveu mfme de leurs adeptes, il n'est pas encore possible de se

servir de telles observations en cosmologis, d'une meniére valable.

I1 y a 14 une des reisons de la désaffection actuellement manifestée & 1'égard
do la cosmologie : on attend toujours de pouvoir mettre & 1l'épreuve les différents
modéles proposés, et les mesures nécessaires se trouvent encore, malgré les ins-
truments nouveaux, & la limite des observations. On est donc dans une période
~d'expectative depuis quelques années et vraisemblablement pour quelques années
encoree. On fonde des espoirs sur les méthodes radio-astronomiques mais, 14 enaore,
il faut attendre.

Néanmoins, les donndes dont on disposc peuvent apporter des précisions aux
modéles cosmologiques de la relativité. Une loi empirique relie le décalage & &
la distance de la source & 1l'observateur. Pour utiliser les observations, il faut
donc relier les distances mesurées au mode de repérege utilisé dans les modéles
précédents. Il semble que ce probléme des distances soit actuellement aussi épi-
neux pour les expérimentateurs que pour les relativistes, pour des raisons évie-
demment trés différentes.

6. Notion de distance.

les mesures des distances des galaxies se font de proche en proche. Chaque
étape a scs difficultés propres, qui vont évidemment croissant avec 1!'éloignement,
ot une modification des résultats fournis per une étape a , bien entendu, des
répercussions sur tout l'ensemble. On utilise, pour les galaxies assez proches,
des indicateurs de distance en désignant ainsi "toute catégorie dlastres aisément
reconnaissable dont la fonction de fréquence des magnitudes absolucs présente une
faible dispersion autour de la moyenne". S'il n'en n'était pas ainsi, en effet,
la moyenne serait mal définie, et la distance déduite de 1'observation dfun

petdt nombre dtentre eux risquerait d'étre trés crronéee

Ainsi, les principaux indicateurs sont constitués par les étoiles variables
permi lesquelles il faut distinguer les Céphéides de type I et celles de type
II . Ltutilisation des Céphéides pour déterminer les distances repose sur les
courbes période-luminosité (M = log P) qui impliquent en outre, la connaissance
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de le magnitude absolue des variables d'amas du type Re Re Lyraece. Dtautres étoiles
variables, telles que les novae, constituent eussi des indicateurs de distence.
Enfin, les étoiles les plus brillantes d'une galaxie servent également d'indica-
teurse Ces déterminations reposent sur la relation

logig D =0,2(m=~M +1

oi D est la distance en parsecs, m la megnitude apparente et M la magnitude
absolue d'un objet. Par définition, M est la magnitude qu'laurait 1ltobjet s'il
était situé & une distance de 10 parsecs de l'observateur. Cette relation ime
plique uniquement que 1'intensité lumineuse de la source est inversement propor-
tionnelle au carré de sa distence & l'observateur, ce qui, en toute rigueur, ne
stapplique qu'a des objets stationnaires dans un espace euclidien. Clest cette
relation qui sert de base & la détermination des distances des galaxies proches
ou lointaines.

Rappelons les points essentiels des procédés expérimentaux utilisés, afin de
pouvoir utiliser les résultats en cosmologiee

a. Pour les galaxies proches, un indicateur (de préférence plusieurs) est uti=-
lisé s pour lui, on connaft M , m . La relation précédente donne D qui est
aussi la distance de la galaxie contenant cet indicateur.

bs L'étude des galaxies proches montre alors que les galaxies les plus biillentes
d'un amas ont des magnitudes absolues comprises entre -~ 18,9 et =~ 19,9 .

ce Les galaxies lointaines ne sont plus résolubles en étoiles. Par conséquent,
on ne peut plus utiliser les indicateurs de distance habituels. On utilise alors
la propriété précédente : - 19,9 <M< - 18,9 pour les galaxies les plus bril-
lantes d'un amas de galaxies. Connaissant M , mesurant m par un procédé pho-
tométrique, la relation précédente donne D pour la galaxie. Bien entendu, ceci
est trés schématique. En fait, on introduit des corrections diverses, notamment
celle qui tient compte du rougissement systématique du spectre des nébuleuses
lointaines ¢ c'est le terme K & ceause duguel la relation qui donne D est reme

placée par

loglOD=O,2(m-K-M) + 1 .
Par son essence mfme, le terme K est 1ié au décalage & « Pratiquement, il suf-
fira de 1le représenter par la relation linéaire

K=K16 ]
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Nous n'entrerons pas dans le détail des autres corrections, soit parce qu'elles
sont abandonnées actuellement, comme celles résultant de 1teffet Stebbins-
Whitford, soit parce qu'elles sont plus spécifiquement empiriques comme la correc—
tion (tout & fait indispensable) tenant compte de 1'absorption de lumidre par les
gez et poussictres interstellaires, sbsorption due & la position malheureuse occus
pée par le systéme solaire, tout prés du plan central de la Galaxie.

I1 faut maintenant relier la distance D d'une galaxie ainsi obtenue au mode de
repérage du modéle cosmologique. Etant donmé les processus de mesure qui viennent
d'8tre mentionnéds trés bridvement, on appellora distance ([6] et [32]) d'une source

4 un observateur, ou plus précisément distance-luminosité D , une quantité telle

que 1l'intensité lumineuse de la source mesurée par llobservateur soit inversement

proportionnelle au carré de cette quantité.

Si 1'on suppose que l'observateur est situé & llorigine des coordonnées, Ty
étent la coordonnée radiale de la source, coordonnée constante dans le systéme co=
mobile utilisé, ti 1'instant d'émission d'un signal lumineux, ty 1'instant
de réception de ce signal par l'observateur, la définition précédente se traduit,
dans le modele gosmologique, par

5 _ RS ry Ry = R(%y)
— . i ’
1 k —
1+ - Ry = R(ti) .

Par une méthode de développement en série, McVITTIE a montré que le décalage ©
est 116 & D par la relation

2
ed hy + by
D = E—-(l + o)} au 2e ordre d!'approximation .

1 2h2

1

On a posé
hy = po b = 0
1 Ry 2 2 " Ry !

to étant 1l'instant présent d!observation. En premitre approximation ( & petit)

la relation précédente se réduit a

06=h1D e

Clest la relation empirique initialement vérifiée par HUBBLE.
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On voit ainsi comment les domnées d!observation peuvent apporter des précisions
aux modéles cosmologiques. Ce qui est directement accessible a 1tobservation,
clest & en fonction d¢ m « On peut éliminer D au moyen de la relation

logy D =0,2m=K~M +1 .

On obtient aisément

0,2m 2
107? = Al d + A2 o)
avec
-c 1 <
Al_hlm, -19,9 M<-.18,9
hf + h
A.z = A1[2,303 x O’2Kl + -—;1;?—] .

1
Ltobservation fournit toute une série de valeurs pour m en fonction de & »

On peut en déduire A, et A, par une méthode de moindres carrés. On en tire

555201078 < 1, < 8,75.1078 gec™

soit
7L <H< 210 ¥n/s.Mpe R

valeur assez bien connue d'eprds les résultats de HUMASON (les corrections de
BAADE sur 1'échelle de distance employée par HUBBLE sont effectuées).

Les observations permettent aussi d'obtenir

2
hy = =9 By
avee
2,7 < qqy < 4,8
selon la valeur adoptée pour K, « Ceci est d'ailleurs plut8t un ordre de grandeur.

Ce qu'il faut retenir du dernier résultat est surtout que h2 est négatif ce qui
entrafnerait que 1l'expansion du systéme des galaxies est actuellement retardée.

On peut encore, en principe, tirer des indications & partir de 1'évaluation de
la densité matérielle dans 1l'univers. On a en effet, pour l'instant présent o
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2
1 3ke 2 2
Ba = ( + 3h7 -~ Ac°)
0 8nq; ROE 1

et pour la pression

P = ca (- 2n -h‘°“-1‘-‘-’3+/\c2)
0 BnG'N 2 1 R2
0

Si 1'on admet que le fluide matériel est composé de matidre incohérente, alors

po=0 et
2 ke®
(4) 2h2+h1+-°§-=0 (si A =0) .
R
0

En portant dans l'expression de la densité, on en déduit

Ty Mo _xe? | 2
3 - R2 1 ¢
0

La comparaison de ces deux équations conduit a

470y Ho 2
(5) ——==h, (=q k)
ce qui implique h2 négatif : c'est bien ce qui résulte des observations sur le
décalages Enfin, dlaprés (4)

ke” _,2
—}?—-_hl(.?qo-l) .
0

le signe de k (et la valeur de R, ) pourrait donc &tre déterminé en utilisant
uniquement les données sur le décalage, ainsi que 1l'ont préconisé HOYIE et SANDAGE
[24]. 81 qQ >% (ce qui semble &tre le cas d'aprés les récentes donnédes de
HUMASON, MAYALL et SANDAGE), k = + 1 , et 1!'Univers devrait &tre représenté par
un modéle & espace sphérique. La veleur de la densité de matiére est donnée par
(5)« Si les observations exigeaient h2 >0 , alors il faudrait ou bien adopter
le modéle d'Eddington-Lemoftre avec A >0 ou bien un autre modéle. La valeur

de k est +1,0 ou -1 selon que
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2 —_—
3h my )

Ho ; 8;@1 clestmd-dire 2-X (7.10 8) = 1078 .
BT x 6,6410™C

On trouve encore actuellement des valeurs si diverses pour Hn qulon ne peut
tirer de conclusion soit favorable soit défavoreble. D'autre part, selon SANDAGE,
h, a la méme précision que 1'échelle des distances et la valeur de h, est un
simple ordre de grandeure

Par conséquent, les données d'observation, qudiqutimpliquant un travail consi-
déroble, sont encore insuffisantes pour déterminer le modéle cosmologique le plus

adapté & la représentation de 1ltunivers réel.

Parmi les critiques les plus passionnées formlées contre les modéles cosmolo=
giques en expansion de la relativité générale, il faut mentionner celles se rap-
portent & ce qutil est convenu d'appeler 1'f8ge de 1!'Universe

7« Age de 1'Univers.

I1 faut évidemment mettre cette expression entre guillemets, car rien, jusqu'a
présent, n'a démontré que la matidre de 1'Univers n'a pas toujours existé. Le
sens & donner & une telle expression ne peut &tre que le suivant : on désigne
ainsi le laps de temps écoulé depuis quelque événement important & grande échelle
comme l'apperition de fortes densités, de températures trés élevées, ou le commen-

cement de l'expansion nébulaire.

Pour les astronomes, 1'fge d'un objet est le temps qui s'est Scoulé depuis la
formation de 1'objet sous un aspect qualitativerent sembleble & 1ltaspect actuel.

On dispose actuellerment de trois méthodes pour cstimer les dates d!événcments
passés. | '

1° Tout d'abord une méthode basée sur les conséquences des interactions stel-
laires dans notre galaxie et sur les théories dc 1'évolution des étoiles. Par
1'étude de la dynamique des amas d!étoiles galactiques lfches, des amas stellaires
denses (amas globulaires), et la statistique des binaires, BOK (1949) a montré que
n1t8chelle de temps de l'univers" éteit de l'ordre de 3 & 5 x 107 ans (ceci
représentent le leps de temps écoulé depuis que les étoiles ont, grosso modo, leur
distribution actuelle).

2° Une autre méthode utilise les conséquences du déclin radiocactif de la matiére
terrestre ou des météorites. Dans le cas des roches terrestres, le rapport de
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substance radioactive au produit de désintégration, per exemple dturanium au
plomb, fournit des informations sur 1'époque & laquelle ces roches furent déposées
sous leur forme actuelle avent leur désintégration. La constitution isotopique du
plomb primitif de la terre commenga & &tre modifiée par des additions d'isotopes
de plomwb produits par 1lfuranium, 1l'actinium, et le thorium. HOLMES [21] au moyen
des résultats de 1'analyse isotopique des échantillons de plomb, trouva que la
Terre a existé depuis n 3,35 x 10 ans, suffisamment séparée des autres corps
pour que son contenu ait été protégé de mélanges et suffisemment "refroidie" pour
que des "vitesses normales" de désintégration aient eu lieu depuise Ce résultat
est en assez bon accord avec l'estimation géologique de 1'fge de ces roches (ceci
suppose que les composés d'uranium se sont cristallisés seulement au morent de la

formation des roches qui les contiennent).

Dans le cas des météorites, les rapports d'uranium (et thorium) & 1*hélium ren-
seignent sur la date oi ils se sont solidifiés. PANETH a ainsi trouvé des valeurs

plus dispersées allant de 6 «x 107 a 7 x lO9 ans (influence des rayons cosmi-
ques sur les petits météorites qui ont le plus grande production d'He).

La similitude des résultats obtenus par ces deux méthodes si différentes est
évidemment frappante. Si l'on porte 1'attention sur le résultat de la premiére
méthode, 3 & 5 x 10% ans représente le temps écoulé depuis la derniére grande
perturbation de lo galaxie, temps pendant lequel les étoiles de notre systéme sont
en interaction gravitationnelle sans modification : il est naturel de vouloir
aussi que notre galaxie soit séparée des autres nébuleuses depuis eu moins le
méme temps. D'autre part, si 1'fige de la terre est 3,35 «x 109 ens environ, cteste
a~dire s'il stest écoulé un tel laps de temps depuis que le densité moyenne de
metidre est tombée & un niveau tel que la terre puisse &tre séparée du reste et se
trouver dans un état qualitativement semblable & 1tétat actuel, il faut donc que
le début de la récession nébulaire soit >(3 & 5) x 107  ans.

3° La définition populeire de "1'fge de 1'Univers", en cosmologic, est le temps
qui s'est écoulé depuis le début de l'expansion jusqu'd 1l'instent présent Y
les modéles cosmologiques pourraient donc fournir une troisidme méthode pour dé=-
terminer la date d'un événement importaont & grande échelle. Par définition, 1t*ins-
tont ti du début de l'expansion est tel que

R(ty) =0

(pour la premiére fois éventuellement en remontant dans le passé & pertir de 1'ins-
tant présent ty ) et "1tfge de 1'Univers" serait ainsi
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R
Comme le paramdtre de Hubble h;, (= E_C_)_) a les dimensions de l'inverse d'un temps,
0

1 . .
P @ les dimensions d'un temps, et l'on pose perfois, un peu rapidement,
1

Or h; N 7x 10718 geomt s d'ol par ce procédé, T n 5 x 107 ens (SANDAGE, en

1958, donne pour le parametre de Hubble 75 km/seMpe soit T =1 ,3' x 1010 ans)
ce qui cst un peu court étant donndes les déterminations précédentes (surtout
1t8ge de la Terre ¢ 3,35 x 107 ans)« MCVITTIE [34] est parti en guerre, dans
plusicurs articles (mfme encore en 1959) contre cette méthode tirée de la cosmo=-
logie pour donner un fge & l'univers. Ses arguments sont aussi pertinents
quthumoristiques. Il montre que, si lton définit.

1

T =

h,

11 faut prendre comme fonction R : R(t) = at (a = Cte) « Mais dans ce cas

B=1a, R=0 et h2 =0 ce qui est en contradiction avec les résultats expé-
rimentaux. Le point important est que l'observation nc détermine pas la fonction

R(t) mais seulement :3, ;B— ct, en principe k et R, , avec une précision
plus ou moins bonne. Or la connsissance de R(t) serait évidemment nécessaire
pour déterminer ty 5 tel que R(ti) =0 et obtenir T , le temps écoulé depuis
- le début de 1l'expansione McVITTIE a construit des fonctions pour lesquelles

Yo = -1%1- ( h, = = qq hf , conformément aux résultets expérimentaux) et, au moyen
de ces fonctions, il a montré qu'on pouvait obtenir un fge dtunivers petit, ou

trés grand, mdme infini, & volonté !
En fait, on peut relier d'une fagon plus légitime, comme 1'a montré BONDI par
exemple, EJ-‘— 4 1'8ge de 1'univers.
1
Si 1'on ge reporte aux expressions (2) et (3) de la densité et de la pression

matériellss, on trouve qu'on peut remplacer l'une d'entre elles par 1'équation
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3
d 3
3t (F) + B G =0
c
et si 1'on suppose que p =0 <toujours, alors

pRB = Cte =C

dtou, d'aprés l'expression (2) de p
1 2 *2 2.3
c=-7§Dm R + 3R R® = Ac® R7]
an

ou encore

2 A 2 2
(g%) =g - ke +93-/\R4 e
Cette égquation peut &tre intégrée en fonctions elliptiques. On peut distinguer
plusieurs cas suivant les valeurs de A et le signe de k . Il n'est pas néces-
saire de les envisager tous pour les conclusions qui nous intéressent ici.

Limitons~-nous & ceux pour lesquels A =0 . On a alors

R(t) R (t) | R(b)

1
|
]
|
!
'
!
1

ta ti to t ‘ba t t ta 'bi

i
k<0 k=0 k>0
La valeur actuelle RO de la fonction R est représentée par un point sur

1t'une de ces courbese. En ce point g% est positif (puisqu'actuellement, d'aprés
les donnédes d'observation & >0 , R croft et 1'Univers est en expansion)e La
tangente & 1'une quelconque de ces courbes au point t = % (1e présent) coupe
la droite R =0 en un point ta et puisque ltunivers est en expension

t <t oAinSi
a 0

o

o _ 2 02 ans
't.o —’taz———.hl N5 X 10 ans .
0
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Si HgO pour tout t <ty 5 la pente de la courbe est toujours décroissante
de sorte que toute la courbe R = £(t) est situde & droite de la tangente en
’oo + On voit ainsi que ce qu'on a appelé "1'fge de 1'Univers" T = ti -ty est

certainement inférieur a e Or, si 1'on se reporte aux expressions de la den=-
1

sité et de la pression matérielles on a

3 2 R
SnGN(p+-§)=2Ac - 65 .

Le premier membre est toujours positif : par conséquent % (ou ii.) sera tou=-
jours négatif & moing que A soit >0 .
Pour les modéles & constante cosmologique nulle, El— fournit per conséquent
1

une borne supérieure pour 1l'fge de ltunivers ainsi défini (T = ty = ti) e On a
souvent tiré de cette conséquence un argument en faveur des modéles & constante
cosmologique A >0 et plus particulitrement du modéle d!'Eddington-Lemaftre
(1927) [29].

R Selor ce modéle, 1'Univers peut avoir été
pendant un temps trés long (mfme infini)
dans 1'état d'un modéle statique d'Einstein.
A un moment domné, s'il sc produit une ins-
tabilité locele, des étoiles et des gala=

xies peuvent se condenser en mfme temps que
l'expansion commence (la formation d'une
condensation locale entrafnant 1l'expansion
d'un univers d!'Einstein).

: t

Mais il semble que clest la définition m8me de 1'8ge de 1'Univers qui est cri-
ticable. La définition couramment utilisée du début de 1l'expansion (c'est-~d-dire
R('bi) = 0 ) implique qu'initialement toutes les galaxies (ou plut8t toute la ma-
tidre de 1'Univers) se trouvaient dans un volume infiniment petit (proportionnel
a R3 )e Clest une conception tout & fait arbitraire que n'imposent ni la théorie
ni 1ltobservation. Pour le début de l'expansion ainsi défini, "la métrique devient
singuliére et la densité p infinje (pR3 = Cte) . "Pour de grandes densités
de champ et de matidre, écrivait EINSTEIN, les équations du champ et mfme les va-
riables de champ qui y figurent n'ont pas de signification réelle. Par conséquent,
on ne peut pas admettre la validité des équations pour une densité de champ et
de matidre trés grande et 1l'on ne peut pas conclure que le "début de 1l'expansion"
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doit signifier une singularité au sens mathématique. Tout ce que nous devons
considérer est que les équations peuvent n!étre pas continues dans de telles ré=-
gions. Toutefois, cette considération ne change pas le fait que le "début du
monde" constitue réellement un début en ce qui concerne 1l!évolution des étoiles
et des systémes d'étoiles qui existent actuellement". Mais la date de ce début

doit &tre déterminée par des méthodes plus spécifiquement astrophysiques.

En tout état de cause, il est bien évident que les modéles homogénes ainsi
construits ne peuvent représenter l'univers réel qu'en toute premiére approxima-
tion. En effet, chaque galaxie doit &tre représentée, en réalité, par une conden-
sation de matidre de densité plus élevée que pertout ailleurs. Liunivers réel
doit done &tre décrit par des modéles non homogdnese Une telle description est
d'ailleurs nécessaire pour une autre raison : TOLMEN a, en effet, montré qu'un
modéle homogdne est instable quand il se produit des perturbations de densité.
Toute tendance locale & l'expension est accentude en une expansion plus poussées
De méme, toute tendance locale & la contraction est suivie d'une contraction a
plus grande échelle. Par conséquent, si un modéle homogdne est perturbé, il de-
vient inhomogene.

8« Modéles non homogenese

Dans de tels modéles, la densité et la pression varient non seulement en fone-
tion du temps mais aussi en fonction de la position spaticle. Une galaxie sera
alors représentée par une condensation de matiére plongée dans un fluide parfaite
Guy C. OMER (1949) [37] a étudié une distribution de matiere non statique, non
homogéne, présentant une symétrie sphérique autour d'une origine particulisres

I1 introduit en outre les simplifications suivantes :
8. L'observateur est supposé placé au centre de symétrie.

be Le comportement de le distribution matérielle est supposé descriptible en
coordonnées co-mobiles, ce qui, comme précédemment d'ailleurs, restreint le type

de mouvements possibles en éliminant les dispersions des vitesses des particules

et les rotations non-rigides.
c. La pression du fluide matériel est nulle partout et toujours.
Ltintervalle élémentaire du V4 a la forme suivante ¢

2
ds® = - [ '/ér; ar® + 32 @° + 7 sin® 0 Qv°] + ¢© at?
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ou y est une fonction de r et t solution de 1'équation

Oy 2 1 2
(5%) :g+§+-—/\y R

3

g et h étant des fonctions de r . OMER trouve pour le densité

I1 obtient ainsi un certain nombre de moddles (dont les modéles homogénes cons—
tituent évidemrent un cas particulier) permi lesquels il peut choisir ceux qui
représentent convenablement les relations observées (par exemple entre le déca-
lage vers le rouge et la distance) en ajustant les paramétres dont il dispose et
la valeur de la constante cosmologique. Il peut par exemple avoir un modéle pour
lequel la densité moyenne actuelle de metidre en notre voisinage soit 10727 g/cm3
et il a trouvé que 3,36 x lO9 dns sont nécesseires pour passer dfune densité
moyenne de 10—26 g/cm3 a 10"29 g/cn? 4 1'origines. L'intérét essentiel de ce
travail est, non pas de fournir une description nécessairement correcte de la
récession des nébuleuses, mais, selon llavis mfme de son auteur, de montrer la

grande souplesse de la relativité générale.

As EINSTEIN et Go STRAUSS ((1945) [13]) ont étudié un modéle avec une seule
condensation située & 1'origine des coordonnées ot représentée par une sphére
vide au centre de laquelle est une masse ponctuelle. Clest un modéle & vacuoles,
le vacuole étant plongée dans un fluide parfait homogéne et isotrope. On peut
elors trouver une solution exacte des équations de la relativité générale. Mais
un modéle plus adepté & la description de l'univers réel comporterait un nombre
erbitraire de condensations (& symétrie sphérique, en premiére approximation)
plongées dans un fluide parfait. On ne connaft pas de solution exacte & ce pro-
bléme, mais on peut déterminer une solution approchée.

L. INFEID et A. SCHIID ((1949) [26]) ont étudié le probléme des masses ponctuel~
les plongées dans un espace-~temps vide (en prenant A =0 )

MVITTIE ((1931) [33]) a déerit un moddle non uniforme contenant n condensa~
tions plongées dans un fluide parfait homogéne, condensations réparties au hasard
mais, en moyenne, & des distances telles que le champ de l'une quelconque d'entre
elles ntinterfére pas avec celui d'une autre, et d'une manidre isotrope. Il est
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possible de prendre comme forme d'intervalle élémentaire

2
asf = (1=K at? - —EW_ 1y gy (@) 4 @P)P + (@)
(L« 52)2

(K = 8nGy/c”)

oi ¢y et w sont fonction des 4 coordonnées, et ou les puissances de K supé-
rieures & 1 sont négligées. En supposant que 1l'emploi de coordonnées co-mobiles
est possible, et en étudiant le comportement du fluide (en dohors des petites
régions occupées par les condensations), MVITTIE trouve que

1 R
q,zw:}k(x ;f:c :3?)

L ' .
ou Y est une fonction arbitraire de x , x2 ’ :2 « La fonction ¢ appropriece

au nombre arbitraire n de condensations adoptée par McVITTIE est la suivante :

Z! Zo

vRTEE mErr -t k40
i=1 i1 i1
n on
l 3
'q,)::R-z Z—:; (k:O)
i=1l 71
avec
Z2=r2+a2—2ar[cw60086 + gin 6 gin © cor'((p-(p)]
i i i i i~ i
722 1° + a1® + 2a) r[cos O cos 6, + sin 6 sin 6, cos(p -¢.)]
i~ i i i i i

r =
4- » . . ’,
| o -
ay ai = coordomnées de la singularite my 0 =

€ o,
e e e

Les condensations ont des coordonndes spatiales constantes dans le systéme co-
mobile utilisé et par conséquent se déplacent en méme temps que le fluide ol elles
gont immergées. Les résultats prévus par les modéles homogenes ne sont pas beau-
coup modifiés tant que les masees des condensations sont petitess Par exemple, si

k=0 ct R=Rje VER: (ce qui correspondait su modéle homogéne de de Sitter
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complété par 1lthypothése de Weyl), le d32 correspondant & ce cas représente un
nombre arbitraire de condensations plongées dans un espace vide ( ™ -0 par-
tout en dehors des condensations), s?écartant toutes les unes des autres : ce qui
pourrait étre une assez bonne approximation pour représenter l'univers réel, les
galaxies étant considérées comme des condensations séparées les unes des autres
par des régions vides.

9. Temps "cosmique".

Une difficulté fondamentale lide aux modéles cosmologiques en relativité con=-
cerne la notion de temps cosmique implicitement contenu dens les divers dévelop-
pements. Cette notion a dtailleurs été explicitée par ROBERTSON [39] selon qui
il est néeessaire d'introduire une notion de temps cosmique afin que des compa-
raisons puissent &tre feites entre des étapes correspondentes dans 1!évolution
des nébuleuses de différentes régions"., Ainsi qu'il ressort de l'expression des
ds® des modéles homogénes, étant donné le choix de coordonnées co-mobiles effec-
tué, le temps-coordonnée < (= ct) représente le temps propre de chaque parti-
culc de substrat (ou de 1l'observateur qui lui est 1ié) puisque pour chaque parti-
cule dx; = 0 . Les observateurs du substrat se déplacent de telle sorte qu'il
existe un temps cosmique mesuré par le temps propre de chaque observateur. L'in-
troduction du temps cosmique est évidemment lide au principe cosmologiquee Car
tout observateur voit un univers changeant, mais présentent le mfme aspect a
touss Donc un observateur A voit, & un instant 1%, , l'univers dans le méme
état qu'un observateur B & un instant t; de son temps propre. Par conséquent
1tunivers lui-mdme se comporte comme un instrument permettant & A et B (et &

tous les observateurs) de synchroniser leurs horloges [1].

On est ainsi conduit, comme 1l'a fait remerquer S. KICHENASSAMY & introduire
"un temps veleble pour tous les observateurs" ou encore & admettre "la possibilité
d'un observateur idéal, mais absolu, pour lequel l'espace-temps se révelerait
8tre une succession dans le temps d'espaces-temps statiques, sans qu'il y ait
interdépendance entre sa notion de durée et sa notion de distance ; c'est 13 un
moyen détourné dtintroduire le notion de repére absolu" et per conséquent une
contradiction avec les principes et conséquences de la relativité restreinte.
Cette difficulté tient 3 ce que la notion de durée est une notion globale qui
nécessite le choix préalable de la métrique globale. Quelle signification peut-on
en effet attribuer & 1'égalité o priori des durées mesurées par deux observateurs
distants meis localement au repos (et localement soulement) ? Une certaine
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confusion s'est introduite entre le local et le global par 1l'emploi du systéme
co-mobile qui ne doit pas &tre confondu avec la notion de repére propre 3 signi-
fication purement locale". S. KICHENASSAMY [27] en développant la méthode des
transformées infinitdésimales et en 1'appliquant 2u probléme cosmologique, & four-
ni un moyen pour lever cette difficultéd. Il a trouvé en particulier, por cette
méthode, le ds®> non statique, isotrope et homogéne suivant

5 4 4)2

1.1 2.2 3.3
l -
as” = = (@x)? - (@)? - (@)% 4 (P E e ax dx px Or - x I
a =p

ou & est une constante,
l ~
= (2 (D D) -H .

Si a est réel, l'espace physique correspondant est clos et en expansion. Cette

t
expansion rend compte de décelages systématiques vers le rouge (L + dn Eg" t2
1

temps d'arrivée, t; temps d'émission) vérifiant la loi empirique de Hubble en
premieére approximation. Cet ensemble de résultets est donc tout & fait satisfai-
sante

Le concept du temps se présente d'ailleurs en relativité générale comme un
sujet aussi délicat que celui de distance. EINSTEIN [14], en 1950, formulait
clairement le probléme de la meniére suivante @

Soit P un point d'univers. Ctegt le som~
met d'un "c8ne de lumiére". Tracons une ligne
d'univers du genre-temps passant par P , et
solent A et B deux points sur cette li-
gne, de part et dtautre de P « ¥ a-t=il un
sens & pourvoir la ligne d'univers d'une
fléche et & dire que B est avant P, A
aprés P ? ou bien est-ce aussi justifié, du

point de vue physique, de mettre la fléche dans la direction opposée et de dire
que A est avent P, B aprés P ? S'il est possible d!envoyer un signel de

B & A, misnonde A & B, alors le caractére asymétrique du temps est as~-
suré, c'est-a~dire qu'il n'existe pas de libre choix pour la direction de la
fléche. Le point essentiel est que l'envoi d'un signal est un processus irréver-
sible, au sens thermodynemique. Si donc B et A sont deux points suffisamment

voisins, qui peuvent &tre reliés per une ligne du genre temps, dire que " B est
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avant A " a une signification physique. Mais si les points B et A sont ar~
bitrairement éloignés, l'assertion " B est avant A " peut ne pas avoir de sens
s'il existe des suites de points qu'on peut relier par des lignes du genre~temps

de sorte que chaque point précéde temporellement le prénédent ct si lo suite est

fermée sur clle-mfme. Dans ce cas, la distinction "antérieur-postéricur" est a

abandonner pour des points éloignés, sinon on aboutit & des paradoxes concernant
le causalitée On connaft une solution cosmologique des équations de la relativité
générale dens laquelle il existe des lignes du genre-temps formdes: dans de tels
univers, il est donc théoriquement possible de voyager dans le passé ou encore
dtinfluencer lo passé. Clest le moddle de K. GODEL.

10. Moddle de Ko G8del ((1949) [17] et [18]).

A propos de ce modéle, EINSTEIN écrivait : il sera intdéressant de voir si ces
solutions ne doivent pas &tre exclues pour des raisons physiques". Le principale
propriété nouvelle du modéle de @ddel est qu'un compas dtinertie tourne partout
par rapport & la matiére, ce qui, dans notre univers réel, signifie qu'il tourne

par repport & la totelité des galaxies.

K. GODEL a commencé par étudier un tel univers en rotation qui &tait en outre
spatialement homogdne, stationnaire, avec constante cosmologique non nulle. L'élé-
ment lindaire correspondant avait pour expression

in

X
az[dxi ~ad v (e '/2) at - dx§ + 2 T ax, ax,]

oi a est un nombre positif. On peut montrer facilement que la vitesse angulaire

locale de la matiére par rapport au compas d'inertie est un vecteur de composantes

HVpO
(l) w”: £ a.vpo
12V = g
ou
800 = vv(%vp - ap vo) + vp(bv Vg = 9 Vv) + v‘:,(ap v, = 9, vp)

v est le vecteur vitesse unitaire de la matiere, w la vitesse angulaire de la
matidre dans un systéme local d'inertie ( w est toujours orthogonal & v ).

V et w ont pour composantes

1 V2 X
vwW=,0,0,0), wP'(O,O,O,-g—Q-),vH(a,O,ae , 0) .
a,

a
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Dtapres les équations de champ
1 o
?zBﬂGNH’ 7\.:—4]'[GN}J. (1Cl )\-<O) .

Donc la matiére tourne par rapport au compas d'inertie avec la vitesse angulaire

Q = f—?én—-iaz = 2(JIGN }J) 1/2

Sa période de rotation, si W = 20~ o’ est
1t
T=2 40,6107 sec=2x10" ams .

Si 1l'on suppose que les systémes galactiques se sont formés par condexsation de
la mati¢-. _nitialement distribuée uniformément, en prenant pour rapport de con-
traction 1/200 (suggéré par le rapport moyen observé de 1/200 entre le diamd-
tre et la distance des galaxies) et en utilisant la loi de conservation du moment
angulaire, on obtient comme période moyemne de rotation des systémes galactiques
5 x 106 ans. Ce résultat est en bon accord avec les données numérigues que 1'on
possdde (HUBBLE donne pour deux galaxies de taille moyenne 2 x 107 a 7 x 107
ans & une distence correspondant & n la moitié du rayon & partir du centre. La
période de rotation d'Androméde dans la régior centrale est estimée a
1,5 x 107 ans) .

La valeur réelle est beaucoup plus grande, car ceci est le valeur de la période
de rotation dans les parties extérieures des nébuleuses. Mais ce moddle ne cons—
tituera une bonne représentation que lorsqu'on aura introduit ltexpension. Il
faudrait aussi trouver une explication pour 1l'apparente irrégulerité de la dis~
tribution des axes de rotation des galaxies, ce qui n'est pas impossible.

Comme 800 # 0, il en résulte, d'aprés (1), .ue W' #0 et il n'existe pas,
dans ce modele, de surfaces orthogonales aux lignes temporelles dans les sous-

espaces

x? = Cte ( o £0, W= =t =0 dens ce cas) .

On peut introduire une direction positive de temps et définir une orientation
temporelle pour le ligne d'univers de chaque particule matérielle, mais il n'exis-
te aucun ordre temporel uniforme pour tous les événements qui serait conforme &
tous les ordres individuels. Chaque ligne dtunivers d'une perticule matérielle est
une ligne ouverte de longueur infinie, qui ne revient jamais en aucun de ses points
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meis il existe aussi des lignes du genre-temps ferméess Un tel moddle ne peut
évidemrent pas rendre compte du décalage vers le rouge, puisqu!il est stetionnaire.
Par la suite (1950), GODEL & introduit aussi ltexpansion dans son modéle en ro=
tation.

Cette solution plus générale présente une propriété intéressante qui pourrait
servir de critére pour déceler la rotation d'un univers homogéne, fini et en ex~
pansion : pour des distances suffisamment grandes, il doit y avoir plus de gala-

xies dans une moitié du ciel que dans 1l'autre.

|w| rRh
1 2 02

N, Nz nombres de galaxies dans les deux hémisphéres en lesquels une sphére de
rayon r (<<R rayon de l'univers) est décomposée per un plan orthogonal & w ,
h = Cte de Hubble.

Quoique le probléme cosmologique se présente d'une meniére particuliére en
relativité générale, néanmoins, les théories cosmologiques ne sont pas le seul
apanage de la Théorie d'Einstein et, d&s le 19e¢ siécle, époque & laquelle la
théorie de Newton fut adoptée, on cssaya de construire des moddles d'universs

11, Cosmologie newtonienne.

Les premiers essais se sont soldés par un échec, car ils supposaient, en plus
du principe cosmologique, un état statique de 1'Univers & grande échelle. En-1934,
E. MILE et W. McCREA ([31] et [35]) ont repris la question et montré 1'analogie
existant entre les solutions newtoniemneset celles de le relativité générale. Ces
recherches sont intéressantes car elles montrent dans quelle mesure la théorie de
Newton peut constituer une approximation de la relativité générale, non seulement
powr les mouvements planétaires, mais aussi pour des phénomdnes se déroulant sur
une échelle plus vaste. De sorte que, pour étudier la dynamique d'une nébuleuse
spirale ou d'un amas de nébuleuses, par exemple, la méthode newtonienne est suf-
fisante.

Le cadre de la cosmologie newtonienne, per hypothése, est le suivant
as un espace tridimensionnel euclidien absolu

be un temps universel absolu (T) .
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Etudions le comportement d'un fluide matériel continu supposé parfait, sous
1ltaction du gradient de pression et de sa self-attraction grevitationnelle. Ce
fluide est caractérisé en chaque point paer une densité Py » une pression isotrope
py ot une vitesse vy 1=1,2, 3),quantitéds pouvent dépendre des trois
coordonnées spatiales Xi et de T . Le comportement de ce fluide parfait, en
hydrodynamique newtonienne, satisfait dlune part & 1'équation de continuité ct

dtautre part aux équations du mcuvement

Oty
i
ST+ ai(pm v) =0
F = a%-+ — grad pN

soit 4 équations pour les 5 inconnues y , Py » et les trois vi . Le systeme
est done indéterminé. Pour avoir une relation supplémentaire, on fait appel a la

thermodynamique : le fluide perfeit a une équation d'état (pN x ﬁL-zzﬁﬁ) e On
N

‘pourra envisager, par exemple, un comportement adisbatique du fluide, ce qui four-

nit la relation cherchéee.

-
F est la résultante des forces "extéricures" (c'est-a-dire autrcs que le gra-

dient de pression). Dans le cas du fluide cosmologique,

¥ est le self-attraction gravitationnelle. Done
-

-
F=grad U

\,

ou U , le potentiel newtonien satisfait & la loi de Poisson

AU = ~ 4nGN Hy » soit div F=- 4Gy My .

On adopte en outre le principe cosmologique pour déerire le contenu metériel de

1'Univers assimilé & un fluide homogéne et isotrope : & un instant donné (de temps
absolu) le fluide présente le méme aspect pour tout observateur 1ié & une parti-
cule de substrate Il en résulte alors que densité et pression ne dépendent que du

tempse. La forme de la fonction vitesse se déduit aussi trés simplement.

Soit un observateur O 1ié au substrat. Pour le

x P
point P du fluide, il trouve
- -
0 x « Ot r = OP

v=v@ ,T)

Un eutre observateur 0! également 1ié au substrat trouve, en P
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- -

rt = 0P

- - -

vt =vi(er , T) .

- -
Dteprés le principe cosmologique, v'!' doit &tre lo mfme fonction de r% et T

que ¥ de T et T.Sinon O et O! auraient des images différentes de 1'uni-
verss Laissons de c6té la varieble T , temps absolu,et occupons-nous seulement
des variables dtespaces Scit 00! = a . La vitcsse de Ot par rapport & O est
; (_z;.) car O' est aussi 1ié au substrat. D'aprés la loi classique de composition
des vitesses,

vitesse dc P/O' = vitesse de P/0 + vitesse de 0/0!
V(-2 =v(@ -v(@ .
Mais ¥! doit 8tre la méme fonction de son argument que 7. Donc
V@ -38) =v@) ~-v(@ ,
ce qui montre que 3 est une fonction lindaire de son argument. On 1!éerira
¥=f (T) T ’

ce qui traduit aussi lthypothése d'isotropie. f£(T) est une fonction guelconque
du temps.

On peut intégrer cette dernidre dquetion sous la forme

T = R(T) r-a (ry position de la particule P & 1'instant To )
ot R(T) est une fonction quelconque éu temps telle que

1
£(T) -_-%’.—_-R.%R% ot B(I) =1 .

Par conséquent, dtaprés le principe cosmologique

%

(T < “N=“N(T)
pszN(T) .

\
Ies seuls mouvements compatibles avec 1'hypothése d'unfluide homogdne et isotrope
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sont, par conséquent, des mouvements d'expansion ou de contrastion uniformes.

by

Compte tenu du systéme (I) 1'équation de continuité conduit alors a

B>

3
(1) py B = Cte = py RJ ’

ce qui traduit simplement la conservation de la masse. Les équations du mouvement
ot F obdit & 1a loi de Poisson, compte tenu de (I) s'écrivent

R_ G
(2) i3 = - -3-— l—lo a (en prenant (pN) =0 ) »
équation qui, aprés une premidére intégration, donne
. 3
&2 8nGy o By 1 My
(3) F) - _——'3—_'__ [T - 2] H
R RO R

o ky est une constante d'intégration.

On voit, d'aprés (2) qu'un univers statique (r = Cte = rg s R= 1) est im-

possible, sauf dans le cas trivial ou Ho = 0 : en cosmologie newtonienne, un
univers statique est vide. Ce sont des difficultéds que 1l'on rencontrait au sidcle
dernier. Il est intéressant de les rapprocher des difficultés analogues rencon-

trées par EINSTEIN qui devait introduire une constante cosmologique A pour que

son modéle statique ne soit pas vide (A = 3 H) « Au sidcle dernier, on a
aussi cherché & remédier & cette conséquence cosmologique par une modification de
la loi de Newton, modification qui ne deviendrait sensible que pour de trés gran-
des distances et n'aurait pas d'effet appréciable & 1l'intérieur du systéme so-
laire. Ainsi, NEUMANN (1895) et SEELIGER (1895-1896) ([36], [40] et [41]) ont

proposé de prendre comme loi de gravitation

4 -
-}'F‘bz--;ﬁp“?+—g'-;,d'otz divF:-MGNpN+>\ .

Mais ces modifications n'ont pas eu de succés étant donné leur caractére arbi-
traire. Les reletions (1), (2) et (3) sont, formellement, tout & fait analogues &

celles obtenues dans la théorie des modéles relativistes, si 1'on y pose A =0,

On pourrait obtenir une analogie encore plus compléte en prenant comme loi de force
gravitationnelle

divF = = 4nGN py t A .
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On peut d'ailleurs pousser l'analogie beaucoup plus loin et obtenir un modéle
newtonien qui soit non seulement en expansion, mais aussi en rotation, tout
corme les modeles de (ddel en relativité générele. CoHECKMANN et E. SCHUGKING
[19] ont étudié un tel moddle. Pour cela, il suffit d'expliciter les composantes
du vecteur vitesse. Dlaprés (1) on a

-
r

SET

-+
v =
que 1l'on peut écrire

k
vy = aik(T) X R

relation lindscire imposée per le "principe cosmologique.

Si 1l'on prend, en particulier,

5 ’

& ik

£ e

ik
on obtient les modeles précédents, en expansion (ou contraction) isotropes

Si 1'on pose, par définition
aik = aik + a'lk
- v

on peut définir un vecteur w tel que

( €51t étant antisymétrique par rapport a tous ses indices), et 1lton peut mon-
trer que ce vecteur wz représente la vitesse angulaire. Si 1'on choisit, en
particulier,
_R )
8 T F O * Caig W
on obtient un moddle avec expansion isotrope (ou contrsction) et rotation. En

perticulier, si 1l'on suppose que R = 1, on trouve alors
2
A+ 2w = 4nGN B .

Par fapport 3 un systéme d'inertie local, le substrat total tourne partout & la
mfme vitesse angulaire w o Pour A = - 4nGgp on obtiendrait l'analogue du mo-
deéle de Gddel.
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On peut aussi développer un moddle non homogéne sous la forme d'un modéle &
vacuoles ([11] et [207).

On obtient ainsi toute une série de modéles ayant pour cadre un espace eucli-
dien absolu, munis d'un temps absolu et dans lesquels les forces de gravitation
sont régies par la loi de Newton. L'étude mathématique plus simple de tels mo-
déles pourrait servir de guide & une cosmologie relativiste dont les équations
et les interprétetions physiques sont tellement plus compliquées I Mais 1'idéal
actuel reste de construire une bomne représentation de 1l'univers dans le cadre
de la relativité générale pour des raisons évidentes (exigences de la relativité
restreinte, caractére riemannien de l'espace-temps, etce). Lt'étude de 1l'effet
Hubble en cosmologic newtonienne ne fait que renforcer la nécessité de cet idéal.
Ici, la relation lindaire vitesse-distance découle im:édiatement du principe cos~
mologiques La théorie classique de l'effet Doppler montre un décalage systémati-
que vers le rouge dans les modéles en expension isotrope. Mais il faut évidemment
faire appel & la loi classique de composition des vitesses, et cela dans le cas
ou l'une cdlentre elles esl précisément celle de la lumiére, ce qui est tout & fait
inadmissible depuls 1905.

12. Théorie de 1'état stationnaire (steady-state theory) .

Enfin, on a proposé, dans le cadre quelque peu modifié de le relativité générale,
un modéle dtunivers assez particulier déerit par le théorie de 1'état stationmaire.
L*hypothése fondamentale de cette théorie, qui le distingue des modéles précédem~

ment décrits, est connue sous le nom de principe cosmologique perfait (PCP).

Selon le PCP, chaque observateur 1ié au substrat doit avoir le méme aspect de

1tunivers & tout iq;ﬁant. Et, puisque, d'autre part, l'univers doit &tre en
expansion, il faut que le matiére soit créée continuellement pour maintenir la
densité constante. Pour les suteurs de cette théorie (BONDI, GOLD (1948) [22] et

[23]) 1le miracle de la création n'a pzs eu lieu & un instant donné passé, mais il

se poursuit toujourse. De sorte que des nébuleuses de tous fges peuvent exister
pertout. Selon BONDI, le PCP est simplement "une autre expression du point de vue
de Gopernic selon lequel la Terre n'a rien d'exceptionnel". Ltunivers impliqué
per le PCP n'est pas nécessairement statique, mais stationnaire. Et les observa-
tions dont on dispose actuellement ne contredisent pas cette hypothése de créa-

tion continue de metiére, puisque celle-ci devrait se faire & la vitesse de

3p x by # 10740 glores  (n; = Cte de Hubble)



4~33

ce qui correspond, en moyenne, a la création d'un atome d*hydrogdne par litre
1

tous les 5 x 10 anse On peut donc continuer & considérer le principe de la

congervation de la matiére comme une exccllente approximation.

Comme il a été indiqué précédemment, un substrat homogéne et isotrope setisfai-
scat au principe cosmelogique simple et au postulat de Weyl est déerit, ainsi que
1tont montré ROBERTSON et WALKER ([38] et [441), par

2
d82 = c2 dt2 --Ei-szlir-— Qirz + r2 d92 + r2 sin2 0 dmz)
5

(systéme de coordomnées co-mobiles). Supposons meintenant que le substrat satis-

fasse au PCP. L¢ cerré du rayon de courbure du V3 est -—% « Clest une quantité
R

observable car elle est liée au nombre de nébuleuses. D'aprés le PCP, elle doit

donc &tre constante. Par conséquent
le ou bien R =0Cte ot k =1 : c'est le modéle statique d'Einstein.

2. ou bien R #Cte (R est une fonction croissente puisqulon admet 1'expan=-
sion : univers stationnaire mais non stetique) et k = 0 . Mais T est impliquée

dans la relation vitesse-distance. C'egt le "paramstre" de Hubble, quantité di-
rectement observable. D'aprés le PCP, cette quantité doit rester constante (elle
deviendrait donc la "constante" de Hubble) : ce qui entrafne que R(t) soit une
fonction exponendielle et par conséquent la métrique prend la forme

2 ..2 e.%/T

as® = o at® - (dr2 +1° 6% + r° gin® © dpz)

ol é- est la constente de Hubble (R(%) = et/T) .

Ctest la métrique de de Sitter, rejetée par la relativité générele parce qu'elle
représente un univers vide. Dans la théorie du "steady-state", cette gifficulté
ntapparaft pas puisque les équations de la relativité générale (qui impliquent
la conservation de la matidre) sont modifides. En particulier, HOYLE ((1948,
1949) [22] ct [23]) a proposé des équetions de champ qui pourraient servir de
base & cette théoric avec créetion continue de matiéres Son point de vue est un
peu différent de celui de BONDI et GOLD. Il n'adopte pas, comme point de départ,
un principe cosmologique valable pour tout l'univers mais cherche des lois loca~
les comme on le fait habituellemente. L'extension de ces lois locales au systéme

constitué par 1l'univers peut conduire eu modéle de 1'état stationnaire. En fait,
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lc modéle de Bondi, Gold, sert de guide pour trouver une solution aux équations
de cheamp de Hoyle qui, autrement, sont indéterminées.

Le prineipe de la théorie de Hoyle est le suivant

Désignons par A 1la densité de matidre créée par unité de temps. Pour un mi-
lieu continu, dans une formilation non relativiste, on aurait comme équetion de
continuité

B, () = M 5 1)

¢t comme équation du mouvement

i

et aavt = %(}wi) + ak(pvi v

o £ est la force extéricure par unité de volume, AV' la densité dtimpulsion
de la matidre créée par unité de temps. La formlation relativiste de ces équa~

tions s'éerit

v mHV =gt
v
avec

p
dx v TRNAY .
dl:?i_g_’ szp'uu ’ S”:W”,V“Vp:l H

VH st la quedrivitesse de la matidre créée. F. HOYIE éerit s sous forme de

la divergence d'un tenseur symétrique du 2e rang @
gt lyg oW
() sh=-sv,0
de sorte quton peut construire ainsi un tenseur du 2e ordre conservatif
v (Tpv-!-:l-'-va)::O .
v X
HOYLE prend comme équation du chemp

1
G 3%

" LG=XT, +C .

€ p P

La résolution de cec systéme d'équations est indéterminée en ce sens que SH ntest

pas connu et qu'on a 4 équations (S) pour déterminer les 10 inconnues C}w .

Pour obtenir le modéle de Bondi, de 652 connu, comme solution des équations de
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Hoyle (avec k=0, R = et/T ) il faut avoir

(done ) £0 y différence avec le modéle de de Sitter, et méme m #é 10"'29 g/cm3 )e

13. Confrontation avec l'expérience.

+ 1 /T e 1,2
R:et/T,Rz-T-e/,R_%)2et/T,%=() .

Or, 1l'expérience donne

h (=%)<O ]

2

I1 semble donc, d'apres les données actuellement disponibles, que la théorie de
1'état stationnaire ne soit pas en accord avec certeins résultats expérimentaux.

En définitive, la relativité générale posséde encore de nombreuses ressources
pour étudier le probldme cosmologique. Les moddles d'univers récemment proposés,
plus réalistes, semblent fournir une meilleure description du systéme des galaxies.
Mais ctest encore du c8té expérimental que se tournent les recherches cosmologi-
ques. I1 faudrait posséder en effet un plus grand nombre de résultats d!observa=
tions sur 1l'échantillon dtunivers actuellement accessible, explorer un domaine
‘plus grand. Malgré l'énorme travail expdérimental accompli et les progrés effec-
tués depuis une vingtaine dtannées, le programme d'étude demeure encore trés vaste.
Seule, sa réalisation, tout au moins partielle, pourrait permettre de faire un
choix parmi les divers modéles d'univers proposés et d'apporter ainsi au probléme

cosmologique une solution aussi satisfaisante que possible.

Ainsi, bien que la porte ait été entrlouverte, bien des mystéres demeurent dans
le royaume des nébuleuses.
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