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PREAMBULE



La présente thése comprend vingt articles qui ont témoigné

2 des degrés divers de mon activité de recherche en Astrophysique.

Les articles originaux (publiés ou 2 paraftre dans '"The

Astrophysical Journal', ou encore sous forme de communications 2

des congrés) portent sur deux sujets distincts

a) Contraintes observationnelles sur l'existence d'un rayonnement

cosmique cosmologique (premidre partie) ;

b) Problemes liés & la diffusion des éléments dans les atmospheéres
stellaires, étudiés pendant mon stage de Coopération a l'Université

de Montréal, sous la direction de Georges Michaud (deuxizme partie).

Une troisiéme partie est consacrée a d'autres domaines de
1'Astrophysique (elle comprend aussi un article original, publié dans

"Astrophysics and Space Science'').

Dans chaque partie, j'ai placé des articles de vulgarisation,

en guise soit d'introduction au sujet (ils sont alors en t&te), soit

de complément d'information (notamment dans la troisizme partie). Ils
ont été publiéds dans '"La Recherche', ou par les soins du CEA. Je l'ai
fait pour deux raisons : la présentation de la thése en est facilitée,
mais surtout, cela témoigne de l'importance que j'attache & la vulgari-
sation scientifique. Je crois en effet nécessaire pour un chercheur de
faire connaftre 3 l'extérieur l'activité de son domaine de recherches,

qu'il s'agisse de découvertes ou de questions encore sans réponse.

Ces articles sont précédés d'un résumé qui justifie leur agence-

ment, et dont les références sont données dans la Table des Matieres.
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[l dans VunivesY 3

§ des milliards de
m'.\hards d'étoiles §




("Les Terriens', par Réal Godbout, "o Jour", Montréal, 1-3-74)






lére PARTIE : LE RAYONNEMENT COSMIQUE COSMOLOGIQUE

I. FOND DU CIEL y ET COSMOLOGIE

Au moment ou se déroulent les événements dont il est
question dans ce travail, il n'y a pas encore d'étoiles ... La température

du corps noir universel est d'environ 300°K (il fait bon !).

L'univers est environ 100 fois plus ''petit' que maintenant ;
en d'autres termes, le rapport de deux distances caractéristiques
quelconques alors (R) et maintenant (R,) est donné par R,/R =100. Une
distance caractéristique utile et d'emploi généralisé est une longueur
d'onde ; l'expansion de l'univers se manifeste alors par l'effet Doppler
et l'on pose

ko/ A=1+z
La quantité z est le "redshift" (décalage vers le rouge), qui, dans un

modele d'univers donné, correspond & une époque donnée,

Pour z =100, donc, l'univers était 2gé dans le modele standard

d'environ dix millions d'années (soit un millitme de son dge actuel)(l)(*),

Dans la bande vy (c'est-i-dire environ de 1 MeV 2 10 GeV),
on a pu montrer que l'univers était transparent au rayonnement jusqu'a
des distances trés grandes, correspondant 2 des valeurs de z de l'ordre
de 100 & 300 : c'est dire que les observations dans cette bande d'énergie
sont potentiellement reliées & des évenements 2 haute énergie se dérou-
lant pendant la jeunesse de l'univers(l)’ (2)

Les observations réalisées jusqu'z présent (sur lesquelles nous
reviendrons dans les §III et IV)peuvent s'interpréter par la désintégra-
tion de particules m° produites lors de réactions mettant en jeu l'inter-
action forte (hypothése proposée par Floyd  Stecker en 1969)(2>. Dans
ce contexte cosmologique, les deux types de réactions susceptibles de

produire des m° sont :

(*) Les références renvoient aux articles qui constituent le présent travail
(voir la Table des Matitres).



(2) l'annihilation matidre-antimatidref'hypothése NN") ;
(b) les collisions entre des particules de haute énergie (quelques
GeV) et un gaz au repos (hypotheése du rayonnement cosmique cosmologique,

ou "thypothese CCR'").

Les spectres du fond du ciel dans la bande y qui correspondent res-
pectivement & ces deux hypothéses sont pratiquement indiscernables, compte tenu
2) s

de la précision des observations' ', ce qui implique la nécessité de trou-

ver dlautres critéres d'observation.

Sur le plan théorique, essentiellement 2 la sﬁite des travaux
d'Omnes et de ses collaborateurs, l'hypothése NN a longtemps é&té sérieu-
sement envisagée(l)’ (2), au détriment de l'hypothése CCR, qui n'a fait
I'objet pratiquement d'aucune recherche approfondie. Maié récemment,
des objections sérieuses se sont fait jour 2 la théorie d'Omnes, si bien
gu'il est devenu justifié de considérer sous un angle nouveau l'hypothése

CCR, comme substitut possible a l'hypothése NN,

L'objet du présent travail est donc d'étudier l'hypotheése CCR
de facon plus approfondie, et, en particulier, de proposer et d'examiner

d'autres critéres observationnels permettant d'en éprouver la validité.

II. EXISTE-IL UN RAYONNEMENT COSMIQUE COSMOLOGIQUE ?

A l'époque correspondant & z ~ 100, la matitre (au sein de
laquelle se formeront ultérieurement les galaxies et les étoiles) est
esséntiellement un gaz d'hydrogéne, et dhélium -4 produit par des réactions
thermonucléaires dans les toutes premikres phases de l'univers'(l) (dans
un rapport 4He/H >~ 0.1). Dans l'hypoth&se ol les phénomenes qui apparais-
sent 3 cette époque sont assez violents pour accélérer des protons, on
doit s'attendre 3 une accélération simultanée de particules «. Par colli-

sion sur le gaz, des réactions possibles sont donc p+p, p+ @ et o+ .



Dans ce contexte, 2 haute énergie, il y a production de
rayonnement v (§ I) par désintégration de T°, essentiellement dans les

réactions p + p.

A basse énergie, en revanche, les réactions ci-dessus produi-

. 3 6. T.. 7 . .
sent des éléments légers D, ~He, Li, Ii et Be, qui sont ensuite

ralentis et thermalisé€s dans le gaz. Leurs abondances (absolues et

relatives) sont alors comparées 3 celles observées actuellement,

(3)

On présente d'abord une synthese du contexte théorique et

des résultats obtenus. A l'appui, le formalisme théorique, dans le cadre

(4)

du '"modele standard'" d'univers, est développé' ', puis appliqué au rayon-

(5)

nement vy et au lithium et les résultats sont comparés aux observations ',

Ces travaux sont étendus & l'ensemble des éléments légers

(6)

ci-dessus En remarquant que ceux-ci peuvent &tre produits dans des
états excités qui se désexcitent par émission de photons vy nucléaires,

on calcule le flux de photons obtenu, qui se trouve &tre, 3 cause de
l'expansion de l'univers, dans les bandes X du spectre du fond du ciel(’])e

En substance, on obtient les résultats suivants. L'hypotheése CCK

permet d'expliquer 3 la fois le fond du ciel y observé et l'abondance du

Li (qui n'est pas expliquée de facon satisfaisante 2 l'heure actuelle). La
production de deutérium et d'hélium -3, le flux du rayonnement y nucléaire,

l'intensité du rayonnement cosmique cosmologique maintenant, sont tous

compatibles avec les observations,

7 N 6 . PO >
Cependant, le rapport Li/ Li pose un sérieux probleéme, méme
compte tenu de l'ignorance présente des sections efficaces des réactions

(4), (7)

¢+ o . Pour réconcilier la valeur théorique et les observations, il
faut que le deutérium interstellaire ne soit pas d'origine cosmologique (ce
qui n‘est pas admis en général actuellement), et il faut supposer l'exis-
tence d'une phase active particulitre de 1l'évolution stellaire au début de

(5)

la Galaxie (ce qui, en revanche, n'est pas exclu)' '. En effet, ceci offre

1 i1iag 2 . . 6. . . :
la possibilité de détruire par astration le ~Li produit sans toucher au 77
le "Ii interstellaire observé est alors produit entidrement par le rayonne-

ment cosmique galactique,



Ces résultats sont également présentés de fagon plus sommaire

(8), (9),

et d'un point de vue un peu différent la production de deutérium,

qui ressortit particulidrement 3 la cosmologie, est examinée au contraire

(10)

en détail .

En résumé, sur la base de ce que nous avons dit, la réponse
2 la question posée plus haut est donc plutdt négative, mais il reste des

possibilités qui ne permettent pas de trancher définitivement.

III. THEORIE ET OBSERVATION

Existe-t-il cependant un espoir de vérifier, par l'observation
directe, l'hypothese NN ou I'hypotheése CCR ? On peut répondre affirma-

tivement & cette question, du moins dans l'avenir.

En effet, en couplant les modgles théoriques et l'efficacité
des détecteurs utilisés, on obtient une '"fonction de visibilité”(ll), qui
permet de prédire la contribution relative des photons y venant de tel
ou tel redshift z, au flux total observé. En particulier; on peut mettire
en évidence des fluctuations spatiales 2 une certaine &poque dans le flux
recu, fluctuations correspondant par exemple a2 des sources de rayonne-

ment cosmique cosmologique ou & des zones d'annihilation matiére-anti-

matigre (fig.1).

On montre ainsi que les détecteurs actuels ne sont pas assez
sensibles 2 basse énergie (<10 MeV) pour que les photons observés
viennent surtout de z grands (~ 100, c'est-a-dire d'époques contemporaines
des sources de rayonnement sﬁfposées)(ll)’ (12); en d'autres termes, la

contribution au flux recu est surtout 'locale" (z =10).

IV. OBSERVATION ET INSTRUMENTATION

En attendant la nouvelle génération de détecteurs qui aura
les caractéristiques requises, il a tout de m&me été possible, nous l'avons

vu (§1II et III) d'exploiter les données d'observation existantes.



NASA G-/3 .52/

Fig. 1 "Impression d'artiste" du modéle matiére-antimatiére de
formation des galaxies de Stecker et Puget (1972)(Cliché NASA)

Ces observations sont faites surtout au moyen de chambres 2
étincelles, qui convertissent le photon vy incident en une paired'électrons

dont on identifie la trace visuellement (fig.2 et 3).

On a longtemps fait ces observations & 1'aide de ballons stra-
tosphériques. Le flux du fond du ciel est obtenu dans ce cas en extra-
polant 2 une atmosphere résiduelle nulle le flux recu au cours de la

montée du ba.llon(13)’ (14)

. D'autres expériences en ballon sont poursuivies
au Laboratoire (fig.4), avec cependant pour objectif principal l'observation

de sources de rayonnement v,



Fig. 2 Eclaté du satellite européen COS-B, montrant le processus
de matérialisation des photons y incidents en paires d'électrons
e e , dans la chambre a étincelles embarquée (Cliché ESA)

Fig. 3 Visualisation photographique des étincelles créées a la
suite du passage d'une paire d'électrons, montrant le V inversé
caractéristique qui lui correspond. La prise de vues est stéréo-

scopique pour remonter & la direction du photon y incident (Cli-
ché SEP/CEA)



Fig. 4 Expérience AGATHE, comportant des plateaux de chambre a
étincelles de 1 m2 de surface (Cliché SEP/CER)



Actuellement, les principaux résultats d'astronomie y sont

obtenus 2 l'aide de satellites (fig.5 et 6).

A titre d'illustration, on a également présenté une vue d'ensemble des

problémes d'instrumentation et des projets en astronomie X et vy tels
(15)

qu'ils existaient en 1973

Fig. 5 Le satellite américain SAS-2, mis sur orbite a la fin de
1972. 11 a cessé d'émettre en 1975 (Cliché NASA)



Fig. 6 Le satellite europden COS-B, mis sur orbite en Aolt 1975
(voir aussi la fig. 2)(Cliché ESA)



2eme PARTIE : LA DIFFUSION DANS LES ETOILES

On a situé dans le contexte des observations actuelles le
probleme des anomalies d'abondances dans les étoiles A et B particu-
lieres, en exposant de facon accessible la théorie de la diffusion des
éléments dans les atmospheres stellaires, initialement proposée par
Georges Michaud en 1970(16).

Cette théorie est assez bien connue en mécanique statistique,
mais son extension aux conditions physiques régnant dans les atmospheres
stellaires requiert des précautions particulitres. On doit tenir compte
notamment de l'ionisation partielle des éléments, d'une abondance
relative & l'hydrogeéne non négligeable et de l'influence de ces facteurs
sur le calcul des forces radiatives. C'est ainsi qu'une nouvelle équation
de diffusion a été obtenue(17), qui est applicable 2 la majorité des cas

astrophysiques.



3eme PARTIE : D'AUTRES HORIZONS

On a rendu compte de la découverte en 1973 d'éruptions
P P Y
d'origine extraterrestre dont la ou les source(s) rest(ent) encore

inconnue(s) aujourd‘hui.

On s'est également intéressé au probleme du défaut de masse
apparent dans les amas de galaxies, en examinant 2 quelles conditions
celui-ci pourrait s'expliquer par la présence de nuages de matiere

(1 9)_

ionisée non détectés Le problédme n'est toujours pas résolu.

Enfin, on a témoigné de l'activité scientifique régnant 2 la
suite de la détection, avancée par Joseph Weber, d'ondes gravitation-
nelles<20). Il semble maintenant que les signaux détectés soient attribua-
bles & des effets de bruit dans les antennes particuligres utilisées ;
toutes les tentatives ultérieures pour détecter des ondes gravitationnelles

ont échoué.



l18re partie

LE RAYONNEMENT COSMIQUE COSMOLOGIQUE



I - FOND DU CIEL y ET COSMOLOGIE
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“un roc
faux manoir
tout de suite
évaporé en brumes

qui imposa
une borne a l'infini
C’ETAIT
issu stellaire”

{Stéphane Mallarmé, “Un coup de dés™)

Le rayonnement X et gamma
du fond du ciel

Par T. MONTMERLE™ et C. RYTER*

Résumé :

Le principe de fonctionnement des appareils utilisdés dans les diverses bandes d’énergie est d’abord présenté succinctement. Les
effets parasites provoqués par les rayons cosmiques chargés et les difficultés qui en résultent pour V'interprétation des données sont
‘décrits. Les résultats d’observation ont été rassemblés et triés seion des critéres assez rigoureux, et les données qui ont été utilisdes
devraient former un ensembie cohérent. Le spectre du fond du ciel qui en résulte présente une forme “en puissance de I'énergie des

photons” X E” 99 (ergecm™ 28 1 sd” lerg 1). La dispersion des points ne dépasse pas un facteur cing, créte a créte. Les “cassures’’
et “‘excés’ dans le spectre, si souvent évoquss, sont & peine perceptibles vers 0,2 keV, 40 keV, 5 MeV, De pius le spectre se place presque
exactement sur le prolongement du fond du ciel observé en radio. On en conclut que le rayonnement du fond du ciel est trés probabie-
ment dd aux rayonnements coupiés synchrotron et Compton inverse provenant d’objets éloignés. Une 1égére courbure voisine de 10 MeV
est en accord avec les modeéles 3 cosmologie symétrigue de Stecker et Omnés.

Summary :

Available data on the sky background radiation have been compifed taking into account stringent selection criteria. Those data to which
the various corrections made by the authors are not explicitely mentioned are rejected, The remaining data are believed to form a consis-
tent sample. They are displayed on a graph. The spectrum obtained exhibits a general power-law shape E~ 0-2 (erg em” %5 lsg ™ lergl)
The dispersion of the data points does not exceed a factor five, peak to peak. The existence, so frequently advocated, of “'excesses” and
“breaks” at several energies like 0.2 keV, 40 keV, 5 MV, is marginally perceptible. This is due to the wide scaleof the graph, which resets
the features in their general context, F urthermore, the spectrum lies very close to the extrapolation of the extragalactic radio spectrum.
It is concluded that the sky background is easily accounted for by a very general mechanism like coupled synchrotron and Compton ef—

/fect of dé'st;ant objects. However, a slight excess around 10 MeV is still present and gives support to Stecker-Omnes’s symmetrical cosmo—
ogy model,

Descripteurs © Astrophysique, détection du rayonnement gamma, détection des rayons X, fond de rayonnement, effet Compton,
rayonnement synchrotron, rayonnement de freinage, spectres gamma, spectres de rayons X, sources de rayons X cosmiques, sources
gamma cosmiques,

Descriptors : Astrophysics, gamma detection, X-ray detection, backround radiation, Compton effer, synchrotron radiation, bremsstrah-
lung, gamma spectra, X-ray spectra, cosmic X-ray SOurces, cosmic gamima Sources.

Consacrer une étude du fond du ciel, qui semble moins
bien défini que ne peuvent I’étre des objets isolés, risque
de paraftre insolite et mérite quelques mots d'explica-
tion.

L'astronomie du rayonnement X ety est une science
trés jeune. La premiére observation de rayons X date
de 1961 et la premiére détection positive de rayonne-
ment v a été publiée en 1968. L'atmosphére terrestre ,
qui constitue un écran de 1 kg cm™2, est opaque 3 tout
rayonnement d’énergie supérieure au proche uftra-violet,

*

Service d'Electronique Physique, CEN de Saclay.

ce qui explique gue |’existence d'un rayonnement électro-
magnétique cosmique de haute énergi2 n’ait pu étre mis
en évidence qu’avec |'avénement des engins spatiaux.
Le temps d'observation total qui a été consacré a ces
études est court, et les surfaces collectrices de signat
sont petites par rapport 3 cglles dont on peut disposer
dans d‘autres domaines d’énergie. {(Que |'on songe aux
télescopes de 5 m de l'astronomie optique, ou aux
réflecteurs de centaines de m? de la radio astronomie).
Les appareils sont donc relativement peu sensibles comme
le montre le tableau I.

13



TABLEAU |

Sensibilité limite des instruments d'observation utilisé
en astronomie dans différentes bandes d’énergie.

Domaine Sensibilité
spectral limite
(Watt m™2Hz'!)

Bande passante

Radioastro-
nomie 10728
(0.01 unité
de flux)

1kHz (4x107 2 oV)

Grand . _32
télescope: 4 x 10  |04-08um(0,5 eV)
(my ~ 23) .

Rayonne- ~32
ment X 1,5 x 10
(Satellite
“Uhuru”)

2 - 10keV

Rayonne- 34
ment 7y 6,6 x 10

{chambre &
étincelles

50 —~ 100 MeV

850 cm?)

En conséquence, les objets observés individuellement
a ce jour sont relativement proches, et leur nombre est
trop faible pour qu’il puisse avoir une signification
statistique. Par ailleurs, la résolution angulaire des
appareils est souvent médiocre, et une partie importante
du signal regu provient d’objets non résolus, distants
mais nombreux, ce qui précisément constitue le fond
du ciel : ainsi les étoiles proches se détachent-elles sur
la luminescence diffuse de la Voie Lactée.

Les connaissances que I'on déduit de !’étude du fond
du ciel sont donc de nature globale. Elles permettent
souvent de dégager des propriétés générales et de fixer
des parametres lorsque i‘on tente de construire un
modéle pour une certaine classe d’objets. Mais, surtout,
le signal que I’on regoit témoigne de tous les événe—-
ments qui se produisent sur une ligne de visée. Dans le
domaine qui nous intéresse, ce signal peut provenir des
confins de I‘univers, 13 oli la notion d’'objet isoié se
dilue avec la distance. Nous verrons qu'a I’échelle
cosmologique, les notions de distance et de temps se
confondent ; ainsi I’étude du fond du ciel se rattache-t-

elle directement aux probiémes posés par I'évolution de -

'univers.

Le rayonnement X et v s'étend sur un domaine qui
-est traditionnellement divisé en “X mous” (quelques
dizaines d'eV 3 quelques keV), "X durs’” (quelques
dizaines de keV), et“ v " (a partir de 0,5 MeV). En gros
cette division correspond & trois processus par lesquels
le rayonnement est absorbé par la matiére,

14

B.L.S.T.
Commissariat a I'Energie Atomique

a. Effet photo-électrique

Un électron lié & un atome est éjectd en absorbant
un photon, un surcroft d’énergie étant transformé en
énergie cinétique ; c'est I'effet dominant en-dessous de
50 kaV.

b. Effet Compton

Un photon et un électron subissent une collision
élastique ; c’est le processus dominant & quelques MeV,

c. Création de paire d'électrons (e*e ™)

Elle a lieu dans le champ coulombien des noyaux.
Le seuil de la réaction se situe vers 1 MeV (deux fois
la masse de I'électron) et elle est prépondérante & partir
de 50 MeV pour 'hydrogéne.

|. MECANISMES ELEMENTAIRES DE
PRODUCTION DU RAYONNEMENT

A. Interaction électromagnétique

A cbté des mécanismes d’émission et d‘absorption
de raies spectrales, qui ressortissent a la physique atomi-
que et moléculaire, il existe certaines interactions,
intéressant le plus souvent les électrons de haute énergie,
qui sont capables de produire un rayonnement électro-
magnétique dont le spectre est toujours étendu et peu
détaillé. Les propriétés de ces interactions sont bridve-
ment exposées ci-dessous.

1. Effet synchrotron

On sait gu’un électron circulant dans un champ magné-
tique subit la force de Lorentz, perpendiculaire 3 sa
direction instantanée et au champ magnétique. 1l en
résulte qu'il décrit, dans un champ homogéne H, une
hélice dont l'axe est paralléle au champ. D‘autre part,
I"accélération centripéte qu’il subit (due justement 3 la
force de Lorentz) excite un rayonnement, comme c’est le
cas pour toute charge subissant une accélération. 1l est
curieux de constater que, pour un électron refativiste,
I’énergie totale E =ymc? > me? (ol 7 est le facteur de
Lorentz), les ordres de grandeur que i’on trouve dans la
nature sont tels que le calcul du rayonnement est I'un
des rares problémes de physique microscopique qui
puisse étre traité de fagon satisfaisante par la physique
classique. Partant du concept de potentiel retardé, on
peut montrer que le rayonnement est concentré dans la
direction du mouvement instantané de |'électron, le
précédant comme le faisceau d’'un phare ayant une
ouverture de I‘ordre de 1/vy. La puissance émise par
I"électron, exprimée dans le référentiel ‘‘fixe’” de I'ob-
servateur, est proportionnelle 4 Y2 H?/87, ot H%/8~x
n'est autre que la densité d'énergie magnétique du
champ H ; le spectre est trés étalé, avec un large
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maximum situé au voisinage d’une fréquence caracté-
1

ristique donnée parvs=v2r | = 2—72eH/mc, oty est
7

la fréquence de Larmor dans le champ H. (e et msont la
charge et la masse de l'électron, ¢ [a vites:e de la
lumiére).

2. Effet Compton inverse

Une situation assez sembiable & la précédente se
présente lorsqu’un électron relativiste circule dans un
milieu contenant une certaine densité p de rayonnement
dont les photons ont une énergie moyenne<hv> =€
(on a simplement p = ne, ol n est le nombre de photons
par unité de volume).

Des collisions électron-photon se produisent, et on
peut montrer que, compte tenu de [‘énergie élevée des
électrons, les photons voient leur énergie augmentée
d‘un facteur de i"ordre de ¥* aprés la collision. (D’ol le
terme d’effet Compton inverse ; dans 'effet Compton
ordinaire, les photons cédent une partie de leur énergie
a des électrons initialement au repos).

Comme le nombre de collisions (par électron et par
seconde) est bien entendu proportionnel 3 la densité
initiale de photons, c’est-a-dire a la densité d’énergie p,
on trouve que la puissance émise par électron est pro-
portionnelle 3 p72. :

3. Propriétds communes aux effets synchrotron et
Compton inverse.

On voit que les deux effets, synchrotron et Compton
inverse, présentent de grandes similitudes, la fréquence
émise étant dans les deux cas de l'ordre de Y2 fois la
fréquence caractéristique du milieu (fréquence de Lar-
mor, fréquence des photons), et la puissance propor-
tionnelle 3 la densité d’énergie présente et au carré de
I’énergie de V'électron. La raison de cette similitude
réside dans le fait que, pour un électron relativiste, le
champ magnétique statique H apparait comme un
champ presque purement électromagnétique (la diffeé-
rence entre le champ électrique et le champ magnétique
n'étant en valeurs relatives que de 1/7), & peine discerna-
ble d'un champ électromagnétique pur comme celui
produit par les photons.

On peut montrer qu’un spectre de la forme
dl

—_— oy

dv

Q

est nécessairement produit dans les deux cas par une
distribution d‘électrons de la forme

g2+ )
dE

dite “en puissance de l'énergie”. Or des spectres et des
distributions de cette nature sont extrémement fréquents
dans l"univers, et peuvent toujours étre associés a des

événements violents. Ainsi, des explosions (3 I’échelle
d’une étoile ou d'un noyau de galaxie) sont toujours
accompagnés d'émissions de particules relativistes dont
le rayonnement produit par effets synchrotron et
Compton inverse est observable et présente une forme
“en puissance de la fréquence’’.

On voit par ce qui précéde que les deux mécanismes
d’émission ont des caractéristiques communes, mais
pas de signature propre. Il n'est donc pas possible, a
priori, de déterminer par la seule observation du spectre,
si I'on a affaire 3 une interaction avec un champ magné-
tique ou un champ de rayonnement. Remarquons
cependant, pour fixer les idées, que la fréquence de
Larmor dans un champ magnétique de 3 ugauss (typique
en astrophysique) est de 10 Hz. Les fréquences typiques
de champ de rayonnement sont plutdt de 10°%—10!!
Hz pour le rayonnement universel 3 2.7 °K, et 101 *Hz
pour la lumiére. Ainsi, un électron de 5 GeV (y = 10%)
produit des ondes radio {~ 10® Hz) par effet synchrotron
et du rayonnement X ou vy (photons de ~ 10 keV ou de
~ 10 MeV) par effet Compton inverse sur le rayonne-
ment universel ou visible. Enfin, lorsque {a configuration
du champ magnétique régnant dans [‘objet émetteur est
suffisamment simple, le rayonnement synchrotron pré-
sente une certaine polarisation, ce qui n'est jamais le cas
du rayonnement Compton inverse.

4. Rayonnement de freinage

Nommé traditionnellement “Bremsstrahlung’ ou tran-
sition “‘free-free’, selon que l'on évoque une culture
semi-classique germanique, ou quantique anglo-saxonne,
le rayonnement de freinage provient de !’interaction
d’un électron libre avec le champ électrique coulombien
d‘un novyau. C'est une collision aprés [agquelle les trajec-
toires relatives de I'électron et du noyau sont modifiées.
L’'accélération subie par {’électron excite un rayonnement
électromagnétique, mais le phénomeéne est de nature
nettement quantique. En particulier, |'électron a une
probabilité non nulle d'étre completement arrété, dans
une seule collision, toute son énergie étant convertie en
celle d’un seul photon. Cette situation contraste avec la
précédente {effets synchrotron et Compton inverse), ou
des collisions "“fortes” de ce genre ne se produisent pas,
sauf & des énergies exceptionnellement élevées.

Le rayonnement de freinage se produit aussi bien
lorsque des électrons circulent dans un milieu neutre ou
ionisé, que lorsque des protons ou des noyaux d’énergie
élevée circulent dans ce milieu ; on parle alors de
“Bremsstrahlung inverse”’,

Dans le cas ordinaire, ce sont les électrons thermiques
du milieu qui rayonnent et !e spectre présente une forme
exponentielle « exp (— ho/kT) qui ne fait que refiéter
la distribution de Maxwell des électrons (k est la constan-
te de Boitzmann et T la tampérature}. Au contraire, le
spectre de '‘Bremsstrahlung inverse” refléte la distribu-
tion non thermique des particules (protons et électrons)
de haute énergie (une distribution dN/dE < E™5 donne le
spectre 1w) = (hp)™8 .1l faut noter cependant que les
particules de haute énergie circulant dans un gaz perdent
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beaucoup d’énergie lors des collisions par transfert de
moment. [l s’ensuit que le gaz chauffe rapidement, et
que, sauf situation trés exceptionnelle, le rayonnement
thermique I’'emporte sur le rayonnement non-thermique.
L'étude du rayonnement X des éruptions solaires est
significative a8 ce sujet. Le spectre émis n’est non-
thermique qu'au début de i’éruption ; ensuite il se
thermalise, et I'on peut méme suivre le refroidissement
progressif du milieu émetteur.

B. Interactions nucléaires
1. Autour de 1 MeV : le domaine nucléaire

De 0,5 3 10 MeV environ s’étend le domaine du rayon-
nement v nucléaire, c’est-3-dire des raies issues de
désexcitation de niveaux nucléaires. Ces spectres sont
trés variés, et de nombreuses réactions en produisent,
mais peu de sections efficaces de production de ce
rayonnement sont connues. Le flux recu est fonction de
I"'abondance des éiéments qui en sont & I“origine. Ainsi,
'un des éiéments les plus abondants dans |'Univers
(3 part I'hydrogéne et I'hélium) est le 3%Fe. On pense
que cet eléement est syathztise dans lzs supernovas ; la
réaction de désintégration S6Ni — 36Co = S6Fg
produit un rayonnement ¥ & plusieurs énergies, de
0,511 & 3,47 MeV. Si I'on suppose que tout le S8 Fe est
fabriqué dans les supernovae {qui apparaissent dans les
galaxies 4 raison d'une tous les 50 ans environ), le flux
émis par les galaxies, intégré sur la profondeur de
I'univers, est proche de celui mesuré. Malheureusement,
I'identification des raies n’est pas encore possible, 3
cause de la mauvaise résolution en énergie des détecteurs.
Cependant, la somme des contributions de toutes les
raies peut donner un spectre continu et fournir une
partie importante des photons de quelques MeV.

2. Autour de 100 MeV : les réactions 4 haute énergie.

Considérons un systéme formé de deux ou plusieurs
baryons (protons ou particules “élémentaires” plus
fourdes) qui entrent en collision ou susceptibles de
s'annihiler. Des que, dans le centre de masse du systéme,
I'éhergie disponible est supérieure 3 135 MeV, on assiste
4 la creation de mésons 7*, 7, m°, qui sont les vecteurs
des interactions "que subissent- ces particules (dites
“interactions fortes”’} comme les photons sont les
vecteurs de l'interaction électromagnétique. Le méson
7° a une durée de vie de 1055 et se désintégre en deux
photons emportant chacun la moitié de son énergie

totale, soit environ 1/2 m70c2 = 70 MeV s'il est au
i

repos. Sur le plan astrophysique, les principales réactions
utiles sont de la forme :

P+ Pop+p+nr+mint+1a7)
n et m dépendant de I'énergie disponible dans le membre
de gauche:cas d’un proton de haute énergie {~ 300 MeV)

entrant en collision avec un proton au repos, ou encore

p+ p->nm® +m (r* +77)
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Cette réaction d'annihilation a lieu dés fe “repos” ;
a haute énergie > 3 GeV) elle ne se distingue plus de la
précédente. La production des mésons m peut se faire
par {"intermédiaire de résonances. Le spectre yissu de la
désintégration des 7° ainsi produits a une propriété
remarquable. En effet, on montre que quel que soit le
spectre des 7°, le spectre v qui en résulte, exprimé en
logarithme de I'énergie, est symétrique par rapport 3
1

3m 002 = 70 MeV. On trouvera sur la figure 1 un tel
T

spectre théorique pour les interactions pp et pp .

o
T
1l

_sr.Mev )

Log, I{Ey)lcm.s
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Fig. 1. - Spectres produits par la désintégration en 2 7 du m°
résuftant :

a. des interactions de type proton-proton 3 haute
énergie (plus précisément, il s’agit ici de collisions
entre le rayonnement cosmique et [a matiére
interstellaire) ;

b. des annihilations de type proton-antiproton au
repos. On note fa symétrie far rapport & Ja moitié
de la masse du 70, soit 70 MeV (avec [‘aimable
autorisation de F.W. Stecker, NASA, Goddard Spa-
ce Flight Center).
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Des interactions analogues peuvent avoir lieu avec
d'autres noyaux, telles que a4 p, a4+ aetc. Malheureu-
sement on ne dispose pratiquement d’aucune mesure de
laboratoire des sections efficaces, et I’on est réduit a faire
certaines estimations théoriques ou semi-empirigues.

Il. PRINCIPE DES DETECTEURS

A. Détecteurs de rayons X “mous’ (0,2 & 20 keV)

L'énergie du photon détecté est essentiellement
transformée en [’énergie cinétique d'un électron. Ce
dernier est ralenti dans la matiére par les collisions
ionisantes successives gu’il subit et le nombre d'ionisa-
tions produites est proportionnel & |’énergie du photon
incident. La charge libérée est recueillie par une anode
portée a une tension convenable. C’est le principe du
détecteur proportionnet. Il est constitué en général d’une
enceinte contenant des électrodes et un gaz adapté au
domaine d’énergie étudié {léger pour les basses énergies,
lourd, comme le krypton, pour les énergies plus élevées).
La fenétre qui sert a& confiner le gaz doit étre assez
mince pour ne pas atténuer sensibiement le rayonnement.
Ainsi, les mesures faites dans la bande d'énergie dite
“a 0,27 keV"” ne sont possibles qu'avec des fenétres
formées d‘une feuille de piastique trés mince (mylar ou
polypropyléne de quelques microns). Entre 1 et 20 keV,
on utilise en général du béryllium de 50um, qui permet
la construction de détecteurs robustes et fiables.

Cependant de nouvelles techniques se développent
pour I’étude de la partie basse de la gamme d’énergie.
La technologie des semi-conducteurs est maintenant
suffisamment avancée pour que des détecteurs propor-
tionnels a semi-conducteur (silicium compensé au lithium)
présentent une résolution excellente, méme 3 une
énergie aussi basse que 0,2 keV et puissent étre utilisés
conjointement avec des systémes optiques & incidence
rasante.

B. Détecteurs de rayons X “durs”

Au-dessus de 20 keV, un matériau plus dense qu’un
gaz est nécessaire pour que la probabilité d’arréter,
c’est-3-dire de détecter, un photon soit suffisante. On
utilise en général des cristaux scintillateurs formés
d'halogénures aicalins (Nal, Csl) ou I'énergie libérée parle
photon (par effet Compton ou photoélectrique) est en
partie convertie en rayonnement visible, mesuré par des
photomultiplicateurs. La quantité de lumigre émise est
proportionnelie a ['énergie du photon X incident.

C. Détecteur de rayonnement vy

A I'heure actuelle, la grande majorité des détecteurs
(pour E > 20 MeV) est constituée par des chambres
étincelles d’usage courant en physique nucléaire. Ce sont
des empilements de plateaux métalliques minces, au

nombre d'une ou plusieurs dizaines, contenus dans une
enceinte étanche remplie d’un gaz rare. Ces piateaux font
se matérialiser les photons en paires d’électrons, qui
jonisent le gaz sur leur passage. Une haute tension
{quelques kV) appliquée entre les différents plateaux
déclenche une série d’étincelies dans le “couloir’” ainsi
ionisé. Un dispositif d"anticoincidence empéche le déclen-
chement de la chambre par des particules incidentes
chargées. Enfin, des photos de ces étincelles sont prises
avec un systéme stéréoscopique qui permet de reconsti-
tuer la direction d’arrivée des photons y. Malheureuse-
ment, la précision de cette reconstitution ne peut
dépasser 2 ou 3 degrés a cause de la diffusion multiple
des électrons créés dans la chambre. Ceci a pour effet,
en particulier, de faire apparaitre les sources localisées
comme ayant une dimension angulaire finie. | en résuite
une importante réduction du contraste d'une “image”
déjd trés faible en raison de la petitesse du flux recu.

D. Contraintes propres aux observations astrophysiques

Les observations relevant de I’astrophysique des hautes
énergies sont toujours faites dans des conditions maté-
rielles trés difficiles, auxquelles s'ajoutent les lourdes
contraintes d’expériences embarquées 3 bord de véhi-
cules spatiaux, c'est-a-dire inaccessibies et transmettant
toutes les informations par radio. Mais ['obstacle de base
provient du fait que les particules du rayonnement
cosmique sont peu discernables du rayonnement électro-
magnétique. Dans les détecteurs proportionnels (0,2 &
20 keV), photons et particules produisent aussi bien
I'un que Vautre une bréve ionisation du gaz qui est enre-
gistrée comme un signal. L'élimination des signaux dus aux
rayons cosmiques pose un délicat probléme gue I'on ne
peut résoudre que de fagon plus ou moins approximative
en analysant la forme des impulsions et en introduisant
des compteurs de garde en anticoincidence. Aux tres
basses énergies (< 0,5 keV), des flux d'électrons non-
relativistes (d"énergie inférieure @ ~10keV) sont capables
de traverser les tres minces fenétres qui ferment les
détecteurs et sont pratiquement indiscernables de ceux
produits par la photo-ionisation. Canalisés par le champ
magnétique terrestre, ils ont une distribution anisotrope.
Il est donc nécessaire d’éliminer ces électrons, qui entraf-
nent une surestimation du rayonnement X et une
mauvaise appréciation de sa distribution angulaire. On ne
s'est avisé que trés récemment de cet effet parasite, et
on 'élimine maintenant au moyen de déflecteurs magné-
tiques. )

Y

Dans les détecteurs & scintillation, la situation est
encore plus sérieuse. Les rayons cosmiques chargés de
haute énergie, essentiellement des protons, induisent des
réactions nucléaires conduisant & la présence dans le
détecteur d'isotopes radioactifs, de périodes pouvant
atteindre plusieurs semaines. Ainsi, le bruit de fond du
détecteur & scintillation dépend de !a durée de I’exposi-
tion aux rayons cosmiques, du passage du véhicule
spatial dans les zones de Van Allen (les ceintures de
radiation} etc. et son spectre comporte de larges pics ~
comme le montre, A titre d'exemple, la figure 2. On
tente de remonter au spectre initial par une étude soignée
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Fig. 2. - Spectres du bruit de fond obtenu en irradiant un
cristal d’iodure de césium par un flux de protons de
155 MeV. Les courbes “p’" & v donnent les taux de
comptage de 7 heures 4 224 jours aprés l'irradiation.
La forme de ces spectres montre combien il est
difficile d’opérer une soustraction rigoureuse du bruit
de fond du flux de photons incidents (avec {"aimable
autorisation de G. Carpenter et C. Dyer, Imperial
College, Londres).

du détecteur et une simuiation des conditions d’obser-
vation. Il n’en subsiste pas moins, encore a |’heure
actuelle, une certaine ambiguité quant a la forme exacte
du spectre dans ce domaine d'énergie. || faut aussi
remarquer que, pour les expériences faites en ballon, ia
diffusion des photons (20— 100 keV) dans l"atmosphére
est suffisante pour augmenter sensiblement |'angle solide
effectif défini par la géométrie du détecteur, et affecte
par conséquent |a brillance attribuée au fond du ciel.

Aux plus hautes énergies, les photons<y sont identifiés
sans équivoque lorsque {'on observe une matérialisation
en paire d’électrons dans une chambre & étincelles. Mais
une certaine quantité de photons provient de désintégra-
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tions de mesons 7° produits par interactions fortes, soit
dans la structure du véhicule, soit dans !’atmosphére
résiduelle pour les expériences conduites en ballon. L3
encore, diverses méthodes d’analyse doivent étre uti-
listes pour remonter au flux de photons cosmiques
primaires.

1. RESULTATS ET INTERPRETATION

Comme on I'a déja mentionné, I'interprétation des
observations du fond du ciel dans le domaine X et v
demande un soin tout particulier si ’on veut éviter de
tenir pour réels des effets qui ne sont que des parasites
produits par le rayonnement cosmique particulaire. Une
sélection des mesures récentes est représentée dans la
figure 3. On n'a cité que les auteurs qui déclarent
explicitement avoir fait les corrections nécessaires ;
maigré cela, la dispersion des points est encore consi-
dérable, et il n'est pas possible de dire actuellement si les
légers excés qui semblent apparents vers 0,3 keV, 40 keV
et ~ 3 MeV, par rapport 3 une droite qui exprimerait
un spectre “‘en puissance de |'énergie’’, sont réels. I! est
possible qu'ils résuitent d’une correction insuffisante des
effets atmosphériques et nucléaires mentionnés plus
haut. Enfin la grande dispersion des points vers 300 eV
est probablement due aux électrons suprathermiques de
l'ionosphére (voir chapitre 11-D).
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Fig. 3. - Résultats d'ovservations sur le fond du ciel X, obtenus
en fusée (X mous) ou en ballon (& partir de 20 keV/).
A une loi de puissance en £ qui pourrait représenter
tout le spectre se superpose un “‘coude’’ vers 40 keV
qui est probablement en partie d’origine instrumentale.
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Dans la figure 4 on a inclus les mémes résultats dans
un spectre complet du rayonnement électromagnétique,
s'étendant du domaine radio aux ¥ extrémes, ¢'est-3-dire
sur plus de 20 décades.

Nous discuterons séparément l'alfure généraie du
spectre et les implications éventuelles des exceés possibles.
Mais il faut auparavant donner quelques précisions sur la
notion méme de “fond du ciel”’, en liaison avec 'isotropie
du rayonnement observé.

A, Distribution angulaire du rayonnement

L'univers étant pratiquement transparent au rayon-
nement X au-dessus de 1 keV, la répartition angulaire du
fond du ciel peut donner des renseignements surla
structure de |’univers 3 grande écheile.

On doit s'attendre a ce que le fond du ciel comprenne
dans tous les cas une composarite apparemment diffuse,

car tout détecteur n’est sensible qu’a un flux supérieur
3 un certain seuil : toutes les sources ponctuelles dont
on recoit un flux inférieur a ce seuil ne peuvent étre
détectées (quelle que soit la résolution angulaire du
"détecteur), mais leur contribution totale peut I'étre.
Assignant aux sources ponctuelles une luminosité typi-
que (ou une certaine distribution des luminosités), les
sources ne sont vues individuellement qu’en deca d'un
certain rayon R. La soustraction du flux mesuré de la
contribution des sources situées & une distance supérieu-
re @ R donne le fond diffus au-dela de R.

Cependant le fond du ciel nous apparaft & travers
notre Galaxie, qui présente, elle, une image-extréme-
ment anisotrope dont il faut tenir compte avant d’étudier
la structure de I"Univers. Ceci suppose d’abord que |'on
observe tout le ciel, et c’est le privilége des satellites
que de pouvoir le faire. De telles observations ont été
conduites & bord du satellite OSO 111, dans |a bande de
7 3 38 keV et aux alentours de 100 MeV. Nous vy
reviendrons, Dans les autres domaines d'énergie, les
maesures faites en fusée ou en ballon ne concernent jamais
qu’une faible partie du ciel. Par exemple, les chambres 3

INTENSITE (eV/cafsec sa evi

10 11 12 13
ENERGIE des PHOTONS tev !

Fig. 4. - Le spectre du fond du cielactuellement connu. ! s’étend des ondes radio (107 7oV} au rayonnement Y de trés haute énergie

{10} 2eV), soit sur prés de 20 décades. On peut remarquer que :

1. C’est dans le domaine X que les points de mesure sont les pfus nombreux ;

2. Le spectre X et le spectre radio sont pratiquement sur une méme droite de pente de /'ordre de —]. A cette droitese super-
pose un certain nombre de contributions : corps noir universel 3 3°K (1076 3 10 ~2eV), rayonnement infrarouge probable-
ment di 8 la superposition de /’émission de galaxies actives (1072 — 1 eV) jusqu’s la discontinuité de Lyman (13,6 eV). Les
diverses contributions au-dessus de 100 eV sont discutées dans le texte. La courbe en tirets adjointe aux pointsde mesure
{o) ou aux limites supérieures (T) est une estimation théorigue. Les points de mesure dans le domaine radio fvers 10~ 6 eV}
sont obtenus respectivement en soustrayant (points du bas) ou en négligeant (points du haut) I"émission attribuée & notre

galaxie.
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étincelles utilisées au-dessus de 10 MeV ont servi jusqu’ici
a observer le plan galactique. Mis & part !a Nébuleuse et
le Pulsar du Crabe, aucune source n’a été détectde de

facon positive. Aux trés hautes énergies (10" ' =10'2 eV),

les flux ne dépassent pas le seuil de sensibilité des
détecteurs. Vers 1 MeV, les détecteurs utilisés jusqu’ici
n‘avaient aucune directivité. Cela est dit au fait qu’on ne
peut utiliser de collimateur {comme cela se fait & pius
basse énergie), 3 cause des interactions nucléaires dont
nous avons parlé qui ne feraient qu'accroftre un bruit de
fond déja difficile a évaluer.

Aux trés basses énergies (~ 0.5 keV) I'absorption par
le milieu interstellaire devient importante, méme en
direction des pbles galactiques ol {'épaisseur de gaz que
le rayonnement doit traverser pour nous parvenir est la
plus faible ; les corrections 3 faire sont délicates et la
situation est encore assez incertaine,

A 100 MeV, l'expérience installée & bord d'OSO 11
a permis une résolution angulaire de 15°. Elle présente un
ciel anisotrope, avec un exces situé le long du plan galac-
tique, gue l'on attribue en partie & l'interaction du
rayonnement cosmique avec le gaz interstellaire, en
partie @ une ‘‘queue’” & haute énergie du spectre des
sources X galactiques (la faible résolution angulaire du
détecteur ne permet pas de préciser plus avant cette
question).

Finalement la distribution angulaire du fond du ciel
n‘est bien connue que dans la bande X. Las résuitats ont
été obtenus il y a moins de trois ans. Ces résultats sont
de deux ordres d'abord des fluctuations & petite
échelle, qui reflétent une distribution statistique de
sources non vues individuellement, ensuite des variations
a une échelle beacuoup plus grande, que I’on attribue au
déplacement de la Terre par rapport aux galaxies loin-
taines (effet Doppler portant sur tout le spectre, ou
effet Compton-Getting). |l faut, bien entendu, tenir
compte de la présence de sources X connues par ailleurs.
On obtient ainsi des fluctuations de moins de 4 % dans
un angle inférieur 3 'ouverture du détecteur (1/2 angle
de 11,5° et de moins de 2% sur tout le ciel.

Du premier résultat, on déduit que |’on doit avoir au
moins 2,5.10° sources ponctuelles de méme luminosité
réparties uniformément dans 1'Univers. A partir du
second résultat, on trouve une limite supérieure raison-
nable (800 km s™!) de la vitesse de la Terre par rapport
aux galaxies lointaines, en accord avec des mesures
comparables effectuées sur le rayonnement universel a
2,7 K.

Le fait qu’il ne reste pas de "résidu’’ lorsque |'on
tient compte du mouvement de la Terre montre que le
fond du ciel — donc I"Univers — est bien isotrope, ce qui
confirme une des hypothéses de base de la cosmologie
aussi appelée "‘principe cosmologique’".

B. Allure générale du spectre

On voit sur la figure 4 que 'allure générale du spectre,

mis a part le domaine du visible, de I'infra-rouge, et le

20 .

B.l.S.T.
Commissariat & I'Energie Atomique

rayonnement universel 8 2,7 K, présente un aspect peu
structuré et décroft approximativement comme E™ !,
Bien qu'il y ait plusieurs modéles proposés, on pense
généralement gue le fond du ciel est produit par la
superposition des rayonnements émis par une ou plusieurs
classes d'objets, en |’occurence des galaxies.

On sait que, classant les galaxies par ordre de lumino-
sité croissante, on trouve successivement les galaxies
normales (dont la ndtre et sa voisine M 31 dans la
consteliation d’Andromeéde sembient étre des représen-
tants typiques), des radio-galaxies, (en général elliptiques
géantes), des galaxies de Seyfert (trés actives, avec un
noyau briilant), enfin des quasars. Les luminosités
typiques de ces objets s'étendent de 10%% 3§ 10%8
erg s~ '(*). Les galaxies de Seyfert et les quasars
présentent un excés de rayonnement dans !'infra-rouge
et dans le violet, avec une émission radio variable dans un
trés large domaine.

On sait aussi que notre galaxie contient des sources
de rayons X, et que sa luminosité totale, au-dessus de
1 keV, est de I'ordre de 2 x 10°% ergs™!. En supposant
que cette valeur soit typique des galaxies normales, et si
I'on fait le total pour tout |'univers (c’est-a-dire jusqu’a
la limite de l'univers observable, d'un rayon Ry <
10%° cm), on constate qu'il s'en faut d‘un facteur de
{‘ordre de 100 pour rendre compte du flux observé, |
faut donc invoquer I’existence des galaxies émettant un
rayonnement X intrinséque suffisamment intense. Or
cette hypotheése s'est vérifiée récemment. On a découvert
Guelques “galaxies X" émettant de 10*2 3 10%*% ergs™ !
entre 2 et 10 keV. Ce sont toujours des radio-galaxies ou
des galaxies de Seyfert et les spectres X et radio sont
approximativement dans le prolongement I'un de autre,
ce qui suggére immédiatement une parenté avec le
fond du ciel.

On a vu (chapitre |) que, dans des conditions habituel-
les, des électrons de quelques GeV d’énergie peuvent pro-
duire simultanément du rayonnement radio par effet
synchrotron, et du rayonnement X par effet Compton
inverse. Les propriétés de ces mécanismes sont teiles
que les pentes des spectres émis dans les deux domaines
sont les mémes et conduisent trés naturellement a
I"émission d'un spectre “‘en puissance de I’énergie’’ des
photons {ou de leur fréquence) dans un trés large domai-
ne spectral (ici plus de 10 décades). On admet donc que
les électrons relativistes qui produisent |'émission radio
produisent également le rayonnement X par interaction
avec les photons du rayonnement universel. Cette hypo-
thése implique une relation (cf. chapitre |) entre les
densités d'énergie sous forme de champ magnétique d’une
part, de photons d‘autre part. Si i'on prend soin de
tenir compte du fait que la densité de photons augmente
proportionnetlement 3 T* (ot T est la température),
c'est-a-dire avec (1 + z)* lorsque I'on remonte dans le
passé, (voir annexe), on obtient pour le champ magnéti-
que une valeur de |‘ordre de 10”8 gauss, en bon accord
avec les idées actuelles sur la structure des radio-sources.

* Rappelons que le soleil émet 2 x 1033 ergs” !
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Cependant, une difficulté subsiste. Si I'on essaie
de superposer les contributions de toutes les galaxies que
rencontre ‘‘une ligne de visée’" jusqu’aux confins de
I‘univers, le flux calculé est au moins inférieur d'un
facteur 10 au flux observé. On se trouve donc dans la
méme situation qu’en radioastronomie, lorsqu’on essaie
de rendre compte du fond du ciel par le comptage des
radio-sources. On admet donc de méme que la densité ou
I‘activité des sources étaient plus grande dans le passé
que maintenant (Voir annexe).

C. Quelques particularités du spectre
On a vu (figure 3} gque le spectre du fond du ciel

semble présenter des irréguiarités aux alentours de
0,3 keV, 40 keV et 3 MeV. Ces irrégularités pourraient

n’'étre dues qu’'a des parasites induits par le rayonnement -

cosmique particulaire (chapitre 11). Il ne faut pas oublier
non plus que-les mesures sont faites au moyen d'appareils
différents suivant {a gamme d’énergie, et que la seule
comparaison de deux gammes adjacentes a souvent fait
apparaitre des différences dans la pente du spectre,
différences qui ont tendance 3 se fondre entre elles
lorsque I'on considére I'ensemble du spectre. Mais il se
pourrait aussi que cette interprétation soit insuffisante, et
que les particularités du spectre aient une signification
réelle. C’est ce que nous allons discuter maintenant.

1. Larégion de 0.27 keV

On a pensé pendant longtemps, malgré la grande
dispersion des résultats, que le fond du ciel présentait
un excés entre 0.2 et 0.5 keV, par rapport a la droite
exprimant un spectre en “‘puissance de !’énergie’” des
photons. Cet excés était attribué & un gaz chaud {quel-
ques millions de degrés) qui remplirait "espdce inter-
galactique. Méme si l'excés en question ne devait étre
qu'apparent et entiérement attribué a des électrons
ionosphériques (voir chap. I1), les mesures permettent
au moins de fixer une limite supérieure 3 la densité du
gaz intergalactique, par la ligne de raisonnement suivante :

a. Le gaz est nécessairement constitué principalement
d'hydrogéne, qui, lorsqu’il n’est pas ionisé, est trés
opaque & la raie Lyman-a.

b. Cette raie souvent émise par les quasars {que [‘on situe

a des distances énormes, dites cosmologiques) peut

étre observée dans certains cas. On ne constate pas de
signe appréciable d’absorption, et |'on peut conclure
que la densité d’hydrogéne neutre au voisinage des
quasars est inférieure 3 10~ !! atome cm™3. Ceci
peut étre compatible avec I'existence d'un gaz inter-
galactique plus dense mais porté a une température
élevée (comptée en millions de degrés), donc forte-
ment ionisé.

c. Ce gaz rayonne alors par ‘‘bremsstrahiung”, propor-
tionnellement au carré de sa densité, dans le domaine
des X mous dont il est question ici. Ainsi |'observa-
tion de la raie Lyman-a des quasars d’une part, les

mesures du fond du ciel vers 0.3 — 0.5 keV d’autre
part, permettent d’encadrer la valeur de la température
et de la densité du gaz intergalactique. On trouve dans
le meilleur des cas une température de 107 3 108
degrés, et une densité de ~ 10”7 protons par cm®.
Cette faible densité a pour conséquence que le gaz
intergalactique n‘est pas capable d'assurer la “‘ferme-
ture” de I'univers (voir annexe).

2. La région de 40 ke V.

On a passablement discuté ces derniéres années de
I‘crigine possible d'un ““coude” a 40 keV du spectre du
fond du ciel. |l est probable qu’une partie au moinsde
l'effet puisse étre attribué aux interactions nucléaires
parasites et aux effets atmosphériques décrits au chapi-
tre I}, La figure 3 montre encore un léger excés dans
ce domaine d‘énergie, mais qui ne semble pas devoir
revétir un caractére prépondérant dans |'interprétation
du spectre du fond du ciel. De toute facon, I'excés ne
peut pas &tre attribué a un effet réellement cosmolo:
gique ; méme en supposant que toutes les galaxies X
présentent un spectre ayant la méme particularité,
I'effet serait *‘lissé’’ par le décalage spectral vers le rouge
des galaxies lointaines qui contribuent au fond du ciel,
et le ““coude’ en question devrait s'étaler sur une plus
large gamme d’énergie. '

3. Au-dels de 1 MeV

Le spectre, ia encore, semble présenter un léger
excés par rapport 3 la loi “en puissance de |'énergie”
mentionnée plus haut. Les mesures positives s'arrétent
vers 30 MeV (Apoilo 15). A 100 MeV, le seul point de
mesure, d'ailleurs sujet a une incertitude d'au moins
30% , a été obtenu par le sateltite OSO Iil. Entre ces
deux valeurs, il n'y a pour le moment que les limites
supérieures.

Compte tenu de cette situation, le théoricien peut
faire deux hypothsases :

1. Le spectre en loi de puissance continue jusqu’a:
100 MeV et au-dela. it y a alors une petite “bosse”
vers quelques MeV, et le point d'OSO 11l est sensi-
blement en-dessous du flux réel.

2. La courbure amorcée vers quelques MeV se poursuit
ay moins jusqu'a 100 MeV.

La premiére hypothése est paradoxalement la plus
conservatrice. En effet, I’'exces de flux vers quelques
MeV peut s’expliquer assez natureilement par une origine
nucléaire, mais elle suppose explicitement que la mesure
4 100 MeV soit fausse {(ce qui ne peut étre totalement
exclu, en I'absence d’autres résultats positifs & cette
énergie}). Cette derniére possibilité a été détaillée au
chapitre | ; il faut noter cependant que rien de tres
quantitatif n‘a encore été fait dans |'ensemble de ce
domaine. Cette interprétation en termes de raies nu-
cléaires s‘applique au premier chef au détecteur lui-

21



méme, comme nous {‘avons vu. !l semble bien, cepen-
dant, qu’il subsiste aprés corrections un léger excas. i
serait intéressant d’avoir une résolution en énergie
suffisante pour vérifier la théorie selon laguelle cet excés
serait di aux raies de désexcitation des noyaux des
éléments synthétisés au cours des explosions de super-
novae.

L'autre hypothése, si elle se trouve confirmée, a
d‘importantes implications cosmologiques. Ici, le rayon-
nement 7y de 1 MeV a 100 MeV est supposé issud’un
processus non électromagnétique, la désintégration du
méson 7°. Cette possibilité a été évoquée au chapitre | ;
on y a vu, en particulier, que le spectre issu de collisions
p-p OU p-p présentait un maximum vers 70 MeV. L’idée,
récente, est de supposer que des collisions de ce
type it eu lieu 3 une époque reculée : le spectre émis
est décalé vers le rouge {ici z ~ 70, donc 70 MeV,
deviennent ~ 1 MeV) et I3 plus forte densité de matiére 2
I"époque contribue a la forte intensité du flux v : les
collisions envisagées sont soit {'interaction du rayonne-
ment cosmique avec la matiére intergalactique (type pp),
soit |"annihilation entre matiére et antimatiére (type pp).
La valeur z = 70 n’est pas ad hoc, comme on pourrait le
penser a priori ; au contraire, on peut montrer (voir figu-
re 5) que l'univers est opagque au rayonnement de 1 &
100 MeV émis avant cette époque, 3 condition de suppo-
ser |‘existence d'un gaz intergalactique dense (actuelle-
ment 10 3cm™2) qui le “fermerait” (voir annexe ).
Autrement dit, 3 ces énergies, on ne peut “'voir’”’ olus loin
{donc avant) que z= 70. Si le spectre ¥ peut ainsi s'expli-
quer par le décalage vers le rouge. 'interprétation de
i‘intensité du flux recu dépend cependant du modéle
choisi.

a. Interaction du type pp

Le flux recu est proportionnel & la densité de rayon-
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nement cosmique et & la densité de gaz intergalactique.
La densité de matiére qui est proportionnelle 3 (1 +z) 3
est, pour z =70, de I’ordre de 3,5 x 10° fois plus grande
que maintenant ; cependant, pour rendre compte de
I‘intensité observée au-deld de 1 MeV, il faut en plus
postuler I’existence de sources de rayonnement cosmigue
beaucoup plus actives par le passé et ce, au moins
jusqu’'a z = 70. Or cette valeur est beaucoup plus grande
que celle 3 laquelle il faut couper I’évolution de radio-
galaxies (z = 5 ou 6 au maximum, voir annexe) pour
rendre compte du fond du ciel radio. Cette difficulté
sérieuse rend I’hypothése peu vraisemblable et celle-ci
n’est en général pas retenue.

b. Interactions du type pp

It s'agit la de conditions cosmologiques trés différen-
tes, entrant dans le cadre d’une théorie d’un univers symé-
triqgue matiére-antimatiére, telle qu’elle est aujourd’hui
proposée par Omnés {voir annexe). Cette théorie pre-
dit, en particulier, I’existence d'une phase de séparation
entre des volumes de matiére et des volumes d’anti-
matiére {ces volumes donnant ultérieurement naissance
a des galaxies) avec annihilation i la frontiére entre ces
volumes “opposés”. Cette annihilation produit des
photons ¥ de facon trés efficace, puisque la matiére
subissant cette réaction est intégralement convertie en
énergie ; de plus, le taux de production de ces photons
est proportionnel au produit des densités de matiére et
d’antimatiére, soit a (1 + z)%. Le flux détecté résulte des
annihilations de z= 70 4 z = 0 (maintenant).

On voit qu’il y a 1a une solution élégante, qui allie
une possibilité intéressante d’explication des observations
avec une trés grande simplicité de ["hypothése de base, 3
savoir que le nombre baryonique de |'univers est nul
{ce qui n’est pas le cas dans les cosmologies tradition-

10° : ]

Ng = 107 em™3 1
Y+p—e'+e ep ‘ .

N = 10° em”

FERETRE COSMOLOGIQUE
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E v {MeV)

Fig. 5. -

Le décalage cosmologique 2 au-deld duquel I'univers est opaque au rayonnement Y. np est /la densité de [‘univers aujourd’hui,
dans deux hypothéses : ng = 10~5 ecm =3 est la densité requise pour que I'univers soit fermé ;ng =10 ~Tcm =3 est celle de Ia

matiére visible. Les processus d’absorption sont [effet Compton ( Y+ e —=y+e”) I'effet de création de paires d‘électrons sur-

le milieu matériel (Y +p et +e-

+p) ou sur les photons du corps noir universel (Y +Ypp>e* +e” ). On remarquera que

I"on peut gréce 3 ['étude de ce dormaine d’énergie, remonter aux premiers dges de I"univers | 2, =~ 100 oy 2, =300 (106 4 107
ans aprés sa naissance), d’ot /e nom de “fenétre cosmologique” que I'on utilise parfois pour le qualifier.
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nelles), méme si au stade actue! cette théorie comporte
encore une certaine part de spéculation.

Ces aspects cosmologiques montrent a quel point ce
domaine d’'énergie est important & étudier. Les propriétés
de la propagation du rayonnement montrent que les
photons recus & la terre sont susceptibles de nous
parvenir des premiers dges de l'univers {z = 100 corres-

pond a I’épogque oU |'univers avait environ 107 ans
alors qu’il en a maintenant 10! %), et donc de nous donner
de précieuses informations sur les conditions physiques
régnant a cette époque. De plus, si le spectre ¥ observé
entre 1 et 100 MeV confirmait les prévisions théoriques,
cela constituerait une sérieuse présomption {peut-étre la
seule) en faveur de I'existence d‘antimatiére dans
"univers a grande échelle.

ANNEXE

QUELQUES NOTIONS DE COSMOLOGIE

1. L'expansion de |'Univers :

En 1929, Hubble fit une découverte fondamentale en
remarquant que les spectres des galaxies étaient systé-
matiquement décalés vers le rouge, proportionneilement
a leur distance. Interprétant ce phénoméne par I'effet
Doppler, il arriva 3 la conclusion que les galaxies

s'éloignent les unes des autres avec une vitesse proportion.

nelfe & leur distance mutuelle. Le facteur de propor-
tionalité {constante de Hubble Hg) est de I'ordre de
75 km s~ ! Mpe™ ! (*), suivant de récentes estimations.

La découverte de l'expansion de I‘univers, dont la
pcssibilité avait été prévue théoriquement par ia rela-
tivité générale (modeles de Friedmann, 1917), devait
révolutionner notre conception du monde et permettre
de jeter les bases de la cosmologie moderne.

2. Le rayonnement universel de corps noir :

L'idée qui vient a l'esprit est de renverser, par la
pensée bien slr, le sens du temps, et d'étudier la contrac-
tion de 'univers, aussi loin que le permet fa connaissance
des lois physiques. Lors de cette contraction, la densité
de matiére augmente et |'univers devient de plus en plus
chaud, par compreassion adiabatique. On arrive ainsi a
un moment ou la matiére se met en équilibre avec le
rayonnement et ou la densité d'énergie des photons
(rayonnement de corps noir) devient supérieure a la
densité de matiére ; on peut dire gu'alors |"évolution
de "univers ne dépend pratiquement plus que du rayon-
nement. On arrive ainsi, il v a environ dix milliards
d'années, & un univers hyperdense {10*%g cm'a) et a
trés haute température (quelques 10*% ou 10°3K). En
particulier, des réactions d’annihilation et de création des
particules (p +E:_’ v+ 7. etc) se produisent. Moyennant
I'hypothése que la matiére (c’est-3-dire les nucléons) et le
rayonnement sant en équilibre thermodynamique, on
montre que, 5i ['on refait alors le chemin en sens inverse
(dans le “pons sens’”’}) & partir de V'explosion initiale,la
matiere se détend et se refroidit peu d peu. On atteint
des températures (10° — 107 K) telles que des réactions
thermonucléaires aient lieu, et 'on peut expliquer quan-
titativement les abondances observées de I'héliumetdu

deutérium qui se forment par fusion (*¥).

On montre qu'il doit subsister une certaine partie du
rayonnement initial, qui raste un rayonnement de corps
noir, dont la température décroit progressivement. C'est
3 Gamow (1848), que revient le mérite d'avoir prévu
théoriquement que l‘univers devait encore é&tre rempli
d’un tel rayonnement, actuellement 3 la température de
quekques degrés Kelvin. Gamow avait prédit 7 K ; ona
trouvé 3 K en 1965 et les mesures les plus récentes
semblent bien confirmer que |‘on a affaire 3 un rayon-
nement de corps noir, & une température de 2,7 K.

Ce trés beau succés de la théorie confirme la pré-
éminence du modéle du “big bang” sur les autres
théories cosmologiques. D'autres arguments, que nous ne
déraillerons pas ici, vont dans le méme sens. C'est cette
théorie que I'on admet généralement lorsque I'on tente
d’interpréter des résuitats d’observation dans la bande
Xety.

3. Le décalage vers le rouge et I’écoulement du temps.

Lorsque I'on regarde des galaxies dont la distance est
telle que la lumiére mette des millions, voire des
milliards d’années pour nous parvenir, les notions de
distance et de temps se confondent,

Comme le décalage spectral est fonction de |a distance
et de Hg (il n'en est fonction linéaire que pour
z ~ 0,3 ; la relativité restreinte donne 1 + z =
VI 4+ vicHl — v/ce), v étant la vitesse de récession de la
galaxie étudiée (Figure A1))on peut associer a chaque.
valeur de z un temps t ayant comme origine |'instant
d’observation, c’est-a-dire l'instant ol I'image d’un phé-
nomeéne passé nous parvient. Ainsi on parlera de la
période de formation des galaxies de z = 100 3 z = 50,
ou du '‘découptage matiére-rayonnement’” {lorsque le
rapport de la densité de matiére a celle du rayonnement
devient de l'ordre de 1) vers z = 1000.

* 1 pc = 3,26 années-lumiere. ~

** Cette théorie est communément appelée théorie du ''big
bang’’ ou du ‘“grand boum’’, ou encore de "l'atome primitif”.
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Fig. A1. - Décalage cosmologique vers le rouge en fonction de la
‘vitesse de récession par rapport & la Terre [(Effer
Doppler) d’un objet donné. On a noté les points
correspondant & différents quasars : on voit que le
décalage le plus élevé correspond 3 une vitesse de
récession de I‘ordre de 90, de la vitesse de la lumiére.
{On a trouvé trés récemment (juin 1973) que le spectre
du quasar O0Q 172 était décalé vers le rouge d" un
facteur 3,53).

En d’autres termes, pour ces événements datant de la
jeunesse de l'univers, la notion de distance perd sa
valeur intuitive habituelle, et seul le temps (ou, ce qui est
équivalent, le décalage spectral) conserve un sens physi-
que. Le décalage vers le rouge tend vers I'infini lorsque
'on remonte dans le temps vers |‘origine de |‘univers.
Mais il faut savoir que le z le plus élevé que I‘on ait
mesuré (juin 1973) pour un objet déterminé (le quasar
0Q 172) vaut z = 3,53. La figure A2 résume les résultats
de la théorie du ““big bang’’ et fait en particulier ressortir
la correspondance entre le décalage vers le rouge et
I"époque considérée,

4. Cosmologies symétriques
Dans la théorie du "'big bang”, telle que nous |"avons

esquissée au § 2, I'univers était composé initialementde
rayonnement et de matiére, ou plus exactement de
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rayonnement en équilibre avec des particules et des
antiparticules {conformément & la théorie des interac-
tions fortes} en quantité légérement différentes : 1078
en valeur relative. Lorsque la température diminue par
suite de ’expansion, particules et antiparticules s’anni-
hilent progressivement, et la matiére qui nous entoure
provient précisément de la petite différence initiale entre
le nombre de particules et le nombre d'antiparticules.
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Fig. A2. - Résumé des résultats de la théorie du “big bang”

En abscisses, on a porté e logarithme du rapport entre
une longueur quelconque actuelle Ry (qui peut étre
aussi bien une longueur d’onde que la distance entre
deux galaxies) et la méme longueur a une époque

donnée, R. On a danc Rp/R = 1 + 2 00 z est e
décalage cosrnologique résuitant de [‘expansion de
‘univers,

En ordonnées, on a porté /a tempédrature T et Ia
densité 0 (densité de matiére, 0 m ou densité de
rayonnement Prael.

On voit également [a correspondance entre le temps
et le décalage vers le rouge. Par exemple, z = 100
correspond 3 t = 107 ans aprés le début de /'univers.

On a I’habitude de scinder I'histoire de I"univers en
plusieurs époques, correspondant chscune & un pro-
cessus prépondérant : création de hadrons (protons,
neutrons, particules plus lourdes), de leptons (électrons,
muons, etc.), prédominance du rayonnement sur la
matiére qui vient d’étre créée, et enfin naissance des
corps célestes individualisés (galaxies, etoiles). (avec
I'aimable autorisation de H. Andrillat, d‘aprés E.R. Har-
risson, Physics today 5, p. 35 (1968).
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L'existence d'un exceés initial de matiére, si naturelle
gu’elle puisse paraitre, ne répond pas & une nécessité
théorique. On sait, par les expériences en accélérateur,
que de I'énergie pure, sous forme de photons, peut pro-
duire des paires de particules et d’antiparticules. il est
donc possible d’envisager une théorie cosmologique ne
faisant pas appel a cette dissymétrie initiale, et ne postu-
lant que la présence de rayonnement. C'est ce qu’a fait
Omnés, reprenant les suggestions d'Alfven et Klein
(1962). Dans ce modéle, des paires particule-anti-
particule se forment au fur et @ mesure de !'expan-
sion, et conduisent 3 un univers symétrigue, fait pour
moitié de matiére et pour moitié d'antimatiére. Omnes a
donné de bons arguments en faveur de I’existence d'un
processus de séparation conduisant 3 des volumes finis
et distincts de matiére et d’antimatiére. Le contact entre
deux de ces ceilules "opposées’ produit un rayonnement
gamma intense par annihilation dune partie des particules
et des antiparticules qui diffusent de |'une vers {'autre.
Mais la pression de radiation qui en résulte peut étre
comparée a un effet de caléfaction qui empéche une
annihilation rapide et totale de se produire ; actuellement
{"univers serait alors composé de galaxies et d'antigalaxies
qui ont eu alors te temps de se former.

5. Densité de l'univers

Cette expansion doit-elle se poursuivre indéfiniment ?
Sans entrer dans les détails, cela revient en gros 3 poser la
guestion suivante : I'énergie potentielie de gravitation de
i‘univers est-elle plus petite que son énergie cinétique ?
Si oui, on dit que l'univers est ouvert {expansion indé-
finie). Sinon, il est fermé (lI'expansion devant un jour
s'arréter et changer de sens). On trouve que la “densité
critique’’, c’est-a-dire la densité moyenne nécessaire
pour “fermer’ I'univers, est de 10_° atomes par cm’
{pour une constante de Hubble de 75 km s~ Mpc™!).

La densité de matiére sous forme visible (de I'ordre de
5 x 1077 em™?) est présente essentiellement sous forme
de galaxies, groupées en amas de quelques unités a
quelques centaines. Or, il est maintenant bien connu que
ces amas paraissent instables en ce sens que la masse
qu’ils contiennent (sous forme de gaiaxies) ne paraft pas
suffisante pour les lier gravitionnellement ; comme les
temps d’expansion que {’on peut calculer sont sensible-
ment inférieurs & 1'dge de |'univers, les amas auraient dQ
se disperser depuis longtemps et les galaxies devraient
étre réparties au hasard sur la sphére céleste. Ce n'est
pas le cas et ['on est conduit & admettre la présence d'une
masse invisible qui stabiliserait les amas. La densité
moyenne de matiére (visible et invisibie) est alors pra-
tiquement la densité critique.

Une telle masse invisible n'a jamais pu étre mise en
évidence ;l'hypothése de son existence sous forme de gaz
intergalactique a des incidences importantes sur le
rayonnement X mou du fond du ciel.

6. Evolution des galaxies

On pourrait penser qu'il existe en principe un moyen
de savoir si l'univers est ouvert ou fermé (§ 5) par le
comptage des radio-sources. Tout d’abord on observe
que ces radio-sources sont réparties de facon isotrope sur
la sphére céleste, et homogéne dans les sphéres de
rayons croissants ; il n'y a pas de groupement en amas
alors que c'est le cas pour les galaxies ordinaires. (Ceci
résulte essentiellement du fait que environ une galaxie sur
10* est une radio-galaxie, et qu'il est par conséquent peu
probable que deux radiogalaxies appartiennent au méme
amas). La grande sensibilité des radio-télescopes permet
d'atteindre des objets beacuoup plus éloignés que les
galaxies “‘visibles”” et de sonder ainsi i'univers plus
loin qu’au moyen des téiescopes classiques. Disposant
d’un récepteur (radio-télescope ) accordé sur une certaine
fréquence, on compte le nombre de sources N émettant
un flux supérieur a un flux donné S, et on donne le
résultat sous forme d'une courbe dite "‘LogN-LogS".
Si I'on suppose que {'univers est euclidien et que toutes
les sources ont le méme luminosité, le flux S issu d'une
source 3 la distance R recu par le récepteur varie comme
R~ ? ; d’autre part, le volume 47R%/3 contient N sources
émettant un flux S. Eliminant R, il vient la relation :
N (=S8) =S~ 32 Si les deux hypothéses précédentes
sont vérifiées, la courbe LogN-LogS doit donc étre une
droite de pente —1,5; Or cette courbe est sensiblement
différente d‘une telle droite, surtout aux faibles flux
(Figure A3), ce qui montre que 'une cu !"autre de ces
hypotheéses (voire les deux) est fausse. H est & noter que
ces flux faibles sont en majorité émis par des quasars,
dont le décalage vers le rouge est trés important
(jusqu’a 3,5), et qui restent des objets trés maf connus.
En conséquence, le probiéme est lié en grande partie 3 la
nature du décalage vers le rouge des guasars. C'est donc
en réalité trois hypothéses qu'il faut examiner, ensem-
ble ou séparément :

1. Le z des quasars est-il cosmologique ?

2. La luminosité des radio-sources est-elle constante au
cours du temps ?

3. L'univers est-il euclidien ?

_ La premiére question est d'une briilante actualité.
En effet, on a découvert trés récemment que, au moins
dans quelques cas, un guasar et une galaxie trés proches
I'un de I‘autre sur la sphere céieste et ayant des
décalages spectraux trés différents semblent physique-
ment liés par un “pont’’ de matiére.

Cela a relancé une querelle déja ancienne entre les
tenants des quasars * locaux’’ et ceux des quasars ‘cosmo-
logiques’* mais avec une différence essentielle. En effet,
I'hypothése "“locale’” ne mettait pas en doute l'inter-
prétation de z par l'effet Doppler alors que ces asso-
ciations entre galaxies {ordinaires en apparence) et
quasars permettent de penser qu'il existe peut-étre des
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Fig. A3. - Comptage des radio-sources, 4 408 MHz (1 unité de flux = 10-26W m=-2Hz ~') (nombre de sources N dont le flux estsupé—
rieur 3 S). Les points de mesure sont comparés 3 une distribution isotrope dans un univers euclidien représenté par /la droite
N/Ng = 1. Pour rendre compte de ces comptages, il faut postuler une évolution du nombre et/ou de I‘activité des sources. Le
meilleur accord est obtenu ici pour les radio-galaxies par une densité de sources évoluant a la fois avec le temps {compté & I'en-
vers par rapport 3 nous) et fa luminosité intrinséque F, rad, fonction du type de ia galaxie. {avec 'aimable autorisation de M.

Schmidt, California Institute of Technology!.

Sans discuter plus avant ce probiéme, disons que
I’hypothése “‘tocale’ ol le décalage spectral est d'origine
Doppler pose de délicats problémes énergétiques, et, de
plus, impose que nous soyions situés dans un endroit
particulier de |'Univers ; 'hypothése "z non Doppler’”
débouche sur l'inconnu. C’est pourguoi on choisit
généralement, faute de mieux en quelque sorte, 'hypo-
these ““cosmologique’’. On admet donc ici que le compta-
ge des radio-sources, ou I'on inclut les quasars, est bien
le reflet de la structure de |’'Univers,

Si I’on admet que la luminosité des radio-sources reste
constante et si on ajuste des parametres géométriques
{comme la courbure), on ne peut obtenir de modéle
d‘univers qui permette en particulier de rendre compte
de la distribution sensiblement euclidienne des galaxies

proches. |l est nécessaire d’invoquer une évolution des
radio-sources, telle qu’elles aient été pius nombreuses
ou plus lumineuses dans le passé. Notons que |'on n’est
pas absolument libre de choisir n'importe qu’elle évolu-
tion, car le fond du ciel que {‘on peut ainsi déduire ne
doit pas excéder cefui observé.

La courbe LogN-LogS théorique dépend donc a
priori de deux facteurs a la fois : la géométrie de I'uni-
vers et |"évolution des radio-sources. Cependant, |'influ-
ence des facteurs d'évolution est dix & cent fois plus
importante que celle provenant des différences entre les
modeles qui admettent une évolution. Autrement dit, la
courbe LogN-LogS expérimentale donne des informa-
tions essentiellement sur l'évolution des radio-sources,
presque indépendamment des modéles d'univers,

TABLEAU I}

Exposants utilisés dans les lois de densité p = Py 10T et p=pgll+ z)k

Frag &st la luminosité radio intrinséque en WHz ™! 3 500 MHz

Log Frad c k log Frad c k
28,03 8,0 10,10 26,03 1.7 32
27,63 5,5 7,5 25,63 1,2 2,4
27,23 4,0 6,0 25,23 0,8 1,6
26,83 3,0 5,0 24,83 0,4 0,8
26,43 2,3 . 4,1 24,43 0,0 0,0
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On postule plus souvent une évolution de la lumino-
sité sous la forme L = Lg (1 + z)K, ou la densité
p=poll+ z)K, C'est celle qui est couramment employée
dans certaines interprétations du fond diffus radio, X et
v {od I'on admet k = 4 a 6). Mais on peut aussi obte -
nir un assez bon accord avec une évolution de la forme
P =pg x 107 [7étantle temps compté depuis I'instant
présent, en unités d’dge de l'univers). Cette deuxiéme
forme exprime une diminution plus précoce du nombre
des radio-sources a partir du moment ou elles se sont
formées. En réalité, pour que !’accord soit.bon, les
constantes ¢ et k doivent étre fonction de la luminosité
intrinséque de la source, comme le montre ie tableau |l.

Il est clair que 'on ne peut actuellement faire la distinc-
tion entre ces deux modeles d’évolution. Pour éviter la
divergence du flux total lorsque z =< on est obligé de

supposer qu'il existe une valeur z; au-dela de laguelle les
objets émetteurs n’évoluent plus ou n’existent pas :
par ce biais, on a peut étre un moyen de situer dans le
temps une étape de |'évolution des galaxies. Suivant les
paramétres utilisés, on aboutit 3 des valeurs de z de 2,5
a 5 ou 6. On retrouve des exigences analogues dans
I'étude du fond du ciet X, ol il est également nécessaire
d'invoguer une coupure dans |'évolution.

NOTE :

Les résultats préliminaires obtenus par le setallite SAS-I
semblent montrer également un léger excés vers 5 MeV, et une
chute rapide du spectre aux énergies plus élevées, confirmant la
valeur d'OSQO HI. L'hypothése d'un tres intense ravonnement de
Jeésintégration des mésons T depuis I'époque z = 70 se trouve
renforcée.
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Des photons gamma contemporains de

la jeunesse de l'univers




de:la jeunesse:
- de- I'univers.

Le satellite américain  SAS-l,
deuxiéme de la série des Small Astro-
nomical Satellites, a été lancé en
navembre 1972. Entiérement consacré
a la détection du rayonnement v au-
dessus de 30 MeV et successeur de
Uhuru ({satellite d'astronomie X), il
commence & livrer un certain nombre
de résultats. Les plus importants sans
doute, pour linstant, sont ceux qui
concernent le fond du ciel, c'est-
a-dire 'émission diffuse, non localisée,
d'origine extra-terrestre, a des lon-
gueurs d'onde correspondant & des
photons de haute énergie. Avant de
donner ces résultats, qui sont encore
préiiminaires, il convient d'expliquer
en quoi ce fond du ciel est important.
Nous parlerons ici pius particuliére-
ment du fond du ciel entre 1 et
100 MeV, en évoquant tout d'abord
certains mécanismes physiques.

Comment s’affranchir de
Pabsorption atmosphérique ?

Comme pour tout rayonnement, les
photons <y sont susceptibles d'étre
absorbés par la matiére. Cependant,
aux énergies de |'ordre de guelgues
MeV qui les caractérisent, les pro-
cessus d’absorption n'ont rien a voir
avec ceux qu'on a I'habitude de ren-
contrer en physique atomique. Cela
provient essentiellement du fait que
I'énergie des photons est trés grande
par rapport aux énergies des niveaux
quantiques des atomes le - noyau
d'un atome et les électrons interagis-
sent indépendamment avec le photon.
Dans fe domaine qui nous intéresse,
les photons sont absorbés par deux
processus. Aux plus basses énergies
(quelques MeV), I'effet Compton pré-
domine : il s’agit d'une collision élas-
tique au cours de laquelle un photon
céde une partie de son énergie & un
électron. Nous avons donc en réalité
affaire @ un phénoméne de diffusion,
mais on peut considérer qu'un photon
d'énergie donnée est absorbé, puis
réeémis & une énergie plus basse. A
partir de quelques dizaines de MeV (ia
limite' exacte dépendant de I'élément
congidéré), I'effet dominant est la crea-
tion de paires d’électrons (e~ et e°)
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lorsqu’un photon y passe dans le champ
coulombien d'un noyau. Contrairement
a l'effet Compton, il s'agit ta d'une
absorption réelle, puisque le photon
a complétement disparu au cours de
I'interaction.

Dans la pratique, les photons ¥ ne
peuvent traverser que quelques dizaines
de grammes de matiére par centime-
tre carré avant de subir I'un ou l'autre
des effets décrits ci-dessus. Ce chiffre
est important a retenir. En effet, Ia
quantité d'air présente au-dessus de
nous est d'environ 1 kilogramme par
centimeétre carré. C'est dire que I'atmo-
sphére absorbe la totalité du rayon-
nement extra-terrestre & ces énergies,
et que son étude requiert des moyens
de s’affranchir de la plus grande partie
de cet obstacle. Les ballons strato-
sphériques, qui sont capables de mon-
ter & une altitude ou la pression rési-
duelle n’est que de quelques grammes
par centimétre carré (environ 40 km)
paraissent bien adaptés a cette tache,
mais le rayonnement cosmique parti-
culaire (voir la Recherche, n° 35, p. 549,
juin 1973) produit également un rayon-
nement intense par interaction avec
les noyaux de l'atmosphére. Le bruit
de fond parasite ainsi créé est trés
génant, et rend souvent délicate !'in-
terprétation des résulitats d'observation.
Cependant, c’est ainsi que {'on a mis en
évidence un fiux d’'origine extraterres-
tre, trés faible, de I'ordre de 10~* pho-
tons par centimétre carré, par seconde
et par stéradian, soit 1 photon par
métre carré toutes les secondes. Les
fusées {(qui montént & 250 km d'alti-
tude environ) sont mieux a méme de
s'affranchir de ce bruit de fond, mais
pendant une durée tellement courte
(au plus quelques minutes) que le
nombre de photons ¥ regus est prati-
quement nul. Le vecteur le mieux
adapté est incontestablement le sa-
teilite, qui autorise de longues expo-
sitions et qui n'est pas sujet au bruit
de fond atmosphérique. En contre-
partie, un détecteur embarqué a bord
d'un satellite est long et colteux a
mettre au point; de plus, d'autres
sources de bruit de fond importantes
apparaissent dans certains détecteurs,
sur lesquelles nous reviendrons tout
a I'heure.

Supposons donc que nous ayons
pu nous affranchir de ['atmosphére.
D'ot peut provenir un tel raydnne-
ment ? Le connait-on bien ? Comment
peut-il étre engendré? C'est & ces
questions que nous allons successi-
vement tenter de répondre.

il est bien connu que l'espace qui
nous entoure n'est pas vide dans
notre galaxie, la densité de matiére
interstellaire varie, suivant les endroits,
de 02 & 100 particules par centi-
meétre cube {atomes d'hydrogéne, es-
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Sigure 1
supérieure de cette nacefle. La chambre comprend des plateaux
d'aluminium qui permettent au photon incident de se matérialiser
cn une paire d'electrons et de former temporairement (aprés le
passage des électrons qui icnisent le gaz) un condensateur,

Une chambre a étincelles est située a la partie

entre les plag duquel alors des étincelles.

Celies-ci sont photographiées par la caméra de la partie inférieure
de la nacelle et permettent de reconstitluer la direction d’arrivée
du photon. Cette nacelle, embarquée en ballon, est utilisée

par le groupe de Saclay pour mesurer l'intensité (au-dessus

de 20 MeV) du flux du fond du ciel et d'objets ponctuels

comme la nébuleuse du Crabe.
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sentiellement) ; dans l'espace inter-
galactique, la densité de matiére est
inconnue, mais des arguments théori-
ques donnent 10~° & 1077 particules
par centimétre cube, suivant les hypo-
théses. Cette densité est tellement
plus faible gue celle de P'atmosphére
(qui compte environ 4.10” atomes par
centimétre cube au niveau du sol),
que les quelques dizaines de gram-
mes par centimétre carré nécessaires
pour absorber un photon Y corres-
pondent ici a une distance considé-
rable. Teilement considérable, en fait,
que le «temps de vie » des photons v
(qui se déplacent & la vitesse de la
lumiére ) est du méme ordre que
I'age de I'univers, soit environ 10" ans.
C'est dire que le caicul exact de cette
distance " ne peut en particulier né-
gliger I'expansion universelle,

Une fenétre cosmologique.

On sait que, par rapport a la Terre,
la vitesse d’expansion est proportian-
nelle a4 la distance (loi de Hubble).
L'effet Doppler qui lui est associé
affecte les photons émis par n'im-
porte quei corps céleste (galaxie,
quasar..) d'un certain décaiage vers
le rouge (red-shift). Ce décalage
« cosmologique » varie linéairement
avec la vitesse lorsque celle-ci est
faibie, mais présente un comporte-
ment asymptotique lorsqu'elle tend
vers la vitesse de la lumiére. Le calcul
montre alors que les photons v peu-
vent subir un décalage vers le rouge
cosmologique d'un facteur 100 avant
d'étre absorbés. Pour bien saisir I'im-
portance de ce facteur, il convient de
ie comparer au nombre (record) de
3,53 obtenu récemment pour le quasar
0Q172, et de tenir compte de son
comportement asymptotique avec la
vitesse, donc avec la distance. En
effet, a cause de la constance de ia
vitesse de la lumiere, cela signifie
que ces photons Y nous parviennent
non seulement des limites de !'univers
observable, mais encore sont contem-
porains de sa jeunesse (10° & 10" ans
aprés sa naissance).

Cela explique le terme de «fenétre
cosmologique » donné a cette gamme
d'énergie. Par I'observation de ces
photons, on peut espérer obtenir de
précieux renseignements sur les condi-
tions physiques régnant au début de
I'univers, sur la formation des galaxies,
etc. La «fenétre» se referme vers
10" eV, énergie a laquelle les photons
sont absorbés par formation de paires
d'électrons non pius sur la matiére,
mais sur les photons du rayonnement
universel 4 3 K.

Voyons maintenant 4 que! point I'ob-
servation permet de connaitre cette
« fenétre cosmologique». A basse
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énergie (quelques MeV), les détec-
teurs sont constitués de cristaux scin-
tillants d’iodure de sodium ou de cé-
sium. L'électron «poussé» par le
photon v (effet Compton) ionise les
atomes de ce cristal, et la recombi-
naison de ces derniers se fait avec
émission de lumiére, captée et ampli-
fiége par des photomultiplicateurs. Les
résultats obtenus au moyen de teis
cristaux ne sont pas encore définitifs
car il subsiste quelgues incertitudes en
raison de la mauvaise connaissance du
bruit de fond, dominant jusqgu'a 10 MeV
et d0 essentiellement a un phénoméne
de radioactivité induite (voir encadré).

Pas de bruit pour SAS.

Cependant les résultats sont confir-
més par des expériences en ballon ¢
faites avec un autre type de dé-
tecteur insensible a ces inconvénients.
Cet autre détecteur est la cham-
bre & étincelles, couramment utilisée
en physique des particules (fig. 1). Son
principe repose sur l'effet de création
de paires dont nous avons parlé au
début le photon v se matérialise
en deux électrons qui jonisent un gaz.
SAS-il, dont nous avons parié au dé-
but de cet article, emporte une teile
chambre & étincelles, mais de dimen-
sions assez reduites (ia surface utile
est de 500 cm’). Les électrons créés
sont absorbés dans un calorimeétre,
ce qui permet de donner un assez
bon spectre en énergie du rayonne-
ment observé au-dessus de 30 MeV.
Les résultats ont été communiqués
lors d'un récent congrés a Washing-
ton et sont mentionnés sur la figure 2.
On voit que ces points, obtenus pour
la premiére fois, forment une suite
continue, allant de ceux d'Apollo-15
a ceux d'OSO-IIl (premiére expérience
a avoir mis en évidence un fiux de
photons v de 100 MeV d'origine extra-
terrestre, en 1968).

Comme nous ['avons déja dit, ces
résultats sont préliminaires, et il fau-
dra encore un certain temps avant
de les voir confirmés ; néanmoins, il
semble que, mis A part queiques pro-
blémes non encore parfaitement ré-
solus vers quelques MeV, et griace a
la contribution de SAS-Il, on connaisse
maintenant assez bien le spectre v
de 1 a 100 MeV.

Il faut cependant noter que, pour
'instant, on ne posséde pas de ren-
seignements sur ['anisotropie éven-
tuelle de ce fond du ciel : les scintil-
lateurs employés ne sont pas directifs,
et les données de SAS-ll permettant
de reconstituer la direction d’arrivée
des photons ne sont pas dépouillées.
Néanmoins, on s'attend, par diverses
considérations théoriques, a ce que la
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Figure 2. ng spectre du fond du ciel entre 1 et 100 MeV.

Le sateilite SAS-1l a mesuré le rayonnement du fond du ciel de 30 &
100 MeV ; on constate que ces points forment une suite continue
allant de ceux d’Apolio-15 a ceux d'OSO-ill (qui mit pour la
premlére fois en évidence un flux de photons v de 100 MeV
d’origine extraterrestre). Le spectre d’ERS-18, quant & lui, ampiifie
trop ce rayonnement en raison de la non-correction des effets

de radi i par le ray ique (voir
encadré sur le bruit de fond). On constate un net excés du flux
mesuré par rapport & une extrapolation linéaire du sp du

ray t X en d de 1 MeV (voir explication flg. 3).

2k 3 cdeaid

Les problémes
de bruit de fond

8 On ne s'est rendu compte que trés récemment ' que les
protons du rayonnement cosmique (d'une énergie typique de
quelques centaines de MeV) pouvaient produire des réactions
nucléaires avec les noyaux d'iode du cristai des détecteurs,
et donner une multitude de composés radioactifs, de demi-vies
s'échelonnant de quelques microsecondes a quelques cen-
taines de jours! L'effet de la désintégration des différents
nuclides ainsi formés est aiors d'émettre 4 retardement des
photons de quelques MeV ou des électrons (qui sont alors
considérés a tort comme résultant d'une coliision Compton
avec un photon incident). Ce bruit de fond dans le cristal
méme du détecteur conduit & une trés nette surestimation
du flux primaire, par un facteur pouvant atteindre 10 dans
certains cas.

les premiéres mesures dans ce domaine d'énergie, faites
avec le satellite ERS-18 ', indiquaient une déviation substan-
tielle d'un spectre en loi de puissance que I'on prenait alors
pour représenter le rayonnement X en dessous de 1 MeV. On
sait maintenant qu’une partie de cet excés était due a ce
phénoméne de radioactivité induite dont nous venons de
parler. Tous les problémes liés a Pexistence de ce bruit
de fond ne sont pas encore résolus, mais les expériences
d'irradiation artificielle actuellement en cours permettront
bientét de les maitriser. Les résultats d'une expérience
montée a bord d’Apolo-15 ' ont confirmé en partie les pre-
miers résultats cobtenus en 1970 par ERS 18; en particulier
(voir fig. 2), la déviation par rapport a une loi de puissance
persiste au-deld de 10 MeV. Comme on considére générale-
ment que le bruit de fond n'est dominant qu'entre 1 et
10 MeV, les points de mesure & plus haute énergie peuvent
&tre considérés avec confiance. =

Figure 3. L’excés du flux mesuré au-deld de 1 MeV par rapport
a une extrapolation linéaire du spectre du rayonnement X en
dessous de 1 MeV suggére qu’a ce spectre doit étre ajouté

un autre spectre pré un vers 1 MeV. Ce dernier
pourrait s’explig par I’ entre matiére et antimatiére
depuis fes 10° ou 10’ premiéres années de I'univers. Certains
chercheurs ont également proposé que cette composante du flux
soit due & des interactions & haute énergie entre les particules
d’un rayonnement cosmique et les noyaux de la matiére

inter tiq Cependant, cette interpr se heurte 4 de
sévéres contraintes énergétiques et parait peu soutenable
actueliement. Par contre, I'accord entre la premiére théorie

et les observations est suffisamment bon pour pouvoir envisager
I’éventualité de la présence d’antimatiére sur une grande échelle.

Shilati
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distribution angulaire de ce rayonne-
ment soit isotrope.

Fond du ciel et antimatiére.

Si ces résultats ne sont pas modi-
fiés, le spectre du fond du ciel entre 1
et 100 MeV est trés particulier. On
constate en effet un excés inattendu
du flux par rapport & une extrapola-
tion linéaire du spectre de rayonne-
ment X en dessous de 1 MeV (fig. 2).
Comment expliquer ce phénoméne
alors que les processus d’émission
électromagnétiques classiques (effets
synchrotron et Compton inverse;
rayonnement de freinage) reflétent le
spectre des particules relativistes
{électrons, le plus souvent) qui en sont
a l'origine 7 Or, de fagon généralie, les
particules de haute énergie émises
par différentes sortes d'objets dans
I'univers ont un spectre dit «en loi
de puissance », donc représenté par
une droite dans un diagramme en co-
ordonnées logarithmiques. Le spectre
des photons émis est alors également
en loi de puissance (effets synchrotron
et Compton inverse), ce qui n'est pas
le cas du spectre observé. Une autre
possibilité est gue ce rayonnement
soit émis par un gaz chaud (rayonne-
ment de freinage), auquel cas le spec-
tre est exponentiel. Dans le domaine
considéré, cela pose de délicats pro-
blémes, car le gaz en question devrait
avoir une température de queique
10K !

1l existe une autre interprétation,
envisagée dés 1969 par F.W.
Stecker ”, et empruntée & la physi-
que des hautes énergies. Dés que 1'in-
teraction de particules se fait avec une
énergie de plus de 140 MeV dans le
systéme du centre de masse, il y a
production de mésons =. LU'interaction
peut étre soit une collision de type
proton-proton & haute énergie, soit
une annihilation de type proton-anti-
proton au repos. Les mésons © sont
les vecteurs de [l'interaction («inter-
action forte»), comme les photons
ordinaires sont les vecteurs de l'inter-
action électromagnétique. Parmi ces
meésons, le T° neutre, se désintégre
aprés 107" seconde en deux pho-
tons v. Le spectre v final dépend bien
entendu du spectre des particules inci-
dentes produisant !'interaction ; il pré-
sente néanmoins cette particularité
d’'étre toujodrs symétrique par rapport
a 70 MeV (soit la moitié de la masse
du 7°), dans un diagramme ou
'échelle des énergies est logarithmi-
que. |l est trés semblable, aux environs
de cette valeur, pour les deux proces-
sus envisages.

En fait, I'excés de flux constaté
au-dela de 1 MeV (fig. 3) suggére un
spectre composite au spectre de
loi de puissance que {'on prend pour

La Recherche

représenter le domaine du rayonne-
ment X (1 keV a 1 MeV) s’ajoute un
autre spectre qui présente alors un
maximum vers 1 MeV. Comment est-il
possible d'expliquer un tel excés au
moyen de specires théoriques présen-
tant un pic vers 70 MeV ? Il suffit pour
cela d'imaginer un processus par le-
quel seraient émis des = (donc des
photons v) depuis maintenant jusqu’'a
cette époque recuiée que nous avons
évoquée plus haut, et d'ou tes photons
nous parviennent aprés avoir vu leur
énergie diminuée d'un facteur 100
(et non 70, si l'on tient compte de ia
diffusion des photons en plus de leur
absorption). D'aprés ce que nous
avons vy, il est inutile de remonter pius
loin puisque les photons émis seraient
alors absorbés par la matiére inter-
galactique. Premier modéle : les réac-
tions & haute énergie sont ici les col-
lisions entre le rayonnement cosmique
et cette matiére (type proton + pro-
ton). Sans entrer dans les détails, les
exigences sur le rayonnement cos-
mique paraissent difficiles a satisfaire :
trop, pendant trop longtemps. Deuxieéme
modéle : annihilation entre matiére et
antimatiére (type proton + antipro-
ton). Ce modeéle entre dans le cadre
de la cosmologie symétrique proposée
par Omnés (voir /la Recherche, n° 23,
p. 449, mai 1972). Cette cosmologie,
dont les bases avaient été jetées par
Alfvén et Klein en 1962, a été reprise
de fagon beaucoup plus éiaborée par
R. Omnés et ses collaborateurs & Orsay
depuis 1970. En particulier, la théorie
de la formation des galaxies commence
a prendre forme de fagon assez con-
vaincante ', et prédit fa formation
d’amas de galaxies et d’amas d’anti-
galaxies voisins. Alors Iannihilation
matiére-antimatiére a la frontiére pro-
duit, par I'intermédiaire des mésons T°,
du rayonnement v dont le spectre pre-
sente, nous I'avons vu, un pic a 70 MeV.
Si I'on intégre ces annihilations en
remontant le temps, on trouve le
spectre théorique donné par la fi-
gure 3. L’accord entre la théorie et les
observations qui 'ont suivie est suffi-
samment bon pour que l'on puisse
envisager sérieusement ['éventualité
de la présence d’antimatiére sur une
grande échelle.

Bien entendu, d’autres expériences
sont nécessaires pour confirmer les
premiers résultats de SAS-ll, dont on
poursuit activement le dépouillement
des données. li est toutefois impor-
tant de retenir que ce domaine
d’énergie du spectre électromagné-
tique est extrémement riche en impli-
cations cosmologiques, essentiellement
en raison du pouvoir pénétrant consi-
dérable de ces photons. Il y a la,
pour le moins.. antimatiére a ré-
flexion ! Thierry Montmerle.
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ABSTRACT

This paper examines the view that the
1~100 MeV ¥-ray background is of cosmologi-
cal origin, and is produced by high-energy
collisions in a burst at high redshifts
{~ 100) between cosmic rays and the ambient
gas, as suggested by Stecker (1969). To
test this "cosmological cosmic-ray (CCR)
hypothesis", use is made of the fact that,
simultaneously, low energy interactions gi-
ve birth to the light elements D, 3He, 6Li,
7Li and 7Be. Their resulting abundances are
calculated by normalizing the CCR flux to
the observed T-ray background. Since it is
possible to find the correct (observed) 7Li
abundance, which is otherwise unexplained
as yet, by this process, it is of interest
to discuss the various uncertainties invol-
ved in the calculations. Among these, the
spread of the present ¥-ray data, especial-
ly between 1 and ~ 10 MeV, is a major un-
certainty, and emphasis is put on its in-
fluence on the results and, as a consequen-
ce, on the validity of the CCR hypothesis.

Keywords : cosmology, T-ray background,

light elements, stellar proces-
sing.

1. THE T-RAY BACKGROUND VS. THEORY

1.1  The "bump" and n°-decay theories

Due to the high transparency of the
universe to ~ 1-100 MeV T-rays (hereafter
simply "E—rays") up to redshifts ~ 100-300,
observations of the diffuse background in
this energy range have been recognized as
providing a potentially powerful tool to
probe high-energy events in the early uni-
verse (e.g., ref. 1 and references therein,
also ref., 2, these proceedings).

The exact shape of the observed T-ray
background spectrum, however, is still a
matter of controversy. Indeed, one has to
take into account the activation of detec-
tor crystals in the v 1-10 MeV range
(e.g., refs 3 and L) giving rise there to
a poorly known spurious instrumental back-
ground, Nevertheless, the final Apollo re-
sults {5) are still in favour of a "bump"

in this energy range (although with a re=-
duced statistical significance), after a
downwards revision by a factor of order
2-3 with respect to earlier flux estimates.

If confirmed, this spectral shape
strongly suggests a M%-decay origin, as has
long been advocated by Stecker (6) al-
though altermative proposals (7)(a5 are not
excluded at the present time,

_Neutral pions can be produced either
by pp-type_interactions ("matter—antimat—
ter", or NN, hypothesis, hereafter) or by
pp-type collisions ("cosmological cosmic
ray", or CCR, hypothesis, hereafter). Since
both processes involve similar bump-shaped
T-ray source spectra after m°-decay (e,g.,
ref. 8), they give rise fto similar v-ray
background spectra, when integrated up to
high redshifts (~ 100) to account for the
"bump!" being observed in the ~ 1-10 MeV
range_instead of the usual 70 MeV range.
The NN and CCR hypotheses are difficult to
distinguish from each other.

We shall return to the observational
aspect of the problem in § 2.1. Let us
first review briefly the theoretical sta-
tus of the two proposed hypotheses,

1.2 The NN hypothesis

The matter-antimatter hypothesis (i.e.,
the presence of macroscopic regions of an-
timatter in the umiverse), first worked
out in detail by Ommés (e.g., ref. 9) and
co-workers, has been recently critically
reviewed by Steigman (ref. 10, and refe-
rences therein). As this work and others
show, observational data on the T-ray back-
ground flux (in particular) allow annihi-
lation to be present only if the matter
and antimatter regions are almost separate,
that is if it takes place at the border of
sufficiently large regions., This, in turn,
implies the necessity of some separation
mechanism at. remote epochs. In spite of

(a2) There seems to be currently some mis-
understanding about this paper (see, e.g.,
ref. 20). Rocchia et al, use an energy
T-ray spectrum (EAI/dE), which has thus
correctly a -2 slope near 100 MeV,



much effort (11, 12, 13), the likelihood
of such a separation mechanism has never .
been clearly demonstrated.

Even if one admits its existence, the
theory faces further difficulties., For
example, primordial nucleosynthesis seems
impossible if the photon~to-baryon ratio
has the observed wvalue or, conversely,
this ratio is not explained (as was thought
possible at one time) if one wants elements
like D or JHe to originate in the big bang-a
view widely held at present (e.g., ref. 14).

On the other hand, evaluations of the
distorsions of the 2.7°K blackbody radia-
tion background (through Comptonization of
the anmmihilation products) are somewhat
controversial (see e.g., ref. 15 vs, ref,

16).

_ In a different context, the idea that
NN annihilation might fuel quasars or acti-
ve galaxy nuclei has led to contradictions
with observations (10 ; also ref. 17).

All in all, the fit of the predicted
T-ray background expected in the framework
of Ommeés' symmetric cosmology (18, 19) with
observations, is possibly the only remaining
positive evidence for the NN hypothesis, if
one accepts the postulates of the theory
(see ref. 20).

1.3 Cosmological cosmic rays

In view of the abovementioned diffi-
culties, it seems worthwhile to give a clo-
ser look at the alternative CCR hypothesis.
Although this hypothesis is now some eight
vears old, the NN hypothesis has been
thought so primising at first that little
work other than qualitative has been done
to investigate on the possible existence of
cosmological cosmic rays (21, 8). Initial-
ly, Stecker (22) postulated the existence
of "protars", or pregalactic giant pul-
sars., Here, we will not speculate on the
nature of possible CCR sources, but rather
try to find observational comstraints (in
various fields) on their existence, in
other words try to test the consistency of
the CCR hypothesis with various observa-
tions.

Indeed, as mentioned earlier, the
T-ray background in itself does not allow
to distinghish between the NN hypothesis
and the CCR hypothesis. A possible test
was put forward by Stecker (23) by poin-
ting out that, due to the absence of
T-rays of energy greater than 919 MeV (in
a rest frame) resulting from matter-anti-
matter annihilation at rest (e.g., ref.
21), the ¥-ray background spectrum should
be cut-off above ~ 1 GeV. However, recent
observations in galactic T-ray astronomy
by the SAS-2 (24, 25) and COS-B (26) sa-
tellites have led to the conclusion that
the galactic diffuse background accounts
for 30% of the observed flux at ~ 100 MeV
(28, 27), thereby making the proposed test
impossible. (Note also that there can even
be a significant contribution to the T-ray

background above 100 MeV from normal gala-
xies [2q )

Hence the search for other tests of
the CCR hypothesis. Forthcoming papers
(29, 30, 31, 32, hereafter referred to as
Papers I, II, ITa and IITI, respectively)
are devoted to this task and will be sum~
marized in what follows.

It is perhaps worth mentioning at
this point that whether or not the CCR hy-
pothesis is valid has no implication on
the value of the NN hypothesis, as far as
the interpretation of the v-ray background
spectrum is concerned,.

2, OBSERVATIONAL CONSTRAINTS ON THE
POSSIBLE EXISTENCE OF CCR

2.1 The CCR flux and the ¥-ray background’

Since the CCR hypothesis leads to a
good fit between the observed and calcula-
ted v-ray background spectral shapes, it
is possible to normalize the CCR flux to
the observed v-ray intensity, in other
words to satisfy a priori the observa-’
tional constraint set by the ¥-ray back-
ground shape.

Therefore, it is possible to calcula-
te the absolute value of the CCR flux now
(Papers I and II). As a consequence, a se-—
cond observational constraint may be set
the CCR flux now should not exceed the
observed galactic cosmic-ray (GCR) flux,
which is widely believed to be of a galac-
tic origin (e.g., ref. 33).

2.2 Low-energy interactions

At the epoch considered, correspon-
ding to redshifts ~100 (i.e., typically a
few million years after the big bang), the
ambient medium is made up of radiation .

(blackbody photons) and matter. This mat-
ter component ("the gas" hereafter) inclu-
des essentially big-bang originated hydro-
gen and helium ; as a result, any process
able to accelerate protons to cosmic-ray
energies coculd likewise accelerate helium
nuclei, High-energy (~ 1-10 GeV/n in the
lab frame, ref. 23) pd-pX collisions (i.e.,
pp, pPX and X collisions) produce ~ 100
MeV T-ray via 7Ti° decay (§I). But in fact,
these collisions take place throughout the
CCR spectrum, in particular down to low
energies (~ 10-100 MeV/n). They thus give
rise to the light nuclei ™ " : D, 3He,

i, 7Li and 7Be (which decays into 7Li),
These nuclei are created as secondary CCR
particles at first (eventually in excited
states, see below and§ 4.5), but are sub-
sequently thermaliized in the gas (see,
e.g., ref. 34) out of which galaxies ulti-
mately form.

The comparison of the resulting
abundances (either absolute : £/H, or re-
lative : £/2') with observations provides
the third - and, as will be shown, the
strongest - observational constraint on
the CCR hypothesis (Papers IT and ITa).



Another constraint comes from the pro-
duction of nuclear T-rays created in low-
energy collisions by inelastic scattering
or by the decay of excited states of light
nuclei their flux must not exceed the
photon background flux, the comparison with
observation taking place in the X-ray range
because of redshift (Paper III).

These constraints will be reviewed in
turn in what follows, after having briefly
described the theoretical framework for the
calculations. Other constraints may be
found, also by inspiring oneself from in-

teractions occurring between galactic cosmic

rays and interstellar matter (ionization
rates, etc .

A CCR theory - or any theory involving

high-energy phenomena at remote epochs -
should meet all these constraints, which,
by the way; are essentially indirect (except
the comparison between the GCR flux and

the calculated CCR flux now).

3. THE THEORETICAL FRAMEWORK

3.1 The CCR model and particle transport

Let us be now more specific as regards
the gas and the CCR flux. (Full details are
given in Paper I.)

In standard big-bang cosmology, the
matter density is governed by essentially
two parameters the Hubble constant Hg,
and the deceleration parameter d,. In what

follows, we take gqo = 0.1 (corresponding
to a present average density of hydrogen in
the universe nyg , = 5 x 10™ cm'3§ s there

exists no reall§ compelling argument in
favour of this value, but it corresponds

to a big-bang origin for the abundance of

D (35 ; also ref. 14). The influence of

the values of Hy and g, on the results have
been discussed in Paper I.

The simplest CCR model involves a
burst of protons and XK-particles (with
d?p = 0.1) at some redshift zg. The injec-
tion spectrum at zg is proportional to
(E + Eg)~l, where E is the kinetic energy
per nucleon of the CCR. Epg will be taken
either as the proton rest mass Eg ("total
energy'" CCR spectrum) or as zero ("kinetic
energy" CCR spectrum), Also, we take [ =
2.6. This is suggested by galactic cosmic-
ray observations and indirect evidence
from radio galaxies (average radio spectral
slope ~ -0.8, e.g., ref. 36).

Por a given value of Qg the results
depend only on the parameter zg.

Now the behaviour of all particles
(CCR protons and «-particles, CCR-produced
T-rays and light nuclei) is govermned by
transport equations that can be cast into
the form

Ny w5 7T

7t ECN R NerTpr ) T Qa2 (D

In eq. (1), N g = Ny g(E,2z) is (in
[gev/n] =1) the numbe? density of moving
particles k, per unit energy interval, oi
kinetic energy per nucleon E at redshift
2z, with respect to the ambient gaseous
hydrogen in a comoving volume, i.e. o
Ni/ng,o(1+z)=3. Quantities of the form X
stand for Xy (dt/dz), thereby relating the
standard time dependence of eq. (1) to its
redshift dependence.

The transport function br=(3E/3t)k
represents the energy losses per nucleon
per second (in GeV/n s—1) of particle k
(ionization and/or expansion) ; the des-—~
truction of particles k is accounted for
by the destruction lifetime Tp (see
Paper I for details). Qi (BE,z}) is nume-
rically defined like Nk’ﬁ E,z) in a unit
redshift interval ; it is the source
function for the production of particles k.

In paper I, it is shown that the so-
lution to eq. (1) is

dE' Q 4(E',2%) exp[-S(E,E',2)

b (E,z) =
k,H [5(E, 29 ]

(2

E

In eq. (2), the term corresponding to des-
truction is

E'

dEH 3
(b(E",Z*") [ TD’k(E”’Z*") (-)

g(E,E',2) =

Due to energy losses between z* and z, the
energy E at redshift z was the energy B!
(resp. E") at redshift z¥ (resp. z* ). The
function z¥ is known by solving numerical-
ly the equation

3z i az"
R (4)
b(E,z) 3z

{for further details, see Paper I).

This treatment is wvalid for any kind
of particles, relativistic or not. This
allows one to compute at the same time the
evolution of the CCR flux, the v-ray back-
ground, the abundance of light nuclei af-
ter thermalization in the ambient gas (Pa-
per I) or the nuclear v-ray flux (Paper
III).

3.2 Source functions and cross-sections

To find the source-function appearing
in eq. (1), let us consider the collision
between a particle i of energy B! (moving
with a velocity ¢ B') and a particle J at
rest (of number density nJ) giving birth
to a particle of energy E. (Note : a given
particle will be denoted by capitals if at



rest, by the corresponding lower case or

symbol if moving.) Let o, (E',E ) be the
. X iJ-k

cross-section for this process.

The source-function for the production
of particles k is then

Qk,H(E’z) = ‘JZGiJ+k(E"E)nJcB'Ni,H(E"z) dE' (5)

or, as the case may be, a sum of equations
of the form (5). This equation shows how
the transport eguations for particles i and
k, of the form (5), are coupled, Now, we
shall make the simplifying assumption that,
notwithstanding the kinematical details, E
is proportional to E'!'. Depending on the
reaction (especially in the case of D-pro-
ducing reactions), this may be more or less
true and is discussed in ref. 37. In other
words, we write the cross-sections as

91 (EHE) = UA(k)(E') §(E = A, ;EN (6)

Aij describing the kinematics of the reac-
tion (for instance, KaaHe 0.25).

The T-ray source function is taken
from Stecker (21 ; sSee also Paper I) ;5 a
more general calculation is given by
Bonnardeau (38). Recent calculations, using
refined cross-section for pion production,
were performed by Badhwar and Stephens
(39) ; their use in the present work, how-
ever, would not substantially modify our
results, The cross-sections o , k) appea-
ring in eq. (6) are briefly degc;ibed in §4,
as well as the cross-sections for nuclear
T-ray production.

3.3 The ¥T-ray normalization problem

As explained above (§2.1), the T-ray
background spectrum will be used to norma-
lize the CCR flux, in order to calculate,
along the preceding lines, the absolute
value of the light element abundances and
other effects resulting from interactions
between CCR and the gas.

However, as mentioned before, there
remains quite a number of uncertainties and
the ¥T-ray data are somewhat controversial.
Roughly, though, the data points in the
low-energy T-ray range can be divided into
three sets :

(1) a "big bump" set, generally made up of
older observations, for which Stecker's
work (23) gives a good fit ;

(2) a "no bump" set, made up of points
close to a power-law extrapolation from
the hard X-ray background, and which result
mainly from strong (tco strong ?) instru-
mental background corrections (see e.g.,
ref. 40) ;

(3) the Apollo data, which are the most
recent in this energy range (5), and which
still feature a "bump" (§1.1, and fig. 1).

In view of this situation, we shall
pursue our analysis by normalizing the CCR
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Fig. 1 A cowmpilation of observational data on

the y-ray background (see Paper II for referen-
ces), along with theoretical curves computed in
the CCR hypothesis, normalized as shown and as
explained in the text. The curves depend on z ,
but essentially not on a,- s

flux to the Apollo data (taking into
account the SAS-2 (24) data at higher
energies) by choosing

1(82) | 6 4 qo7% g 5lAP) 4y (P)

T T
(hereafter, the "Apollo normalization™),
Then, further normalizations to the other
sets are needed to estimate the uncertain-
ties on the light element yield (5). The
corresponding theoretical UT-ray spectra
are shown on fig. 1, for zg = 100. Within
the spread of the observations, the shapes
give a good it to their respective data
sets for 50 < zg < 200 (see Paper I for
details). This result is almost indepen-
dent of gy since T-rays suffer little ab-
sorption except at the highest redshifts,
The T-ray intensity, on the other hand,
does depend on q,, and the normalization
to the observed value gives the normaliza-
tion factor F,. This factor is related to
the ratio (CCR flux now in intergalactic
space)/(GCR flux) (see Paper I) ; it turms
out that this ratio is ~10-%-10-%, thus
meets the second observational constraint
on the CCR hypothesis (§2.1). ~

(p) Ix in cm.—as—‘lsr"‘]MeV"1 ; By in MeV.




Note that the redshift zg is limited
upwards by the "CCR lifetime constraint!" :
a build-up of CCR is impossible if, at a
given epoch, their lifetime against colli-
sionnal losses is smaller than the age of
the universe (21).

4., LIGHT ELEMENT AND NUCLEAR T~RAY
PRODUCTION

L,1. Light element abundances

Observations of lithium and possible
interpretations of its abundance are summa-
rized in Paper II. A more up-to-date and
thorough discussion can be found elsewhere
in these proceedings (ref. 41 and refs
therein ; see also ref. 14).

-9 In short, observations lead to Li/H =
10 within a factor of 2 either way, and
7Li/6Li = 12.5,

The 6Li/H ratio is currently thought
to be the result of spallation reactions
between galactic cosmic rays (GCR) and in-
terstellar matter (34) ; on the other hand,
the (relatively) high 7Li/H ratio (thus =
10’9) has received no satisfactory explana-
tion up to now.

The observed abundance of deuterium
(D/H = 2+1.10-5, see refs 42 and 1L) is ge-
nerally thought to be of a big-bang origin,
although other possibilities are not exclu-
ded (see discussion in Paper II ; also §
5.3). For JHe. which will not be considered
in detail, (as discussed in §4.4), see
ref. (14)

4,2 Lithium production

In the context of the CCR %pothe51s,
Li is produced wvia the Ti and
hHe(K,pn) Li reactions, and 7L1 via the
bHe(x,p)7Li and “He(«,n)7Be reactions (af-
ter the decay of ‘Be into 7L1) The rele-
vant cross-sections og and o~ (see. eq. 6)
are not well known, espe01alZy at energies
above ~ 100 MeV/m. (For a discussion, see
Paper I.) Near threshecld, however, detailed
balance calculations from inverse reactions
(43, 34) should be reliable and, for 7Li,
are supported by the experimental results
of King et al. (&44),

The results obtained with the Apollo
nommalization (§2.1) are presented in
fig. 2, which shows the /Li/H ratio as a
function of zg5 for a total energy CCR spec-
trum, It can be seen that the calculated
7Li. abundance lies well within the observa-
tional range. This result is noteworthy,
but perhaps should not be taken at face
value, as will be discussed in the next
Section.

By contrast, if the CCR have a kinetic
energy spectrum, 7Li is overproduced by a
large factor gwhatever the value of qg),
which is = for Ay = 0.1, In practice,
this means that any CCR spectrum apprecia-
bly steeper at low energies than a total
energy spectrum (which is of course essen-

tially flat in this energy range) necessa-
rily leads to an overproduction of 7Li.
This is the case, in particular, for the
kind of steep low-energy spectra {(with in-
dexes I' * 4-5 or more) which are often in-
voked in the case of GCR (see refs 45 and
41) As a consequence, we will dismiss the
corresponding CCR models in what follows.
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Fig. 2 The calculated ’Li abundance as a funec-
tion of z_. The curves are labeled according to
the normafizations indicated in Fig. 1. For
each curve, the upper limit 1sheterm1ned by the
CCR lifetime constraint (see text); the lower
limit by the fit to the observed y-ray back-
ground spectrum (Paper II). Observations lie
between the thin horizontal lines.

4.3 The "Li/®Li ratio

Calculations show that, in the CCR hy-
pothesis (i.e., when only &X reactions are
considered), the 7Li/6Li ratio is very
senSLtive to I, the cross section ratio

above v 100 MeV/n, Taking gy =1 mb

Zove 100 MeV/n as a safe upper limit,
Table 1 (Paper IIa) shows that the 7L1/6Li
ratio ranges from =1.3 to = 8 when  is
varied from 1 to 100. Now the value £ = 100
is certainly unrealistic, since the phase
space available to the “He({x, )®Li reac-
tlon is %reater than to the “He(x,p)/Li or
Ue(x,n)7Be reactions. In fact, above a
certain energy, one would expect rather
L <1, Further%ore, other considerations on
the Z+He(oc, 1i reaction lend support to
the idea that the corresponding cross-




section currently used may be underestima-
ted (Paper III).

Table 1

THE 7L1i/°Li RATIO RESULTING FROM
®+0 REACTIONS, IN THE CCR HYPOTHESIS

7. 6.
a, g z Li/ Li
(em™2)

0.1  4.90(-7) 1 1.37
‘ 10 5.42
100 7.69

0.5 2.43(-6) 1 1.29
10 6.70

100 11.6

As a consequence , for any reasonable
value of the ¢g and ¢ ~ cross-sections, it
seems excluded to reach a value of the
7Li/OLi ratio as high as 12.5.

Thus, as it turms out, the strongest
observational constraint is to avoid over-
production of °Li ; this conclusion holds
quite generally for any mechanism invol-
ving «x reactions (see also ref. 46)., We
will see in the next section how this can
be reconciled with the observational data.

4.4, Deuterium and helium-3

The cross—sections for the production
of deuterons or tritons (via pX and ax
reactions) are much better known up to high
energies than those for lithium production

(47).

When one imposes only fto avoid over-
or underproduction of /Li, it can be seen
from fig. 3 that the D/H ratio may reach
up to = 20% of its observed value {Paper
IIa). Although this amount is not quite ne-
gligible, it is still too small to be per
se a valuable observational constraint,
However, as will be discussed in §5.3, the
observed abundance is an observational
constraint when one notes that the fragili-
ty of D with respect to thermonuclear reac-
tions is related to the possible destruc-
tion of heavier nuclei like OLi,

Much the same results are obtained for
He, but many formation mechanisms are pos-
sible (separately or simultaneously). Thus
3He is much less relevant to the big bang
than D is ; it is essentially unimportant
for us, The formation cross sections being
very similar to those of deuterium (47),
the CCR-produced 3He abundance is of the
same order of magnitude than the D abun-
dance.
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Fig. 3 Same as Fig. 2, for the D/H ratio. The
hatched area gives the possible D abundances
when avoiding under— or overproduction of “Li,
and correspond to the observed ranmge in Fig. 2.

4.5 Nuclear ¥-ray production

Through the low energy interactions of

CCR with the gas, a fraction of the light
nuclei are produced in excited states
which can decay by T-ray emission (Paper
III). This is mainly the case for the 6L1%¥
é3.562 MeV;, 7Li*(0.478 MeV) and 7Be¥

0.431 MeV) states ; it is also the case
for the 4He®(27.4 Mev) and %4He*(30.5 MeV)
states which result from inelastic pX
scattering,

The cross-sections g, ; for producing
nuclear T-ray lines via the decay of nu-
cleus ¢* are related to the cross-sections
g, ¥ for producing the light nucleus 2 in
the relevant excited state by ay,; =
o, %(I'5/T), where Iy is the width with res-
péct to T-ray decay of the level of total
width r(e.g., ref. L8)., The 9, . cross-sec-
tion is known experimentally, or may be
roughly estimated when the total cross-
section o (i.e., T k) of eq. 6) for pro-
duction of the nuclets’f? is known. A sum-
mary of the relevant available data and
estimates is presented in ref. (37).

After integration over redshift (see
Paper ITIT for details), the corresponding
lines contributes a flux I, to be observed
X-ray background flux Jy. It turns out



that the main contribution comes from the
7Li%* and 7Be¥® lines, but even these are
guite weak (I /JIgx ~ 10~ 6), and do not show
lines or edges sharp enough which could
help their detection (fig. 4). Thus the
nuclear T-rays essentially do not provide
any new observational constraint on the CCR
flux, but are simply compatible with the
CCR hypothesis,
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Fig. 4 The contribution of CCR-produced nuclear
v-rays is shown in heavy lines for the nuclei
indicated. The observational data lie within
the hatched areas; the corresponding references
are given in (37). Characteristic energies are
shown along the abscissa. '

5. CONSEQUENCES OF THE SPREAD
IN THE %-RAY DATA

5.1 Uncertainties in the ¥-ray background
spectrum

In order to estimate the uncertainties
on the results due to the spread in the T-
ray data (§2.1), we normalize the theoreti-
cal spectra to the "big-bump" set of obser-
vational points by taking the '"mormaliza-
tion 1" as

(1) _ -3 (1)
IU = 8.10 at EU

= 20 (®)

This point belongs to a curve (ref. 23,
with zg = 100) which gives a typical fit to
the "big-bump!" data set (flg 1). Also,

this point is halfway between the bulk of
crystal detector results (at lower energies)
and of spark chamber results (at higher
energies).

The "no~bump" data set is normalized
by taking the "normalization 2" as

Igz) = 3.1077 at Eéz) = 100 (P)

This is the 0S0-3 point (49) confirmed by
SAS-2 (2L4), The corresponding theoretical
spectra lie close to the power-law extrapo-
lation from the hard X—ray background (see
Paper II for further details). Note that,
should the bump be ruled out, as some au-
thors claim (e.g., ref. 40), this spectrum
is very likely a strict upper limit to any
kind of high-energy process giving rise to
v-rays. Of course, an interpretation in
terms of fi° decay would not be required in
this case,

5.2 The lithium abundance and the /Li/OLi
Eroblem

In §§ 4.2 and 4.3 the most _interesting
result was obtained about the /Li abundan-
ce, in relation with the 7Li/6Li ratio.

The calculations of §4 were performed
also using normalizations 1 and 2. The pos-
sible range of values of the 71.i abundance
(fig. 2) spans about a decade. This range
is of the order of magnitude of the scatter
of the T-ray observational points.

Keeping in mind the results on the
(too high) /Li/éLi ratio (§4.3), it is
thus possible to decrease the CCR flux, in
order to be consistent with the 6L1i abun-
dance (as deduced from the observed 7Li/OLi
ratio), The U-ray flux is then decreased
correspondingly and the 7L1/H ratio has
only a fraction of its observed value. The
CCR hypothesis gives no answer to the TLi
problem in this case.

One sees here how the spread of the
T-ray data affects the results on the li-
thium abundance. Indeed, on the one hand,
the CCR hypothesis cannot be- regected on
the basis of a too high Ll/ i ratio,
since one can manage to find a CCR model
consistent at the same time with the
observations of the UT-ray background spec-
trum and of the °Li abundance., But on the
other hand it is possible to explain at
the same time these two observations, pro-
vided it is possible to modify the CCR~-
produced 7Li/OLi ratio.

The possibility to do so indeed
exists (Paper II) and is outlined in the

next subsection,

5.3 The deuterium constraint

A possibility (frequently invoked
otherw1se) to increase the CCR-produced
/Ll/ Li ratio is to add to the CCR spec~
trum a very steep component at low ener-
gies (I = L4-5, see ref. L41), However, this
leads to an overproduction of 7Li by a
large amount {§4.2),

A completely different possibility is
that, at least in principle, stellar pro-
cessing may modify the lithium isotopic
ratio by a selective destruction of “Li.

A thorough discussion on this point has
been presented (see Paper IT and refs,
therein) and is summarized hereunder. Note
that this possibility is offered only to



those models in which the lithium iseotopes
are produced before galaxy formation (see
also ref. 46). .

First, we note that, in order to be
observable with a different isotopic compo-~
sition, lithium must be rejected (through
mass-loss) in the interstellar medium after
processing, but not too violently (to avoid

complete destruction) : through stellar
winds.

Post-main sequence phases of stellar
evolution (red giant phase) involve stel-
lar winds but, due to the presence of deep
convection zones, the processing is then
so complete that all the light elements
are burned. As a result, the CCR-produced
7Li/6Li ratio is unchanged.

On the contrary, processing during the
pre-main sequence‘(Hayashi) or uppef) main
sequence phases is_probably able to destroy

Li while leaving 71i intact, provided the
stellar masses are high enough. The strong
stellar winds known to exist in these pha-
ses would then have a modified lithium iso-
topic composition., In this scenario, then,
7Li would be produced by CCR, and the obser

Now if OLi is destroyed, so is D. This
brings out a further constraint, whether
or not the observed (interstellar) D is of
cosmological origin.

(a) If D is made in the early (hot) phases
of the universe, its subsequent destruc-
tion in the galactic era implies some. re-
plenishment mechanism from the intergalac-
tic medium (infall), since the "standard"
big-bang D abundance agrees with observa-
tions. The CCR-produced lithium, being
pregalactic, then infalls along with D,
and the CCR-produced 7Li/6Li ratio is
again unaltered,

gb) If D is not of cosmological origin
which is a possible, although admittedly
controversial, interpretation of some puz-
zling observational results obtained re-
cently with the Copernicus satellite, e.g.,
ref. 50), then the problem of its origin
is decoupled from that of %Li. In these
conditions, the suggested scenario may
work, and the CCR hypothesis may explain

at the same time the /Li abundance and the

T-ray background specirum,

The wvarious alternatives are summari-

ved 6Li would be produced by GCR (34) only. zed in fig. 3.
NO
{Lower man - saquence/
past-main sequence
destroys them ail)
Retative obuncances of VES CCR - groduced
O destroyed by a foctor =infail °§ CCrR -, § o‘ u
Light elements maodi- >>10 if SLi destroyed by o praduced ki and 'Li L/
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J big-bang O T
| t t
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(Mass-loss during Golaetic D 6 . .
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Man saquence very sf-
ficient ) & J
NO ( N
{galoctic sources of O) Infalt ? NO
N ‘ J
r
=0 ond sLi :?ucwpled‘ Grst generution of
littie *Li destruction in massive stars required.
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tion 0 pregotoctc era Mass high enough ° )
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Fig. 5 This flow-chart (to be read from left to right) summarizes the
various alternatives leading to a possible modification of the CCR-

produced ’Li/%Li ratio.



6. CONCLUDING REMARKS

A sketch of the various observational
constraints we have just examined, for the
Apollo normalization, is presented in Ta-
ble 2., All give results either "positive",
i.e., in favour of the CCR hypothesis, or
"consistent" with it, i.e., compatible
with the corresponding observational data,
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except the 7Li/6Li ratio. This ratio is
"positive" only if the observed D is not
cosmological.

If D is cosmological, whether or not it
is possible to lower the CCR flux (in order
not overproduce Li) then lies in a bettfer
determination of the T-ray background spec-
trum, particularly at low energies.
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Table 2

OBSERVATIONAL CONSTRAINTS ON THE CCR HYPOTHESIS

constraint studied consistent positive negative
in §
4
y-ray background (normalization;
fl&ﬁ 2.1 see § 2.1)
y-ray background J/
shape 2.1
CCR intensity now 3.3 v
3
D (and “He) 4.4 Y
7. . v/ v 7
L 4.2
T (e) (a) (b)
74,6, v Y Y
Li/ Li 4.3 ®) (o) (2)
nuclear y-rays 4.5 y

(a) raw results from the CCR hypothesis (Apollo normalization)
(b) possibility, if observed D is not cosmological
(¢) CCR flux lowered, if observed D is cosmological
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A B S T R A C T

This papef examines the possibility of the existence
of cosmological cosmic rays (CCR), in the framework of big-
bang cosmology. The model assumes a total energy spectrum,
similar to that observed at Earth at high energies, a compo-
sition of protons and a-particles only, with a/p = 0.1.
Following Stecker (1969) the CCR are assumed to be born in a
burst at some (high) redshift z,. y-rays originate from
ﬂo—decay resulting from interactions of the high-energy part
of the CCR, and light elements are produced via (pa) + (pa)
reactions by the low-energy part, both by collisions with the

ambient matter (of density corresponding to a deceleration

parameter qo).

The 1-100 MeV y-ray background spectrum and the lithium
abundance are considered as observational constraints on the
possible CCR flux intensity. To this end, a theoretical
framework is set for simultaneous vYy-ray and light element
‘production by solving a system of coupled time-dependent
transport equationg, taking ionisation and expansion losses
into account. The absolute lithium abuﬁdance is calculated
by normalizing the CCR flux to the observed y-ray background
épectrum ; numerical results will be given and discussed

in a separate paper, as a function of d, and Zg-
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I. THE CASE FOR A COSMOLOGICAL COSMIC RAY HYPOTHESIS

AND POSSIBLE OBSERVATIONAL TESTS

a) Cosmological cosmic rays : why ?

It has been suggested mahy times (e.g. Brecher and
Burbidge 1972) that cosmic rays observed in the terrestrial
neighbourhood could be of extragalactic origin. The isotropy
of ultrahigh energy 661017 eV) cosmic rays, although not well
established (Hillas 1975), along with the fact that their
Larmor radius in the galactic magnetic field is of the order
of the thickness of the galactic disk or more, has led
many authors thconclude that, at least in the very high
energy range, cosmic rays pervade intergalactic space.

They would be produced either "locally", i.e. by active
objects with resdhifts observable optically, or on a cos-=
mological scale in which case they would be "universal”.In

both cases; these extragalactic cosmic rays are those ob-

served directly in the Galaxy.

Also, interactions of these cosmic rays with the relict



blackbody radiation up to high redshifts has led some
authors (Strong, Wdowczyk and Wolfendale 1973) to a possible
interpretation of the 1-100 MeV y-ray background if the
universe has a sufficiently low density ($ 10" %en™3) . ‘However,
a good case can be maae for a galactic origin of cosmic fays:
(Hillas 1975), at least at lower'energiés, especially iﬁ view
of recent results of galactic Y-ray astronomy obtained by
the SAS-2 and COS-B satellites (Dodds et al 1975, Kniffen
- et al 1976, Stecker 1976 ; Bennett et al. 1976; see also Paul,
Cassé and Cesarsky 1976, Puget et al. 1976), and observational
tests have been suggestéd (e.g. Ginzbufg 1972). Furthermore,
Puget, Stecker and Bredekamp (1976) argue on theorétical
grounds that ultrahigh energy cosmic rays cannot be universal
either, although a supercluster origin cannot bé excluded.

The view which we shall examine in this paper is
quite different. Indéed, théicosmological cosmic rays (CCR) we
shall deal with have nothing to do with the usual "universal"
©r extragalactiq cosmic rays since it will be shown that they
do not conflict with a galactié origin for the bulk of the
cosmic rays observed in thé:Galaxy,~but.simply coexist with
them. This implies, in particular, that obsérvational evidencé
of CCR is essentially indirect. | | ‘

In fact, the CCR hypothesis originated when the first
observations of the 1-100 MeV y-ray background by 0SO-3 (Clark,. .
Garmire and Kraushaar 1969) and ERS-18 (Vette gﬁ;giQ; 1969, 1970)
prompted Stecker (1969) to suggest that the flatténing-of the
bgckgroﬁnd photon spectrum in the MeV'rangé was due to the decay

]

of m° particles produced by the collisions of cosmic rays with




intergalactic matter up to high redshifts (~ 100). Stecker
(1969) christened these cosmic-rays "primordial", and suggested
they were produced by "protars" (Stecker 1971a), i.e.
pregalactic giant pulsars. In what follows, we shall not deal
with the origin of these cosmic rays nor with their possiblé
relationship to galactic or pregalactic evolutioh, Hence we

prefer simply the adjective "cosmological" to define them.

Indeed, before building a CCR theory and investiga-
ting possible CCR sources, it is interesting to see to what
extent the very existence of CCR is compatible with obser-
vations in.various fields, and eventually if CCR are an
important component of the post-recombination period of the

history of the universe in the framework of big-bang cosmology.

As has been mentioned, an observational field strong-
ly relevant to CCR is the 1-100 MeV y-ray background (hereafter
called simply the y-ray background). The presence of a "bump”
in the 1-10 MeV range, if real (see below), is a strong
argument in favour of a w°4decay origin, although interesting
alternative proposals have been made (Rocchia, Ducros and
Gaffet 1976 ; on the limits set by the yv-ray background on
black hole evaporation, see e.g. Page and Hawking 1975). Two
processes here may account for wo production : CCR interactions
with matter, and matter-antimatter annihilations, both inte-
grated up to high redshifts. Because of the almost simultaneoﬁs
development of a detailed symmetricalvcosmology by Omnés and
co-workers (e.g. Omné&s 1972), the matter-antimatter annihilation

interpretation has been extensively studied and has led to very

interesting results on galaxy formation (Stecker and Puget 1972).




However, recent developments in Omnés' symmetrical cosmology
show that this theory runs into such severe problems, espeF
cially with regards to helium nucleosynthesis (Aly 1977,
Combes, Fassi-Fehri and Leroy 1976) and distorsion of the
relict background radiation spectrum (Ramaﬁi‘and Puget 1976),
that its viability is put into quéstion in 'spite of its
interest (see also Steigman 1976). On the éther hand, the CCR
interpretation never received much attention exéept a short
and only qualitative comment on its difficulties, mainly on
energy grounds (Stecker 1973a). Proposed observations at ~1

GeV (Stecker 1975), against which these two interpretations
wmight be tested, are hampered by a strong diffuse y-ray galactic
contribution in this energy range (Stecker 1976).

All this gives further impetus to the study of the CCR
interpretation as a possible valid wo-decay alternative to
matter-antimatter annihilation, even if the energetics (which
we shall not deal with in this paper as being strictly a part

of a CCR theory) raise difficulties.

Now, on the other hand, the bump in the 1-10 MeV range
likely includes a significant (but poorly known) contribution
of background noise due to detector activation by galactic
cosmic-ray particles, as shown by some observational results
(e.g. Dyer et al.1975, Trombka et al. 1976). The bump may
even not exist at all (Damle et al. 1976). If this is the
case, or if it is produced by mechanisms other than ﬂo-decay,

the y-ray backgrcund.spéctrum allows to set at least upper

limits, which are less compelling but nevertheless useful. Note




that, the universe being essentially transparent to y-rays
originating from rquEifts~ less than n100 (or more, depen-
ding on the intergalactic density) (Arons 1971 ; see also

§ I1T1,d), there exists a "cosmological window" (in energy),
independently of any interpretation, allowing one to

probe much farther than in any other energy range the
processes responsible for y-ray production. This fact

may be used in future generations of detectors (Montmerle
1975), possibly GeLi detectors, in which good angular

resolution and sensitivity at low energy (vl MeV) might

allow to observe possible CCR sources directly.
b) The model

We shall make the simplest and most conser-
vative assumptions concerning CCR production, composition
and spectrum.

We shall assume that CCR were born in a burst
(Stecker's [1971b] model II) at some starting redshift zg-
This means, physically, that CCR production took place
in a time Short compared to ts' the age of the universe
at z_. Such a burst could be related to thé turbulent

state of the universe at that time. CCR will consist of

protons and a-particles only (1), since we admit that .

(1) Of course, CCR would also include electrons, but
their abundance and spectrum would imply many arbitrary

parameters. Hence we do not include them in our analysis.

hydrogen and helium were the only elements to be produced

in adequate gquantities in the big-bang, in a ratio



1

a/p 0.1. We shall take a spectrum similar to that observed
in the vicinity of the Earth at high energy since similar
spectra with spectral indices between 2 and. 3 are quite frequent

in radiogalaxies and other active objects (average radio
spectral index ~ 0.8, e€.g. De Young 1976). More precisely,

the high-energy (relativistic) part of the CCR spectrum will

be ccE_z'6 ; the low-energy part can fréely chosen (the spectrum
at Earth is not known at low energies because of solar modu-

lation effects, but has probably a different origin anyway).

However, to obtain a lower limit on various results due to

CCR in this energy range, we choose a "total energy spectrum”

for the injection flux at the source, i.e. of the form

-2.6

(E + Eo) r Where Eo is the proton rest mass and E is

(througout this paper) the kinetic energy per nucleon of CCR.

In other words, the source function for CCR

Q. (E,t) in cm'"?’s'_lGeV/n-l will be :

~T
0 (E/t) = (E + E))™" 6(t, - t)/(cB) (1-1)

with ' = 2.6 and B being the velocity corresponding to the
kinetic energy E. The constant of proportionality will
depend on various factors which will be determined later

(§ III, a and 4).

¢c) Interactions of CCR with matter

What are the effects to be expected from such
a burst ? These effects result essentially from interac-

tions of CCR with the ambient medium, pheotons and matter



(neutral hydrogen with 10% helium), assumed to be hemogeneous
throughout the universe.

The ultrahigh—-energy part of the CCR spectrum (21017eV),
through interactions‘with the universal blackbody radiation
and other photon backgrounds will give rise to electron-
- photon cascades and various other very high energy interac-
tions. However it will be shown in a forthcoming paper (Montmerle
1977a ; see also Stecker 1971b) that the CCR intensity now is
much smaller than the galactic cosmic ray (GCR) intensity.
Hence no results other than those which have been already
obtained (Puget et al. 1976, Strong et al. 1973), with the

appropriate scaling down, should be expected.

The high—ehergy part (relativistic, predominantly
around a few GeV) of the CCR spectrum will produce'Tr° mesons
by collisions on matter (i.e. the ambient gaseous component,
"AGC "), and y-rays by ﬁo—decay. The corresponding &-ray
source spectrum Gg(EY)' for a GCR total energy spectrum
including 10% a-particles has been calculated by Stecker

(1971b, 1973Db).

The low-energy part (nonrelativistic but suprathermal)
of the CCR spectrum, on £he other hand, will be slowed down
and subsequently thermalized by collisions with (mainly)
intergalactic hydrogen, thus heating»the ambient medium and
ionizing the gaseous component. Also, light element production

will take place : o+ o reactions give rise to 6Li, 7Be and 7Li,

p+ p and o+ p reactions give rise to D and 3He. These light

elements are produced in the form of cosmic-ray nuclei, which
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will be subsequently thermalized and added to the AGC as
well. Furthermore, since lithiumbproduction takes place via
excited states and return to the ground level by emission of
431 kev (7Be which decays into 7Li in a few days) and 478 keV
(7Li) photons, these photons integrated up to an appropriate

redshift will make a contribution to the hard X-ray background.

All these interactions and others provide as many

- tests to compare with observations. In fact, the problem can
be largely adapted from the interactions of GCR with inter-
stellar matter (e.g. Meneguzzi, Audouze and Reeves 1971),

with the simplification that the reactants are less numerous :
(p +0) + (H+ He) only, but with the substantial modification
that equations are time~dependent and that the universal

expansion provides some specific features.

While it is our purpose to study all these effects,
we present in this paper the framework for the simultaneous
derivation of the y-ray background spectrum and the 7Li/H
and 6Li/H ratios (by number), under a variety of hypotheses.
Numerical results will be presented in a forthcoming paper
(Montmerle 1977a), following a discussion (theoretical and
observational)of the y-ray background spectrum and of the
Lithium abundance. In particular, it will be shown there

that, under certain conditions, the CCR hypothesis may explain

otherwise uneXplained7Li abundance (see also Montmerle 1976).

Results on D and 3He will be presented elsewhere.
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The present paper is outlined in the next section.

d) Outline of the paper

Some general properties of cosmic-rays in an expanding
universe (big-bang cosmology) will be derived in § II. This
will involve first a study of the relevant parameters (§ 11,2a)
and transport equations (§ II,b) for photons as well as for
nuclei. A physical insight of the problem can be gained
through a detailed examination of the transport functions and
of the relevant source»functions (§ IT,c), before analytical
solutions to the transport equations, applicable to photons

and to nuclei at the same time, are derived (Appendix A).

The theoretical results obtained in § II willvthen
be applied in § III to find the y-ray background spectrum
(§ III,c) and the lithium abundance (§ III,d), after having
established quantitative results on the CCR a-particle flux
(§ III,a,b). Possible extensions of these results will be

sketched (§ III,e).
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II. COSMIC RAYS IN AN EXPANDING UNIVERSE

a) Cosmological parameters

In oxder to make the conclusions as strong as possible,
and before examining the constraints set by observations, we

restrict ourselves to a small number of parameters.

Big-bang cosmology (without cosmological constant) has
in practice two fundamental parameters : the Hubble constant
Ho (essentially the age of the universe! and the deceleration
parameter d, (essentially the average matter density now)
(e.g. Peebles 1971, Weinberg 1972). Both are determined by

observations.

Although difficulties remain, optical observations

lead to Ho = 55 km st Mpc-'l (Sandage 1975), a value which is

somewhat smaller than the value of 75 km s_l Mpcm1 commonly
used previously. Now, if one admits that the observed
abundance of deuterium (D/H - 2:{10-5) is of cosmological
origin (Reeves 1974 ; See also Audouze and Tinsley 1974,
Audouze et al. 1976 ; its dependence on electron and muon
Iepton numbers is examined in Yahil and Beaudet 1976, after
Beaudet and Goret 1976); the present density of the universe

is at least 5 times lower (Boesgaard 1976) than the closure

density (qo =.0.5). This correspohds to g, = 0.1. On the




other hand, direct observations of visible matter (Sandage
1975) give a value at most 10 times lower. To sum up, in

what follows we shall take H = 55 km s™1 Mpc™! (and examine

later the case H = 75 km s™} Mpc™! to have an idea of the
uncertainties involved) and 9, will be taken as a parameter
such that 0.01 g d, € 0.5, with a possible most probable

value of ~ 0.1. Note, however, that evolutionary effects in

galaxies may lead to quite different numbers (Gunn and

Tinsley 1975).

For CCR particles, once the source spectrum is fixed
(eg. 1-1), the only other parameter is the moment of the
burst ts (corresponding>to the redshift zs). This parameter is
ﬁotentirely free since there exists a physical constraint
a priori : a build-up of CCR is impossible if, at a given
epoch, their lifetime against collisional losses is smaller
than the age of the universe. This is the "CCR lifetime
constraint”, which defines a critical (maximum) redshift,
z (Stecker 1971b) : with d, = 0.5, Zax " 100 and if

max
d, = 0.01, Z ax 200.

If N(E,t) (in em™3 Gev/n"!) is the number density of
a given cosmic-ray species (photon or nuclei) of energy E at
some time t (corresponding to redshift z) one has
N(E,t)/(l+z)3 = cst. This equation expresses the conservation

of the number of particles in a volume element comoving with
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the universal expansion, in the absence of any loss. Hence

we shall define the corresponding number abundance with res-

H

pect to the ambient gaseous*hydrdgén, N’“‘[@t any time t

A(in GeV/n_l) as

- -3
N ,H(E’t) = N(E’t)/nH,o (1+2z) ’ (2-1)

n being the present average number density of the universe.

H,o
The usual transport equation (e.g. Ginzburg and Syrovatskii
1964) , when taking into account only energy losses and

particle destruction, then reads for N H(E,t) isotropic
14

(VN ,H=0) :

N N

'H ....3_ — = -
S+ g (BN ) Oy (2-2)

where the transport functions b and Ty depend on E and t.

Also Q’H(E,t) = Q(E,t)/nH(t) is the source function in a
14

D
tion, and b = (3E/9t) is the total energy loss per nucleon

comoving volume element, T, is the lifetime against destruc-

per second (in GeV/n s7hy.

The solution of eqg. (2-2), taking the redshift z as

the time variable, is presented in Appendix A.

PhYsically, because of the energy losses, a particle



with some energy E at some redshift z had an energy E' (>E)
at a given redshift z* (E,E',z) (>2z). Conversely, if there
is no CCR flux for z> Zgs the injection energy of this
particle at z, was E's (E,z,zs). The derivation of z* and
E's , two guantities which shall be frequently used in what

follows, is also presented in Appendix A.

The same transport equation (2-2) will be épplied in
the next sections to photons (in this case the energy is
expressed implicitly in GeV ; furthermore, we neglect Compton
scattering, important only at the lowest energies) and to
light nucléi (of kinetic energj expressed in GeV/n) a, 6Li
and 7Li. This will allow a synthetic treatment of the various

phenomena, such as formation of nuclei, destruction etc.,

for all particles (photons and nuclei).

The transport functions and source functions appearing

in eq. (2-2) will be now discussed in turn.

The nuclei are slowed down by two processes : ioni-
zation and expansion. The photons lose energy by expansion
only (Compton scattering is neglected, § II,b). Both these
losses b(E,z) can be put into the form of a product of an

energy-dependent function by a time-dependent function.
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Indeed, ionization losses for nuclei (A,Z) are given by
the Bethe-Heitler formula (e.g. Meneguzzi et al. 1971), which,
taking into- account the variation of matter density with

redshift, can be conveniently expressed as :

bI,ﬁ(E’z) = _BInZ(E) fI(z) ’ (2-3)
with
2 n 2
B. ,(E) =2.78x107Y7 Z_ _Hi0 (1) 064+Ln B —52) gev/ns?
1,/ A B 1-g2
(2-4)
(taking into account a ratio He/H = 0.1 in the AGC).
and
_ 3
fI(z) = (1+ 2) . ~ (2-5)

The expansion losses function bE(E,z) can be found,
with the help of e.g. Landau and Lifshitz (1966), Misner

et al. (1973), and of

1/2
Z=- H_(1+z)% (142 q, z) (2-6)



(e.g. Sandage 1961); as :

bE(E,Z) = - EE(E) fE (z) , (2-7)
with
E(E+2Eo)
BE(E) = HO ——f’rE_;——_ ’ (2-8)
and
1/2
fE(z) = (1+z) (142 qoz) . (2-9)

When numbers are fed into eqgs (2-4) and (2-9) it can
be seen that for light nuclei, ionization and expansion
losses actually do compete within the range of variation
of our parameters d, and zg. Hence, for a given energy E,

there exists a redshift 2y f(E) such that :
f

bI,ﬁ(E'zb,ﬁ) = bE(E'zb,l) ’ (2-10a)

or conversely, for a given redshift z, there exists an

energy Eb,f(z) such that

bI,l(Eb,ﬁ’z) = bE(Eb,ﬁ’z) . (2-10Db)
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The critical redshift zy, ﬁ.and the critical energy
: , .
Eb ! have to be computed numerically. Fig. 1 depicts bI o
r 14
and bE for z = 0, 10 and 100, as a function of E, for
q, = 0.5 ; it can be seen that, on either side of Eb,a'

except in the very neighbourhood of E , one has b._/b
b,a _ E'7I,a

either >> 1 or << 1.

Thus, as a good approximation, it is possible to take
either b = bE or b = bI / (for a given combination of z and
. 14
E), instead of b = bE + bI f' The mathematical usefulness of
4

such an approximation is shown in Appendix A.

ii) Destruction
For y-rays, destruction (i.e. absorption) is due
essentially to the pair production effect in the field of
(mainly) intergalactic hydrogen nuclei, which is a true absorption
effect (the y-rays disappear). For the energy range of
interest, we make the usual approximation that the cross-
26 2

section o does not depend on energy, and is o =1.8x10 cm
DI‘Y ’ DIY

(e.g. Stecker 1971) (see fig. 2).

For light nuclei ﬂ, the destruction cross-sections
GD’[ are deduced from Meyer (1972) and Epherre‘et al. (1974),
by exchanging the incoming particle and the tafget (£Eig. 2) ;
they level off for energies > 100 MeV/n at~ 100 - 200 mb, that
is * 10 times higher thah for y-rays. Hence, in order of magni-
tude and for energies > 100 MeV/n, the "opacity" of the

universe to CCR light nuclei is 5 to 10 times greater than for y-rays.



Note also the high threshold for the a +p reaction and, at
low energies, the destruction cross-section higher for 6Li

than for 7Li.

If the destruction cross-section for a particle i

(photon or nucleus) is o, ., the opacity up to redshift Zg is

Z
s
Ti,s~%,i 8,0 /O db 4, (2-11)

(where dL = cdt is the line element of the universe). Eqg.
(2-11)can be integrated analytically using eqg. (2-6) (see also

§ I11,0).

p /(o )

Fig. 3 shows the amount of matter My = Ti,s o D,inH,o

traversed up to zg (in g.cm_z), for various values of d, s it
can be seen that it is sufficiently important that destruction
is not negligible unleSS»zs << 100 for dq, = 0.5 or if q, << 1.

(o is the average density now) . Indeed, the amount of matter

o

corresponding to T, = 1 is about 100 g’,cm'=2 for y-rays and

i,s
only 10-20 g.cm“2 for light nuclei.

The destruction lifetime T, appearing in eq. (2-2),

D
neglecting destruction on the ambient He, is given by :

—— 3 -
TD,i = B ¢ nH,o (1 +2) GD,i (2-12)

(with B = 1 for y-rays), and is a function of time and energy.
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iii) Source _functions_: the cross-sections

It is through ﬁhe source functions appearing
on the r.h.s. of eg. (2-2) that the transport equations
for the various particles are coupled. Indeed, starting
with the original source function for CCR a-particles
given by eq. (1-1), which is a time-dependent function
times an energy-dependent function, the CCR flux will
give (high-energy part of the spectrum ; essentially
protons) a Y-ray source function and (low-energy part of
the spectrum ; o-particles) a source function for the

light nuclei °Li and mi (?,

7

(2) 7Be, decaying into 'Li after 53 days, is here

considered as 7Li (see also the caption to fig. 4)

both with the same property. The time dependence willlbe
found in the next section ; let us focus now on the
energy dependence.

For y-rays, as mentioned earlier, the m°-decay

source differential y-ray spectrum Gg(EY) (s7! sr7! gev!

)
for a total energy cosmic-ray spéctnum has been studied
in detail by Stecker (1971b). According to subsequent
theoretical works by Cavallo and Gould (1971) and Stecker

(1973b), Gg(EY) could be higher by a factor of 1.3 to 1.5.



On the other hand, there remains considerable
uncertainties on the high-energy (» 100 MeV/n) part of
the o +o + £ cross-sections Y, (£==§.or 7 for 6Li or 7Li'
respectively). Thé known (i.e. calculatéd by detaiiéd ba-
lance considerations of the inverse réaction, or measuredi
part of these crdss—sections is répreséntéd on fig. 4,
adapted from Kozlovsky and Ramaty (1974) for 6Li and King

et al. (1975) for ’

Li, and improved with respect to Mitler
(1972). and to Meneguzzi et al. (1971). It seems reasonable
to assume that these cross-sections decréasé with increasing.
energy, since the probability of "sticking™ togéther two
a-particles decreases with increasing relativé momenta.
However, one cannot estimate reliably at présent how fast

is such a decrease because of the small number of\nucleons

involved in the reactions. To evaluate the uncertainty

on our results due to this, we have taken (as an upper limit)

Og =05 =lmb E > 100 MeV/n . (2-13)
Also, as suggested by some experimental results on (c¢,pn)
reactions (Mullié and Gauvin 1971 ; see Meneguzzi et al.

1971 for details), we take

-2
=1 _E 1.
Og O, = (Tﬁﬁ) mb , E » 100 MeV/n . (2-14)

This behaviour is also suggested by the cross—séction'for
the pick-up‘reaction p+o>d4d-+ 3He (Meyer 1972). The 67/06
ratio at high energy (=I) will be variéd as well, and it
will be shown in §V that I is a determining factor for the

final 7Li/6Li ratio.
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III. APPLICATION TO THE Y -RAY BACKGROUND

AND TO LITHIUM PRODUCTION

In this section, the basic equations are

derived that allow to find the y-ray background spectrum

7

and the abundances of 6Li and 'Li, starting from a CCR

burst of protons and a+particles at zg (see Appendix A for

details).

a) The source function for CCR a-particles

As explained in § I,b, we assume that the

cosmic-ray oa-particle injection spectrum ¢d(E),is :

= =T -
¢,(E) =K (E+ E) ’ (3-1)

with I'=2.6, K = 12.5 Ryp if ¢,(E) is expressed in em™? s71
GeV/n_l;‘at EBarth, KapEa/p=0.l at v1 GevV/n. Kap varies with
energy, but since 621 is the big-bang value, and also the
‘value. at Earth within a factor of N2 (Webber and Lezniak
1974), we shall take Kap=o‘1 in what follows. Let FY be some
normalization factor,lﬁd be determined later. From eq. (1-1)

it is éfraightforward to show that the source function for

CCR a-particles in a comoving unit volume Qas H(E,z) in s-1
- r
GeV/n"! can be expressed as :
Ko ~T 1 dz \
Q- (E,2) =F (E+E ) — == § (z-2 ).((3-=2)
as,H Y o cg dt S
"H,o0

The flux @d H(E,z) of a-particles in a comoving unit
r
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volume is :
o, y(Erz) = cB N, L(E,z2) , (3-3)
where N, H(E,z), defined in eq. (2-1), is given by eq. (A-9).
4

b) The CCR a-particle flux

From egs (3-3) and (A-9) , knowing frqm eqg.
(3-2) the expression of the source function Qas H(E,z),
4

one readily derives :

[] —"r 1 - )
E S+EO> B, (E'S) £, (B ES,Z)

= B -
@ H(E,z)—-F » (E) - ( EVE_ BQTE) e Y(zS z),

Gy Yy oa,H B'S

(3-4)

where B's = B(E's) is the injection velocity at z_, Y is the
step function.and Ea is a destruction term (eqg. A-10). Note that
Ba‘(E's) may‘correspénd to a different process than Ba(E)'
The transition from one process to the other takes place
essentially through E's. Eq.(3—4) can be easily adapted to
any kind of source energy specﬁrum‘ ¢d(E).

Since af the relativistic_energies required for
Y-ray production by protons via m°-decay, expansion is always
the dominating energy loss process, therflux of corresponding
a—-particles is : |
o, q(Ez) =F @ (B (%z—-s—) F_lY(zS-z) (E >>E ) .

(3-5)
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This relation was already arrived at by Stecker (1971b),
~but the derivation presented here is more rigorous and
~Vgenera1. In eq. (3-5), werhave-nbt-taken destruction into
account since o-particles play only a minor role in the
- Y-ray production. -
On the contrary, lithium production takes place
essentially at low energies (g 100 MeV/n) (see fig.4),
where ionization-losses dominates, at least at high redshifté,
and where destruction has to be taken into account.
The resulting flux @d(E,z) is shown on fig. 5,
for a, = 0.5 and z, = 100. The low-energy flux is cut down
by a factor of ~ 3, due to destruction from zg to 0 (now).
However, as will be shown (Montmerle 1977a), lithium is produced
mainly at high redshifts, so that the abundance reduction
due to the destruction term in the o-particle flux is in
fact smaller.
The change in the energy-loss process (from
ionization to expansion as the energy increases) tékes
place at the same energy Eb than for E's(seé fig. 6). For
smaller and smaller values of 9, (i.e. of the density of

the universe), the ionization losses dominate at lower

and lower energies.

c) The y-ray background spectrum

Let gY (EY'E) be the cross-section for the

production of a y-ray of energy EY via m° decay (including



- 25 -

multiplicity in pion production) by cosmic-rays of

energy E per nucleon (see Stecker 1971b, 1973b). The
corresponding source function for y-rays with respect to

the CCR og-particle flux (assuming a constant factor

K at relativistic energies, between ¢, which produces y-rays

ap
and @a which produces light nuclei), in a comoving volume (in

sTleev™l) will be :
= E;E E dE. -
QaY,H(EY,z) K“E/; o, '( v Y)nH(Z) Qa,H( 12) (3-6)
It has been shown (eq. 3-5), that, at the ener-
gies of interest for y-ray production, @a H(E,z) is the
r
product of an energy dependent function @, H(E) by a
14
redshift dependent function. Hence, by writing

Gg(Ey)E K@PQ/; . (E,Ey) ¢a,H(E) dE , (3-7)

one has, with eqg. (3-5) :

1+2z r-1 3Y
QaY’H(EY,z)z 47 FY Gg(EY) <}+zs (1+2) (z-zg) .

(3-8)

The = sign is used in eq. (3-8) because some
approximations were made:the use of Stecker's source
function Gg(EY) does not take into account rigorously that
the y-ray producing cosmic-rays are not fully relativistic

(peaked at V3 GeV), hence that eq. (3-5)is not rigorously
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valid ; destruction of a-particles has not been taken
into account at high energy (see also the caption

to fig 5). By writing

-’/; 0',Y (E'EY) @a,H(E,z) dE

o. (E,E ) QE
jg Y Y

one could, to obtain a higher degree of precision without

]

< %«G-QQ'H(E,Z) > , (3-9)

Y

doing Stecker's (1971b) work again form scratch, write

eg. (3-8) in the form

(£,2) = 41 6_(Ey) =% %,m (B2 >
g < (E) >
UY fo,H

Q ) (3-10)

ay,H

However, in view of the observational uncertainties of
the y-ray background, we have used the simpler expression
(3-8) instead of eg. (3-10) in what follows.

In a comoving volume, the number of y-rays of
energy EY pe; energy interval with respect to hydrogen

(in GeV 1) at redshift z is, by eq. (A- 9)

s
1 ' —E
N, (E,z) = FfE g YQ&Y’H(EY': g ° ",
Y - (3-11)
With”ChY;H(E,z)vs Q&#iH(E,z),/_F?,»andftaklng into account

that expansion is the only enefgyélbssAprocess for y-rays.



The destruction (i.e. absorption) lifetime of

Y-rays TQN’ is given by :

-1

3
Ty c (1 +2) (3-12)

=0
py "H,o

The corresponding destruction function EY(EY,E'Y, z) (see

eg. A-9 ) is readilyishown to be,with a constant cross-section

GDW (see § . ITI,c) :

(1+z)E'y/E -1
y Uy oy’ H z (1+2 W 1/2
q,z")
(3-13)

At Earth (i.e. at z = O, where the y-rays are observable),

one has :
o n c
EY (Ey,E' ,0) = -Eﬁ_fﬂég_ quz'-+3qo—1) (1+2qoz')1/2—(3qo-lﬂ ’
' H 3g
o) o)
(3-14)
with z' = E' /E - 1.
YO v
If 2z' = z_, one recovers the Gunn and Peterson

(1965) formula (see also Stecker 1971b), which gives the

(see eq. 2-11) of the universe to y-rays

opacity gY:S = TY,S

such that their absorption cross-section is independent

of energy. The absorption of y-rays is important in practice
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only for a high-density universe (qo‘s 0.5).
The theoretical y-ray background spectrum
IW(EY) due to 7 °-decay as observed on Earth is then (in

cm--2 s”l sr—l GeV—l) :

| =< /V -
Iﬁ(EY) in nH,o Y, H (EY'O) FY ’ (3-15)

where JVCY’H (E,z) = NYIH(E'Z)/FY .

In eq. (3-15), the normalization factor Fy has
been made explicit : by comparing with observations at a
given normalization enérgy (to be discussed in Montmerle 1977a),
one can find the "absolute" CCR flux intensity, thus
allowing to evaluate quantitatively the various effects
to be expected and mentioned in § I,c. In particular,
normalization to the y-ray background spectrum will allow
to derive an "absolute" value for the lithium abundance,
as shown/in the next section.

Note that, except for absorption effects (eq.
3-13), the shape of the theoretical y-ray background is
‘independent of the density nH,o (i.e. of qo);.Thié means, in

particular, than this shape allows to determine'zs, independently

of qo’ at least in principle. Absorpticn effects will be
appreciable only in a high-density universe and at high
redshifts, i.ei at low y-ray background eﬁergies.'Also, if
Iw(EY) is given, the CCR flux intensity is ml/nH,o, hence

increases with decreasing values of dq-
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Note also that, by making in egqg. (3-11) the

change of variable E =E'Y(1+z)/(1+z'), and by integrating

Y
over z' instead of E', and with an appropriate definition
of the normalization factor F'Y :

F'Y (Stecker) = FY (this work) x (1+zs)l-r ’

(3-16)

one recovers the formula given by Stecker (1971b) for
Iﬂ(EY). Stecker's normalization factor is physically the
ratio ¢_(E,0)/¢ , (E) i.e. the ratio of the CCR flux intensity
now (in intergalactic space) to the GCR flux intensity for
E v 3 GeV/n. it Qill be shown elsewhere that;FY is inrfact
of the same order as the<ratio (CCR energy density)/(energy
de?sity of blackbody radiation) atzs.‘v
Now the observed X-ray background spectrum, from ~ 40 KeV
to &~ 1 MeV can be represented by a power-law. Whatever the
mechanism responsible for this spectrum, we admit that

it contributes a component also in the y-ray range, written

as :

10"'2 (EY/l MeV)_z"3 cmmzs-’lsralMeVm1

L]
™
i

(3-17)
" (see esg. Fichtel et al. 1975). The y-ray background spec-

trum IY (Ey) is consequently given by

IY(EY)‘= Iﬂ(Ey) + IX(EY) . (3-18)
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d) The lithium abundance

(] I = -

Let Oaa+ﬂ(E’E ) (= 6 or 7) be the cross
section for the production of a light nuclei of energy E
by an o-particle of energy E' colliding with a He nucleus
at rest. As in Meneguzzi et al. (1971), since the
light nuclei move at about one half thevvelbcity of the
incident a-particles, one has oau+£(E,E')==0£(Eﬁ)6 (E-E'/4) .
The cross-sectionsql(E') have been discussed in § II,b.

The source function in a comoving volume for

the production of light nuclei f of energy E at.z is

Qal,H(E'Z) =£ Gaoc-*ﬂ(E’E') nHe(z) (Da,H(E'Z) dE'. (3-19)

Setting

Qly 4(E,2) = (@ n 1+2)° o L (E,2) (3-20)

Heg,o

one finds, from eq. (A-19) :

vl - Eé(EIE'IZ)

. . 1
s deE' Q (E',z*he .
Nz (E,Z) = OLﬂ,i‘Il‘ -
/H - | b(E,z*1)]

(3-21)
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Also :
%1
z =2z (E,BE'/4,2z2) ’ (3-22a)
E'/4
1 ) _ de"
Eﬂ(E,E ’z) = L |b(E,Z*") l TD(E,Z*")
(3-22b)
(see eq. A-10), and '
1 o | -
ES (E,z,zs),— E s (4E, =z, zs) % (3-22¢)

At some redshift z, the abundance by number
of light nuclei with respect ﬁo gaseous hydrogen nle(z) is given
by the amount of particles being slowed down to enérgies less
than v 1 MeV (i.e. below any nuclear reaction threShold) and
subsequentiy thermalized (for details, see Meneguzzi et al. 1971),

that is :

. z dt
nﬂ,H(Z) = b(l MeV,z')NﬁIH(1 MeV,z')aE,dz'.
2s
(3-23)

Since lithium is observed now in the Galaxy,

the relevant redshift z in eqg. (3-23) is the one corresponding

to the beginning of galaxy formation, Zg' when the "AGC

density becomes constant. Essentially because of the rapid
time-variation of the CCR low-energy d—particle flux (see fig. 5),
and of the AGC density, the bulk of lithium nuclei is

produced at high redshifts; and'aisOftﬁermalized then because

of the high matter densities. Hence, provided zg~<< Z (which

is likely if z is greater than ~ 40, say), the light nuclei
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abundance,g/H to be compared with observations is :
' H = 0 . 3-24
L/i = ny 4 (0 (3-24)

Numerical results (Montmerle 1977a) show that this is indeed

a good approximation.

e) Extension of the theoretical results

The preceding formalism can be extended in a straight-
forward manner to couple other phenomena that arise as a result
of the interaction of different parts of the CCR spectrum
with the ambient medium. It will be used in future papers to
test other observational constraint on the CCR hypothesis
(see § I,c). On the other hand, since the universal expansion
is adiabatic, much of this formalism is also relevant, for
instance;to the adiabatic phase of the eipansion of a super-

nova remmant (with a suitable adaptation of the variables).

In the next paper (Montmerle 1977a), the results
obtained through Leéé;(3-15) and (3-18) on the y-ray background
spectrum, and thro&gh eq. (3-24) on the lithium abundance,,
will be pfesénted’and discussed; The pfesentation will be
preceded by a discussion of the present status of the

relevant observations.
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APPENDIX A

Resolution of the transport eguation

The general transport equation has been solved
analytically for relativistic particles is some particular
cases by Wilson (1975). We derive here for the case at hand
(eg. 2-2) a simpler solution valid also for nonrelativistic
particles. For simplicity of exposition, destruction is

deferred until the end of this §. Eg. (2-2) then reads :

oN

H 0
—— s = _
where b = (3E/ot) represents the energy losses and

Q H(E,t) is the source function. More adapted to cosmolo-
¥

gical problems is the expression of eqg. (A-1) taking the
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redshift z as the time variable :

32 +3E (b N,H =Q,H (E,2) V4 (A-2)

in which quantities of the form X stand for X(E,z) dt/dz;
(Note that, because dt/dz < 0, b> 0 and 0 H < 0,)Eg. (2-6)
' .

gives dt/dz.

For given z and E, to each E' corresponds some z :
z¥ = z¥ (E,E',2) ' (BA-3)
verifying z¥* (E,E,z) = z. In other words, the energy E at
redshift z was the energy E' at redshift z¥*, due to energy
losses between z*'and z. Thus the Green's function G(E,zIE',
z') associated to eq. (A-2) can be written as :

G(E,z|E',2") = g(E,E',2) § (z2'~-2z%) . (A-4)

It is readily shown that, for a given energy-loss

function b(E,z), one can find z*(E,E',z) by integrating

1 ChA
b(E,z) 3z

.- (3-5)

In practice, this is not difficult only if b(E,z) splits

into-a product of a function of E by a function of z.

One also finds :

g(E,E',2) = - 1/b (E,z*) ' (a-6)



but this equation is valid only if, here also, b(E,z*) splits
into a function of E times a function of z*. This is why it is

a convenient approximation to take b=Db

E or b=bI,ll'e'

b = sup (bg, bI,l) ' (A-7)

(see § II,c). It has been checked that this approximation
affects the final results by less than 1%. For our purpose,
finally (noting that a,H/B = Q,H/b)’ the solﬁtion to eq. (A-2)
will be written as :

-£(E,E',2)

(a-8)

./% deE' Q H(E',z*) e

N y(E,2) = TB(E, 29 | g

E

whenone takes the destruction term exp-§(E,E',z) into account,

with

E(E,E',2) EfE' — GE T (a=9)
14 14 E l b(E“,Z*“) | TD(EII’Z*I|)1

z*" denoting z*(E,E",2).

Note that egs (A-8) and (A-9) involve an integration
on all energies greater than a given energy E. But of course,
it would be possible to integrate over all redshifts greater
than a given z, because there is a duality between time (i.e.
redshift) and energy, through energy losses (see also eq.
A-3) . However, for light nuclei it is more convenient in
practice to integrate over energies ; it is équally convenient

for y-rays, if possibly unusual.
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Of course, if the dominating energy-loss func-
tion changes at some energy Eb > E, the integrals appearing
in egs (A-8) and (A-9) split into two parts (integration

from E to E and from Eb to =), each featuring the

b’

relevant z* and b(E,z*). This is implicitly understood

when referring to egs (A-8) and (A-9) , when b and z*

appear without subscript (for details, see Montmerle 1§77b).
When there is no CCR light nuclei flux before Zg

(i.e. for z > zS), the energy E at z comes from an injection

energy E'S(E,z,zs) at zs, which can be found by inverting

the equation :

z*(E,E's,z) =z . (A-10)

Now from egs (2-3) to (2-5) (ionization) and
(2-7) to (2-9). (éxpansion), after some simple algebra
one finds that z*I / and z*E corresponding to these
14

processes are given respectively by :

1/2
{(q zI £*3q ~-1) (1+2q zI Z) :

1/2 2
- (qoz + 3q0—1)(1*-2qoz) ]/(390)=Iﬂ>91,z ' (A-11)

with

E!
dE"
W 7 (A—l 2) o
nz / I l(E ) )
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and

E' E' + 28 ] /2
1+ z;.' = (1 + z) 5 mg »  (A-13)
o

with EO = 0 in case of y-rays (usual redshift formula).
Note that, contrary to the ionization case (egs. A-11 and
A-12), the expansion case (eqg. A-13) does not depend on
Ay hence on the density of the universe. Note also that,
for E' << Eo’ the redshift formula (A-13) depends on
(E'/E)l/z, not on E'/E as usual.

Correspondingly, from eq. (A-10), Es,Iﬁ and

Es,E are given by :

1/2

fE's,I[ 4E .
Yo Jg Br,y(E") " 39,2 [‘qozs”qc"l) (1+2q_2)

1/2
_(qoz+3qo'—1) (1+2qOZ) ]: 0 ’ (A-—l4)

and

. > 1+zs 2 1/2
E s,E = - Eoﬁ-[;o + 172 E(E+2E3]

(A-15)

The solution to egs (A-11) and (A-14) can
be found only numerically. Egs (A-11) to (A-15) are used

selectively according to the dominating energy-loss process.
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Since z* depends on three variables, it is
hardly depictabie in a two-dimensional figure ; we
have preferred instead to illustrate the injection enerqgy
E'S as a function of E and z (fig. A-6) in the case where
ionization competes most with expansion, i.e. for 9, = 0.5.
We have also taken z, = 100, since a CCR modél with such

a value of z is typical of the y-ray background (Stecker

1971a ; see also Montmerle 1977a).
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FIGURE CAPTIONS

- Fig. 1 : Energy-loss fﬁnctions for CCR a-particles as a
function of energy, for z = 0, 10 and 100 : expansion
(bE) vs. ionization (bI). Their intersection, in-
dicated by an open dot, gives the energy Ea(z)
such that bE = bI'

- Fig. 2 : Destruction cross-sections (against protons) for
Yy-rays (pair-creation ; e.g. Stecker 1971b), and
light nuclei (adapted from Meyer 1972 and Epherre
et al.1974).

- Fig. 3 : Amount of matter from now (z = 0) up to redshift z,
for various values of the deceleration parameter dq
(from eq.2-11). The dotted lines labeled "a" and "y"
corresponds to "opacity" unity of the universe to
CCR o-particles and y-rays, respectively (63 % of
the initial flux destroyed).

- Fig. 4 : Cross-section for the o + o reactions. Og corresponds
to the 4He (o, ) 6Li reaction (from Kozlovsky and

7

Ramaty 1974) and o, to the 4He (d,p) Li + 4He (a,n)

7



- Fig.

5
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"Be reactions (from Kindg et al. 1975).

The CCR o-particle flux és a function of energy

for redshifts between 100 and 0, for zg = 100 and

d, = 0.5. The absolute value is normalized to the
y-ray background spectrum, as explained in the

text (§ III,c). Continuous lines téke destruction

into account ; dashed lines do not. Considering that,
when ionization dominates, the product bTD (egq. A-9 )
is independent of z, hence of z* , (see text, § 11,b),
we neglected destruction of the high-energy part of
the spectrum and assumed that ionization losses do-
minated the low-energy part (which is responsible

for lithium production) for any z. This saves com-
puting time, since lengthy computations of z* (E, E", z)
for each E' (see egs A—B. and A—i?) are avoided. For
comparaison, the dotted line'labéled "GCR" is the
galactic cosmic-ray spédtrum (assuméd, at nonrela-

tivistic energies). (The curves have been smoothed

out artificially between the marks).



- Fig.b6

CCR o~particles with energy Ea at a given
redshift z had an injection energy E's at the
time of the burst zg (Egs. A-14 and A~15). The

dominating energy-loss regimes are shown for

it

g. = 0.5 and zg 100. (The transition from the

O

ionization - dominated regime to the expansion -
dominated regime has been smoothed out artificial-

ly between energies such that bI = 2 bE and

14

bE = 2bI,u for a given z.).
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II. CONTRAINTES OBSERVATIONNELLES IMPOSEES PAR LE
SPECTRE DU FOND DIFFUS y ET LES ABONDANCES DE
LITHIUM ET DE DEUTERIUM

Dans l'article précédent, le contexte et le formalisme de la
production des éléments légers par le RCC ont été exposés et sont
rapidement résumés ici. Les résultats numériques sont présentés et
discutés en prenant le spectre du fond du ciel y de 1 2 100 MeV et
l'abondance du lithium comme contraintes sur le flux du RCC. Les
parametres sont le paramétre de décélération q, et le décalage vers

le rouge universel au moment de l'explosion, z_.

En normalisant le flux du RCC au spectre y observé (en tenant
compte des incertitudes d' observation), on montre qu'il explique -ou
qu'il est compatible avec- la forme du spectre y, pour un certain
intervalle de valeurs de q, et de zg, et l'abondance du " Li. Le rapport
7Li/6Li, d'autre part, est au mieux un facteur ~5 trop petit par rapport
% sa valeur observée, mais le résultat dépend sensiblement du compor-
tement des sections efficaces de production du ~Li et du 7Li au-dela
de ~ 100 MeV par nucléon.

On cherche des moyens pour réconcilier ces résultats, en
particulier en faisant appel 2 l'astration et en relation avec le probleme
du deutérium. En conclusion, il n'est pas possible de rejeter l'hypothese
du RCC sur la seule base de ces contraintes observationnelles.



A B S T R A C T

In a previous paper (Montmérle 1977a), the context
and framework for the production of light elements and
y-rays by cosmological cosmic rays ("CCR") have been described and
are briefly summarized in the present paper. The correspon-
ding numerical results are presented and discussed by
taking the 1-100 MeV y-ray background spectrum and the
lithium abundance as observational constraints on the CCR
flux. The parameters are the deceleration parameter 9, and the
CCR burst redshift Zg-

By normalization to £he observed y-ray spectrum
(taking the present uncertainties on the obsérvations into
‘account), thé CCR flux obtained is shown to expiain - or to
be compatible with- the'Y—ray.background spectral shape, for
a given range of péssible (qo, zs) values, as wéll as ﬁhe

7Li abundance. The 7

Li/6Li isotopic ratio, on the other hand,
is at best a factor S5 lower than its observed value, but the
result depends strongly on the unknown behaviour of the 7Li

6. . . . .
and "Li production cross-sections at energies greater than

100 MeV/n.

Possible ways out of this uncomfortable situation
are examined, particularly in.relation to stellar processing
and to the deuterium problem ; it is shown that, at least, it
is not possible at the present time to strictly rule out the
CCR hypothesis on the basis of these observational constraints

only.



Subject headings : .

elements : abundances - cosmic-rays : general
gamma rays : deneral - nuclear reactions - deuterium - lithium

stars : mass—loss - nucleosynthesis.

I. THE COSMOLOGICAL COSMIC RAY HYPOTHESIS

a) The context

The context of the cosmologi¢a1 cosmic ray ("CCR")
hypothesis has been extensively discussed in a preceding
paper (Montmerle 1977a ; "Paper I" herafter). Here we shall
merely present the salient features of the CCR hypothesis

and of the CCR model.

The possible existencé of CCR has been suggested
.(Stecker 1969) as an interpretation of thé (1-100 MeV) Y—ray_
background spectrum,‘in terms'of'ﬂ°—prodﬁcing interactions
at high redshifts (v100) of high-energy particles with the

ambient matter, followed by m°-decay.

Conversely, the y-ray background can be taken as an
indirect evidence of the existence of CCR, a direct.evidence
being possibly shswn only in the future (Montmerle 1975). The
purpose of these series of papers is thus to examine inde-
pendent observational constraints with which the CCR hypothesis
may or may not be compatible. (Thus we defer the study of
possible CCR sources until it is shown that these observational

constraints can be all met successfully.)



These constraints are provided forAinstance by the
interactions of CCR (protons and a—particles, with a/p=0.1)
with the ambient gaseous componént ("AGC"). While the high-
energy part of the CCR spectrum producés Y-rays (viébﬂ°—decayh

the low-energy part gives rise to many interactions, in

particular to light element production (via the reactions

a + a - 6Li, 7Li and 7Be, a+p > D and 3Hé, P+ p—+D).

in this context,>we examine the constraints sét by
the observed abundances of 7Li, ®Li and D, in ielation with
- the ”f-ray background'épéctrum. The theoretical framework
has been set up in Paper I, and will be briefly described

next. We present in what follows the corresponding nume-

rical results..
' b) The model

Thé CCR model is deécribed in Paper I (§ I). In éhort,
the CCR particles are assumed to be born in aAburst‘at some
redshift Zgs theirvinjection flux being m(E+Eo)_2'6. On the
other hand, the AGC parameters are the Hubble constant Ho

(taken as 55 km.s !

Mpc™!) and the deceleration parameter

95 (£ 0.5 ; it corresponds to an averagé number density now
nH,o)‘ Because of weak absorption effécts on the propagation
Oof y-rays up to high redshifts (Paper I, § III,c), q, and |

z5 are independent ; numerical results will be expressed as

a function of these two parameters.

Particles transport has been studied in detail in



Paper I (§ II). The simultaneous production of light elements
and y-rays and their transport are described by a set of
coupled-time—dependent transport equations. The pfoduction-
of y-rays by CCR (integrateGJOVer redshift), gives rise to
the y-ray background spéctrum : the simultaneously produced
light nuclei are subseguently thermalized in the AGC and
belong to the ihterstellar medium after the birth of the

Galaxy.

The absolute abundances of the light nuclei are thus
calculated by normalizing the CCR f£lux to the observed y-ray.

background spectrum (via a normalization factor FY)°

c) Outline of the paper

First, the obéervationalvconstraiﬁts set by y-ray and

- Li Qbservations will be discussed in § II,‘including a

critical discussion of the.present observational status of

the 1-100 MeV Y?ray background (§ II,a), and of the Li abun-
dance, in relation to the unsolved 7Li abundancé problem

(§II,b). Quantitative results resulting from'the'CCR hypothesis by
application of the theorétical results of Péper I are then

‘presented in §iI,c and II,d respectively.

The results are discussed critically (§III) in the
light of the estimated unceftainties (§ III,a) and in relation
to the possibility of stellar processing and to the deuterium

- problem (§ III,b). Finally (§ IV), the possible links of the



CCR hypothesis with other theories involving cosmology, and

the outlook for future work, are examined.

II. THE OBSERVATIONAL STATUS OF THE y-RAY BACKGROUND

AND OF THE Li ABUNDANCE,

a) The Y—ray background spectrum uncertaiaties and their

theoretical implications

Over the last two years, the status of observations
of the 1-100 MeV y-ray background has become more and mere
confused, eepecially at low energies (v1-10 MeV). |
The results,p:esented at the Munich'conference on cosmic rays
(1975)»and letef show a definite,tendency for a disappearance,
or at least for a smoothing of a “bump"~in the'low—energy
range,i.e.&aéignificant excess y-ray flux over a simple hard
X-ray extrapolation. It is the preSenee of such a bump that
‘ makesiﬂmastrongest-caee for a ﬂ°fdecay'origin of the y-ray

background.

The present state of the art is presented in
fig. 1. The scatter of ebservational points is evident (up
to a factor ef 10 in some areas). However, these points can
be divided roughly in two sets : a "small bump” set, lying
close to an extrapolation of the 40 keV-1 MeV hard X-ray
backgroﬁnd, and a "big bump” set, generally made up of

older observations.

On the low—energy side (EY§10 MeV), the difference



between the two sets of observations lies mainly in the way
corrections fbr backgrdund noise are made. This background

is due to a péorly known adtivation.by galactic cosmic rays
of detector crystals (e.g.’byef 1973, Fishman 1973, Trombka
et al. 1976), giving rise to y-ray lines of a few MeV;
According to some'authors,the bump could even disappear
completely (Damle et al. 1976). On the high-energy side,

we neglect the contribution of éalactic diffuse Yy-rays

(to the SAS-2 data; in particular) which, according to recent
estimates (Schlickheiser and Thielheim 1976, Stecker 1976),

is less than ™ 30% for energies lower than 100 MeV.

It is not our purpose here to éxamine which are

- the "good" observations and which are the "bad" ones.
_Insteéd; in view of the abovementioned observational uncer-
tainties, we shall consider that the two sets are correct in

turn.

In other wordé,two Qorking hypotheses on the y-ray
background will be‘madé. First, the bump does exist. This will
be called the "strong" hypothesis, since the spectral shape
suggests a’n°~decéy mechanism (howevér, see Paper I, § I,a) ;
if we admit that it requires such a mechanism, it requires,
at high redshifts,either some annihilation process‘(which
runs into difficulties in view of the present status of
theoretical work on symmetrical cosmology; Paper I, see § I,a),
or the existence of CCR,which we are now_examining. The cons—-
traint is thus to explain the Y;ray spectrum. The second

hypothesis is that the bump does not exist. This is a "weak"



hypothesis, since m°~decay is not required any more to éxplain
the spectral shape,which can be then attributed for example

to a Felten and Morrison (1966) - style Compton mechanism

or to some other power-law process.{The constraint then is
only not to violate the power—laﬁ spectrél shape of the y-ray
background (within given observational limits) ; if so, ét
best, theory gives an admissible interpretation (among others) -
in terms of a w°-decay contribution ; this gives, at any rate,

an upper limit to a possible CCR flux.

As a representative point of the "big bump" set of
observational points (strong hypothesis), we choose :
5 -2 -1

E(i) = 20 MeV, I(i) =8 x 10 ° cm “s sr

1 1

MeV- 7

(2-1)

because it belongs to a theofetical curve (Stecker 1973, with
z, = 100) which gives a typical fit to fhé bump, almost
independently of d, (see Paper I, §III,c). Also, it is
halfway between the bulk of crystal detéctor results (low
energy) and of spark chamber results (high energy). This

point is the normalization point 1 for the calculation of the

absolute CCR flux intensity.

Analogously,as a representative point of the
"small bump" set (weak hypothesis), we choose the 0S0-3 100 MeV

point :



=7 i =

E(i) = 100 MeV,-I(i) =3 x 10 cm s sr-1

1

MeV (2-2)

This point has been quite carefully determined (Kraushaar

et al. 1972) after calibration of the 0S0-3 crystal detector.
Also, it has been confirmed by the SAS-2 spark chambers results
(Fichtel . et al. 1975). This will be the corresponding norma-

lization point 2.

By means of these two normalization points, the

strong and weak hypotheses will be examined in turn in § II,c.

b) Observations of 6Li and 7Li, and the 7Li problem

The stéte of the ért regarding the observations
and theories of the abundances of light elements has been
recently summarized by Reeves (1974),Audouze, Meneguzzi and
Reeves (1976), and Boesgaard (1976). No new observations on

the abundancesﬁbf 6Li or 1.1 have been published to date.

The relevant Li abundance of interest in the present
work is the "initial" (Reeves 1974) abundance i.e. the abundance
at the birth of a star before it is modified by its evolution.

The corresponding abundance Li/H (Zappala 1972) is given by :

10 9

5x 10" "< Li/H <2 x 10~ (2-3)

6Li has been observed positively in meteorites only, but
never outside the solar system. The corresponding upper

limit in interstellar space (Cohen 1972) on the 7Li/GLi
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isotopic ratio is

T11/%0L1 > 10 | | (2-4)

the meteoritic value being 12.5. This gives an accepted
6Li.abundance of :

11

4 x 107 ¢ Crizmgi.e x 10710

(2_5)..,

Therefore, the 7Li abundance is also given by eq. (2-3),
within ~10%.The value of 6Li/H given bj eq. (2-5) is accounted
for by spallation reactioné of galactic cosmic rays ("GCR")

on interstellar matter (Meneguzzi et al. 1971), a mechanism
which gives the acceptable (relatiVe and absolute) abuhdances

of 9Be,lOB, and 11

B as well.
However, with this mechanism, the 7Li/H ratio falls
short by a factor of V5 to account for the observations, and

P N . :
the origin of 'Li remains unknown.

Severai pfoposais'to solve this problem have‘been'
made.;tfone wants to explain 3He and D abundances by big-béng
nucleosynthesis (see e.g. Wagoner 1973), 7Li is only ~10%
of the observed value provided one assumes a zero leptonic
number (Reeves 1974) ; a different choice for this number
can be madé which can indeed explain its abundance (Reeves
.1972),but it appears somewhat arbitrary, though by no means

excluded. Also "little bangs" (Wagoner, Fowler, and Hoyle 1967,




Wagoner 1969) occufing in a pregalactié era, i.e. expld—.
sions oflsupermassive objects, are able to hake somebamounts
of 'Li and of %He, but the high degree of uniformity of the
4He/H ratio, as well as some difficulties owing to the fact
that such objects cannot undergo the required explosidn
should the initial'composition be metal-free (Fricke 1973),
makes such a model somewhat unlikely. However, recent results
(Ngrgaard and Fricke 1976) have shown that at the moment of
the impiosion—explosion bounce, supermassive stars (®106M@)
can make high amounts of 7Li. In the galactic era, the Li
abundance cannot be explained by GCR, unless there is a

very high low-energy flux of cosmic rays with a steep spectrum
(a "carrot", see Méneguzzi et él. 1971 ; also Bodansky et al.
1975, Canal et al. 1975, Meneguzzi and Reeves 1975), ﬁnobser-
vable at Earth because of solar modulationbeffeéts. On the
other hand,ejection of 7Li by rea giants has been advocated
(Cameron énd Fowler 1971, Truran and Cameron 1971), but'the
final amquﬁt of 7Li in the interstellar matter depends on
the proportion of_interstellar material being processed in
such stars, a rather badly known quantity ; slow mass loss
fidm red gianté has also been proposed (Scalo 1976). Pulsars,
also, have beeh invoked (Clayton and Dwek 1976). In summary,
the problém of the abundance_of 7Li is essentially unsolved

at present, although several explanations remain open.

c) Theoretical results on the y-ray background

I+ has been already mentioned in Paper I (§ III,c)

that, apart from possible weak absorption effects at low
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energies, the shape of the theoretical Y-ray backgréund spectrum
I (Ey) is iﬁdependent of 9,- Theoretical spectra thus form a
one-parameter family, depending only on zg- However( there is
a strongvdependence of the normaliiation factor F , hence of
thevabsoluteFCCR flux intensity, on q_.

Figufe 2 shows the compﬁted y-ray background for
varioﬁs values of z in the case of the strong hypothesis.
We have checked that for zs'= 100, our results are consistent
with those obtained previously by étecker (1971) ; in what
follows, we shall refer to this spectrum as the "standara

(1)
n I v
spectrum 1 -y (Ey)

Within a factor of 2; there is a set of obsérvétional
points that is compatible with,this Spectrum.,Hence, within a
factor of 2,it is possible to find 6ther acceptable theoretical
spectra (corresponding to other values of‘zs). In order to

quantify how satisfactory a fit is, we define a "fitness

indicator™ fél) r expressing the maximum departure of the

~theoretical spectrum with respect to the standard spectrum

2 (1)
Y

been chosen because the spectrum of the low-energy side

1, over the energy range 1 MeV{TEYs . This range has

of E(i) is more sensitive to Zg than the high energy side. .

One way of doing this is to define.

I (E.)
m(E_ ) = fn|L—X | - (2-6)
Y AL |
Y Y

and to find at which energy’Eélé the function m(Ey) is
’

maximum, then to write :
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(1) )
I (E .
£ o X Y,m (2-7)

2
I(l)(E(l))
Y Y.m

.Thefitnessindicator fY allows one to get a number to
characterize the theoretical y-ray spectra ; it is convenient

to use when discussing the Li abundance, also a number.

Expressing the uncertainty of a factor of %2 on
- the "big bump" observations, a theoretical y-ray spectrum

will be accepted in the strong hypothesis if :

w258 2 (2-8)

(1)
Y

the corresponding acceptable range fdr I

The curves £ -(zs, qo) are shown on fig. 4a. They give

55 < zg < 200 | - (2-9)

These values are smaller or of the order of the limiting

value zmax (CCR lifetime constraint, see Paper I, § II,a).

Repeating the same procedure for the weak hypothesis

(2)

(fig.3), with the fitness indicator f ¥ (fig. 4b), then=>1

by definition :

1< f\(,Z)s 2 (2-10)
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and the "standard spectrum 2" keing I#(EY) (no bump!), it

can be seen that the spectra obtained are essentiallv flat,
since IX(EY)>>ITr (EY) almost everywhere ; a small bump
appears at high redshifts (henceAaﬁflow energies), but always
’-well ﬁithin a factor of 2 of the exﬁrapolated X;ray spectrum,
'except‘for'very high redsﬁifts (2500), before which other
effectsvcome into play (z ax).

Phy51cally, thls is essentlally because the slope of the y-ray
source spectrum Gg(E ), 1ntegrated over z up to Zs’ ;s not |

‘much steeper than the slope of the extrapolation of the hard

X-pay'spectrum IX(EY)'

In practice, in the weak hypothesis, the y-ray back-

ground is accounted for by almost any value of zZg i in other
words, if there is no bump, the y-ray background is an obser-
vational constraint only on the CCR flux intensity, not on the

moment of the burst.

As a final remark to this section, the results
givenlin tables 1 and 2 show that the ratio of the CCR fluxe
intensity now to the GCR flux intenéity, at v 3 GeV (Stecker's
I (O)/Ig), is alwaYs mlOfG - 1074 for the actualbrange of
.acceptable values of zg ¢ GCR do form by far the bulk of the
cosmic raysobserved in the vicinity of the Earth.vHowever,
in some instances, there may be a‘significant»CCR contribﬁtion
to present cosmic rays in the low-energy range (see Paper I,
fig. 6). Also, the:ratio of the energy densities of CCR and of
the blackbody radiation at z ('bFY + as mentioned in Paper I,

s
§ I1I,c) is at most of order unity. These results



will be discussed elsewhére.

d) Theoretical results on the Li abundance

The evolution of the 7Li/H ratio with time h[la(z)'
4
given in Paper I (egq. 3-23), 1is shown on fig. 10, in the strong

hypothesis for z_ = 100, and for q = 0.5, 0.1, and 0.01.

For the moment, consider only the growth of the
curves,not the final abundance (fiq. 5). It can be seen that,
as expébted, the Li abundance levels off after a short time
(a few 10t s) since both the CCR flux and the AGC»are rapidly
diluted by the universal expansion, i.e. 1n a tlme very
short'compared to t(z=0) - t, = age of the-unlverse (~v3 x 10175):
'n ﬁ " (z) is almost 1ndependent of z for z<<zs.

As for the flnal results on the 7L1 ‘abundance,
they are given on figure 6a in the stroeng hypothe51s,
on flg 6b in the weak hypothesis (see also tables 1 and 2).

. Destructlon is taken 1nto account both in the Y—ray production
and in the Li production, whereas thlS'lS not the case in

fig. 5 : there is a factor NZ.S»difference between the two

results.

Inspection of fig. 6a shows that, unless the universe
is closed (in which case D would not have a big-bang origin,

711 abun-

see § III,b), it is difficult to account for the
dance and for the Y?ray background simultaneously in the

strong hypothesis since there is rather too much 7Li. It is



- 16 -

possible to reduce the CCR flux by a factor 110 to 102, but
then there is essentially no Contributioh of m°-decay to the
Y-ray background. On the oﬁher hand, the weak hypothesis

gives the right abundance if the deﬁsity of the universe is not

too high as can be seen from fig. 6b. Note that, here again,

high redshifts have to invoked (zs ~v40 to 100).

But since the éctual Y-ray background spectrum is
likely to lie between the standard spectra 1 and 2, theVCOrres—
ponding curves fér 7Li ofbcourse also lie in between the
curves of figs 6a and 6b; and it is therefore in fact possible
to find'(q0 ’ ZS) éets that do giye a good fit both to the
Y-ray and‘7Li'observations, with qO:pO.l (for 4,=0.1, see Montmerle
1977b) . | | | |

The_results on 6Li production on the other hand,
are qualitatively the same as for 7Li, except for a scaling
- - down (essentially similar cross-sections, but lower, seé

Paper I, § II,c).

_Thé cérresponding curves afe.shown‘on figs 7a and -
7b. That the situation'appéars less favourable than for
7Li élone,can be seen through the 7Li/6Li isotopicbratio.
With high-energy (2100MeV/n) cross-sections O¢ and o, =1 mb
(see Paper I, § II,c), this ratio is comprised between "v1.3
and v2.6 for the values of (ag » zs) ieading to a correct 'Li
abundance‘(see tables 1 and 2). These figures are too. low

by a factor of at least 5, as comparéd to observations, even

taking intobaccount that, during the hiétory of CCR light



nuclei, more 6Lj_ is destroyed than 7Li (see the destruction
cross-sections by protons in Paper I, fig. 2). In other
words, 6Li is overproduced (with respect to observations)

basically because the two o+a cross—sections are too similar.
ITI. DISCUSSION : THE DEUTERIUM CONSTRAINT

~a) The CCR hypothesis as én explanation for both the y-ray

background spectrum and the 1ithium abundance ?

If the results presented in the preceding section
are taken at face value, one is left with argument (a), in

' févour of the theory : the possibility of‘aqcounting simul-
taneouély for both the y-ray backéround»spectrum énd the“

’ qtherwisé unexplained 7Li abundance and argument (Db) against
the CCR theory : overproduction of L1 leading to a 7Li/GLi

ratio off by a factor V5 from the observations.

However, as has been stressed already, uncertainties
are large, and they must be reviewed and estimated before con-

cluding,

A prime uncertainty is, of course, the uncertainty
on the +y-ray background spectrum (hence on the normalization
factor Fy). This has been taken care of implicity by choosing
the standard y-ray background spectra 1 and 2 (figs 2 and 3)
- as representative of two extreme observational situations

and has led to positive argument (a) within the present spread
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7

of the data ; the Li/GLi ratio is essentially not affected

by this.

For a giVen (qO ¢ 2g) set;'other uncertainties
come from the value of the Hubble constaht H0 and from the
o+ a crossféections 06'and oq at high energy (above 100 MeV/n).

As shown on table 3, takihg H0‘= 75 km.s_1 Mpc-l instead

7Li abundance by a factor 2,

of 55 km-S' Mpc™! decreases the
The 6Li abundance scales down accordingly. If, on the other
hahd,tﬂmacross—section 07‘ above 100 MeV/n is decreased from

1 mb to 0.01 mb, the ’

Li abundance is also lowered by a factor
N2 (tabié 4) ; an E‘.”2 dependence (Paper I, eq. 2-14) gives

a factor "3 (table 5). TheSe'figures are of the same‘ordefb'
as the uncertainties on the observed 7Li abundance, and also1
on the Yfray source spectrum Gg (EY)-(Paper I, § IT,c) and
therefore do not modify argument.(a). (If anything, they tend

~in fact to make it stronger).

 On thebother:hand,.the éombined uncertainties on
.the cross-sections O¢ and 0o at high energy result in a
higher uncertainty on the 7Li/GLi rétio. Indéed, the validity
of negative argumenﬁ (b) - and, as a consequence, the scope
of the CCR-hypotheéis ~depends strongly on the possibility

7Li/sLi ratios according

of fitting the computed and observed
to I, the 07/06 ratio at highAenergy (but see the discussion
in § III,b). Quantitatively, from table 5, it is seen that

a 7Li/6Li ratio as high as 11.6 can be obtained, but this ié

at the price of an unrealistically high value of Z(=102).



Indeed, the low-energy behaviour ef the cross-sections
would suggest rether £~10 ; furthermore, it is expected
that, at some (high) enefgy, £<1 since the phase space
available to the ¢ + o reaction is greater becduse two
>nucleons are expelled by 6Li production instead of one fof
7Li. Thus, remaining realistic'forbidsbto push the numbers

7Li/6Li ratio by a

around so as to increase the computed
faetorAas'large as ~5 : at best, the agreement between
theory and observation is marginal (although it can be
improved bj adding some biq—bana 7Li coﬁtribution). In this
respect the CCR hypothesis faces the same dlfflcultles than

other proposals that make both 6L1 and 7L1 by the same process

(1ike the GCR theory of Menegu221 et al. 1971).

Another way to increase the 7Li/6Li ratio would be
to add a "carrot",i.e. a low-energy componenf'with a very
steep spectrum (T up to 4 or 5) (e.g- Menegﬁzzi and Reeves
1975), to the CCR flux. However (see Paper I, § I, b), the
total-energy‘spectrum used in the CCR model gives a lower

limit to the lithium abundahce,'and a "carrot" gives a much too

hlgh lithium abundance. If the CCR spectrum is a kinetic-energy

spectrum with 1ndex '= 2.6, 7

~ 107,

Li is overproduced by a factor



No other independent argument, on the other hand, can be
put forward through the study of the formation of other

3He and D, via p+a and p+p reactions

light elements by CCR, namely
Indeed, while their cross-sections may be one or two orders
eof magnitude higher than for 6Li and‘7Li (depending on the
energy), tﬁeir observed abundences are 4 or 5borders of

magnitude higher than for Li : CCR gives here a small, if

not negligible,:contributionv(Montmerle 1977b).

b)“The'7Li/6Li ratio in connection with the deuterium’ problem

i) Stellar processing _and the deuterium connection
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Since, as shown in the’preceding sectidn, the CCR
flux most likely produces too much 6Li when it accounts for
the 7Li abundance, it is necessary to examinerif the CCR -
produced 6Li can be destreyed_subsequently, and if so, how
7Li destruction can be avoided at the same time.

The only efficient way to destroy'a given lightv
element on abgalactic scale‘is through "astration" (stellar
prqcessing, e.g.'Reeves 1974), in which this element is
‘completely or partly bufned during the successive phases

of stellar evolution, and eventually fed back into the interstel-

lar mediumjAs far as destruction of light elements is concerned,
two phases.will'be of importance} in relation to ﬁhe poseibi—
1ity_of'significant mass—-loss : (a) the'pre—main sequence
'(Hayashi)/(upper) main sequence phese and (b) the post-main

sequence phase. (There is little or no mass-loss in the

middle-to-lower main sequence stars).
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Phase (e) will be called hereafter "early astration"
since it involves early—type stars and/or early stages of
stellar evolution. Dependlng on the mass of the star and on
the temperature, it is possible durlng the early astration

to destroy the light elements selectively ; the unburnt part'

may return to the interstellar medium through mass-loss via
strong stellar winds, especially in the T Tauri (pte—main
sequence) stars (e.g. Schwartz 1975) or in main sequence

0 and B stars (e.g. Hollenbach, Chu and Mc Cray 1976, and
‘references therein). Now deuterium burns at'a much lower
temperature than 6Li, which in turn burns more easily than

Li (glven the same physical conditions ; for more quantitative

information, see Reeves. 1971}, and also the cross—sectlons

6Li and 7

for the destruction of D, Li by thermal protons

in Epherre et al. 1974).

Therefore, it can be shown that for stars in their Hayashl
stage and for main sequence stars of a few solar masses

and higher, tﬁe least fragile elements, like 7LL are destroyed
onlyAin the inner layers ; by contrast, in middle-~to-lower

main sequence stars, even those elements are completely

destreyed. An_efficient mass-loss during phase (e) could then
feed back into the interstellar medium a sizeable fraction

of thebselectively processed light elements (at least Li, Be

and B, but probably not D), within less than '\JlO7 years.

(Note that, depending on the stellar type or stage, selective
destruction and mass-lossare simultaneously present or absent].
However, the relative abundances of the light elements resulting
from the early astration process in the interstellar gas (and

inside the star), is still a matter of debate.



- Then "late-astration" (phase b) leads afterva
stellar lifetime to a virtually complete destruction of all
the light elements remaining in the star after phase (a).
Indeed, in the previously unprocessed outer iaYers, these
light elements are destroyed in turn because of deep surface

convection zones in the red giant stage (3). The

(3) This may not preclude some later 7Li formation via the

‘3He + 4He reaction, and ejection,as has been suggested

(see § II,b)

interstellar medium, either by stellar winds in the red giant
stage or during the ultimate stages of stellar evolution, is

‘ probably fed back only in a negligible (if any) fraction of

the prestellar amount of light elements, the relative
abundances of which being thus essentially unchanged.

Hence, to this point, if mass-loss during the
early astratlon is not efficient, there is no p0351b111ty
(save for the uncertalntles mentloned in the preceding
sectlon), to modlfy the CCR-produced 7Ll/ Li ratio.

But if.mass-loss is indeed important (as is
likely), early astration allows a significant selective
destructien of 6Li. Since this in turn entails a much
higher destruction of D, the obsered abundance of D sets
a strong constraint. This constraint is discussed in the
next two subsections, and leeds to different conclusions,

depending on whether or not D is of ¢osmological origin.
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ii) D comes from the big-bang

Let us first assume that, as is currently believed,
D comes from big-bang nucleosynthesis only (see Paper I,§1I,a
for general arguments, see Epsteiﬁ, Lattimer and Schramﬁ
1976) . According to classical calculations (Wagoner et al.
1967), the big-bang abundance of D relative to H may have
been up to 10 tiﬁes the observed interste;lar abundance |

T1x 10-5 (e.g. Vidal-Madjar et ali 1877 ; see also pa-

of = 2
per I, §II,a). In other words, a proportion of at most 90‘%
-0of the blg—bang -D is "allowed" -to-have been destroyed by
astration in the galactic era, i.e. since the formation of
the Galaxy, or even right after the blg—bang. But because

of the high‘difference in burningAtempefatures, thevréquired
destrucﬁion‘of Li by a factor » 5 would result at least

and most likely (in thé case of early astration) in a much
higher proportion of desifoyed D, in contradiction with the
observations if there is no infall of intérgallactic matter
on the Galaxy; Oﬁ the other hand, D couldrbe replenished by some
infall, a possibility envisaged by recent work (Audouze |
et al. 1976), thus allowing avéignificant destruction of

6Li in the Galaxy without conflicting with the D observations.

.~ But the CCR produced-GLi (and 7Li) would still be present now

in the intergalactic gas, where the 7Li/6Li ratiovwould have
the calcultated value ~ 2-3. Hence, by the very same infall

mechanism, the destroyed interstellar 6Li would also be
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,repleniéhed, and the interstellar 7Li/GLi ratio would have

then the same value it had before in the intergalactic space.
Thus, if D is of.cosmologieal origin, it is not

possible either to fit the predicted and observed 7Li/GLi

ratios.

- However, although the interstellar D abundance
seems generally uniform (see discussion in Audouze et al.
1976 ; also Vidal-Madjar et al. 1977), preliminary results
'eeem to indicate that exceptions might exist (Laurent 1976).
Sihce D abundance determinations from ultraviolet spectroscopy
in front of several stars (e.g. Vidal-Madjar et al. 1977,
and references therein) average out local variations over a
line—of—Sight scale of at least 100 pc, the observation of
} 1nhomogeneit1es on this scale, if confirmed, would favour
strongly a recent (honcosmological)'erigin for D. (The crea-
tion of D must then be recent because if is generaliy believed-
that there is-an'efficient'mixing ef the interstellar gas
Over the lifetime of the Galaxy.) Indeed, several galactic.
mechanisms to makebD have been avaCated, but all meetwith
difficulties. These include hucleosynthesisin supernovae
spallation reactions by GCR at least in the galactic center
region (see Audouze et al. 1976), pulsars etc.v(see Epstein,
Lattimer and Schramm [i976] for a reriew). If this holds true
we can tentatively adopt the working hypothesis that the
observed D is not of a big-pang origin and that, further-
more, there is no sizeable infall of whatever D may have been

otherwise'produced in the big—bahg. Under these conditions,



the 6Li and D problems would be uncoupled : D would still
be continuously produced now and destroyed by astration,

and the CCR-produced 6Li could then be also destroyed

independently of the observed D. But from the results of
calculations of spallation reactions of GCR with interstellar
matter (Menéguzzi et al. 1971, Meneguzzi and Reeves 1975),
which lead to résults.quite consistent with the observed

" relative abundances of 6Li', 9Be, 10B, and 11

B (see also
§ II,b), hardly any selective light element destruction is
required during most of the. galactic era, within.a factor v 2.
The other possibility of a very intense early‘ astration phase
(affecting more than SQ ¢ of the metab) fol;owed by heavy des-
truction would be hard to reconcile with the observed rela-
tive aﬁundances of long-lived radionuclides (Reeves and Johns
1976).

| | Hence the gglz'possible scenario allowing to destroy
the CCR-produced 61i in this framework would be to éssume that,
in the veryveéfly‘stages of thevgalactic eré, rapid (but not too
intense)'processing has takeh place, for example owing to the
large number of flrst-generatlon massive stars ocne would
require to explaln the pauc1ty of metal—poor stars (Pagel and
Patchett 1975, ‘Reeves and Johns 1976). Thelr mass should then
be high enough that 7Li is not burned ‘(see Reéves [1969] for
details) in the pre-main sequence phase, and mass-loss should
be efficient. Essentially no CCR-produced 6Li would remain,
and the now observed 6Li would be produced only by GCR.

In this scenario - albéit admittedly not very

7

likely throughout -, the final Li/GLi ratio could agree with
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“+the observations, and the CCR hypothesis could then account
for both the 7Li abundance and the Yy-ray background.
- The various alternatives to alter the 7Li/6Li ratio

are summarized in the flow-chart of fig. 6.

IV~ CONCLUSIONS AND LINKS WITH OTHER THEORIES

INVOLVING COSMOLOGY

- From the discussion of the uncertainties (Paper I,
7

§ II,a) on the Li/GLl ratio, and in view of the difficulty
to reconcile the calcultated ratio with the observations when
taking into accouﬁt astratidh]»processes and the deuterium
¢6nstraint (§ III,b), the safest stand is to require the CCR
hypothesis explaining the Y-ray background specfrum to be at
;gggg not in conflict with the_GLi observations. This means
that‘the CCR flux resulting from a burst at ZS has to be
decreased with respect to the_preceding resultS~accounting

for the 7

Li abundance (at least by a factor ~ 3, depending
on the value of thewdecelaration parémeter qo), the 7Li
produced by CCR being then only a fraction of the observed
value. Within thé large uncertainties present at this time

dn the y-ray background spectrum, it is nevertheless possible
to find (different) sets of (qo, zs) values that give at the
. same time an acceptable fit to thevy—ray observations. (For

a gi&en 9y = 0.l,ingfact, the values of z, are greater than
previously : if 9y = 0.1, for instance, the cqrresponding
values of z, are V150 instead of ~100).

Therefore, strictly speaking, it is not possible to

rule out the CCR hypothesis, which still explains the y-ray
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background; but its interest is somewhat weakened if it does
not explain also the 7Li abundanqe. But in spite of the fact
that the constfaint imposed by D on the 7Li/6Li ratio poses
severe problems, it will not be possible to draw a firm
conclusion on the proposed possible origin for‘7Li until
measurements are made of the a + o cross-section at energies
above 100 MeV/n and until the y-ray background.is better
.known, particularly in the low to medium—enérgy range.
Another conclusion of the present study is that the
CCR hypothesis necessarily‘involves a burst at high redshifts
(z, typically in the range 50-100, see figs. 4a, 6b and 7b
for instance).This means that it appears impossible to link
this hypothesis tovofher theories infolviﬁg cosmology, like
radiosource theories, the soft X;ray_background etc., Which |
involve much smaller redshifts.It must theréfore involve
‘a new clasé of (very pregalactic, protogalactic) objects
(“prbtars" ?) as the possible CCR sources.
The véluesvof zé may not be entirély ad hoc since-

they are very close to z (corresponding to the CCR lifetime

max
éonstraint,"see Paper I, § II,a) and also close to the end
of the recombination period of the big-bang. These figures may
be related to the physical state of the universe at that time.
Although the observational constraints studied in
this papef do not strictly rule out the CCR hypothesis, the
question of the 7Li/6Li ratio ié not settled and other obser-
vational constraints (see Paper I, § I,c) should be examined

before building any CCR theory (source models, etc.). This.

will bethe subject of future work.
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TABLE 1

Results of the CCR theory, with

7

1 mb (Ey > 100 MeV/n) and

(%)

normalization 1.

The notations are défined in the text

IR

a(-n) stands for a x 10 .

nH,o‘cmf3) Ca, | oz Trim | Svimo|'pi/s ¥ I(0) /14
2.43(-6) | 0.5 200 |3.06(-9) [1.59(=9) | 1.92 |1.98(~1)}4.08(-5)
100 |1.53(-9) [5.49(-101| 1.61 |1.22(-1)|7.58(-5)

70 |1.16(-9) |6.92(~10)] 1.68 1.12(51)1.22(—4)

40 |9.51(-10]4.88(-10)] 1.95 |1.35(-1)|3.55(=4)

20 | 1.05(-9) |4.03(-10) 2.59 2.61(-1){2.00(-3)

4.90(-7) | 0.1 100 |1.09(~8) |6.27(=9) | 1.74 |2.44(-1) 1.51(=4)
20 8.28(-9) [4.09(=9) | 1.37 |2.37(-1)[2.58 (-4)

.10 8.25(—9) 1.31(=9) | 4.32 1.88(0) [4.06(~2)

4.90(-8) |0.01 | 300|6.24(-7) 3.74(=7) | 1.67 |1.17(0) |1.26(-2)
200 |3.96(=7)|2.15(=7) | 1.84 |1.01(0) [2.09(-4)

100 | 1.89(-7) 7.370-8) | 2.57 | 9.26(-1)|5.75(-4)

7011.35(~7) |4.27(-8) | 3.16 |9.80(-1) 1.07(-3);
20/8.08(-8)[1.91(-8)| 2.99 |3.64(0) |2.79(-2)




TABLE 2

Same as Table 1, with normalization 2

6

Moo (cm )  d, Z 7Li/H Li/H 7Li/6Li F, I(d)/Ig
2.43(-6) | 0.5 | 200 |1.02(-10) 5.30(-11)] 1.92 |6.60(-3) 1.36(—6)
100 4.60(511) 2.86(-11) 1.61 [3.67(-3) | 2.28(-6)

40 [1.65(-11) 8.45(-12)| 1.95 [2.34(=3) | 6.14(=6)

5 13.26(-12) [7.83(-13)| 4.16 3;36(f3) 1.91(~4)

2 [2.49(-12) [5.03(-13)| 4.95 [8.40(~3) | 1.45(-3)

4.96(—7) 0.1 | 200 7.50(-10) |4~66 (<10){ 1.61 [1.14(-2) | 2.35(-6)
100 |3.42(-10) [1.96(~10)| 1.74 |7.62(=3) | 4.73(-6)

10. 2.50(—11) 5.79(-12)| 4.32 [5.70(=3) | 1.23(-4)

5 |1.58(-11) [3.56(<12)| 4.44 1.04(-2) 5.91(—4)

2 19.53(-12) [2.30(-12)| 4.14 [3.09(-2) 5.33(e3)

4.90(-8) | 0.01 | 300 {2.30(-8) [1.38(-8) | 1.67 |4.31(-2) 4.66(-6)
100 [6.25(-9) [2.44(-9) | 2.57 |3.06(-2) 1.90 (~5)

20 |6.58(~10) |1.55(-10)| 4.24 [2.97(-2) | 2.27(-4)

5 11.01(-10) 2.68 4.68(-3)

3.79(-11)

8.23(~2)




TABLE 3

(§)

Effects of Ho on the 7Li abundance

. H .
-3 . 2o - 7. s
n ’O(Cm )l 9, 2g (km.s lMpc% Li/H
4.51(-6) 0.5 100 75 1.83(-9)
4.90(=7) 0.054 100 75 2.46(~9)

(§) To save computing time, destruction has not been taken

into account




Effects of changing o

TABLE 4

(above 100 MeV/n)

on the 'Li abu:dance(§)
ny o(cm_3) q z 0 (mb) 7Li/H
' o s =
4.90(-7) 0.1 100 1 1.93(-8)
0.1 VQ;SZ(—9)
0.01 8.55(-9)

(§) See note to Table 3; see also table 1




TABLE 5

Same as table 4, when changing the slope g

: ~(§)
of 07 and the 67496 ratlo‘
-3 o]

(cm” ) ' 7 7_. 6_ . .6'.
nH,o d, z (mb)| © 07/?6 Li/H Fl/H Li/ Li
2.43(-6) | 0.5] 100] 1 | 0f1 3.61(=9) | 2.80(-9) 1.29

10 - 5.38(-10)] 6.70
2
10 - 3.12(-10)] 11.6
2| 1 1.27(-9) | 5.20(-10) 2.43
10 - 3.10(-10)] 4.08
2 ' '
10 - 2.89(~10)| 4.38
4.90(=7) | 0.1} 100 1| o] 1 1.93(~8) | 1.41(-8) 1.37
1 10 - 3.55(-9) 5.42
102 - 2.51(~9) 7.69

(§) See note to Table 3
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- Fig. 1 : Present status of observational results on the
Y—ray backgr0und. Normalization points 1 and 2
cdrrespond respectively to the presence or the
absence of a "bump" (not definitely established
at this time ;rsee-teXt,‘§ 1I,a, for details).

Key to acronyms :vCosmos>163, Golenetskii et al.

1971 ; CESR, Vedrenne et al. 1971 : CRWU a, Hopper
et al. 1973 ; CRWU b, Kuo et al. 1973 ; TD-1, |
Voges'et al. 1973 ;"Proton 2 and Cosmos 208,
Bratoliyubova-Tsulukidze et al. 1969 ; 0SO-3,
' Kraushaar et al. 1972 ; SMP, Parlier et al. 1975 ;
MPI a, Herterich et al; 1973 ; MPI b, Schdnfelder
and Lichti 1974 ; SAsS-2, Fichtel et al. 1975 ;
Nagoya, Fukada et al.11975 ; TIFR, Daniel et al.
1972 ; Cosmos 461,>Mazets'gE_§l. 1975 : NRL, Share
et al. 1974 ; Apollo, Trombka et al. 1976.
- Fig.z : The theoretical y-ray background spectrum (norma-
lization 1), for Various values of (qo, zs) sets.
((The vaiue.of q, is beﬁween parenfheses). Below .
z, = 100, the curves, which do not depend on g
are labeled by the relevant values of zg only.
The "standard spectrum 1" is a typical fit to the
"big-bump" observations ; IX is an extrapolation‘
of the hard X-ray background spectrum.
- Fig.3 : The theoretical y-ray background spectrum (norﬁa—
| lization 2). All‘the curves are independent of qov
and labeled by Z only. The "standard spectrum 2"
represents the "no-bump" observations, leading to.

the same power-law from hard X-rays to 100 MeV
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Y-rays (IX, see Fig. 2).

- Fig.4

.The’fitness indicator f.Y (defined in thertext,

§ II,c)‘corresponding to‘both normalizatiohs

(a, normalization 1 ; b, nbrﬁalization 2) as a
function of Zgs for d, =»0.5, 0.1, 0.01. It
delineates‘the acceptable range of Z for the

CCR flux to fit or to be compatible with the .

Y-ray baCkground spectrum; as a fuﬁctionbof dye

- Fig.5 : Time evolution of the 7Li abundance (normalization 1)
with‘zsi= 100vand neglecting dest:uction; for
various values of q5e The Wiggles in the curves

are the image of the successive peaks of the 00

function (Paper I, eq. 3—19’ as the CCR spéctrum
is redshifted. | | |
- Fig.6 : Final 7Li abuhdaﬁcé; for normalizations»l (a)‘and
2 (b), for various‘values of g, as a function of
z_. The thin horizontal lines give the upper and

S

lower limits to the observed abundance (see text,

§ II, b).
- Fig.7 : Same as Fig. 6, for 6Li,
- Fig.8 : This flow-chart (to be read from left to right)

summarizes the various alternatives leading to a
possible modification of the CCR-produced 7Li/6Li

ratio.
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IIa . PRODUCTION DES ELEMENTS LEGERS PAR LE

RAYONNEMENT COSMIQUE COSMOLOGIQUE

Cet article examine les conditions d'existence d'un rayonnement
cosmique cosmologique (RCC), dont on suppose qu'il donne la bonne
interprétation du fond du ciel y de 1 a2 100 MeV. Le RCC apparait
au cours d'une explosion 2 une époque reculée z_. Les éléments légers
D, ~“He, 6Li, 7Li et 7Be sont produits en mémes temps que le rayonne-
ment vy, et leurs abondances (relatives & l'hydrogéne, ou mutuelles) sont
autant de contraintes observationnelles sur l'existence du RCC. Les
résultats obtenus antérieurement sur l'abondance du "Li et du T1i (en
résolvant un systéme d'équations couplées dépendant du temps) sont
rappelés ; de nouveaux résultats sur D et 3He sont présentés. En
résumé, il est possible de rendre compte simultanément du fond du
ciel y et de l'abondance du 71i. L'abondance de D calculée peut alors
atteindre ~20% de sa valeur mesurée. Cependant, il semble difficile
d'éviter une surproduction de °Li, mais compte-tenu des incertitudes
sur les données vy, il reste la possibilité de diminuer l'abondance du

1i en diminuant le flux du RCC mais tout en restant en accord avec
le fond du ciel y. L'abondance de D n'est alors que quelques pour-cent
de l'abondance observée. (C'est aussi le cas pour l'hélium 3). Enfin,
l'accent est mis sur 1l'intérét de ces résultats pour le probleme général
de l'origine des éléments légers.



ABSTRACT

This paper examines the possibility of the existence of
cosmological cosmic rays (CCR), assumed to be responsible for
the 1-100 MeV v-ray background spectrum., The CCR are supposed
to appear in a burst at some (high) redshift Zg e The light

3He, 6Li, 7Li and 7Be are produced together with

elements D,
F-rays, and their abundances (relative to H, as well as relative
to ome another) are considered as observational constraints on
the existence of CCR. Results obtained previously (Montmerle,
1977a,b) on the abundance of 6Li and 7Li (by solving a system
of coupled time—dependeht transport equations) are summarized ;

3

new results on D and “He are presented. In short, it is possible
to account simultaneously for the ¥-ray background spectrum and
the 7Li abundance. The calculated D abundance can be then up

to anO% of‘the observed present value. However, it appears
difficult to avoid overproduction of 6Li at the same time, but
ﬁithin ﬁhe spread of the present ¥T-ray data, it is possible to
decrease the calculated 6Li abundance by lowering the CCR flux
while accounting still for the T-ray background spectrum. The
calculated D abundance is then only a few percent of the

3

observed abundance. (This is also the case for He.) Finally,
the relevance of this framework to the problem of the origin of

the light elements is emphasized.

Subject headings : cosmic rays : general - deuterium -

gamma rays : general - nucleosynthesis



I - COSMOLOGICAL COSMIC RAYS : THE FRAMEWORK

a) S-rays and light element production

In spite of poorly known activation phenomena in crystal
detectors, recent observations of the (1 - 100 MeV) T-ray back-
ground still favour a "bump" in the 1 - 10 MeV range (Trombka
et al. 1976).

If confirmed, this spectral shape strongly suggests e
fi°~decay origin, as has been long advocated by Stecker (1969 H
1976), but alternative proposals (Rocchia et al. 1976) exist.
Now the links between the ¥-ray background and cosmology are
well known (e.g. Stecker 1973 ; Montmerlie 1975). In this paper,
we shall examine the view that the neutral pions come from
interacfions at high redshifts between high energy particles
(cosmological cosmic rays : "CCR" hereafter) and the gaseous
component of the ambient medium ("the gas™" ﬁereafter), in the
framework of big-bang cosmology. (The alternative matter-
antimatter hypothesis, which leads also to T° production, is now
subjecf to strong difficulties, see e.g. Ramani and Puget, 1976,
Combes et al., i976, and Steigman, 1976(1). Therefore it will

not be discussed here.)

(1)‘See, however, remarks by Stecker (1976) ; also Aldrovandi

and D!'0Olival (1976).

Now, at typicai redshifts ~ 100, the main constituents of
the gas are hydrogen and helium-4 (ﬁ 10% by number). Hence, any
process (turbulence ?) able to accelerate protons to cosmic-ray

energies should also accelerate 4He nuclei.



In this context, the v-rays are produced essentially via
high energy p + p, & + & or P + & interactions between CCR
protons or & particles, of energies of at least a few GeV/n in

the lab frame, and the gas. But also low—energy interactions

take place at the same time, leading to a variety of effects,

in particular giving birth to the light elements D, BHb (mainly

via p + p and p + « reactions), and’6Li, ZLi and 7Be'(via &+ &
reactions). These elements are subsequently thermalized in the
gas (see, e.g. Meneguzzi et al. 1971).

The general derivation of simultaneous light element ahd
T-ray production has been given ‘in detail in forthcoming bapers
(Montmerle, 1977a,b hereafter "Paper I" and "Paper II"),.in.the
hypothesis of a CCR burst at some redshift z (see Stecker, 1971,
1973) hereafter called "the CCR hypothesis", (More details on
the CCR model will be given in the next subsection.) In Paper I,
interesting results on 7Li and 6Li_production have been obtained
and will be outlined in §II (see also Montmerle 1976), In short,
the CCR hypothesis may account for the U-ray background spectrum
and for the /Li abundance (the origin of which is Still a matter
of debate otherwise) at the same time, but it appears difficuit
to avoid an overproduction of 6Li°

It can be anticipated from these results that D or 3He
cannot be produced by CCR in quantities comparable to the
observed values. Nevertheless, in view of the relevance of D to
big-bang cosmology, it seems.worthwhile ( éIII) to make more
quantitative estimates : in this paper, we will show that the
CCR-produced D abundance can be up to 20% of the observed value.

3

The case of “He is examined briefly in §IV, and concluding

remarks are presented in g V.
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b) The CCR model and particle tramsport

Let us be now more specific as regards the "reactants",
i.e. respectively the gas and the CCR flux. Full details are
given in Paper I.

The gas density is govermned essentially by two parameters
the Hubble constant Ho and the deceleration parameter Ay

Although difficulties remain, we take H_ = 55 km.s™ ! =1

.Mpc
(sandage 1975), and q, = 0.1 (corresponding to a big-bang
origin for D, see Wagoner, 1973 ; however, see Yahil and
Beaudet, 1976). The influence of the values of Ho and q, on
the results have been discussed in Paper IT.

The CCR injection spectrum at zs is of the form (E +'EB)
(E being the kinetic energy per nucleon of the CCR p and &
particles : we‘take «/p = 0.1). For EB, we have looked into
two possibilities : EB = proton rest mass Eo ("total energy"

spectrum), and EB = 0 ("kinetic energy" spectrum). We take also
I'= 2.6, as suggested by galactic cosmic-ray observations and
indirect evidence from radio-galaxies.
ITn this model, for a given Ay the redshift Z is the only
parameter (and, as noted in Paper II, the value of Zg required
to fit the ¥-ray observations is essentially independent of qo),
Now the behaviour_of all particles (CCR protons and &-
particles, CCR-produced ¥-rays and light nuclei) is governed by
a set of time-dependent transport equations which take into
account ionization and expansion losses (see Paper Ivfor details).
These equations were solved semi-analytically, for any kind of
particles, relativistic or not. The coupling of the transport
equations for particles of species i and k is achieved throﬁgh

the source-function for the production of particles k, born via
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the reaction i (emergy E!') + J (at rest) = k (energy E). This
source-function involves the corresponding cross-section
UiJ+k(E’ E'), which, as an approximation, will be written

(for nuclei) as

057>k (BsBY) = o3 1 (BY) §(B-2, ;B') (1-1)

where A(k) is the mass number of nuclei k, and RiJ is a constant
describing the kinematics of the reaction. The ¥-ray source-

«function is calculated by Stecker (1971 ; see also Paper I),

¢) Normalization of the CCR flux

Since the CCR hypothesis gives a typical fit'fo the T-ray
background spectrum (e.g. Stecker, 1973, 1976), the ¥-ray back-
ground intensity IU at some energy EE can be used to normaligze
the CCR flux. (Note thét the theoretical T-ray spectra are

essentially independent of E for E, <1 GeV ; Stecker, 1973 ;

B’ B

Paper I.) Once fhis is done, the method outlined above allows one

to calculate the absolute values of the light element abundances.
As mentioned in - §I—a above, the ¥-ray background is not

ﬁell known. The spread of the data around 20 MeV reaches a factor

of ~ 10. A full discussion of this situation and of its conse-

quences is given in Paper IL. In this paper, we normalize the

CCR flux to the ¥-ray background spectrum by taking :

IéAP) =6 x 107" em 25 Ter ey 4t Eéép) = 4 Mev. (1-2)
Indeed, it can be shown that the corresponding theoretical T-ray
spectra (with 60fizsfi150) lie within the spread of the most
recent data, i.e. the Apollo 16 (Trombka et al. 1976) and

SAS-2 (Fichtel et al. 1975) data.



II - LITHIUM PRODUCTION

a) Cross—-sections

Low energy & + & reactions give rise to the light elements
6Li, 7Li and ’Be (which decays into 7Li), Since lithium nuclei

move about half as fast as the incident &, the cross-sections

will be written, in accordance with eq. (1-1) : GﬁﬂHb(Ex’E) =
ck,(E') S(E-% E'), for f = 6 and L = 7, (corresponding respec-

tively to,6Li and /Li). See, e.g., Meneguzzi et al. (1971).

Accounting for 7Be decay, Gb(E') was faken from King et al.
(1975), who give experimental points up to 35 MeV/n only. The
cross-section GB(E') has been estimated by Kozlovsky and Ramaty
(1974), from inverse-reaction measurements, and there is again
no reliable point bevond a few tens of MeV/n.

To cope with this éituation, it is mecessary to take the
high energy part of the cross-—sections S and c& (above
~ 100 MQV/n), as a parameter. Since these cross-sections are
' strongly peaked in the low-energy rangé (~10 - 15 MeV/n), it
turns out that their unknown behaviours in the high-énergy range
result in an uncertainty of a factor ~ 2-3 only on the calcula-
ted "Li and 6Li (absolute) abundances, that is of the same order
as the other uncertainties (Paper II). On the contrary, a much
more critical quantity is ¥, the Gb/cé ratio above 100 MeV/n,
because it affects strongly the 7Li/6Li ratio, as will be

discussed in §IT,c. We take oy = 1 mb (as a safe upper limit).
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b) The calculated ‘Li abundance

Although a nﬁmber of proposals have been made, no theory
accounts satisfactorily at present for the observed 7Li abundance
(7Li/H = 10_9, within a factor of 2 either way, see a more
complete discussion in Paper II ; also Reeves 1974, Audouze
et al. 1976, Boesgaard 1976).

Fig., 1a shows the calculated 7Li abundance in the CCR
hypothesis (total energy spectrum) as a function of Zgs for
q, = 0.1. One reaches the conclusion that the CCR flux normali-
zed (eq. 1—2) to fit the pfesent v-ray background spectrum
(and, in particular, the.Apollo 16 and SAS-2 data, within their
observational uncertainties), accounts also for the 7Li abundance.,
Fig. 1a shows the uncertainties of this result, using two other
T~ray normalizations corresponding respectively (1) to the
presence of a streng "bump" (as suggested by older data) or (2)
to the absence of a bump, in the actual V-ray background
spectrum. On the other hand, with the same normalization
(eq. 1—2), for EB»= 0 (kinetic energy CCR spectrum), 7Li is over-

produced by a factor ml103 ; the corresponding CCR model is then

not acceptable, and will not be considered any further,

c) The 7Li/6Li ratio

The 7

Li/6Li ratio has been measured only‘in meteorites,
where its value is 12.5 (Nichiporuk, 1971) ; lower limits for
stars (Cohen, 1972) are ~ 10. As seen from Table 1, the CCR
hypothesis does not lead to such a high value in general, except
if § has the unlikely high value 10° (i.e. if o, = 1 mb and

¢ = 0.01 mb above 100 MeV/n), and if 4, = 0.5. A much more
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likely situation is ¥ £ 10, with Ty and o proportional to B2

above 100 MeV/n ; this leads, however, for By = B, to values
of the 70i/fLi ratio too small by a factor ~ 3 - 5 (see Paper II
for‘discussion).

Therefore, unless the CCR~produced 6Li is destroyed while
7Li remains intact (and a possible, though not very likely,
scenario is suggested in Paper ITI, in relation with the fact
that D is destroyed in the course of stellar processing,
whenever 6Li is) it appears impossible to reconcile the
calculated and observed ratios for reasonable valges of T and
S above 100 MeV/n.

As a consequence, in spite of the fact that it is in
principle possible to account simultaneously for the observed

7Li abundance and T-ray background spectrum, the strongest

observational constraint is actually to avoid overproduction of
6Li. The CCR flux has fhen to be decreased by a factor ~ 3 at
least. Nevertheless, within the spread of all the T-ray data,
it is still possible to fit the T-ray background spectrum, but
the CCR-produced 7Li accounts then only for—a fraction of its

observed abundance (Paper IT : see fig. 6 for instance).

ITT - DEUTERIUM PRODUCTION

a) Cross—sections

Of interest to us is the cross-section cé(E’) appearing in
eq. (1—1), for each of the reactions giving rise to deuterons.
These reactions can be found in Meyer (1972) : the most important
ones are given in Table 2, along with their '"code names", and

their relevant cross-sections, in the form Uén)(E‘>o Contrary *o
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the case of the & + « reactions_( $II), these cross-sections are
rather well known up to high energies (see fig, 2, 5, 6, 7 of
Meyer, 1972). |

For the main d-producing reactions, we have made simplifying
approximations on the kinematics, leading to expressions of the
form (1—f). These will be detailed elsewhere (Montmerle 1977¢).

The corresponding wvalues of Agg) are gathered in Table 2,

b) The calculated deuterium abundance

The source-function for the CCR-produced deuterons is a
sum of source functions, each corresponding to one reaction.
However, numerical calculations show that the "complex pAHe"
reactions (which give d essentially at rest) dominate deuterium
production. This is also the case in the Galaxy (see Meyer, 1974).

For‘EB = Eo’ as shown in fig. 1b for q = 0.1, amounts of
D a priori comparable to what is observed (D/H = 2 + 1 x 10"5,
Vidal-Madjar et al. 1977) may be obtained. However, keeping in
mind the results obtained in §II,b oﬁ 7Li, the a priori possible
range of variation of the D/H ratio has to be restricted (hatchéd

area of fig. 1b) to avoid over- or underproduction of 7Li° Under

these conditions, nevertheless, it is seen that up to ~ 20% of

the (minimum) observed D abundance (see Table 1) can be produced
by CCR ; but with the Apollo ¥-ray normalization ( § I,d), the
corresponding figure is less than A/1O%. Whén, furthermore,
overproduction of 6Li is avoided ( § II,c), the CCR-produced D
accounts than for A’3% only of the (typical) observed D

abundance,
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In all cases, little D is produced. Clearly, then, the
uncertainties on the calculated D abundance are not crucial to
study the possible existence of CCR. It will be shown elsewhere
that they are negligible if compared with other uncertainties

(discussed 'in Paper I).

IV - HELIUM-3 PRODUCTION

For our purpose, BHB ig much less interesting than D : its
primeval abundance in the universe is not well known (essentially,
the observations give only upper limits, the estimated protosolar
value being 3He/H ~2 +1x 10‘5, Reeves 1974) and is probably
accounted for by a big-bang origin. But since early burning of
D in stars give also rise to 3He, as does also normal hydrogen
burning, it is difficult to distinguish between the various
formation mechanisms.

For all these reasons, the 3He abundance has not been
calculated. However, conside: the cross-sections for the wvarious
interactions between p and &« giving rise to 3He, to be found in
Meyer (1972). They are of the same order of magnitude than for D.
It is thus expected that the CCR-produced 3He abundance will be
of the very same order of magnitude than the CCR-produced D

abundance, i.€. typically a few percent of the observed abundance.

V - THE VALIDITY OF THE CCR HYPOTHESIS

a) Light element production

When normalized in a suitable way to the T-ray background

spectrum, the CCR flux is able to account for the (relatively
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high) 714 abundance. However, it has been shown in §II,c that
there are then severe problems with the calculated 7Li/6Li
ratio, which is too low by a factor of ~ 3 at least.

The implications of this result for_the CCR hypothesis
have been discussed at length at the end of Paper II, and
therefore will not be repeated here. By lowering the CCR flux,
it is nevertheless possible to évoid overproduction of 6Li while
still explaining the T-ray background spectrum (within the
Present spread in the T-ray data). In this case,'the CCR~ -
pProduced D and 3He nuclei amount to a few Percent only of their
observed abundance. As for deuterium production by "pregalactic™"
cosmic rays, as examined by Epstein et al. (1976), Preliminary
calculations show indirectly that our results are consistent
with theirs. A discussion on this point will be published
elsewhere,

In summary, 1ight element as well as T-ray observations

appear to be at least compatible with the CCR hypothesis ;s the

Possibility that this hypothesis explains the origin of 7Li

remains, however, rather unlikely, in view of the high 6Li yvield.

b) Relevance to the origin of the light elements

With a reasonable cosmic-ray spectrum (EB 4 1 GeV), the
Preceding study shows that the light elements produced via
(pa) + (p&) reactions in any similar situation should be in the
(calculated) average relative proportions (D:3He?6Li:7Li) =
(1:1:10—3:2x10—3), @s compared to the observed relative propor-
tions (1:1:10—5:10_4), within a factor of ~ 5, say, to account

for the wvarious uncertainties or assumptions in different models.
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In fact, this remark essentially rules out a "nonthermall
origin for D via this kind of reactions, since it implies a 7Li
overproduction by a‘factor of ~ 10, On the other hand, the too
low value of the 7Li/6Li ratio resulting from & + & reactions
implies that, to avoid overproduction of 6Li, 7Li must be
necessarily produced by some other, as yet unidentified but
specific, process. The frequently invoked possibility of a very
steep low-energy cosmic-ray spectrum cannot hold in the CCR,
since it leads to a large oﬁerproduction of 7Li (see §AII,b).
It could perhaps hold, however, in other situations in which
only &« + &K reactions are considered (Clayton and Dwek 1976),
or more generally for spallation reactions by galactic cosmic

rays (e.g. Meneguzzi and Reeves 1975).
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TABLE 1

THE 7Li/6Li RATIO RESULTING FROM « + &« REACTIONS,

IN THE CCR HYPOTHESIS

(+)

’ ‘ . 6. .
9, .nH,o(*) 07/06(§) 11/°14
(em™)

0.1 4.90(-7) 1 1.37
10 5.42

100 7.69

0.5 2.43(-6) 1 ' 1.29

| 10 6.70
100 11,6

(*) Present average number density of the universe.

(§) This is the ratio between unknown (assumed constant)
cross~sections ¢7 and Tg of the & + & 6'7Li and
o+ o e>6Li reactions above 100 MeV/n,

Here o, (> 100 MeV/n) = 1 mb,

(+) The 7Li/6Li ratio is caleulated for z_ = 100 ;

H = 55 km s—']‘Mpc—1

-2.6
o) ¢

. The CCR injection spectrum is o¢

(B + E
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TABLE 2

" REACTIONS GIVING RISE TO DEUTERIUM

Reaction "code name™" ‘cross-section Agﬁ)(é)
p+H->d+n" ppd Oé‘i) 0.25
L
p + He (d+d+p (%) (2) o
- complex - p& Gé
& + H d+n+2p ;
- re (+) : (3) 0.48
- d+7T pick-up - p« gé3
« + H 1.7

~a
o~

(§) Appearing in eq.(1-1) ; approximate.

(*) The two "complex-pX" reactions are considered together ;

see Mevyer (1972) for details.

(+) Moving 3He nucleus.
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FIGURE CAPTION

Fig. 1 The calculated 7Li/H (a) and D/H(b) ratios in the CCR
hypothesis, for qo = 0.1, as a function of Zg e The
curves labelled "1" and "2" are upper and lower limits
(respectively) to the /Li and D abundances,
corresponding to the following normalizations to the
v-ray background spectrum : (1) Eé1) = 20 MeV, 151) =
8 x 1072 em s M sr™! Mev™? (bump), and (2) Eéz) = 100 MeV,
I§2) =3 x 1077 em 25 s Mev™! (no bump) (see Paper II
for details). The segment labelled "Ap" corresponds to
the Apollo ¥-ray normalization gé‘I,d ; the calculated
Tv-ray spectra for z, % 60 do not fit the Apollo 16 and
SAS-2 data). Thé "initigl" 7Li and D abundances lie
between the thin horizontal lines ; the hatched area
in (b) gives the possible calculated D' abundance when
avoiding over- or underproduction of 7Li by CCR [}hey
correspond to the observed range in (a{]. The calcula-

tions are not wvalid for zs 2J150 because of the "CCR

lifetime constraint" (Paper I).



- 19 -

Postal address :

T, MONTMERLE
DPh/EP/ES
Centre d!'Btudes Nucléaires de Saclay

B.P. 2

91190 - Gif-sur-Yvette

FRANCE




o
\ 0
W W N W/ W W W W W N W N W W G W N A N -
O
o
[ | _
w <] P [}
i ' ) i
O O o (@)
= - Ll L
| | ! ]
T 4
.
<{
/// -
. o
AYAYANANANANA LA UL NN YA NN YA YA 'Y .u
o
(o
| | | |
© o e =
o o o PR
= 2 = =

H/ 17,

100 10

1000

10

100

1000

1+ 2z,

T1+2z¢

(b)

(a)




ON THE POSSIBLE EXISTENCE OF COSMOLOGICAL
COSMIC RAYS

III. NUCLEAR y-RAY PRODUCTION

T. Montmerle

Service d'Electronique Physique
Centre d'Etudes Nucléaires de Saclay, France

Received :

Running title : Cosmological cosmic rays

To be published in The Astrophysical Journal, November 15th, 1977



III. PRODUCTION DE RAYONNEMENT v NUCLEAIRE

Dans le cadre de l'hypoth®se du rayonnement cosmique cosmolo-
gique, étudide dans les articles précédents, le flux du rayonnement y
nucléaire issu de réactions p¥ et oo & basse énergie par l'intermédigire
de la désexcitation des niveaux excités des éléments 4He, i, "Li et Be
est calculé. Ce flux est au moins de six ordres de grandeur plus
faible que le flux du rayonnement X diffus, et est vraisemblablement
indétectable. Ceci est vrai méme pour les noyaux T15% (0.478 MeV) et
TBe* (0.431 MeV) dont la désexcitation domine la production de
rayonnement y nucléaire.

Les sections efficaces intéressantes sont étudiées dans 1'Appendice,
et plus spécialement la réaction 4He(c)l, )6Li. En particulier, il se peut
que la section efficace totale de réaction soit plus importante qu'on ne
le supposait jusqu'a présent.



ABSTRACT

In the framework of the cosmological cosmic ray (CCR)
hypothesis, developed in preceding papers, the flux of nuclear y-rays
arising from low-energy po and oo reactions via the decay of the
excited states of 4:He, 6Li, 7Li and 7Be is calculated. It is found
that this flux is at least ~ 6 orders of magnitude below the observed
X-ray background flux and is thus likely to be undetectable. This is
*

*
the case even for the decay of 7Li (0.478 MeV) and 7Be 0.431 MeV),

which dominate nuclear y - ray production,

The relevant cross-sections are studied in the Appendix,
. . . 4 6. . .
with a special emphasis on the He(w@, ) Li reaction. In particular,
it is suggested that the total reaction cross-section may be higher

than previous estimates indicate.



I. COSMOLOGICAL COSMIC RAYS : LIGHT ELEMENT
AND HIGH-ENERGY vy-RAY PRODUCTION

In this series of papers, we propose to examine various
observational tests of the possible existence of cosmological cosmic
rays (""CCR", heréafter),_ in the framework of the post-recombination
era of the big-bang cosmology. The motivations and the astrophysical
context of this work have been extensively described in a preceding
paper (Montmerle 1977a ; '"Paper I" hereafter). In short, the CCR
(p and « particles, with ¢/p = 0.1) are assumed to appear in a
burst at some (high, ~100) redshift z s their injection flux being

2.6

=W~ (where W is the total energy per nucleon of the CCR

particles) : this will be referred to as ""the CCR hypothesis'.

The observational tests of the CCR hypothesis arise from
various interactions of the CCR and the ambient gaseous component cf
the medium (''the gas" hereafter), at given epochs corresponding to

redshifts =z.

Of particular interest are the high-energy (~1-10 GeV/n)

collisions, mainly pp, which produce ~100 MeV y-rays via m° decay,

(1)

and low-energy (~10-100 MeV/n) pa - poa ’ collisions, which give

(1) This is a condensed notation for pp, pa and o areactions.

rise to the light elements D, 3He, 6Li, 7Li and 7Be.

The v - rays produced in such a process offer a plausible
explanation for the shape of the 1 - 100 MeV y -ray background spectrum
(Stecker 1975 ; Montmerle 1977b, '"Paper II" hereafter), as has

long been suggested (Stecker 1969). Hence, the vy - ray observations



allow to normalize the CCR flux at high energies via a normalization

factor FY ; in turn, this allows to quantitatively estimate the
various effects expected from the low-energy and of the CCR
spectrum, in particular the abundance of the CCR-produced light

elements (Paper II ; also Montmerle 1977c¢, "Paper Ila! hereafter).

The most noteworthy result obtained so far is that, when
normalizing the y - ray background flux to the most recent Yy -ray
data (Apollo experiments, Trombka et al, 1977 ; SAS-2, Fichtel et al,
1975), the calculated 7Li abundance resulting from oo collisions
using a total-energy CCR spectrum is close to the otherwise unexplained
observed abundance ( Ll/H 10 9, €. g, Reeves 1974) (Paper IIa and
references therein ; for details see Papers I and II). However, too
much 6Li is produced then (by a factor ~ 3 - 5) and, barring some
peculiarities in the unknown oo cross- -sections above 100 MeV/n or

a particular galactic evolution (Paper II), this remains a serious

difficulty,

Nevertheless, keeping in mind the rather positive result on
.. ... . .
Li, it is of interest to study another process which takes place

at the same time. This is the emission of nuclear y-ray lines

-resulting from the decay of excited states of the CCR - produced

light nuclei,

II. NUCLEAR y-RAY LINES

a) The astrophysical context

The impetus to study these y-ray lines in the framework
'of the CCR hypothesis comes from the fact that, in recent years, the

potential power of nuclear Y -ray line detection has been demonstrated



many times, in a wide range of situations. To mention but a few :
young supernovae (e. g. Clayton 1975), spallation reactions of inter-
stellar matter by galactic cosmic rays (Meneguzzi and Reeves 1975),
interstellar grains (Lingenfelter and Ramaty 1977) ; for reviews,

see Clayton (1973) and Lingenfelter and Ramaty (1976).

Also, contribution of nuclear y-ray lines of cosmological
origin to the cosmic background have already been envisaged {Clayton
and Silk 1969, Clayton and Ward 1975), but in a context very different
from that of the CCR hypothesis., Indeed, these authors examine the
production of y -rays in the decay process 56Ni - 56Co -%56Fe, that
takes place in supernova explosions, integrated up to the birth of
galaxies (which they take as corresponding to epoch z = 2.5 on the

average) by considering various models of galactic nucleosynthetic

evolution,

The potential interest of nuclear y-ray lines lie mainly in
their being able to cross a few tens of g. cm_2 of matter before
being absorbed, and also in the kinematical information (through the
Doppler effect) they might carry, as well as their possible relationship
with low-energy cosmic rays. Unfortunately, theoretical flux predictions
are rather pessimistic in general (e.g. Meneguzzi and Reeves 1975),
although positive detections have been claimed recently, within and
outside the Galaxy (Haymes et al.1975, Hall et 2l.1976). However,
sharp (i.e., unbroaneded) lines should be easier to detect, and new

experiments are currently being set for this purpose.

b) Nuclear y-rays from CCR interactions

Among the various nuclei involved in low-energy p@ - p«
reactions, only 6I_,i, 7I_Ji and 7Be have bound excited states (Lauritsen
and Ajzenberg-Selove 1966). None have been found for D (e.g., Blatt

o

and Weisskopf 1952) or for 3He (Fiarman and Hanna 1975). (Since



these nuclei are produced by CCR in quantities small with respect
to observations (Paper Ila), they will not be considered any further ;
see, however, the Appendix.) For 4He, only the (also unbound)

26.4 MeV and 30.5 MeV states are expected to decay through the
emission of y-rays (Fiarman andAMeyerhof 1973) ; in our context,

these states can be reached via po inelastic scattering,

On the other hand, one can also expect y -ray lines from
@ o interactions, via the.decay of the 3.562 MeV excited state of
6Li, as well as from the 0.478 MeV and 0.431 MeV excited states

of 7Li and 7Be, respectively (Lauritsen and Ajzenberg-Selove 1966).

The cross-sections S) for producing these lines via the
2

%
decay of nucleus { (A, Z) are discussed in the Appendix, with a

particular emphasis on the 4I—Ie (o, )6Li reaction.

Note that the o + « -97Liaé (0.478 MeV) and o+ o= —/Bz;é
(0.431 MeV) reactions are of special relevance to galactic astronomy.
These reactions were studied in particular by Kozlovsky and Ramaty
(1974 a, b), since they were at one time invoked (Kozlovsky and
Ramaty 1974a) to explain the detection by the Rice group of a line
feature erroneously placed at ~ 0.480 MeV in the galactic center

continuum radiation (Johnson and Haymes 1973)(2).

(2) This line is now thought to be the 0.511 MeV eTe” annihilation

line (Haymes et al.1975 ; see also Leventhal 1973),

Note also that 4CHe vy -ray lines were thought to be important
in accreting neutron stars (Reina et al.1974), but the corresponding
cross-sections havebeen shown by Kozlovsky and Ramaty (1974c) to

be completely negligible with respect to other cross-sections for

nuclear vy -ray production (see also the Appendix),
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In what follows, we derive the contribution to the X-and
soft v-ray background flux of nuclear y -ray lines from the decay
4 _* 6., % T_.¥ 7., ¥ .
of “He and CCR-produced ~Li , 'Li’ and Be nuclei ( § III). The
results are presented along with concluding remarks relevant to

' the CCR hypothesis ( § IV). Other remarks relevant to pa - po

reactions in general are presented in the Appendix.

III. DERIVATION OF THE X-RAY BACKGROUND FLUX

It has been shown (Papers II and IIa) that, for the CCR
hypothesis to be compatible with the observed 1 - 100 MeV vy -ray
background spectral shape, the epoch of the burst z must lie
typically in the range 60 - 150. Now the rest frame energy of the
nuclear y -rays from the po - po reactions we consider are ™~ 0.450 MeV,
3.5 MeV and ~25 MeV (see §II b). Therefore, the corresponding
flux now will extend down to the 3 - 7 keV, 20 - 60 keV and 150 - 400
keV ranges (respectively), i.e. will contribute to the medium-to-hard
X- and soft v -ray backgrounds. (The soft y-ray [<25 MeV] back-
ground contribution being small - [§ IV] with respect to the others,

we will simply use the terms '"X-ray background", in what follows. )

Now the source-function Q for the production of nuclear

le,H
y-rays of energy E_ (dEv) at redshift z in a volume comoving with

. . . . -1 -1 . .
the universal expansion is (in GeV “s ), using notations consistent

- ™ fe o ??‘Jetq(g,.?;}
Qz\)IH CE\/'ZB— g@ L(EEL»;/) ’t dE (3_1)

where N (E, z) is the number density of the CCR-produced excited

%
{, H
nuclei £X(A, Z) at redshift z in a comoving volume;@(E ‘Ev) is the

probability that the nucleus Ei of energy E (dE) produces a nuclear



y-ray of energy E_ (dEv)(3)'

(3) Strictly speaking, eq. (3-1), written for oo reactions, cannot be
applied as such to po inelastic scattering. However, its adaptation to
this case is straightforward here and in the other equations below,

and will not be explicited in the text.

In view of the final results, the following approximations

are justified,

First, we neglect the Doppler broadening of the lines (on .
the kinematics of nuclear y-ray emission, see Meneguzzi and Reeves

7

¥ *
1975). Indeed, for 7Li and Be , most of the corresponding photons

are produced by nuclei having a kinetic energy ~0.25x 10 MeV/n

*.
(see Papers I, I1a), so that the relative broadening is = 7%. For 6Li
and 4He* , it may reach ~ 1, but even then it can be neglected

since it remains always small with respect to the spread in energy

due to expansion (i.e., redshift) losses, Thus, in eq. (3-1):

Pele) = SCe-gly e

#
E'\g) being the energy of the y-ray line produced by nuclei L,in the

rest frame.

Next, we consider that the decay of excited states is
. . - -21 .
instantaneous (typical lifetime ~ 10 s), i.e., takes place before

they suffer any energy loss or destruction. Then, if the source-
1
function (in a comoving volume) for the production of nuclei 4 by

CCR 1is noted QQLH(E,Z), one has in eq. (3-1)

*. r—-’ R ./I ;” / 'xr” jf — \
BN_,L!H(E,Z};Q._:Q,{ (£,2) , (-3

VA



with (see Paper I, eq. 3-19):

o=}
Q“QH CEZD_ S _\,&_‘-p’-CEE)ﬂ (z)é (u,}é °34)

OU.(E') §(E-E'/4).

For oo reactions, one has (Paper I) o »E, E')
aamr b

For nuclear y-ray emission, one has further o ¢ = G,C*( Fy/l“ ), where

I'Y is the width with respect to y-ray decay of the relevant excited

state of total width ' (e.g., Blatt and Weisskopf 1952; see the

Appendix). Note that the expression of Q¥ (E, z) takes into account

of, H
ionization and expansion losses of the incident (isotropic) flux of CCR

a-particles,

With the abovementioned approximations, the nuclear y-ray
source-function (eq. 3-1) becomes

QQ_\; H<Ey 2) = & (g, -Ey ,% L2>§

o(QH

w1th{ (z)& g Q™ o, H(E z) dE . Now the resulting X-ray
backcround flux can be computed in a stralghtforward manner by
using the formalism developed in Paper I, only provided Compton
scattering is neglected, Otherwise, a transfer equation similar to
the CPT equation of Stecker, Morgan, and Bredekamp (1971) is to
be used and has to be integrated numerically. This is not required
here, as will be shown in the next section, although it is certainly
unjustified physically at high redshifts. Then the X-ray backgr.ound

flux due to the decay of nuclei [* is, in the notation of Paper I

* Ly
IL<E)-—F CVupo EQNLH(Z):(
v v/s=Ty : f—g,i T 7z (3-6)
if B /(1 + z ) E = EL , and I\% (E\)) = 0 otherwise; z~ is given by
g\*/E . Eq. (3-6) may be compared, for instance, to that
obtained by Clayton and Ward (1975). The spectrum is cut-off at its
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low- and high-energy ends. (F 1is the normalizing factor resulting

from the 1-100 MeV normalization; see §I)

IV. NUCLEAR y-RAYS IN THE CCR HYPOTHESIS

In view of the results obtained in Paper Ila, we retain here
the same value of the cosmological parameters, by taking q, = 0.1
and Ho = 55 km s"1 Mpc-l. Also, the normalization factor FY to the
1-100 MeV y-ray background is computed by taking:

IY = 6 x 10-4 cna-zs"lsr"lMeV"l at EY = 4 MeV.

Numerical results on nuclear y-rays produced in CCR
interactions with the gas are displayed in Fig. 1, for the typical

case z = 100,
S

The calculated nuclear y-ray contribution I\) is seen to be
at most 10-6 of the observed background flux JX : this is due in
part to the combination of a redshift effect that places the relevant
lines under a higher background as the redshift becomes larger,
and of an intrinsically lower yield (i.e., lower cross-sections) the

higher the rest energy of the lines,

The JX/I\) ratio is so large that it does not warrant exact
calculations taking Compton scattering into account. The flux derived
from eq. (3-6) is in fact an upper limit to the actual flux, if
destruction (i.e.,Compton absorption) is not taken into account (see,

for instance, in another context, Stecker 1973; also Montmerle 1971).
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Furthermore, in reality, the low-energy edges shown in
Fig. 1 should be blurred because of Compton scattering ,
Doppler broadening, and enhanced production rates near z;e This
does not help in the detectability of the corresponding lines. In fact,
much the same situation is encountered in the Galaxy for the calculated
diffuse nuclear y-ray ba‘ckground (e.g., Meneguzzi and Reeves 1975)
‘at higher energies, except if one invokes the presence of low-energy
cosmic rays with very steep spectra. We have already mentioned,
though, that this is not possible in the framework of the CCR

hypothesis because of overproduction of 7Li by a large factor (Paperlla).

Thus, as a conclusion, the best observational constraints
so far to the possible existence.of CCR remain the 7Li/H and 7Li/6Li
ratios (Papers II and I1a), in relation to the high-energy y-Tray
background. In our context, it is therefore more critical to have
better observations of ~ 1-10 MeV background y-rays than to
try to detect unconspicuous and broadened CCR-produced nuclear

y-ray lines.

ACKNOWLEDGEMENTS

Once again it is a pleasure to thank Jean-Paul Meyer and

Hubert Reeves for guidance and useful discussions.



- 12 -

APPENDIX

CROSS-SECTIONS FOR THE PRODUCTION OF
NUCLEAR y-RAYS BY papa INTERACTIONS. (4)

(4) See footnote (1).

In this Appendix, we present estimates of the cross-sections

S, 3 (see gIII) for nuclear vy-ray production from the reactions
3 * .
He(p, p’)4He*, 4He(oz, )6Li , 4He(cy, p)7Li*, and 4Ir-Ie(a/, n)7Be*. The

second reaction will be studied in more detail.

a) Inelastic po scattering

He has no known bound state (Fiarman and Meyerhof 1973),
A discussion on the possible states decaying into 'y-'rays and their
relevant cross-sections has been presented by Kozlovsky and Ramaty
(1974c). Accordingly, we have calculated the nuclear y-ray flux from
the (J = 17, T = 1) 27.4 MeV excited state (for which, in standard
-3

notation, Fy/l" A 10-4), using the cross-section cyv 4He = 10 “mb,

as an upper limit,

The results (§IV) do not warrant a similar calculation for the
(J =1, T =1)30.5 MeV state, because the cross-section should
also be (at least) three orders of magnitude below the other cross-

sections.

The same conclusion hold for the unbound excited states of
D (e.g., Blatt and Weisskopf 1952) and ~He (Fiarman and Hanna 1975)

produced in po reactions (see Paper Ila),



- 13 =

b) The o + Q/—>6Li reaction

This reaction has been briefly discussed by Kozlovsky and
Ramaty (1974b). In this section, we show that it is possible to
obtain more quantitative estimates on the cross-sections, although
the conclusion of these authors on nuclear y-ray production, for
1i vs. 7Li, is essentially unchanged. However, the total reaction
cross-section for the 4:He(cz, )6Li reaction may be higher than

previously thought,

Information on the energy levels of 6Li is given in Lauritsen
and Ajzenberg-Selove (1966). The two rmain excited states of 6Li are

the (7 = 37, T = 0) 2.184 MeV state and the (J = 0, T = 1) 3.562

MeV state. Because the ground state (g.s.) is (J = l+, T = 0),
conservation of isotopic spin forbids d + « decay from the second
state, for which, therefore, T /l" = 1., The 2.184 MeV state decays
mainly via particle emission, an PY /T =~ 10-6. Therefore, the y-ray

decay from this state Willfbe neglected with respect to that expected

from the 3,562 MeV state,

The remaining possible channels are then 4:He(cz , d)6Li(g. s.),
*
He(a,pn)éLi(g.s.) and the corresponding channels leading to 6Li

(3.562 MeV).

Conservation of isotopic spin (T = 0 for « -particles) forbids

the 4He:(c:z,d)éLi%(&562 MeV) channel,

Now the channel spin S for oo reactions is S = 0. Taking

into account parity and angular momentum conservation, we estimate

that there is about the same number of possible sub-channels (in
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terms of outgomg partial waves) for the remaining three channels :
4He(cr d) Li(g. s ) (hereafter 'd" channel), and 4cHe(cv pn) Li(g.s.)
and 4He(a pn) L1 (3.562 MeV) (hereafter "pn'' channels). Indeed, it
is reasonable to assume that the partial widths are statistically
distributed, since such an assumption is supported by the general

success of the "'strength function' concept,

On the other hand, the d and ‘Pn channels do not have the
same probability as a function of energy. First, there is a threshold
effect : 11.2 MeV/n for the d channel, 12.3 and 14.1 MeV/n
respectively for the pn channels. Second, the study of the 4:I-Ie(p, )3He
reaction (Meyer 1972) shows that the probability of the d channel
decreases very rapidly with energy, whereas above threshold the
Pn channel decreases much more slowly, and quickiy dominates the

reaction. :(Indeed, the pPhase space available to the pn channel is

greater than to the d channel,)

As a consequence, we suggest that the total 4He(a, )6Li'
reaction cross-section % is mainly due to the 4He(a ,d)6Li(g. s.)
reaction in the peak above threshold, and to the 4He(af ,pn)éLi(g.s.)
and 4He(cx ,pn)éLi* reactions at higher energies (contrary to the
estimate of Mitler [1972] : see his fig, 9). Such a behaviour is

displayed on Fig, 2.

Taking an equal probability for the two pn channels leads to

0 if E<14.1 MeV/n

; 6( E) if E2 14,1 MeV/n .
Above threshold, °, 6Li is <1 mb (Flg 2). Note that this is in fact

3
a2 safe upper limit, since the cross-sections for the production by

. . 6 6
spallation reactions of "He and  Be -two other members of the same
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isotopic spin triplet as 6J'.Jid'(-(?).S(JZ MeV)- are about one order of
magnitude below that of 6Li(g.s.) (Bernas et al. 1967).

This leads to an upper limit to the estimated nuclear +~ray

flux in the CCR hypothesis,

Note, however, that because the detailed balance calculations
performed so far (Hayakawa 1968, Meneguzzi, Audouze, and Reeves
1971, Mitler 1972) do not include the (incoming) pn channels, it
cannot be excluded that the cross-section for these (outgoing) channels

4
be higher than in these estimates (see again the case of He(p, )3He

reactions).

In the CCR hypothesis, in particular, this would of course
worsen the 7I..i/éLi ratio problem by increasing the already high 6Li
yield. Nevertheless, our conclusion on nuclear y-rays would not be
affected, because of the difference of ~ 6 orders of magnitude between

the calculated flux and the observed X-ray background (§IV).

c) The o + « —>7Li and o + o = 7Be reactions

The energy levels are given by Lauritsen and Ajzenberg-Selove
(1966)., The (J = 1/27, T = 1/2) 0.478 MeV state of "1 decays only
in y-rays (hence Fy/l" = 1); all other étates decay essentially via
particle emission. The (J 53/2_, T = 1/2) ground state of ?’Be decays
into the preceding "1™ state (10%) or into 7Li(g. s.)(90%). Like 7Li,
the first excited state (J = 1/2°, T = 1/2) of "Be at 0,431 MeV decays

entirely into y-rays; all others decay via particle emission,

. . 7. . 7
Data on the cross-sections for the o + ¢ @ 1i and o + o = Be

reactions have been obtained by King et al. (1975). These cross-sections
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are about equai in the quoted energy range. Also, from Burcham
et al. (1958), the reactions 4He(cv ,p)7Li(g. s.) and 4He(af ,p)7Li*
(0.478 MeV) have about equal probability, Noting finally that the
y-ray energies are small with respect to the thresholds, we take,

in accordance with Kozlovsky and Ramaty (1974a);

cv"('Li = G\),?Be = 1/4 6’7(E) ,
with unchanged thresholds, % being the total production cross-section
for 7Li.

These cross-sections are in the range 10-20 mb between
10 and 20 MeV/n, i.e., at least one order of magnitude larger than
the other cross-sections obtained in §a and §b above. As a result,
as noted by Kozlovsky and Ramaty (1974a) for oo reactions, the decay
from the first excited states of 7I_Ji and 7Be are the main nuclear

y-ray producing mechanisms 'in po -pe reactions.



REFERENCES

Bernas R., Gradstajn E., Reeves H., Schatzman E. 1967, Ann. Phys. 44, 426.

Blatt J. M., Weisskopf V. F. 1952, Theoretical Nuclear Physics (Wiley : New York)

Burcham W. E., Mc Cauley G. P., Bredin D., Gibson W. M., Prowse D. J., Rotblat J.
1958, Nucl. Phys. 5, 141.

Clayton D. D. 1973, in Gamma-Ray Astrophysics, Ed. F. W. Stecker and J. I. Tromb-

ka (NASA SP-339), p. 263.
Clayton D. D. 1975, Ap. J. 198, 151.
Clayton D. D., Silk J. 1969, Ap. J. Lett. 158, L 43.
Clayton D. D., Ward R. A. 1975, Ap. J. 198, 241.
Fiarman S., Hanna S. S. 1975, Nucl. Phys. A 251, 1.
Fiarman S., Meyerhof W. E. 1973, Nucl. Phys. A 206, 1.
Fichtel C. E., Hartman R. C., Kniffen D. A., Thompson D. J., Bignami G. F.,
Ogelman H., Ozel M. E., Timer T. 1975, Ap. J. 198, 163.
Hall R. D., Meegan C. A., Walraven G. D., Djuth F. T., Haymes R. C. 1976,
Ap. J. 210, 63lI.
Hayakawa S. 1968, Progr. Th. Phys. (Japan) Suppl., p. 156.
Haymes R. C., Walraven G. D., Meegan C. A., Hall R. D., Djuth F. T., Shelton
D. H. 1975, Ap. J. 201, 593.
Hortsman H. M., Cavallo G., Moretti-Hortsman E. 1975, Riv. del N. Cimento 3, 255
Johnson W. N. III, Haymes R. C. 1973, Ap. J. 184, 103.
King C. M., Rossmer H. H., Austin S. M., Chien W. S., Mathews G. J., Viola V. E.

Clark R. G. 1975, Phys. Rev. Letters 35, 988.



Kozlovsky B., Ramaty R. 1974a, Ap. J. Letrt. 191, L 43,
Kozlovsky B., Ramaty R. 1974b, Astr. Ap. 34, 477.
Kozlovsky B., Ramaty R. 1974c, Astr. Ap. 36, 307.
Lauritsen T., Ajzenberg-Selove F. 1966, Nucl. Phys. 78, 1;

Leventhal M. 1973, in Gamma-ray Astrophysics, Ed. F. W. Stecker and J. I. Tromb-

ka (NASA SP-339), p. 291.

Lingenfelter R. E., Ramaty R. 1976, in The structure and content of the Galaxy

and galactic gamma-rays, Ed. F. W. Stecker and C. E. Fichtel (NASA preprint

X=662-76-154), p. 264,
Lingenfelter R. E., Ramaty R. 1977, Ap. J. Lett. 211, L 19.
Meneguzzi M., Audouze J., Reeves H. 1971, Astr. Ap. 15, 337.
Meneguzzi M., Reeves H., 1975, Astr. Ap. 40, 91.
Meyer J. P. 1972, Astr. Ap., Suppl. 7, 417,
Mitler H. E. 1972, Astr. & Sp. Sci. 17, 186.
Montmerle T. 1971, Thése de 3e cycle (unpublished).
Montmerle T. 1977a, Ap. J., in press (Paper I).
Montmerle T. 1977b, Ap. J., in press (Paper II).
Montmerle T. 1977c, Ap. J., to be published (Paper IIa).
Reeves H. 1974, Ann. Rev. Astr. Ap. 12, 437,
Reina C., Treves A., Tarenghi M. 1974, Astr. Ap. 32, 317.
Stecker F. W. 1969, Nature 224, 870.

Stecker F. W. 1973, in Gamma-ray "Astrophysics, Ed. F. W. Stecker & J. I. Tromb-

ka (NASA SP-339), p. 211.

Stecker F. W. 1975, in Origin of Cosmic Rays, Ed. J. L. Osborne and A. W. Wol-

fendale (Dordrecht : Reidel), p. 267.



Stecker F. W., Morgan D. L., Bredekamp J. H. 1971, Phys. Rev. Letters 27, 1469.
Trombka J. I., Dyer C. W., Evans L. G., Bielefeld M. J., Seltzer S. M., Metzger

A. E. 1977, Ap. J. 212, 925.



Fig.2

- 20 -

FIGURE CAPTIONS

The contribution to the X- and y-ray background spectrum
due to the decay of the 'I1i'(0.478 MeV), "Be' (0.431 Mev),
6Li*(.3.562 MeV) and 4:He*(Z'i.Ll MeV) excited states,
produced by CCR in bPa-px reactions, is shown as a
continuous line. (The separate contributions are shown

in dotted lines.) As explained in the text, Compton scattering
and Doppler broadening have not been taken into account;
all con‘tributions are upper limits. The observational data
on the X-ray background are summarized in the hatched
area on the upper left hand side (from the review by
Hortsman et al. 1975), and supplemented by the results
from Apollo (triple continuous line, Trombka et al. 1977)
and SAS-2 (hatched area on the right, Fichtel et al, 1975),
Characteristic energies are indicated along' the abscissa,

for z = 100,
s

The various contributions (in dotted lines) to the total

¥ + o= 6Li cross-section (continuous line), The contribution
from the 4He(a , d)éLi(g.s.) reaction has been estimated by
comparing with the 4I—Ie(p, d)3He reaction (Meyer 1972) (see
text); in particular, the slopes above ~ 20 MeV/n are
identical. Owing to selection rules, the only other possible
contributions come from the 4He(cz, pn)6Li(g. s.) and the
4:I-Ie(oz,pn)éLi%B.562 MeV) reactions. These are estimated
as explained in the text, in particular to calculate the

nuclear y-ray flux due to the 3.562 MeV line.
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OBSERVATIONAL CONSTRAINTS ON THE POSSIBLE EXISTENCE OF
COSMOLOGICAL COSMIC RAYS

T. Montmerle

Service d'Electronique Physique, Centre d'Etudes Nucléalres de Saclay
France

The possibility that cosmological cosmic rays ("CCR":
protons and o particles) may have existed in the post
recombination era of the early universe (z~100) is
exzamined. In this context, the CCR interact with the
ambient gaseous medium., High energy collisions
(=1 GeV/n) give rise to diffuse background y-rays
via m° decay, and low energy collisions (~10-100 MeV/n)
give rise to light nuclei : °Li, 714 and "Be (via the
o + « reaction), D and 3He (via p + o reactions). Taking
expansion and ionization losses into account, a system
of coupled time-dependent transport equations is solved
in the case of a CCR burst., The 1-100 MeV y-ray
background spectrum and the light element abundances
are then taken as observational constraints on the CCR
hypothesis. It is found that, in this framework, it is
possible to account simultaneously for the y-ray back-
%round spectrum and for the otherwise unexplained
L1/H ratio, but there are some difficulties with the
7L1/ I1i ratio., To avoid these, it is possible, because
of the spread in the y-ray data, to lower the CCR flux,
so that the CCR hypothesis cannot be ruled out on this
" basis at present..

I. THE COSMOLOGICAL COSMIC-RAY HYPOTHESIS

a) The astrophysical context . It has long been known that.
there exists a ""cosmological window" (Stecker 1973 and refs therein)
in the y-ray range (~1-100 MeV, hereafter '"y-rays') of the diffuse
background., This'window" allows us potentially to see (with y-ray
"eyes') up to redshifts as high as ~100-300, due to the low opacity
of the universe in this energy range. Our y-ray '"eyes' (i.e., our
detectors), are perhaps not quite suited to look that far at present
(see Montmerle 1975, 1977a,hereafter Ma), but we retain here the
possibility that y-rays may be produced 1n high-energy events, in the
post-recombination era of the universe.

This idea was in fact first put forward by Stecker (1969), who
suggested that the then discovered "bump'" in the 1-10 MeV range of
the y-ray background spectrum (Vette et 2l,1969) originated in red-
shifted neutral pion decay.

Although the original "bump' has been substantially reduced,
essentially because of instrumental background problems (e. g.,Trombka
et 2al.1977), the theoretical interpretation of this feature in terms of
7° decay remains the most likely at present (e.g., Stecker 1977).
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although alternative explanationshave been proposed (Rocchia et al.
1976).

In our context neutral pions can be produced either by
matter-antimatter annihilation (NN hypothesis, hereafter) or by inter-
actions between high-energy particles and the ambient gas (cosmologic-
al cosmic ray, or CCR, hypothesis, hereafter), Because of strong
difficulties brought to light recently (e.g., Ramani and Puget 1976,
Combes et al, 1976, Steigman 1976), the NN hypothesis seems much
less likely at present, although some questions remain controversial
(see remarks in Stecker 1977 ; also Aldrovandi and d'Olival 1976).
This situation provides a strong motivation to study the alternative
CCR hypothesis, which, because of the early successes of the NN
hypothesis (e.g. Stecker and Puget 1972, Omnes 1972), has not been
looked into in detail up to now, .

b) Interactions of CCR with the ambient gas. Although some
kind of CCR sources have been proposed (""protars', Stecker 1971 ),
we shall concentrate here only on observational constraints on the
possible existence of CCR. '

One of such constraints is the already mentioned y-ray back-
ground spectrum. The y-rays are produced essentially by ~ 3 GeV
protons (Stecker 1973) colliding with the ambient gas, via m° decay.

But at the low-energy end of the CCR spectrum, other
interactions take place, leading to as many observational constraints.

Since, at the epochs we consider, the ambient gas is made up
almost entirely of hydrogen and helium-4 (with 4He/H = 0.1), the
postulated (unknown) mechanism that brings protons to cosmic-ray
energies must also similarly accelerate ¥He nuclei. As a consequence,
in the ~10-100 MeV/n energy range, light elements are formed : D
and SHe nuclei via pp and pe reactions, ©Li, “7Li and 'Be nuclei via
oo reactions. These nuclei are slowed down and thermalized in the
ambient gas, out of which galaxies subsequently form., The abundances

(absolute and relative) observed now of these light elements thus
provide further constraints. , _

Note that the light nuclei may be produced via excited states
which decay through nuclear y-ray emission, thereby providing a
contribution to the X-and y-ray diffuse background.

Light element production, in relation to the y-ray background,
has been studied in forthcoming papers (Montmerle 1977b, ¢, d, here-
after Mb, Mc, Md) ; the framework will be summarized in what follows
but details on deuterium production will be given in a companion paper
(these proceedings, OG =130, hereafter Ml). Nuclear y-ray
production has been examined (Montmerle 1977 e, hereafter Me) and will
be detailed in another companion paper (‘these proceedings, 0G-45,
hereafter M2). A

Details on the CCR model and the transport equations will be
given in the next section ( §II);.. . A comparison with observations of
the results, applied to y-ray and light element production,and conclud-
ing remarks,will be presented in the final section ( §1I1).



II. THE CCR MODEL AND PARTICLE TRANSPORT

The ambient gas density is governed essentially by two
parameters : the Hubble constant Hj and the deceleration parameter
Qg We take here Hy= 55 km s-1 Mpc'1 and q4=0.1 (for a discussion
see Mb). .
The simplest CCR model involves a burst of protons and o-
particles (with o/p = 0.1) at some redshift z_. The injection spectrum
at zg is proportional to (E + EB)"F, where E is the kinetic energy
per nucleon of the CCR. Eg will be taken either as the proton rest
mass E, ('"total energy" CCR spectrum) or as zero (‘'kinetic energy"
CCR'spectrum).k Also, we take I' = 2.6 (see discussion in Ma,).

For a given value of q,, the results depend only on the
parameter z.. :

Now the behaviour of all particles (CCR protons and o-
particles, CCR-produced y-rays and light nuclei) is governed by
transport equations that can be cast into the form : '

3N
KH . 80— 1.
ot O ) * Ner(Tpx )T Qe u®?)

- e

(2-1)

In eq.(2-1), N g= Ny, g(E, z) is (in [GeV/n] -1) the number
density of moving particles k, per unit energy interval, of kinetic
energy per nucleon E at redshift z, with respect to the ambient
gaseous hydrogen in a comoving volume, i.e. Ny/ngg o (1+2)73.
Quantities of the form —}—f}—( stand for X (at/az), theréby relating the
standard time dependence of eq.(2-1) to its redshift dependence.

The transport function by = (3E/dt)) represents the energy
losses per nucleon per second (in GeV/n s-1) of particle k (ionization
and/or expansion) ; the destruction of particles k is accounted for
by the destruction lifetime Tp i (see Mb for details). Qk,H(E’ z) is
numerically defined like Nk,H E, z) in a unit redshift interval ; it
is the source-function for the production of particles k.

Eq. (2-1) is solved semi-analytically in Mb (see also
Montmerle 1977f, hereafter Mf ) in the present context, for any kind
of particles, relativistic or not. This allows to compute at the same
time the evolution of the CCR flux, the y-ray background, the
abundance of light nuclei after thermalization in the ambient gas
(Mb) or the nuclear y-ray flux (Me)

To find the source-function appearing in eq.(2-1),let us
consider the collision between a particle i of energy E' (moving with
a velocity cg') and a particle J at rest (of number density nJ) giving
birth to a particle of energy E. (Note : a given particle will be
denoted by capitals if at rest, by the corresponding minuscule or
symbol if moving.) Let 9, Tk (E', E) be the cross-section for this
process. o , » o .-

The source-function for the production of particles k is then

<o

Qk,H<E>z) =-Lcij_>k(E',E)nJcB’Ni’H(E',z)dE' ' (2-2)

oG-17
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or, as the case may be, a sum of equations of the form (2-2). This
equation shows how the transport equations for particles i and k, of

the form (2-2), are coupled. Now, we shall make the simplifying
assumption that, notwithstanding the kinematical details, E is proportion-
al to E'. Depending on the reaction (especially in the case of D-

producing reactions), this may be more or less true and will be
discussed in M1, .In other words, we write the cross-sections as :

> 1 = t - 1
A7 describing the kinematics of the reaction (for instance, '\Q4He=‘0.25).

The y-ray source-function is taken from Stecker (1971b ; see also.
Mb). A more general calculation is given by Bonnardeau (1977).

III. APPLICATION TO y-RAY AND LIGHT ELEMENT PRODUCTION

a) The y-ray background, In order to find the absolute value
of the CCR flux, we normalize the results of the calculations of the
v-ray background to an intensity IY at a given energy E,. The choice
(IY’ E‘Y) has been discussed in MIf taking into account the spread in
the y-ray data, especially in the ~ 10 MeV region. Hereafter, as in
Md, we take

IY = 6.10"4 cm.“2 s"1 sr_l MeV-l at E, =4 MeV.

Indeed, it is found (see also Mf ) that the corresponding theoretical
spectra_ (which include a contribution I =10'2(EY/1 MeV)-2:3 cm*~!
s=1 sr-1 MeV-! [see Fichtel et al.1975, Mb ] extrapolated from the
hard X-ray range)fit the most recent data, obtained by the Apollo
(Trombka et 2l.1977) and SAS-2 (Fichtel et al.1975) experiments, for
60< z_<150 (with g, =0.1).

Other normalizations have been used to estimate the uncertain-
ties on the results (light,element abundances etc.) due to the uncertain-
ties on the y-ray background (Mf ; see fig.1).

Note that the theoretical spectra are almost independent of
qo (Mb, c). It is then clear that it will always be possible to find a value
oi zg leading to a good fit between theory and observation, However,
the use of other normalizations shows that, provided the bump still
exists, the values of zg always lie in roughly the same range as
quoted above.

In passing, note that the ratio between the CCR flux intensity
now (in intergalactic space) and the galactic cosmic-ray (GCR) flux
intensity is in the range 10-%- 10-6 (Mb) : GCR do form by far the
bulk of the cosmic rays observed in the vicinity of the Earth, and as
a consequence, CCR have nothing to do with the so-called "universal'
cosmic rays put forward by some authors(e. g., Brecher and Burbidge 1972).

b) The lithium abundance, The cross-sections o¢ and oq
(appearing in eq.2-3) for the production of 61i and TLi by oo reactions
(taking the decay of TBe into f1i into account) have been discussed in
detail in Mb ; (on the %4He(e, )6Li reaction, see also Me) ; their values
above a few tens of MeV/n are highly uncertain., While this uncertainty
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has been shown (Mc) to affect
the final results on the 614
and 'Li abundances by a R ' § cawes ()
factor of 2 at most, it becomes 10 \ g sy e
quite 1mportant when comparing
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with observations (see below). ?rum:l.;;c):::xl
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abundance 7I_a/H is ~107 -920.3
(e.g., Reeves 1974, Boesgaard
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1976), and remains essentially B ” S et o
unexplained up to now(Reeves 7 0 E pr':‘:'?: 0 wan
1974 ; see also a discussion s E ST
in MC). T-ﬁ - . e CESHRS £61 (1875 )

Fig 2 shows the T . i .5'5:. i\\ FRLINEY
calculated 7_'[_‘;~ abundances for Te 0 = 1 \mmnsm —
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a total energy CCR injection E- E AN\T {\

spectrum (Ep = E,) normalized
as explained in the preceding
section, as a function of Zgs
for g,=0.1. It can be seen
that the CCR hypothesis is
then able to account for the 107° 7
y-ray background spectrum
‘and the ‘Li abundance simul-
taneously, The uncertainties , l [,

3 10- [N EEEE P it BN ! I
on this result, due to the ] 0 102 10
spread in the y-ray data, are Eyi{Mev)
also shown., On the other )
hand, with the same normali- Fig.l A compilation of observational data
zation and for a kinetic energy on the y-ray background (see Mb for refe-
CCR injection spectrum (EB—O) rences) , along with theoretical curves
7Li is overproduced by a factor computed in the CCR hypothesis, normalized

as shown. The curves depend on Z_s but es-
‘sentially not on q_.
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~1O3. Thus, in practice, one
has to discard any CCR
injection spectrum much steeper (at low energies) than a total energy
spectrum. :

Consider now the Li/ I1i ratio., This ratio has been.
measured only in meteorites and only lower limits exist for stars
(~10, Reeves 1974 and refs therein).

"It is shown in Mc, d that, in the CCR hypothesis, the
computed ratio falls short by a factor ~3 -5 to account for the
observed value with reasonable values of the og and o, cross-sections.
The dependence of the 7Li/6Li ratio with o /06 is shown on Table 1l {Md)
Therefore, it is necessary to find a mechanism able to destroy the
CCR-produced 614 (the observed 61i would then be produced only by
GCR, see Meneguzzi et al,1971) while leaving 114 inta.ct Such a mecha-
nism exists and is sketched in Mg, 1, Dut 1t appears i:at most” likely
1t 1s impossible to moéhfy the too large CCR-produced rL*/DI_A ratio,



As a consequence,

1977b, Ap. J., in press (Mb)
1977¢c, Ap. J., in press (Mc)
19774,

Ap. J., to be published (Md) -
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to a.v01d conflict with 7L1/6L1 [ '
observations, it is necessary
to lower the CCR flux ; at y
present this is permitted by y
the spread of the y-ray data 10°% [~ :\1 -
but then the CCR hypothesis 1
does not explain the 14 y
abundance any more, Thus, :
the CCR hypothesis can be W 1~ Ap N
at least compatible with the T 10 y
y-ray observations and the ~ A
lithium isotopic abundances. 3 g
As shown in companion papers &
(M1, M2) this conclusion is 1070 — -
not modified by the consider-
ation of the abundance of
deuterium or of the nuclear =01
y-ray flux. Further y-ray - Qo= Y- 2 ]
observations in the 1-100 10
MeV range, especially
around ~10 MeV, are
clearly needed to accept [ [
or reject the CCR hy’pothe- 1060 100 o »
sis.
1+2z¢
TABLE |
' 7 6. ‘Fig.2 The calculated 7Li abundance as a
07/06(‘0 CLi/ LA function of z_. The curves are labeled ac-
‘cording to the normalizations indicated in
Fag.l. For each curve, the upper limit omn
1 1.37 z is determined by the "CCR lifetime cons-
10 5.42 tfaint” (Mb,c); the lower limit by the fit
100 7-‘69 . to the observed y-ray background spectrum
(+) Above 100 MeV/n, with M) . Observatic_ms lie between the thin
o, = 1 mb. herizontgl lines.
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COSMOLOGICAL COSMIC RAYS AND NUCLEAR y-RAY EMISSION

T. Montmerle
Service d'Electronique Physique, Centre d'Etudes Nucléaires de
Saclay, France

In the hypothesis that cosmological cosmic
rays ("CCR : protons and a-particles) have
existed in the early universe (z~100), low
energy interactions take place between CCR
and the ambient gas. Light nuclei are formed,
in part via excited states. The states which
decay through the emission of nuclear y-ray
lines lead to a contribution of these protons
to the X-ray diffuse background. ' '

The time-dependent transfer equations for
4He¥, 61:% and 'Be™ nuclei and y-ray lines
are solved in the case of a CCR burst. The
resulting nuclear y-ray spectrum now is
shown to be at least 6 orders of magnitude
below the observed X-ray background.

1. COSMOLOGICAL COSMIC-RAYS AND OBSERVATION

The cosmological cosmic ray (CCR) hypothesis has been pro-
posed in its original form by Stecker (1969, 1973) to explain the
shape of the 1-100 MeV y-ray background spectrum. Gamma-rays
appear as a result of m° decay, following high energy (~3 GeV) inter-
actions at high redshifts (z~100) between the CCR particles (p and @)
and the ambient gas (H and %He). _

The context of the CCR hypothesis and the framework for
particle transport have been discussed in a companion paper (these
proceedings, OG-17, hereafter Ml) and in Montmerle (19772, here-
after Ma), to which the reader is referred. Noting that light elements,
essentially 614 and 71i, are produced by low-energy (~10-100 MeV/n)
oo reactions, the following results were obtained. First, the CCR flux
is normalized so as to account for the y-ray background spectrum
derived from the recent observations of the Apollo (Trombka et al.,
1977) and SAS-2 (Fichtel et al., 1975) spacecrafts. Then the 114
abundance 7Li/H, calculated with a ' total energy'" CCR spectrum,
agrees with observations, but 614 is overproduced by a factor of
~3.5. In view of the wide spread of the y-ray data as a whole, it is
however possible to lower the CCR flux so that the calculated “ILi
abundance remains compatible with observations. Of course, this is
at the cost of relaxing the simultaneous explanation of both the y-ray
spectrum and the (otherwise unexplained) 7135 abundance. Also, the
CCR flux now in intergalactic space is smaller than the galactic
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cosmic-ray (GCR) flux by several orders of magnitude, (See also
Montmerle 1977b, hereafter Mb,)

In view of this nonnegative result, it is of interest to study
other consequences or observational tests of the CCR hypothesis.
Among them, are deuterium production, by low-energy pp and pa
reactions (these proceedings, OG-130, hereafter M2), and the produc-
tion of nuclear y-rays, on which we focus in the present paper. Now
the nuclear y-rays produced by interactions of CCR with the ambient
gas have rest energies in the range ~500 keV - 30 MeV (§ II). There-
fore, because of the redshifts involved, the corresponding photons
contribute to the photon background down to the soft X-ray range
(§ 11I). However, this contribution will be shown to be very small

(§1v).

II. NUCLEAR y-RAYS

a) Energy levels. Low energy pp, p¢ and oo reactions (here-
after pa - po reactions) give rise to nuclear y-ray emission via the
decay of excited states of the CCR-produced light nuclei ; y-rays can
also arise from inelastic scattering.

The light nuclei involved in po-px reactions and the references
where their energy levels can be found are D (e.g., Blatt and
Weisskopf 1952), 3He (Fiarman and Hanna 1975), 4He (Fiarman and
Meyerhcf 1973), and 6Li, 71i and "Be (Lauritsen and Ajzenberg-Selove

1966).

As discussed in Montmerle (1977c, hereafter Mc), and taking
selection rules into account, we are interested in the 4I-Iv.a*(Z?.-'é.- MeV)
and He™(30.5 MeV), 0Li*(3.562 MeV), 71i*(0.478 MeV) and 7Be*
(0.431 MeV) states. The other states decay mainly or entirely via
particle emission. We will not consider the D and 2He nuclei, because
of their low yield in the CCR hypothesis (see M2).

b) Cross-sections. The cross-sections o, g for producing
nuclear y-ray lines via the decay of nucleus £* is related to the cross-
section o ,x for producing the nucleus ¢ in the relevant excited state
by Ty, g = O g (I".Y/I"), where J'.‘Y is the width with respect to y-ray decay
of the level of total width I (e.g., Blatt and Weisskopf 1952, Evans
1955). The o gk cross-section is known experimentally, or may be
roughly estimated when the total cross-section oy for production of the
nucleus € is known, ,

A summary of the relevant available data and estimates is
presented in Table 1. Note that the *He*(30.5 MeV) line has the same
characteristics as the 4He*(27.4 MeV) line (both have J = 1=, T =1,
in particular, see Fiarman and Meyerhof 1973), hence their cross-
sections should be very similar. ‘

III. THE NUCLEAR y-RAY FLUX

As has been shown (M1, Mb), the CCR hypothesis involves
maximum redshifts (zs) in the range 60-150, Since the rest energy
of the lines (Table 1) range from ~400 keV to ~30 MeV, the nuclear
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Table 1

Cross—sections for nuclear y-ray line emission in pa -pa reactions.

Excited . Energy 'I‘Y/I‘ Ref, o Ref.
nucleus level (MeV) (above threshold)
4 b
He 27.4 10 1 < 10 mb est., from (2)
b1 3.562 1 (3) 1/2 o5 (=1ub) est. (4)
LT 0.478 1 (3) 1/4 o, ,

. } est. (5), from
e 0.431 1 3) 1/4 o, (6); also (7)

References to Table !

(1) Kozlovsky B., Ramaty R. 1974, Astr. Ap. 34, 477

(2) Eisberg R. 1956, Phys. Rev. 102, 1104

'(3) Lauritsen T., Ajzemberg-Selove F. 1966, Nucl. Phys. Z§, 1
(4) Montmerle T. 1977, preprint . :

(5) Kozlovsky B., Ramaty R. 1974, Ap. J. (Letters) 191, L43
(6) Burcham W.E., et al. 1958, Nucl. Phys. 53, 141

(7) King C.H., et al. 1975, Phys. Rev. Letters 33, 988

y-ray flux now extends from a few MeV down to a few keV, i.e. lies
essentially in the X-ray range of the cosmic photon background,
Because the relevant energy levels have a very short lifetime
(~10"le), their decay may be taken as instantaneous ; then the trans-
port equation corresponding to egq.(2-1) of Ml for excited £* becomes :

* *)
dN z,H(E,:) / 3t = Qag,H (E, z). (3-1.)

(The source-function Qag,H(E,z) involves the g% cross-sections
mentioned in § IIb ; see Mc.) )

Neglecting Doppler broadening and Compton scattering (see
Mc for discussion), it can be shown that the contribution to the
observed X-ray background flux due to nuclear y-ray emission from
nuclei €* at a given energy E, is

L € M0

I"(E) = F
Vo Y 4r HEF(1 + 29
oV o]

= % !
Q (E,z )dE
1,172 Io al,H" 7 (3-2)

for EBV/(HZS)SE\,SEVE, and 1% (E,) = O otherwise. _

' In eq.(3-2),E% is the rest energy of the line, z% is given by
14z = E$/E,. Other constants are the normalization factor Fy to the
1-100 MeV y-ray background spectrum, and the number density of
the universe now ny . ’
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IV. CONTRIBUTION TO THE X-RAY BACKGROUND

The nuclear y-ray flux I,, resulting from the decay of the
nuclei indicated on Table 1, and calculated according to egq. (3-2) is
shown on fig.l (from Mc), for the typical case z_ =100 and q,=0.1.
Also shown for comparison is a summary Jy of X-ray observations
(Hortsman et al. 1975) along with the Apollo (Trombka et al. 1977)
and SAS-2 (Fichtel et al. 1975) y-ray data.

It can be seen that there is at least six orders of magnitude
between Jy and Iy. This justifies a posteriori the approximations
made in the computations (§III), but makes the prospects of detecting
I, (and especially the low-energy edges .of the contributions to I, of
each nucleus) quite pessimistic indeed. Note that, because of Compton
scattering, the edges should be less sharp in reality than they appear
on fig.1l, -

Thus, nuclear y-ray emission is seen to be by far compatible
with the CCR hypothesis, but it is practically hopeless to detect CCRs
through their nuclear y-ray lines.

REFERENCES ' Lauritsen T., Ajzenberg-Selove F. 1966, Nucl.
Blatt J.M., Weisskopf V.F. 1952, Theoretical Nuclear Physics Phys. 78, 1 :

(Wiley: New York) Montmerle T. 1977a, Ap. J., in press (Ma)
Evans R.D. 1955, The Atomic Nucleus (McGraw-Hill: New York) ———————— 1977b, Ap. J., in press (M)
Fiarman §., Haona S.S. 1975, Nucl. Phys. A251, 1 . —————esreee 1977¢, preprint (Mc)

Fiarman S., Meyerhof W.E. 1973, Nucl. Phys. A206, 1 Stecker F.W. 1969, Nature 224, 870 .
Fichtel C.E., et al. 1975, Ap. J. 198, 163 . —_—— - 1973, in NASA SP-339, p. 211

Hortsman H.M., et al. 1975, Riv. del N. Cim,. S5, 255 Trombka J.I.l, et al. 1977, Ap. J. 212, 925
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DEUTERIUM PRODUCTION BY COSMOLOGICAL COSMIC RAYS
T. Montmerle

Service d'Electronique Physique, Centre d'Etudes Nucléaires de Saclay
(France)

Among the various low-energy interactions that take
place at high redshifts (z~100) between a (hypothetical)
flux of cosmological cosmic rays ("CCR'" : protons and
@ particles), and the ambient gaseous medium, deuterium
production is interesting in view of the relevance of

" this element to big-bang cosmology.
The production cross-sections are discussed in detail,
The abundance of deuterium produced by this process
is computed by normalizing the CCR flux so as to
account for the ~1-100 MeV y-ray background spectrum.
The resulting D (and 3He) abundances may reach ~20%
of their observed value. It is also shown how the results
can be ‘compared with those obtained recently by Epstein
et al. on deuterium production by 'pregalactic cosmic
rays''.

I. COSMOLOGICAL COSMIC RAYS AND LIGHT ELEMENTS

In the framework of the "CCR hypothesis', discussed in a
companion paper (these proceedings, OG-17, hereafter Ml, and
refs.therein), we have presented a derivation of the light element
production by pp, pe and o reactions, at low energies, with the
purpose of taking the abundances of light elements as observational
constraints on the possible existence of CCR. In particular, we have
shown that it is possible to account at the same time for the observa-
tions of the 1-100 MeV y-ray background spectrum and of the ’Li
abundance, although difficulties arise with the 7Li/6Li ratio. On the
other hand, because of their very low yield,nuclear y-rays (arising
from the decay of excited states of light nuclei) are not a strong
observational constraint, but their flux is nevertheless compatible with
the CCR hypothesis (see these proceedings, OG-45).

Now the observed abundance of D is = 2%1x10-5(e.g., Vidal-
Madjar et al.1977), i.e., ~1 04 times the observed abundance of 114,
Since the production cross-sections for D and 71i differ by a factor of
~50 at most (see below), it can be anticipated that it is a priori
impossible to account for the observed deuterium abundance by the
abovementioned CCR interactions. Nevertheless, since D is strongly
relevant to big-bang cosmology (sée, e.g., Reeves 1974, Epstein
1977), it is of interest to compute the abundance of this element in
the framework of the CCR hypothesis. This has been done in a recent
paper (Montmerle 1977a, and refs.therein), but more details will be
given below (§1I). The results will be discussed in the light of other
recent work (§ III).
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Note that the abundance of CCR-produced 3He nuclei will not
be explicitly computed., Because of very similar production cross-
sectlons, the results obtained here for D are essentially the same
for 3He (see also Epstein 1977). More precision is not required, since
3He is much less relevant to cosmology because of the many possible
production and destruction mechanisms (e.g., Reeves 1974).

II. DEUTERIUM PRODUCTION

a) Cross-sections. The cross-section o, J->k(E E) for produc-
tion of a particle of energy E by interaction between a particle i of
energy E' and a particle J at rest will be written approximately as

ciJ’—ﬂc(El’ E) = O‘A(k) (E') s (E- liJ_E') (2-1)

(see M1, eq.2-3).

The most important reactions giving rise to deuterons are
presented in Table 1 along with their '"code names'" ; the cross-sections
appearing in eq.(2-1) are noted cén)(E'). These cross-sections are
rather well known up to high energies (Meyer 1972). Those correspon -
ding to the reactions listed in Table 1 are deplcted in f1g 1

We : Table 1
examine now
in turn the
main d-pro-

Reactions giving rise to Deuterium

ducing reac- Reaction  Yeode name" . eross—section )\]gj)

tions, focu-

s?ng on.thelr p+E-d+ 1 ppd gél) 0.25

kinematics 4 '

to make sim- P *+ He d+d+p ) ) 0

plifying appro- a + E déms2p complex-pa o, 1
imations lea-

zzng to esxpres- p+ ‘e ) ; (3) 048

c+m |7 d+T plck~gp -pa 04 1.7

sions of the
Sform (2 1). The

corr espondnf

(+) Moving 3He nucleus

values of ;\(n are gathered in Table 1 and the uncertainties on the
results due'to these approx:.matlons will be discussed in §II.b.

The cross-section for the ''ppd" reactions is strongly peaked
around 600 MeV. As in the case of the oo reaction, the kinematics
lead to A% H = 0.25 : the deuterons-produced have a typical energy ~
150 MeV/n ’ o : ‘
The cross-section cg') for the "'complex po'' reactions (i.e. the
weighted sum of the cross-sections corresponding to the two reactions
mentioned in Table 1) is approximately constant (=50 mb) above ™~
1 GeV : the correspondmg reactions will provide most of the CCR-
produced D,

The energy distribution of the outcoming deuteron as a func-
tion of the energy of the incident particle (p or «) is poorly known
experimentally (see the discussion in Meyer 1972), but it will be suffi-
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T ¢ 5 V303

cient for our purpose to make
_the following approximations,
If a fast proton hits a 4He
target, the resulting deuteron
is produced essentially at
rest, thus A 0. Conver-
sely, if a fast « hits an H
target, the d produced has
about the same energy per
nucleon as the incident «
(in_the lab frame), thus
A (2 1

<R . _

For the '"pick-up po'

reaction (cross-section c‘i’)
the energy of the secondary
deuteron does not matter
very much, since ''complex
pa' reactions dominate (in
particular, note the ~ E-2
decrease of g9 above 50
MeV /n, To get an estimate
of the production rate, we
assume that secondary deu- .
terons all have the maxi- 102
mum energy allowed by the 1
kinematics of the reactions.
From Meyer (1972), this
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leads to AQly,= 0.48 and
A8L =17

: b) The deuterium
abundance in the CCR
hypothesis. The source
function for the CCR-

Fig. 1 The cross—-sections cr(n) for the pfo—

duction of deuterons by pp and pa reactionms,

from Meyer (1972). Further details can be
found in Table 1. The cross—section for the

destruction by protons 9 . is also shown.
N 2

produced deuterons (see M, eq.2-2) is a sum of source functions,

one for each reaction. However, in the case of the complex p4He
reaction which gives d essentially at rest (see above), the correspon-
ding transport equation (MI, eq.2-1) can be integrated fully analytically
and, after thermalization, gives to the CCR-produced D abundance D/H

the contribution :

[o/e]

2 _
p“He
s

(where Ny, is the

N ac [T @), .
fane(z)Tz_ Jdcz %h. )QP’H(E ,z) dE' dz

(2-2)

%He number density of the ambient gas and &

is
the CCR proton flux in a comoving volume)., As already mentiog’eg, and

as numerical calculations show,

this contribution dominates deuterium

production. This is also the case in the Galaxy (see Meyer 1974).
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For a 'total energy" CCR I T
spectrum, injected in a burst at red-
shift Zgs fig.:?. shows that, for q,=0.1,
amounts of D a priori comparable to
what is observed may be obtained.
However, keeping in mind the results
obtained in M1 (§III) on 7Li, the
a priori possible range of variation
of the D/H ratio has to be restricted
(hatched area of fig,2) to avoid over-
or underproduction of 7Li. Under
these conditions, nevertheless, it is
seen that up to ~20% of the observed
(minimum) D abundance can be produ-
ced by CCR ; but the corresponding
figure is less than ~10% for the y- ‘
ray normalization resulting from the
Apollo (Trombka et al. 1977) and
SAS-2 (Fichtel et 21.1975) data (see
M1, §i1m). ! |

However, as mentioned in 1"’2;" 1009 100 10 1
M1 (§ 11I) and discussed in Fig. 2 The D/H ratio as a function
Montmerle (1977b) if one wants of z , for ¢ =.0.1. This ratio is
further not to overproduce 6Li, the calculated ,usir}g three different
CCR flux has to be decreased by a y-ray normalizations (see Ml the-

factor at least ~ 3 ; the CCR-produ- se proceedings, 0G-17 ). The hat-
’ ched area corresponds to the range

cfeth z(e}.tccouni)s t1b1en foz;i ’;33 7:; Dlg-y of 7Li abundance observations
of the ical) observe abundance, : ;

}gjlearly, then, since little D iss%o:éldéréebéi ’az;f;r.\%.ayz;the uncertain-
. ties on the calculated D abundance are not crucial to study the possible
existence of CCR. For the sake of c.ompleteness,v though, we have varied
the A ; factors appearing in eq.(2-1) and calculated in the preceding
sections, especially in the case of the '"pick-up" pe reaction in which
the assumption E = Aj7 E' is kinematically the worst (as compared to
other reactions). A variation of a factor of 2 either way results in a
typical uncertainty of 50% at most on the final D abundance. This
uncertainty is negligible when compared with other uncertainties (see
Montmerle 1977b).

10-s

10-% [~

D/H

ARSI NS A N A AAANASAR AN |

1077 [~

1072 -~

III. "PREGAILACTIC'" COSMIC RAYS

In 2 recent review of the origin of deuterium, Epstein et al.
(1976) have examined the possibility of making D by "pregalactic!
cosmic rays (PCR), basically by the same reactions we have used.
The PCR injection flux also appears in a burst ; it is assumed to be
of the form (E+EB)'2~5, but Ep is taken as a free parameter. Only
the relative abundances of the light elements are computed. This work
has been presented in greater detail by Epstein (1977). Among other
results they find that, for Eg = 30 GeV/n (and for a constant density),
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the D/6Li ratio has its observed value, and that one obtains the obser-
ved abundance of D at the cost of overproducing high-energy y-rays by 2
factor of;~103_ with respect to the observed background.

Now, the PCR and CCR hypotheses are somewhat different :
in particular we do not seek to find 2 mechanism for producing D,
and our treatment of cosmological effects is more complete, Neverthe-
less, the two above mentioned results can be used as a check of the
mutual consistency of both treatments, at least for high redshifts. To
this end, a computation of the D/6Li ratio in the CCR hypothesis was
performed with Ep = 30 GeV/n. The results are displayed in fig, 3,
and contrasted with the case EB= T I
proton rest mass E, (V'total 10 ' . —
energy'' CCR spectrum). Although
the D/6Li ratio varies with z_,
it can be seen that it does lie
within observations, for the T 10%
range of z  that gives a fit to
the y-ray background. On the
other hand, it is more difficult
to compare the y-ray flux estimates w0f
when both hypotheses account for
the D abundance, since neither
Epstein et al. (1976) nor Epstein ~S
(1977) state explicitly which obser- 10° , T
vational spectrum they use. A ' '
rough comparison can nevertheless
be made. From Bonnardeau (1977),
we have modified Steckers' (1973) 14z
y-ray source spectrum according
to the PCR model. As a result, the

SR SAAAAAY

\\ Eg=30GeV/n
\\ -

~

D/°Li

AR AN LS RS AN

| I 1
1000 100 10 1

'Fig. 3 The D/%Li ratio computed with a
CCR injection spectrum of the form

theoretical y-ray background spec- (E + E.)=2°5, in a fashion similar to
trum for Ep< 30 GeV is not sub-  tpe pCB model of Epstein (1977). (The
stantially changed for z = 50. Thus, curves become dotted when the corres—
from §1II, if is found that with _ ponding theoretical y-ray background

respect to the theoretical spectrum ‘spectra do not fit the observatiogfé‘:)

normalized to the Apollo and ‘The observational range of the D/°Li

SAS-2 data, y-rays are overproduced ratio lies between the thin horizontal
b

by a factor ~300 in the CCR hypothe—-llnes:
sis. This compares with the abovementioned factor ‘o1 »"“103- in the PCR
hypothesis, ‘with respect to unspecified y-ré.y" observations.

Therefore, as a conclusion, both models are consistent with
each other, at least within a factor of ~2 -3, Other comparable conclu-
sions, such as concerns the 7Li/6Li ratio, are also in agreement.

REFERENCES : ' Meyer J.P. 1974, Thesis, Université d'Orsay
Bonnardeau M. 1977, preprint Montmerle T. 1977a, Ap. J., to be published
Epstein R.I. 1977, Ap. J. 212, 595 : —————. 1977, Ap. J., in press
Epstein R.I., et al. 1976, Nature 263, 198 Reeves H. 1974, Ann. Rev. Astr. Ap. 12, 437
Fichtel C.E., et al. 1975, Ap. J. 198, 163 Trombka J.I., et al. 1977, Ap. J. 212, 925

Meyer J.P. 1972, Astr. Ap. Suppl. 7, 417 Vidal-Madjar A., et al. 1977, Ap. J. 211, 98I
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CAPACITE DES EXPERIENCES ACTUELLES
A TRANCHER ENTRE LES THEORIES DU FOND DU CIEL GAMMA

Parmi les théories proposées pour interpréter les observations
du fond du ciel gamma (1-100 MeV), il y en a qui prédisent des
structures spatiales dépendantes du décalage vers le rouge cosmologique
z (comme les régions d'annihilation matiere-antimatiere de la théorie
de Stecker et Puget). Cependant, alors qu'il est théoriquement possible
d'observer ces structures jusqu'z des décalages vers le rouge z. =100,
cette possibilité est en pratique restreinte dans le cas des théories
faisant appel & la désintégration de m° ; on le montre en introduisant
une "fonction de visibilité", qui couple le fond du ciel y théorique en
fonction de z avec llefficacité des divers détecteurs. L'étude d'une
structure spatiale du fond du ciel y jusqu'au voisinage de z_ peut se
faire en principe avec des détecteurs sensibles 2 basse énergie.
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ABSTRACT
In some theories for the 1-100 MeV y-ray background some definite features are predicted (e.g., matter-
antimatter regions annihilating in the case of the Stecker-Puget theory) as a function of redshift. However, the
theoretical possibility of observing these features at any redshift up to z. = 100 is, in the case of m0-decay
theories, rather restricted with present experiments, and this is shown by the introduction of a “visibility
function” which folds the theoretical y-ray background intensity as a function of redshift through the efficiency
of a given experiment. The study of the spatial structure of the y-ray background at high redshifts ($z.) is

potentially best accomplished by low-energy y-ray experiments.

Subject headings: cosmic background radiation — cosmology — gamma rays

1. INTRODUCTION

It has long been known that, due to the high transparency of the Universe to y-rays having energies from 1 MeV
up to 10* MeV (hereafter simply ““vy-rays’), there exists a “window” which links the y-ray background to cos-
mology. More precisely, Arons (1971) showed that y-rays did not suffer intergalactic absorption up to redshifts
as high as ~ 100 (in a closed universe) or ~ 300 (in a low-density universe). Thus, the study of the y-ray background
has been considered as providing us with a capability of eventually probing the structure of the Universe much
further than is possible in any other energy range in astronomy. In particular, experiments could be conducted to
detect some large-scale features, associated with theoretical models of the y-ray background. Depending on the
specific theory, these features may or may not exist at some definite redshift z; it is thus of interest to see whether
present-day experiments can be used for such a purpose. As a matter of fact, we shall show in this paper that the
possibility of “looking’ out to the maximum possible redshift (at least within the framework of current theoretical
models like #°-decay resulting from p-p or p-p interactions) with present experiments is, in fact, rather restricted.

II. THE GAMMA-RAY VISIBILITY FUNCTION

Let I(E,, 6) be the intensity of the y-ray background at the top of the atmosphere in some direction 8 with respect
to a given coordinate system. I(E,, 6) will depend on four quantities: a source spectrum S(E,) characterizing the
emission process; a function Fi(z, 8) describing the time-evolution of the source(s) starting at epoch Zpay; another
function F,(z) describing the propagation of the photons (i.e., 2 model of the Universe); and, finally, an attenuation
factor exp [—+(E,, z)]. With these notations, the y-ray background intensity will be

15, 0 = [T HLELD g [T OR@SIEN + ] exp [~ (B, Dl M
0 < 0 :

i.e., the sum of the contributions of epochs z to the observed photon intensity, given by dI(E,, 6, z)/dz. Now an
experiment of aperture Q with its axis in direction 8 ‘“‘sees” these photons of energy E, with some efficiency
e«(E,, E,, w), E,’ being the energy of the photons contributing to the response of the detector at energy E,, and w
being the angle between the incoming photon and the axis of the experiment. In order to express “where” the
detected photons actually come from, at some energy E,, we define a ““y-ray visibility function” ¥V(E,, z, 9) (or,
in short, “visibility function’):

V(E, z,6) = g f J' «(E,, E,', o)dI(E,, , 2)|dz)dwdE, @
4nv0
(where X is some normalization constant).
It is to be emphasized that ¥, links a certain theory 7 (through dl/dz) to a certain experiment E (through «); it

can be understood as providing a measure of the ability of E to check T for any important value of z: for instance,
the assumed existence of cosmic-ray sources at some z. More precisely noting that

f " V(E, z, )dz
Q

* On leave from Service d’Electronique Physique, Centre d’Etudes Nucléaires de Saclay (France).
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is the flux of photons actually received by E at energy E, in the direction 8, coming from redshifts up to z, (at which
the Universe becomes opaque to y-rays), V,(E,, z, ) provides in the framework of T a measure of the probability
for a given detected photon to come from z. In other words, V,(E,, z, 6) expresses numerically how 7 interprets the

information received by E at energy E,, in the direction 4.
Usually, one assumes «(E,, E,’, w) = ex(E), E, )e,(w), so that the dependence of ¥, upon z is not affected by its

dependence on L, which is then a fixed quantity for a given experiment. Then equation (2) reads:

VAE, z, 6) = f e=(E,» E)) <dIE,', 6, D)jdz>dE, 5
where °

(dIE,, 8, 2)|dz> = g L co(@)[d(E,, w, 2)dzldw @

(*“blurred” intensity due to finite angular resolution). In the case where dI/dz is approximately constant over the
aperture {2 of the experiment (for example, if dI/dz is nearly isotropic), and if e,(w) is assumed almost constant {and
normalized to unity) inside Q, one has approximately [with «(E,, £,) = ez(E,, E,)]

V(E,z, 6) = f " (B, E)AIE,, 6, /dz)dE,’ . )

Since this is very often the case, this latter definition of V,(E,, z, 6) will be used from now on.
Writing Fi(z ,0)F,(z) = F(z, ), and taking into account that r(E,, z) is almost independent of E, in our energy
range (Arons 1971) [so that =(E,, z) = 7(2)], equations (1) and (3) give

<

VAE,, z, 0) = F(z, e~ f «(E,, E/)SIE,(1 + 2)ldE, . (6)

Q

(Note that the integral then depends only on the emission process and on the efficiency of the experiment.)

A further comment can be added: Equations (5) and (6) are simplified if applied to experiments which have a
threshold detection energy £, and a one-to-one correspondence between the energy of the incoming photon and
the response of the detector (i.e., E, = E,). This is the case for spark chambers and scintillation counters; then,
provided one considers all the detected photons (i.e., E, = E.), one has V,(E,, z, 6) = V,(z, §) and «(E,, E)) =
e(£,). This fact will be used in the calculations of § III. By contrast, this simplification cannot be made in the case
of, for instance, low-energy y-ray double-Compton detectors.

III. APPLICATION TO #%-DECAY THEORIES

Among the most favored interpretations of the 1-100 MeV y-ray background are the two redshifted mP-decay
hypotheses by Stecker (1973q, b, and references therein). One of them deals with matter-antimatter annihilation
(within the framework of the symmetric cosmology developed by Omnés and co-workers [Omnés 1972; Aldro-
vandi ef al. 1973]); the other deals with high-energy collisions between cosmic rays and intergalactic matter
starting at zp,, (*protar” hypothesis, hereafter called the cosmological cosmic-ray [CCR] model). Our purpose
here is to see to what extent current experiments can be used to test these interpretations—for example, by deter-
mining some spatial structure at z, Or zp,,, i.e., large-scale matter-antimatter regions annihilating or cosmic-ray
sources (““protars’), respectively. We assume that these structures correspond at most to first-order fluctuations
in the isotropic y-ray background, so that I(E,, §) ~ I(E,); thus in some direction 8:

V, (2, 0) = V(). (M

The corresponding source functions S,.,(E,) and S..u(E,) can be found from Stecker (1971). On the other hand,
it can be shown from Stecker and Puget (1972) that, for the annihilation model, the 1-100 MeV y-ray background

intensity may be written

LeaE,) = Kooy f (1 + 20S,lE( + D)z, @®)
[»]

with z, = 100, « = 1.86 for a closed universe, and K,,, = 1.5 x 10-8cm~2s~!sr~! MeV-! [in order to have
I.5n(20 MeV) = 8 x 107%cm~2s~*sr~* MeV~1], This expression, which does not take absorption at z ~ z,
into account, is thus strictly valid from ~ 5 MeV up to more than 100 MeV (Stecker 1974); however, as it will be
needed for illustrative purposes only, it will be considered a good approximation dcwn to 1 MeV by addition of a
e”"® = ¢~%% term in the integral. Consequently, in the 1-100 MeV range, we take

Fa.nn(z) = Kanu(l + )8, (9)
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TABLE 1
ANALYTICAL FORMS OF THE VISIBILITY FUNCTION V,(2) FOR VARIOUS THEORETICAL EFFICIENCIES «(E,)

Case «(Ey) V(z) Remarks
) A GQS(EV - Eo) Vs = F(Z')E-'(ﬂ)EQS[EQ(l + Z)] See ﬁgs. land 2
2o, e Y(E, — Ep) Vy = F(z)e " @6 S[> Eo(1 + 2)] Y(x) step function: {Y(x > 0)] = 0; [Y(x < 0)] = 1;
S(>E,) = j:o S(Ey)dE,
See fig. 3
R =g ifEy < E, <E; V.= Vy(E) —~ Vy(E2) See above; fig. 3

= 0 elsewhere

As for the CCR model, we shall take as an example the case of a burst at z,, = 100 in a closed universe. The
y-ray background intensity in this case will be (Stecker 1969)

La(E)) = Koou(l + Zma)=? f A+ 22SelE(1 + D)le=dz (10)
4]

with Zp. = 100 and Ky = 4.9 x 1072 cm~2s5-1gr=t MeV -1,
We shall use the Gunn-Peterson opacity (given in Stecker 1971, for example):

™(2) = 37.[(3 + z = 2/Qo)(1 + Qo2)'® — (3 = 2/Qy)]
(with =, = 1.8 x 10~3 for H, = 100 km s~* Mpc~*), which, in the case of a closed universe (Q, = 1) becomes
2) = $7.[(1 + 2)°*2 - 1]. 1

Here
Fcou(z) = Kcou(l + Zmax)‘alz(l + 2)2 . (12)

In order to find some general properties of V,(z), a few particular cases for ¢(E,) may be studied (see table 1);
the results for the #»°-decay theories are displayed in figures 1, 2, 3.

For the annihilation theory, it can be seen that, in order to actually “see’” out to z, = 100, it is necessary that
the efficiency below ~9 MeV be not equal to 0, since there is no photon of energy greater than 919 MeV in the
y-ray spectrum resulting from p-5 annihilations at rest S,,,. If it is not the case, V,(z) drops to zero, and there is a
rather sharp maximum well below z..

For the CCR theory, the same phenomenon occurs but with V,(zn.,) # 0 (because of the sharp decrease in
Seon after 70 MeV), and here again, if the efficiency is not different from 0 below ~ 10 MeV, the redshift corre-
sponding to the maximum of ¥,(z) can be much lower than z,,,.

o=~ IMeV 3 (a.5.)

-~ . -t
/ NioMev S(as.)
7/

Apollai5 (a.s.) |

P

NRL
Saclay B

CGR burst @t Zmax =100
ny =iG%em

S2 -t
Vy(z) {cm*s'sr )

S| L TR | L TR

! 10 100
l+z

Fic. 1.—y-ray visibility curves for the cosmological cosmic-ray theory (see text) for current experiments: Apoflo 15 (scintillation
counter), NRL and Saclay-Milan-Palermo (spark chambers). Other experiments (Max-Planck [Herterich er al. 1973], OSO-3
[Kraushaar er al. 1972]) would give essentially the same result as that of Saclay. The Apollo 15 curves lies within the shaded area
because the efficiency of this experiment is not available at energies higher than 100 MeV; see text. Also shown for comparison are
in iiotted lines the visibility curves of experiments having a 3-response at 1 and 10 MeV. The notation a.s. stands for ““arbitrary
scale.”
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10 T T T T T 117 .
ju— ”f‘_\\ -
L // “ -
r/ “\
’ \ - P MeV 3 (as.) 4
e Apollo I5(a.s.) -
= .
T l—IO MeVv 3 (a.s.) -
N
‘e matter -antimatter model
2 ny=10"cm 7
=
-~ 10
4 NRL 2
J -
Saclay
16°
I L] 100

I+ 2
F16. 2.—Samg as fig. 1, in the annihilation (i.e., matter-antimatter) theory (see text)

In actual experiments, the full expression (6) has to be used. In the MeV range, very few efficiencies are published.
Among them is the intrinsic efficiency «(E,) of Apollo 15 (Peterson et al. 1973), constant (within a factor of 2)
between 1 and 100 MeV; it is not given, however, at greater energies, so that the visibility curve of the Apollo 15
experiment should lie somewhere between case 2 of table 1 (step function starting at £, = 1 MeV, which corre-
sponds t0 zZm,, =~ 100) and case 3 (with E; = 1 MeV and E; = 100 MeV), that is, between the two curves shown on
figures 2 and 3. As expected, this experiment does “see” out to z = 100, with a rather broad maximum at z = 80
due essentially to absorption effects. At higher energies, mainly spark-chambers operate. A typical example is the
Saclay-Milan-Palermo experiment (Forichon et al. 1974); another type of experiment is the NRL spark chamber
(Share, Kinzer, and Seeman 1974), in which the high-energy efficiency is cut off because of an added absorption
counter. The absolute efficiencies of both experiments are displayed on figure 4, and the corresponding visibility
curves on figures 2 and 3. These are seen to be peaked only at moderate redshifts.

IV. CONCLUSION

Thus, it seems that low-energy y-ray experiments are best suited for the study of the structure of the Universe
in the =°-decay hypothesis at the maximum possible redshifts; however, to date, angular resolution problems re-
lated to induced radioactivity (Dyer 1973, Fishman 1973) are not solved and forbid distinguishing between con-
tinuum background radiation and lines between 1 and 10 MeV. Higher energy threshold experiments, having

better angular resolution (~ 10°) that can be improved, are best suited for the study of the structure of the Universe
at moderate redshifts.

i

cras iMeV 7
=10 Mev L

toraf

IMev I~
I-10Mev L

—— CCR theory

Vy (z)(arbitrary scale)

------ annihilation

I0Mev I~

Loyl

| 10 Mev I~

| e} 100
I+2z

Fic. 3.—y-ray visibility curves for an experiment having step-response starting at 1 MeV and 10 MeV (J") or square response
between | and 10 MeV (1), in the case of the CCR theory (continuous line) or annihilation theory (dotted line).
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E(E7,0°)
T T T T T T T L -
: Saclay 1
i6' ~
i
|O‘s L | et ! 1 [N i d bt

[ 10 10 10° Ey(Mev)

Fic. 4. —Efficiencies along the axis for the NRL and Saclay-Milan-Palermo spark chambers (electron pairs only). Since these
are absolute efficiencies, they lead to the true value of ¥,(z) in cm~2s~* sr-* (see figs. 1 and 2). (Dotted line is an estimated extra-
polation of the efficiency of the NRL experiment.)

Angular resolution improvements should result in a better knowledge of the visibility function, since then di/dz
(eq. [5]) will be a better approximation to (dl/dz) (eq. [4]).

Finally, it is interesting to note that the visibility function results can be understood in terms of usual photog-
raphy: given some theory 7, a given experiment E can be said to ““focus” on the redshift corresponding to the peak
of its visibility function, with a “depth of field”” related to the curvature of the function at this point. The image
““contrast” is best obtained with a short depth of field, i.e. a strong peak; but this quantity cannot be made
infinitely small due to the finite width of the source spectrum in the case of =’-decay theories.
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ABSTRACT

The 1-100 MeV T-ray background is cur-
rently believed to be of cosmological ori-
gin, It has been suggested to originate
from 1° decay, either in a burst of "cos-
mological' cosmic rays (CCR) interacting
with the ambient gas, or in some annihila-
tion process between macroscopic regions of
matter and antimatter, both at high red-
shifts (zg ~ 100). It is thus of interest
to see to what extent present-day experi-
ment are fitted to test such hypotheses,
for instance by revealing the presence of
spatial fluctuations in the T-ray back-
ground due to photons coming from ~ zg.

To this end and for the ESA's COS-B
s-ray satellite, the corresponding theore~
tical spectra are folded though the effi-
ciency of the detector, in order to compu-
te COS=B's "T-ray visibility function”
(Montmerle 1975). Because of its reduced
efficiency at energies < 70 MeV, COS-B
tsees" only local background T-ray photons
(i.e. coming essentially from z < 10) in
the annihilation hypothesis. The situation
- is somewhat better in the CCR hypothesis,
but the "image contrast" should be rather
poor. COS'B is thus not well suited to give
information on high-energy phenomena occu-
ring at high redshifts.

1. THE ¥-RAY BACKGROUND AND COSMOLOGY

1.1 The cosmological windpw

Whereas galactic features are now
clearly visible in the T-ray range above
n~ 100 MeV (as discussed elsewhere in these
Proceedings), which leaves no doubt as to
their origin, it seems that the T-ray emis-
sion at lower energies is diffuse, and most
likely of extragalactic origin (1, 2), even
taking the possible existence of a galactic
halo into account (3).

Because the attenuation length of pho--
tons in the 1-100 MeV energy range (here-
after simply "H—rays") is of the oxrder of
100 g.cm‘z, it is possible to "look" out to
very high redshifts (~ 100-300, depending

on the density of the universe ; see also
§ 3.2). This shows the high relevance of
this "window" to cosmology.

1.2 Neutral pion-decay hypotheses

The observations of the ¥I-ray back=
ground have been interpreted in terms of
n° decay essentially because of the pre-
sence of a "bump" in the ~ 1-10 MeV range
(see a discussion in ref. 4 ; also ref. 1).
ITf this interpretation is correct, then
there are two possibilities either the
n° particles are created_in matter-anti-
matter amnihilations ('"NN hypothesis") or
they result from high-energy interactions
of cosmological cosmic rays with the am-
bient matter ("CCR hypothesis").

A discussion on both hypotheses has
been presented in ref, (4). The NN hypo-
thesis has been studied essentially by
Stecker and his collaborators (ref. 5, and
refs. therein), while some observational
constraints on the altermative CCR hypothe=
sis were recently worked out by the pre-
sent author (ref. 4 and refs. therein),
with a rather negative - but not definditi-
ve - conclusion.

Now, it is also possible to adopt a
different standpoint to test the proposed
i°~decay hypotheses. Indeed, since both
hypotheses involve events occurring at high
redshifts (~ 100), it is of interest to
make use of the high transparency of the
universe mentioned above, while taking
into account the response in frequency
(i.e., the efficiency) of T-ray detectors.
This could be done, for instance, by
observing spatial fluctuations in the
Y¥-ray background due to the presence at
some redshift z  of CCR sources, or of
annihilation phenomena at the border of
regions of matter and antimatter (also
"sources" in what follows).

A possibility to do so is to define a
(E—ray) "visibility function", by folding
a theoretical T-ray spectrum dI/dz through



the efficiency ¢ of a given detector, along
the lines presented in the next section.

2, THE VISIBILITY FUNCTION OF COS-B

2.1 Definition of the visibility function

A rigourous definition of the visibi-
lity function has been given in ref. 6, and
applied there to various types of T-ray de-
tectors., In the present paper, we want to
calculate the visibility function of the
highly successful COS-B satellite, to test
its ability to "see'" fluctuations occurring
near zg.

For any detector, this ability is in
fact twofold :

(a) the detector must be able to detect

most of the photons coming from ~ Zg 3

(b) if, and only if condition (a) is ful-
filled, the detector must have a good angu-
lar resolution, not to wash out the fluc-
tuations.

In what follows, we shall be concerned
essentially with condition (a).

In ref. (6), it was assumed that the
spatial fluctuations in the ¥-ray back-
sround (at a given energy Ey and in a given
direction 8 ) were of the first order, so
that, near zg

dI(E .,9,z) dI(E ,z)
1 = L m

dz dz

For lower values of z, the sources
have lost their identity and the approxi-
mation in eq. (1) becomes better as =z de-—
creases.

On the other hand, the C0OS-B effi-
ciency e(E s w ) is known from accelerator
calibrations as a function of Ey4 and of
the solid angle w with respect to the axis.
In practice, we shall use the efficiency
with respect to "class 2+22" ¥-rays (kin-
dly communicated to us by J.L. Masnou),
but the final results do not basically
depend on this choice,

Then, the visibility function V ( )
of COS~B will be taken as :

VY(Z) =K fAn IOE(EY,M)[&I(Ey,z)/dz] dw dEY (2)

[We do not assume, as in ref. (6), that
e(Byru) = ep U) €, (w).] In eq. (2), X is
some arbltrary norfialization constant (see
ref. 6 for details). Vy(2z) is a number of
photons received per (cm2.s.sr) ; the total
flux received by the detector out to a gi-
ven redshift 7 is/f¢¢ Vy(z)dz.

2.2 The theoretical T-ray spectra

Let Go(By) [resp. Ga(By)] be the v-
ray source spectrum_resulting from m° decay
in the CCR (resp. NN) hypothesis (7). The
theoretical ¥-ray spectra we use are

(a) for the CCR hypothesis (7,8)

dI(E ,z)
E———l;——]c = cst x (1+z)r+l

1 (1+2qo)‘%GC[EY(l+z)Je-E

(3

wherel = 2.6 is the spectral index of CCR
(see ref. 8 for details), and q, is the
deceleration parameter (proportlcnal to
the matter density now) ;

(b) for the NN hypothesis (7) :

dI(E_,z2) o
{‘“‘Eﬁ“’Ja = cst x(l+z)2'36(1+2q0)-%Ga[EY(I+z)]e £
(4)

In eqs (3) and (4), the absorption of o-
rays is taken into account by the term
exp (~%§). In the relevant energy range,
pair production on the ambient matter do-
minates, and the absorption cross-section
is approximately independent of energy ;
this leads to the Gunn and Peterson for-
mula (ref 9 3 see also ref,. 6) This for-
mula depends on both q and the Hubble
constant H,

3. VISIBILITY OF m°~DECAY T-RAY
BACKGROUND FLUCTUATIONS

3.1 Comparison with previous results

Since the (relative) efficiency of
COS-B is quite typical of spark chamber
experiments, it is of interest to compare
its visibility functionm V_(z) with that of
other experiments, To this end, computa-
tions of VU(z) were performed first with
H, = 100 km.s~!.Mpe~! and g, = 0.5, as in
ref. (6).

The results are displayed in fig. 1.
They are quite consistent with those
obtained with the Saclay spark chamber
(for the efficiency of this experiment
along the axis, see, e.g., fig., 4 of
ref, 6).

3.2 CCR vs. NN

It is also conspicuous from fig. 1
that the ¥-rays detected by COS-B come
from regions much closer in the case of
the NN hypothesis than in the case of the
CCR hypothesis. The maxima of Vﬁ(z) occur
at z, = 2 and zy = 35, respectively.

Physically, this is because the T-ray
source spectrum Ga(EU) is much narrower
than G.(Ey), along with a reduced effi-
ciency of COS-B below ~ 100 MeV (redshift
effect), and different redshift dependen-
ces of the dI/dz fumctions.
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Tig.!l The y-ray visibility function of COS~B (eq.

2), for the cosmological cqgmic—ray (CCR) and matter
-antimatter ammihilation (NN) hypotheses. The value
of q, and HO are chosen for comparison with the re-
sults obtained in ref.(6).

This contrast between the CCR and NN
hypothesis remains basically the same for
Hy, = 55 km.s~1.Mpc~1, independently of qg,
as_can be seen from fig. 2 (CCR) and fig. 3
(NN).
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Fig.2 Same as fig.!, for the CCR hypothesis. The
curves are labeled according to the relevant values
of q .

o

Now absorption effects (which depend
on qo) are important for the CCR hypothesis
(fig. 2). The visibility is of course bet~
ter for low values of 4o ; quantitatively,
2y shifts from 40 for q4 = 0.5 to 200 for
Qg = 0.01. For the NN hypothesis, almost no
photon contribute to the observed flux whi-
le coming from regions where absorption
could play a significant role (fig, 3)
CO0S-B is essentially "blind" to annihilation

regions, in the NN hypothesis, as are
other similar spark chamber experiments

(6).
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Fig.3 Same as £ig.2, for the NN hypothesis.

3.3 Visibility of CCR sources

At least in principle, provided the
CCR hypothesis is wvalid, COS-B is able to
"see™ the possible CCR sources (fig. 2).
However, the visibility curves are quite
flat near their maxima ; hence, the obser-
ved T~ray flux is made of photons coming
dominantly from a wide redshift interval

around z,. As an example, for do = 0.1,
n 66% of the flux comes from 60 < z < 120,
and ~75% come from 60 < z < 150. In other

words, the flux coming from possible CCR
sources at a redshift zg = 120, say (the
range compatible with observations is

55 < z4 < 200, see ref. 10), is flooded
with photons coming from other lower, but
close, redshifts. As a result, the "image
contrast" is considerably reduced, and,
other problems aside, this makes it more
difficult to identify the CCR sources.

As discussed in ref, (6), detectors
having a good response in the ~ 1 MeV ran-
ge (and a reduced bandwidth), together
with a good angular resolution, are best
suited for cosmological purposes (along
the lines of §2.1). However, this range
is that of typical nuclear ¥-rays, and
(otherwise fruitful) nuclear T~ray lines
must be removed from the detected flux to
see the effects described above. This
could be a task assigned to future experi-
ments, perhaps of the type proposed in
refs (11) or (12).
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MESURE DU RAYONNEMENT 4 DIFFUS AU-DELA DE 20 MeV
AU MOYEN D'UNE EXPERIENCE EMBARQUEE EN BALLON

Au cours de deux vols en ballon d'un télescope y comportant
une chambre 3 étincelles, lancés a partir de Sao José dos Campos
(Brésil) en 1973, nous avons enregistré le flux de rayonnement vy
secondaire en fonction de la pression atmosphérique. L'extrapolation
de la courbe obtenue & une atmosphére résiduelle nulle met en
évidence un flux primaire d'origine extraterrestre.
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DIFFUSE GAMMA RAY MEASUREMENT ABOVE 20 MeV
WITH A BALLOON BORNE EXPERIMENT

B. Parlier, M. Forichon, T. Montmerle, B. Agrinier, Centred' Etudes

Nucléaires de Saclay, France

G. Boella, L. Scarsi, C.N.R. (Italy), M. Niel, C.E.S.R. {France) and
R. Palmeira, I.N.P. E, (Brazil)

During two balloon flight's of a spark chamber gamma
ray telescope launched from Sao José dos Campos
(Brazil) in 1973, we monitored the growth of the
secondary gamma rays in function of the atmospheric .
pressure, The extrapolation to zero residual
atmosphere giving evidence of an extraterrestrial

flux is discussed.

1, Introduction. A series of observations of celestial gamma rays
has been carried out by means of balloon flights of a spark chamber
telescope sensitive to photon energies above ~ 20 MeV.

The anti-center regicn of the galaxy was surveyed from Aire-sur-
l'Adour (France) (Parlier et al.,1973). A program for the observation
of the galactic center region included two succesful balloon flights, which
have been carried out from Sao José dos Campos (Brazil) in March 1973.
The results of the observation of the galactic center gamma ray emission
will be published elsewhere,

Preliminary results concerning the diffuse cosmic gamma ray
background have been given at the 13th International Cosmic Ray Conference
held in Denver, U.S.A. in 1973. Here we report the final result
concerning this last subject.

2. Experimental details. The telescope used a 13 plates spark chamber
with a total thickness of 0.43 radiation length, triggered by a Cerenkov
detector scintillator coincidence system (Leray et al.,1972). The same
instrument was used throughout the 3 flights considered in this analysis.

Information on the relevart flights is shown in table 1. The analysis
‘p’.rocedure. identiczl for the three flights, takes into account all the
events wh.ch are recognized as downward moving electron pairs.

The sensitive area of the detection of gamma rays versus angle,
has been obtained with the isotropic atmospheric flux, the result is
shown in fig. 1.
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the galactic

disk in the

flights CGl
and CG2 ;for
the flight 14
the data used
for the ascent

and ceiling
fluxes

correspond to

galactic
latitudes
by™-10° but
this flight will
only be useful as
a comparison of atmospheric and local efiect at

latitude. The trajectories of the axis of the tele

\

sensihive area  (eom?)

I

and ceiling point are shown in Table I.

3.

20°

o0

Fig.l. Gamma ray telescope sensitive area
as function of the angle with the axis of the
telescope for an isotropic atmospheric flux.

medium geomagnetic
scope used for ascent

Analvsis of the data. The method emploved to reveal the presence

of a possible extra-terrestrial isotropic flux is the well-
construction of a growth-curve of the co
residual atmospheric pressure during the ascent of the balloon.

known
unting rate in function of the

The
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pPressure was monitored in 2ll flights with the same instrument of the

type improved aneroid capsule,

the lecture of the deformation of the

capsule is obtained by a standard pen and printed rotating drum

system. This instrument has been built by one of us,

B. Mougin,

with standard parts commercialy available. This barometer was
calibrated before each series of flights and proved to be very stable:
. hysteresis is nearly absent and temperature effect has been taken

into account.

Fig.2 shows N/s
the counting rate
of the events

within the full b

aperture of the
telescope in
function of the
atmospheric
pressure., Fig.3
shows the

counting rate of
the events incoming

within 12° of the 0.
axis of the
telescope. On the

two figures the
straight line

shows the expected
counting rate
computed from

the work of

Daniel and

Stephens (1974) 0.0l geemagnefic cull offi SLGV fligrt 14 ]
and the known iy o - ce2
efficiency in o - cé6l
function of
energy of our.
telescope.

The
experimental
points at the two zZ 3 &5 10 20 30 50 160 P my

(13

T T

ol

rigidity cut-off"
seems to fit very well
the theory excepted
for the low pressure
points (<10 mb) of
the Brasilian flights.
In order to give an
interpretation to this last fact we used the property of the very good fit
of the experiment with theory above 10 mb to compute the locally
producted gamma ray on the basis of this linear law of production in

Fig. 2. Gamma ray counting rate versus the
atmospheric pressure ; the straight line shows
the expected count from the atmospheric
residual pressure,.
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function of the AN/«.’ j R
atmospheric pressure.
Although the comput- i

ation can be done for /
the two populations of
events the thickness
of local matter and 7l
the geometrical factor 171 'fi" 1
is more precisely s ¢
known with the 12° cone 0.i
restriction of fig. 3.

The thickness of the
thermal shield was 0.16 g
of polystyren (styroioam)
for the flight 14 and '
0.35 g for the flights
CGl and CG2. The
result of this

evaluation is shown

by dashed lines on the
figure 3. Still the
experimental points of
the flight CGl shows an | g - ccz
excess for the low : 126‘»"{ .
pressure values (<10mb). : o - CéGi
The amount of the
excess above the

,.,.‘,
b
.
e
]-u.

2\
LTI
N oo LY,
by
AY
W
N \
’\

0.01

geomegnatic et cff: SLGY e flight 1%

atmospheric plus local Pmb

production is equivalent ! 2 3 4 3¢esw R L

to about 1 g of air Fig, 3., Gamma ray incoming within 12°

with a confidence level of the axis of the telescope : - the

of 2.5 ¢ {for the ceiling dashed line shows the local contribution ;

point alone. - the dot-dashed line shows the atmospheric
background plus the local background plus

4. Flux evaluation. the diffuse cosmic radiation deduced from

Taking the data of fig.3 the data at 12 GV.

and assuming an E-2 . 2
spectral shape for an isotropic component and taking 66.5 c¢cm st. for
the geometric factor above 20 MeV, we get

. + -
1 > 20 MeV = 3,5 -1.5 10 5 photons/cmz. s. st. (see fig. 4)

5. Discussion of the results. The presence of an excess of isotropic
flux supposed to be of an extraterrestrial origin is figured by the dot-
dashed line on the growth-curve of the Brasilian flights (fig.3) ; it is

clear that this flux is not resolved at the high latitude of the flight 14

due to higher background level.

Should this excess be due to an unknown atmospheric contribution
it would have been about twice stronger in the flight 14 than in the
flight CGl,inspection of the fig.2-3 indicates that this time it would
have been resolved from the background.
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It remains the local production which due to the factor 1/2 in
the shield thickness and to the factor 2 in the cosmic ray fluxes between
the two observations would have given the same contributions for the
two sets of flights, but the effect observed in the flight CGl is larger
by a factor 3 than the computed value of this contribution. The method
used for this computation is based on the straight line fit with theory
above 10 mb, if it is wvalid for air widely distributed above the detector
we do not see why it would not for matter closer to the telescope.
More since this matter is in the vicinity of the anti-coincidence counter
this local production is certainly over estimated.

. The flux is much higher than the value given above 30 MeV by
SAS Il (Fichtel, 1975)(fig.4)then an underestimate of the efficiency may be
invoked but we recall that during the first set of flights we observed the
Crab Nebula (Parlier et al.,1973) at a level of flux confirmed by other
experiments and in the second set of flights the galactic center region
was clearly observed with about the flux given by SAS II.

The confidence
in our result is
based almost
uniquely on the
flight CG1 the
other flights proving
the reliability of the

i
™
‘%w.cm’.s .ster

}

|

—y GOLONETSNG

i

137y

— APOLLOIS TrPOwBRS 1373

o VEQNENNE  {87]

e DANIEL
» XU 373

O smaRg 19723

1972

experiment in } nemtenicn 1973
various situations. X wossER 1973
Then it needs to - 5451 micHTEL V3TD

be confirmed and

we suggest that the
flux value given here
be considered as

an upper limit.

In conclusion
of this experiment
it seems that
further observations
of the diffuse
background with
high altitude balloon
=1 mb, would be
very valuable
particularly because
all the data is
obtained at
constant geomagnetic
cut-off and that
theoretical -
expectation of its
effect exist {Daniel,
1974) and are well

ld

1

1

B THIS fIPERIMENT

APOLLOIS

i

Sa5TC

L

0.

| Mev

10

100

Fig. 4. Diffuse cosmic radiation spectrum
observed by several exp eriments.

E MeV
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verified by the experiment.
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LE FOND DU CIEL y AU-DELA DE 20 MeV

Au cours de trois vols en ballon, nous avons enregistré le
flux vy secondaire produit par le rayonnement cosmique dans l'atmos-
phere, & deux latitudes différentes (43°N et 23°S).

La courbe obtenue en fonction de la pression atmosphérique
met en évidence la présence d'un flux résiduel au sommet de l'atmos-
phere, I (>20 MeV)=(1.33 £0.4) x 10-4 photon em=2 s=1 sr-l Mev-i,
ce qui est probablement en réalité une limite supérieure du fond diffus
d'origine cosmique.



DIFFUSE COSMIC GAMMA-RAY BACKGROUND
ABOVE 20 MeV

B. Agrinier, M Forichon, J.P. Leray, B, Parlier, T. Montmerle
CEA(France)

G. Boella, L., Maraschi, B, Sacco, L. Scarsi
C.N.R, (Italy)

J.M. Da Costa, R. Palmeira
I.N.P.E. (Brasil)

During three balloon flights we monitored the secondary gamma-
ray flux produced by cosmic-rays in the atmosphere at two lati-
tuces (43° N and 23° South),

The growth curve as a function of the atmospheric pressure

give evidence for the presence of a residual gamma-ray

flux at the top of the atmosphere :

I;(>20 MeV) = (1.33 + 0.4)x10~% photon/cm?. s. st. MeV,

which probably represents an overestimate of the cosmic

diffuse flux,

1. Introduction. A series of observation of celestial gamma-
rays has been carried out by means of balloon flights of a spark chamber
telescope sensitive to energies above 20 MeV, gamma-ray emission from
the Crab Nebula and NP 0532 has been detected (Parlier et al. 1973) as
a result of extensive observations of the anti-center region from Aire-
sur 1'Adour (France). A program for the observation of the galactic
center region included two balloon flights, which have been successfully
carried out from SZo José dos Campos (Brasil) in March 1973, Analysis
of this data is in progress,

Here we report results concerning the diffuse cosmic gamma-
ray background derived from one flight at Aire-sur-1'Adour and prelimi-
nary analysis of the 1973 flights,

2. Experimental details, The telescope used a 13 plates spark
chamber with a total thickness of 0, 43 radiation-length, triggered by

a Cerenkov detector scintillator coincidence system (Leray et al, 1972),
Information on the relevant flights is shown in table 1., The same instru-
ment was used throughout without modifications.

The analysis procedure, identical for the three flights, takes
into account all the events which are recognized as downward moving
electron pairs without gamma-ray direction reconstruction. In this
condition the telescope acceptance angle is about 20°,



Table I

N° of flight | Date and lauching ' Average ceiling Ascent (with | geomagnetic |
site ! altitude spark chamber [ cutt-off
pictures) i
14 24.09.1971 ' 2mb | 27mb -~ 2mb | 5.4 GV
Aire sur l'Adour | ' * '
(France) ‘ ,
GCI 11,03, 1973 . 2-3mb | 9.1mb-2.3mb = 12 GV
Sac-José-dos- ’ i
Campos, Brasil
GCz2 22.03,1973 5-5 mb 28 mb-5,5 mb

During flight 14, the telescope axis was kept pointed at the anti-
center region with zenith angle of 26° and a variable azimuth, With the
data obtained at ceiling, an East-West effect has been observed. Accor-
dingly all the data were corrected using the simple Stoermer theory and
normalized to the vertical direction. The galactic disk in the anti-center
region was permanently in the field of view of the detector. No disc
emission or point source, with exception of the Crab which contributes

negligibly to the total counts, were detected in this region. Therefore
no substraction has been made for discrete sources, During flights
GC1 and GCzZ, the zenith angle of the telescope was 13.5°, and the
azimuth kept constantly to the east. Because of the small inclination,
no correction for the east-west modulation has been applied. The
possible contribution from the galactic centre has been minimized

by using data from flight sections for which the telescope axis pointed
more than 10° away from it.

3. Results, Fig, 1 and 2 show the p-ray counting rate vs,
residual pressure for flights 14 and GC1 and GC2 respectively. If one
assumes that no residual flux is present at 0 residual atmospheric
pressure (no primary flux and no secondary production in the detector)
the growth curve of the y -ray intensity should be linear up to about 20 mb.
The dotted lines are least square fits to all points with the constraint

of 0 intensity at 0 pressure. For the data at 5.4 GV, the straight line
fits well the points with a slope of (0,064 + 0, 006) counts/(s mb). For
the data at 12 GV the fit gives a slope of (0.027 + 0, 002) counts/(s mb).
The ratio of the two slopes r = (2.3 + 0.4) is in agreement with the
results of Share et al. (1972) at 4.5 GV and 11,5 GV, An estimate

of the expected counting rates at two latitudes based on the work of
Perola and Scarsi (1966)and Beuermann (1971) and taking into account
the solar modulation effects gives r = 1.9 t 0.5 in accordance with
the experimental result.
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Figure 2

Pair events per second versus atmospheric pressure for flights
) Nb GC1 and GC2 (12 GV)

In fig. 1 and 2 the ceiling points show possible excesses with
respect to the atmosphere growth curves represented by the best fits.
The amount of the excess is the same within the errors for the two

‘observations but with a greater confidence level, 3.6¢ , for the

measurement at higher geomagnetic cut off. For this latter the effect
persists systematically in the low pressure points.

The systematic effect is less clear in the first flight, All this’
is consistent with the presence of a residual flux equal for both
observations, superimposed on different background levels which can
be tentatively att ributed to cosmic background.



The flux value associated with the observed excess counts at
ceiling, can be derived upon an assumption for the spectrum if the
efficiency and geometric factor for an isotropic flux are known. Having
calibrated the experiment only for axial incidence, we estimated the
geometrical factor Fg for an isotropic flux using the observed atmos-
pheric gamma-rays and the atmospheric spectrum computed by
Beuermann (1971). This procedure gives for the data at 5.4 GV

F_ o= atm. = 244 cmz, st.
G~ 7=
j ¢(®) 1,(E) ¢=
20 MeV

where N,,.,=0.148 count/sec., is the counting rate at ceiling (2.3 mb)
evaluated from the least square fit to all the data, and e(E) is the
efficiency on the axis.

Assuming for the residual flux a spectral shape E—Z, as indicated

11

by the available measurements and using the geometrical factor estimated
above, from the excess counts at 12 GV, Ngp= (0.0275 to. 085) count/sec.

one obtains the flux value

-4 2 -
I 520 MeV) = (1.3 * 0.4). 10 ~ photon (cm .s.sr.MeV) 1
We note however that the adopted X
value of the geometrical factor is N
appropriate for the atmospheric ‘ N
spectrum which, in the relevant prrorous LN yeomenme

energy range, is flatter than E-2,
Since electron diffusion results in a
widening of the acceptance cone for 107
the low energy gamma-rays, the
geometrical factor appropriate for
spectra steeper than the atmos- | ot
pheric one will be larger than that ‘
adopted. As a consequence the
derived flux value is overestimated. -3

TROWEXA
e £POLLO 1H

THIS LXFERINERY

(
Conclusions. Evidence for the
existence of a2 residual gamma-ray
flux at 0 pressure above 20 MeV
has shown up consistently in
observations carried out at 5.4 GV
and 12 GV geomagnetic rigidity
cut-off. The flux value obtained if

XRAUERA AR
e 3

attributed to a diffuse cosmic o , .

. . . 19 10 107 guercy wev
background, is compatible with the rr— —
other published measurements Diffuse cosmic gamma-ray background differential

energy spectrum

(in the same energy range, see
fig. 3). The gamma-ray intensity derived here should be, however,
considered as overestim=ted for the following reasons :
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(2) the geometrical factor used for the telescope is probably under-
estimated at low energies. .

(b) the sky regions observed in the two sets of flights are, especially
for the anti-center region, close to the galactic disc and therefore its
contribution cannot be excluded, although a computation of the expected
number of counts to the measured excess, on the basis of the line source
strength given by the Oso-IIl experiment, indicates a very weak effect.

(c) local production in the detector might be partly responsible for the
observed flux at zero residual atmospheric pressure, although, if so its
contribution should be twice as strong in the flight at lower rigidity cut-
off. An estimate of this effect cannot derived from the available
experimental data.

Further analysis is being made to evaluate the flux value also
at 100 MeV, energy at which a better determination of the geometrical
factor is possible.
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LE RAYONNEMENT X ET y COSMIQUE

par T. MONTMERLE et C. RYTER

L'une des branches de la recher-
che spatiale, 1'étude du rayonnement X et y cos-
mique, est présentée succinctement et située
dans le contexte scientifique et technique inter-
national, L'activité de la Section d'Etudes Spa-
tiales du Service d'Electronique Physique
(SEP/SES) dans ce domaine est décrite. On
présente les résultats obtenus et ceux escomptés

grdce aux projets en cours de réalisation,

I. INTRODUCTION

L'existence d'un rayonnement
€lectromagnétique d'origine cosmique de haute
énergie (rayons X et y)n'a pu &tre mise en
évidence qu'avec l'aveénement des engins .spa-
tiaux, La premiére observation de rayons X
date de 1961 et la premikre détection positive
de rayons y a été publiée en 1968, L'atmosphere
terrestre qui constitue un écran de 1 kg/cm?2
est opaque 3 tout rayonnement d'énergie supé-
rieure au proche UV. Pour des énergies infé-
rieures a 20 keV, une altitude de 100 km est
indispensable (fusées, satellites), et pour des
énergies supérieures une altitude de 40 km
(ballons-sondes & une pression résiduelle de
quelques millibars) constitue une limite inférieure.
Il est & noter que méme lorsque ces conditions
sont remplies, llinteraction des particules cos-
miques avec l'atmosphere crée un rayonnement
secondaire parasite trés important (''bruit atmos-

phérique'').

La Section d'Etudes Spatiales
du Service d'Electronique Physique (SEP/SES)

affecte environ 25 ingénieurs et 8 techniciens
aux recherches spatiales dans les domaines X

et y , et travaille dans le cadre d'une convention
annuelle passée avec le Centre National d'Etudes
Spatiales. Une large fraction des expériences
est conduite en collaboration avec des labora-
toires étrangers et les organismes nationaux
dont ils dépendent. Bénéficiant de la technologie
avancée du CEA et de sa longue expérience dans
la détection des rayonnements, leLaboratoire

du SEP/SES est bien placé pour tenir son rang

dans la compétition internationale,

On donnera plus loin la descrip-
tion de quelques expériences récentes ou en cours
de réalisation permettant d'illustrer le caractere
spécifique des observations du rayonnement X et
y cosmique. L'ensemble des expériences

conduites depuis 1970 figure dans le tableau 1.

II. PHYSIQUE DU RAYONNEMENT X ET vy

Le rayonnement X et y s'étend
sur un domaine qui est traditionnellement divisé
en "X mous' (quelques dizaines d'eV i quelques
keV), "X durs'" (quelques centaines de keV),
et y(a partir de 0,5 MeV), En gros cette divi-
sion correspond aux trois processus par lesquels
ce rayonnement est absorbé par la matidre :

a) l'effet photo-électrique :
un électron, lié & un atome, est éjecté en absor-
bant un photon, le surcroit d'énergie étant trans-
formé en énergie cinétique ; c'est l'effet dominant
en-dessous de 50 keV ;

b) 'effet Compton : un photon et
un électron subissent une collision élastique :
c'est le processus dominant & quelques MeV ;

c) la création de paire d'électrons
(e+e_) dans le champ coulombien des noyaux ; son

seuil est & 1 MeV (deux fois la masse de 1'élec -



tron) et elle est prépondérante 2 partir de 50 MeV.

Dans tous les cas, les photons
sont absorbés (en ordre de grandeur) par quelques
g/crnZ de matikre. Cl'est sur ce fait, et sur les
propriétés précédentes, que repose le principe

des appareils de détection.

Les rayonnements X et y d'ori-
gine cosmique sont les conséquences d'évene-
ments violents ou exceptionnels se produisant
dans les objets célestes, Il peut s'agir d'érup-
tions se produisant & la surface du soleil,
d'évenement affectant la totalité d'objets de
dimensions et de masses stellaires (dont on
connait une cinquantaine de représentants dans
notre galaxie et qui ont, pour certains, les
‘propriétés typiques de systémes binaires), ou
d'objets a 1'échelle d'une galaxie ou au moins
de son noyau. Il est fréquent que le phénomene
soit également observé dans le domaine des
ondes radio (''flare' solaire, source radio non -

thermique, radio-galaxie).

Les mécanismes de production
des rayonnements peuvent &tre de nature élec-
tromagnétique (bremsstrahlung), ou faire appel
2 la physique des particules : effet Compton
inverse produit par des électrons relativistes
interagissant avec le rayonnement universel &
3°K, ou le rayonnem ent infra-rouge des galaxies ;
désintégration de mésons m° produits dans les
collisions entre le rayonnement cosmique de
haute énergie et la matiere interstellaire ;
annihilation entre la matidre et l'antimatitre,
L'énumération de ces processus permet dlappré-
cier la diversité des problemes posés par ll'inter-
prétation des observations, et les conséquences

que celles-ci peuvent avoir pour la compréhen-

sion de la physique de l'Univers et la cosmologie,

Cependant, il faut noter que les
flux de photons X et y cosmiques observés sont
tres faibles. Ainsi, pour une source typique, le
flux regu dans le domaine des X '"mous" est de
l'ordre de 2 photons cm-zs-l, et @décroft ensuite
au moins comme le carré de 1'énergie des photons

incidents,

III. PRINCIPE DES DETECTEURS

1- Détecteurs de rayons X

"mous" (0,2 3 20 keV).

L'énergie du photon détecté
est essentiellement transformée en l'énercie
cinétique d'un électron. Ce dernier est ralent:
dans la matiere par l es collisions ionisantes
successives qu'il subit, et le nombre d'ionisa-
tions produites est proportionnel & 1'énergie
du photon incident, La charge libérée est re-
cueillie par une anode portée & une tension con-
venable. C'est le principe du détecteur propor-
tionnel. Il est constitué en général d'une enceinte
contenant les électrodes et un gaz adapté au
domaine d'énergie étudié (léger pour les basses
énergies; lourd, comme le krypton, pour les
énergies plus élevées), La fendtre qui sert &
confiner le gaz doit &tre assez mince pour ne pas
atténuer sensiblement le rayonnement,

Tous les détecteurs congus au Labo-
ratoire font appel au mica (2 pm d'épaisseur)
pour les plus faibles énergies, au béryllium
(laminé de 500 pm) pour les énergies plus élevées.
Ils sont scellés, ce qui leur permet de conserver
leurs caractéristiques pendant plusieurs mois,
Dans tous les cas, des systeémes d'anticolncidence
sont nécessaires pour éliminer le comptage indé-

sirable des particules chargées,

Cependant, de nouvelles tech-
niques se développent pour 1'étude de la partie

basse de la gamme d'énergie. La technologie



des semi-conducteurs est maintenamt suffisamment
avancée au CEA pour que des détecteurs propor=-
tionnels & semi-conducteur (silicium compensé

au lithium) présentent une résolution excellente
mé&me 3 une énergie aussi basse que 0.2 keV, et
puissent &tre utilisés conjointement avec des sys=-
temes optiques & incidence rasante {projets

SIMIR, chapitre V).

2- Détecteurs de rayons X "'durs'’

Au-dessus de 20 keV, un matériau
plus dense qu'un gaz est nécessaire pour que la pro-
bhabilité d'arré&ter , c'est-a-dire de détecter, un
photon soit suffisante. On utilise en général des
cristaux scintillateurs formés d'halogénures al-
calins (Nal, Csl) ol 1'énergie libérée par le pho-
ton (par effet Compton ou photo-électrique) est
‘en partie convertie en rayonnement visible, me-
suré par des photo-multiplicateurs, La quantitéb
de lumigre émise est proportionnelle 4 1'énergie

du photon X incident.

3- Détecteurs de¢ rayons y

A l'heure actuelle, la grande majo-
rité des détecteurs y {(E>20 MeV)est constituée
par des chambres & étincelles, d'usage courant
en physique nucléaire. Ce sont des empilements
de plateaux métalliques minces, au nombre d'une
ou plusieurs dizaines, contenus dans une enceinte
étanche remplie de gaz rares (voir figure 1).
Ces plateaux font se matérialiser les photons en
paires d'électrons, qui ionisent le gaz sur leur
passage. Une haute tension (quelques kV) appliquée
entre les différents plateaux déclenche une série
d'étincelles dans le '""couloir''ainsi ionisé, Un dis-
positif d'anticoincidence empéche le déclenchement
de la chambre par des particules incidentes char-
gées, Enfin, des photos de ces étincelles sont
prises avec un systeéme stéréoscopique et per-

mettent de reconstituer la direction d'arrivée

des photons y. Malheureusement, la précision
de cette reconstitution ne peut dépasser 2 ou 3°,
3 cause de la diffusion multiple des électrons
créés dans la chambre, Ceci a pour effet, en
particulier, de faire apparafltre les sources
localisées comme ayant une dimension angulaire
finie. Il en résulte une importante réduction

du contraste dfune "image® déji tres faible en

raison de la petitesse du flux regu,

IV. LES VECTEURS.

Les expériences sont emportées
par des ballons; des fusées ou des satellites.
En pratique, les ballons sont indispensables aux
énergies supérieures a 15 keV en raison de la
faiblesse des flux, En~dessous de cette limite, ils
doivent &tre abandonnés au profit des fusées 2

cause de l'absorption atmosphérique.

Ces vecteurs sont complémen-
taires les-uns des autres. En effet, un satellite
est toujours long 2 mettre au point (plusieurs
années), du fait d'exigences technologiques tres
strictes ; de plus, le poids embarqué étant limité,
les surfaces des détecteurs sont réduites, et cet
inconvénient n'est compensé que par la possibilité
d'avoir un long temps d'exposition. En revanche,
de grandes surfaces sont concevables (en particu~
lier en astronomie y ) grice a la mise au point
de ballons de grande capacité (jusqu'a 106m3),
perme ttant d'emporter des charges pesant jus-
qu'a 500 kg & une altitude d'environ 50 km ol
la pression résiduelle n'est plus que de 1, 5 mb.
Les fusées, utilisées surtout dans le domaine X,
allient & une assez grande souplesse d'emploi la
possibilité de s'affranchir presque completement
du bruit atmosphérique en atteignant des altitudes

de l'ordre de 200 km,

Par ailleurs, il ne faut pas



perdre de vue qu'en astronomie, les observations
d'objets déterminés imposent des dates de lance-
ment et des positions géographiques (latitudes)
assez bien définies, Pour les longs vols en ballon,
la saison convenable, dont dépendent la direction
et la vitesse des vents en haute altitude, est éga-
lement fixée. Toutes ces contraintes fondamentdes
auxquelles s'ajoutent celles d'ordre organisation-
nel et financier, font que les objectifs scientifiques
doivent présenter un large éventail de possibilités
aussi bien sur la région du ciel observée que sur

le degré de technicité de l'expérience.

V. ASTRONOMIE DES RAYONS X

1- Résultats obtenus

Parmi les premiers résultats
acquis par le Iaboratoire (vers 1965) figure la
mesure de l'anisotropie du rayonnement X diffus
du fond du ciel. Celle-ci a été trouvée inférieure
2 10 %, prouvant par 13 que.ce rayonnement diffus

est d'origine extragalactique.

Le pulsar NP 0532 et la Nébu-
leuse du Crabe, qui l'entoure, ont &été observés
entre 3 et 20 keV lors d'un vol du fusée 3 Kourou
(Guyane) le 23 décembre 1968, Les deux cents
secondes utiles du vol ont permis de déterminer
le profil des impulsions émises par le pulsar,
ainsi que le spectre de la Nébuleuse., Le pulsar
a également été observé lors des vols de ballons
effectués en juin et septembre 1970 & Aire-sur-
Adour. La figure 2 montre le profil des impulsions,
analysé en 66 canaux de 0, 5 milliseconde chacun.
Le pourcentage d*énergie contenue dans les impula
sions par rapport A l'énergie totale émisg par la
Nébuleuse varie avec 1'énergie, de.18,7 7% (20
50 keV )} & 25,5 % (50-150 keV), Pendant la mé&me
campagne, une observation conjointe du pulsar a
été effectuée dans la bande y de 50 2 200 MeV

(voir plus loin),
Deux fusées viennent d'8tre tirées

(2septembre, 2 novembre 1972) et ont fonctionné

.

correctement. Les résultats sont en cours
d'analyse. La premiegre, lancée de Sardaigne
a permis de mesurer le spectre et la variation
temporelle du rayonnement du systeme du Crabe,
entre 0,4 et 3 keV, La seconde lancée & Woomerat
en Australie, a permis une analyse temporelle
détaillée de la source fluctuante anormale

Cyg X-1. Le domaine de sensibilité du détecteur

s'étend de 2 3 20 keV,

2 - Expériences futures

a) Expérience en ballon

Plusieurs expériences en ballon
seront lancées au Brésil au début de 1'année
1973, Elles reposenf toutes sur un détecteur
3 scintillation au Nal, placé dans diverses confi-
gurations d'anticoincidence. A titre d'exemple,
1'expé£ience "HADRIEN" est représentée sur
la figure 3. Le détecteur est constitué d'un mono-
cristal de Nal (Harshaw Chemical Company)
de 10 cm de diambdtre, placé dans un scintillateur
creux en Csl, Les deux scintillateurs fonctionnent
en anticoincidence, le second interdit le comptage
des particules chargées et des photons dont la
direction n'est pas contenue dans un cdne d'ouver-
ture totale de 28° (voir figure 2), Cette disposi-
tion pe'rmet des observations précises, comme
par exemple une analyse détaillée de la forme
des impulsions regues de NP 0532, jusqu'l une

énergie de 500 keV,

b) Expériences en fusées
Deux projets, SIMIR I et II,

exploitent les possibilités offertes par la réflexion
des rayons X "mous' (énergie inférieure i 2 keV),
tombant sous une iﬁcidence suffisamment faible
{(de I'ordre du degré d'angle) sur une surface
polie, On sait que dans ces conditions, on peut
constituer des systémes optiques simples, bien
que les propriétés del'optique 2 incidence rasante

soient différentes de celle de l'optique & incidence



normale que l'on utilise dans le visible,

SIMIR I comporte un réflecteur para-
bolique qui concentre le flux regu sur un détecteur
proportionnel au silicium et refroidi & la tempé-
rature de l'azote liquide (fig. 4). Le but essentiel
de l'expérience est la mesure de l'abondance de
l'oxygene interstellaire situé sur la ligne de visée
d'un objet connu, en mesurant la discontinuité
d'absorption 2 0, 53 keV. Cette abondance n'a pas
encore été mesurée par des méthodes directes,
et le but de l'expérience est de voir si elle est
bien la mé&me que dans les étoiles (ol elle est
connue par des méthodes spectroscopiques). Cette
expérience fait l'objet d'une collaboration avec

1"Université de L.eicester (Grande Bretagne).

SIMIR II est une expérience dérivée

de la précédente, mais qui comporte un véritable
télescope a rayons X constitué d'un parabololde
et d'un hyperboloide coaxiaux, Les objets visés
par le télescope produisent des images en rayons
X, que l'on enregistre au moyen d'un dispositif

" constitué d'un amplificateur d'image précédé
d'un convertisseur X/visible : ce dernier cst
formé d'un scintillateur tres mince ct d'une optique
fibrée. La résolution angulaire est de l'ordre de 5
secondes d'arc, et le champ de l'appareil du 1,5
degré, Ce projet fait partie du programme de
collaboration scientifique entre la France et

1'URSS,

3 - Expériences_en satellite

Les expériences en satcllites
durent longtemps, et l'on peut prévoir de vastes
programmes. Une idée originale se manifeste
dans le projet HELOS , né d'un groupe de
travail de 1'Organisation Européenne de¢ Recherches
Spatiales (ESRO), auquel participait le Laboratoire.
Le principe de l'expérience est de lancer un satel-

lite trés excentrique (apogée vers 300 000 km)

et d'observer les sources au moment ou elles
sont occultées par la Lune. La résolution angu-
laire est trés grande et 1'on peut espérer mesu-
rer les positions des sources avec une précision
supérieure 2 la seconde d'arc. De plus, la
dimension angulaire des sources peut &tre
effectivement mesurée jusqu'au millitme de
seconde d'arc. Cette donnée, tres importante
du point de vue théorique, ne peut &tre atteinte
par aucune autre méthodc, Ce projet, dont la
définition technique est assez avancée, est

l'un des quelques projets qui figure encore

au programme purement scientifique de 1'ESRO,

VI, ASTRONOMIE DES RAYONS Yy

Deux domaines d'énergie sont
étudiés principalement, 2 l'heure actuelle
(en particulizdrement au Laboratoire), en
raison des processus d'absorption différents
qui les caractérisent, Il s'agit, d'une part, du
domaine des v dits de faible énergie (typique-
ment quelques MeV), qui comprennent en
particulier les y d'origine nucléaire. Nous
avons vu qu'ils sont absorbés par effet Compton,
L'électron accéléré est observé par un détecteur
a scintillation, comme pour les X, Les flux
observés sont de l'ordre de 10”3 1072 photon
cm_zs-l. On s'intéresse d'autrc part au domaine
desy de "haute énergie' ()20 MeV), qui sont
détectés par des chambres 3 étincelles, ainsi
qu'il a été dit plus haut, Les flux sont au plus

de quelques 10-5ph cm-z s-l.

L'étude du domaine intermédiaire
ol l'effet Compton et la création de paires pro-
duisent des absorptions comparables, n'a fait
encore l'objet que de peu d'expériences dans le
monde, en raison des difficultés techniques de
détection, Cependant, il s'agit 14 d'un domaine
nouveau d'importance capitale, car il est
possible que ces photons, produits 2 une énergie

élevée peu apres la naissance de l'univers,



aient été décalés vers des énergies plus faibles par

l'expansion universelle,

‘y Le laboratoire avait acquis
une solide expérience des petites chambres
étincelles servant 3 détecter les électrons cos-
miques. Il a pu consacrer une partie de ses acti-
vités 2 la mesure des flux de rayonnement Y
dans ces gammes d'énergie en ballon et en satel-
lite, en collaboration avec des laboratoires
étrangers (Institut de Physique Cosmique de

Milan, Institut Max-Planck de Munich).

1 - Résultats obtenus

a) En ballon

En 1968 fut mise au point une
chambre 4 étincelles de dimensions moyennes
(13 plateaux en acier inoxydable de 850 cmz,
espacés de 9 mm) embarquée dans une nacelle
pesant 240 kg avec les équipements annexes
(voir fig. 5), en vue d'étudier 1'émission v en
provenance de la Nébuleuse du Crabe. En six

- vols de plusieurs heures chacun, et gréce A un

marquage en temps extrémement précis (mieux
que la milliseconde) il a été possible de mettre en
é vidence pour la premitre fois un flux pulsé

5ph cm—z s -1

d'environ 5, 10" ) & une énergie
supérieure 2 20 MeV, en provenance du pulsar
NP 0532. Les impulsions y enregistrées sont en
parfait synchronisme avec celles trouvées dans
les domaines X, (voir chapitre IV), visible et

radio,

D'autre part, ces vols ont permis
de découvrir dans cette méme région du ciel un
certain nombre de sources localisées d'émissiony
avec cependant des niveaux de confiance plus faibles

que pour le Crabe,

b) En satellite

Le 9 mars 1972 était lancé, depuis

la base de Vandenberg (Californie) le satellite
TD1, {fruit d'une collaboration s.cientifique euro-
péenne et emportant un certain nombre d'expé-
riences distinctes intéressant le rayonnement
cosmique, Dans l'expérience S 133, une chambre

& étincelles (comprenant 11 plateaux de 126 cm?
séparés de 6 mm) a été réalisée par le Laboratoire
qui avait également & mettre au point un systzme
de transmission des images des étincelles par
télévision, Cette expérience fonctionne encore
parfaitement, mais une défaillance du systéme
d'enregistrement du satellite a eu pour conséquence
de limiter 3 40 % seulement le volume des données
actuellement transmises, Deux millions d'images
ont été transmises jusqu'k présent, dont le
dépouillement est en cours. La précision angu-
laire est de 3°, et le flux minimum détectable

de l'ordre de 10-6ph crn-2 s-l, soit un ordre

de grandeur de plus que les détecteurs analogues

en fonctionnement dans le monde,

2 - Expériences futures

a) En ballon

Une nouvelle chambre (19 plateaux de
850 cm? enceinte légere en titane) extrapolée de
la précédente, a été construite. Des difficultés
technologiques ont fait que 1'on a dfi renoncer au
molybdene initialement prévu pour les plateaux
et revenir a l'acier inoxydable ; le tungstene doit
8tre essayé prochainement. Cette expérience doit
voler l'hiver prochain au Brésil pour observer la
région du Centre Galactique, Il s'agit de confirmer
la présence des sources découvertes dans cette
région par 1'équipe de la Case Western Reserve
University, qui a des implications théoriques
quant 3 l'origine des photons y . Le flux minimum
détectable doit &tre de 10—5ph c:rn-2 s-l.
L'intérét de cette nouvelle expérience réside dans
le fait qu'elle doit voler & une pression résiduelle
de 2,5 mb grace 2 des ballons de 350 000 m3 dans

une région du globe ol le flux de rayonnement cos-



mique interagissant avec l'atmosphere est faible
en raison de la configuration du champ géomagnéti-
que, Ces deux caractéristiques, ajoutées au fait
que le Centre Galactique passe au zénith du lieu

de lancement, ont pour effet de diminuer notable-
ment le bruit atmosphérique, dont nous avons

parlé plus haut.

Une autre expérience, ""Agathe',
actuellement a 1'état de maquette, doit permettre
3 1'aide d'une chambre de 1 m2 (plus d'un facteur
10 de mieux que les expériences actuelles)
d'explorer le domaine d'énergie 5 MeV-50 MeV,
Le flux minimum détectable atteint 3, 10-6ph em”
s, avec une résolution angulaire de 3° 2 40 MeV,
Le détecteur, étudié en collaboration avec le
Centre d'Etude Spatiale des Rayonnements (CESR)
& Toulouse, pose des problemes technologiques
tout 2 fait nouveaux en raison de sa grande surface
encore jamais atteinte (plateaux, scintillateurs
etc., ). Cette expérience se’vprolonge par un projet
prévu 3 bord du satellite francais Diamant B,

b) En satellite

Le satellite européen COS-B,
consacré exclusivement 4 1'astronomie y , doit
&tre lancé en 1975, Le Laboratoire a la charge
de 1'étude et de la réalisation des compteurs de
garde (anticolncidence), et doit assurer un rejet
des particules chargées & mieux que 10-5. La
encore, des problemes technologiques nouveaux
doivent &tre résolus (propagation d'impulsions
lumineuses dans un scintillateur en forme de
déme, optimisation des signaux d'anticolncidence,
etc,). Ce satellite doit permettre de détecter des
flux de l'ordre de 3: 10_7ph cm-2 s-l, et posséder
un marquage de temps suffisamment précis pour
étudier certains pulsars (comme cela a été fait
en ballon pour le Crabe, ainsi que nous 1'avons vu).
Deux fois plus sensible que le satellite y améri-
cain SAS-B qui vient d'&tre lancé récemment,

il hissera 1'"Europe a la téte de l'astronomie y

observationnelle sur le plan mondial,

VII. CONCLUSION

Bien que les premiers résultats
positifs aient été obtenus récemment, c'est &
bon droit que l'observation des rayons X et y
cosmiques est une branche de 1'Astronomie .
Ce fait est renforcé par la découverte inattendue
d'objets célestes qui se caractérisent par une

émission prépondérante & haute énergie. Par

exemple, la plupart des sources X voisines

: du Centre Galactique ne sont associées a aucun

objet connu dans les domaines visible ou radio-
électrique. Cette propriété remarquable est due
tant & la faculté du rayonnement de haute énergie

de traverser la Galaxie de part en part (alors

" que le visible est compleétement absorbé), qu'a

" la nature intrinséque des objets. Il s'y produit

des phénomenes exceptionnels résultant de

- conditions physiques tout a fait impossibles 2

reconstituer sur terre (par exemple, un plasma
a une température de quelques keV, confiné par
le champ de gravitation d'une étoile & neutrons).
On va méme parfois jusqu'd avancer que le dévelop-~
pement futur de la physique fondamentale passera
nécessairement par 1'étude approfondie de ces
objets. Mé&me sans aller si loin, la rapidité avec
laquelle se perfectionnent les techniques d'obser-
vation et 1'intér&t que présentent déja des résul-
tats pourtant encore fragmentaires, permettent
d'affirmer que l'astronomie des hautes énergies

est appelée a un développement considérable,



Référence Lieu de Plafond| Temps d'obser- Domaine
Date . - P .
du vol lancement ( mb) vation utile d'énergie
1 27-6-69 Gap 4,7 8046 sec »50 MeV
2 5-7-69 Gap 5,5 8148 sec % 50 MeV
3 11-7-69 Gap 5,2 2628 sec % 50 MeV
4 4-9-69 | Aire s/Adour 5,1 6138 sec » 50 MeV
5 8-9-69 |Aire s/Adour 5,1 8777 sec » 20 MeV
7 7-10-69|Aire s/Adour 4,7 2949 sec %20 MeV
11 15-9-70 |Aire s/Adour 4,7 7050 sec %20 MeV }NP0532, observation
conjointe avec les vols
13 24-9-70 |Aire s/Adour | 5,2 7932 sec »20 MeV !
67 et 82
14 24-9-71 |Aire s/Adour 2,0 5422 sec » 20 MeV
15 10-10-71] Aire s/Adour 2,0 11202 sec ¥ 20 MeV
67 15-.9-70 {Aire s/Adour 4,7 6h 20 - 100 keV }NPOS?:Z, observation
82 24-9-70 |Aire s/Adour 4,5 3h50 20 - 100 keV conjointe avec vols 1113
37 255-71 Gap 4,2 7h30 20 - 100 keV NP 0532
39 28-6-71 Gap 4,7 5h45 20 - 100 keV " "
42 1-7 271 Gap 4,2 5h08 20 - 100 keV
89 6~10-71 |Aire s/Adour 5,5 3h05 20 - 100 keV
24 9- 672 Gap 5,1 Th35 50 - 1000 keV | " v
S 94 2,09, 72 Sardaigne fusée |~ 300 sec 0,5 =10 keV It "
' Skylark
S 95 2,11, 72 Woomera fusée |~ 300 sec 2 - 20 keV Cyg X1 et Cen X3
(Australie) Skylark :
s 133:: 09.03, 72| Vandenberg |satellite| 3 6 mois # 30 MeVv
S 77 (USA) TD 1 3-20 keV
2 vols 02, 73| S30 José dos | € 2 A+ 3 h > 20MeV
Campos
(Brésil)
4 vols 02,73 " {2 ~3h 20 - 1000 keV

¥ arrété par décision de 1'ESRO i la suite de difficultés de télémétrie.

TABLE | - Les lancements d'engins ayant donné des résultats utilisables (depuis 1969

pour les rayons y, depuis 1970 pour les rayons X),
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FIGURE 1 -~ Chambre 3 étincelles pour la détection du rayonnement Y, d'énergie supérieure 2 20 MeV. On remarque
les plateaux ol s'opere la matérialisation des photons en une paire d*électrons efe™~, Le queusot, a droite du cliché
relie la chambre & la pompe & vide, On obtient un vide foussé (10=°mm de Hg), avant de remplir la chambre avec un
m élange de néon et d'argon a la pression de 1, 2 kg/cm
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FIGURE 2 - Profil temporel des impulsions recues du pulsar NP 0532 (situé dans
la Nébuleuse du Crabe), pendant un vol de ballon stratosphérique. Domaine d'énergie :
20 - 100 keV, Fréquence des impulsions : 30,213 704 sec1,
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FIGURE 3 - Le détecteur du projet "HADRIEN", Le Scintillateur de mesure est un
disque de Nal de 10 cm de diametre, Il est placé dans un puits formé d'un autre
scintillateur (Csl) qui l'enveloppe de toute part, Seuls les signaux des photons (venant

du bas de la figure) qui ont passé par les trous du canalyseur sans exciter le scintillateur

de garde sont transmis par la logique électronique. Leur direction est donc contenue dans
un cdne dont l'ouverture est définie par la géométrie du canalyseur,
(ici l'ouverture totale est d'environ 28°).
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FIGURE 4 - Représentation schématique du télescope & rayons X (2 incidence rasante,
domaine d'énergie compris entre O, 3 et 3 keV), Les pointeurs lunaires et stellaires
sont destinés a fixer exactement la direction de pointage de l'appareil. La diode de
détection est refroidie & la température de l'azote liquide, ainsi que le préamplificateur
de charge, pour assurer une meilleure résolution, et un rapport signal/bruit plus
favorable,
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FIGURE 5 - Nacelle embarquée en ballon pour la détection du rayonnement Y. La chambre

a étincelles est en haut, entourée par des scintillateurs d'anticoincidence. On apercoit la
caméra dans la partie inférieure. L'axe de la nacelle est orientde de fagon & 8tre pointé
en vol sur la Nébuleuse du Crabe,



28me partie

LA DIFFUSION DANS LES ETOILES



LA DIFFUSION DES ELEMENTS
DANS LES ATMOSPHERES STELLAIRES

G. MICHAUD, T. MONTMERLE

(La Recherche, d paraitre).



Principalement depuis I'avénement de moyens spatiaux développés, |'astro-
physique contemporaine a vu s'élargir considérablement son domaine. Des termes
comme "sources X", "pulsars", "quasars", "trous noirs", efc... font maintenant
partie du vocabulaire quotidien. Les objets qu'ils désignent constituent souvent
autant de défis & I'imagination des astrophysiciens, voire - de plus en plus - &
celles de chercheurs d'autres disciplines. Mais & c6té de ces problémes "& la mode”,
il s'en frouve d'autres, peut-étre plus fondamentaux, ef qui sont, soit relativement
bien résolus (évolution des étoiles), soit au contraire pratiquement dans |'impasse

(origine du rayonnement cosmique ; voir La Recherche n° ).

L'origine des éléments dans |'univers

Parmi ces problémes fondamentaux, c'est celui de l'origine des éléments
dans ['univers qui refiendra notre attention. Par exemple, d'ob viennent, en derniére
analyse, les atomes de carbone, d'hydrogéne, d'oxygéne qui constituent la matiere
vivante ? D'oU viennent le fer ou le titane de la sidérurgie ? Ou le silicium
du sable des déserts ?  Avant de pouvoir donner une réponse, il est nécessaire de
procéder & un inventaire de ces éléments, c'est-g-dire d'en déterminer les abondances

naturelles dans la nature,



Sur nofre planéte, et depuis sa naissance, quantité de processus physico-
chimiques ont d0 medifier les abondances initiales des éléments. L'identification de
ces processus constitue un vaste domaine de recherche, mais on est actuellement
dans |'impossibilité de remonter & ces abondances initiales. Si I'on veut considérer
le probléme sur un plan plus général, on est pratiquement conduit & se restreindre
& l'observation des étoiles - le soleil étant privilégié par sa proximité - en utili-

sant les propriétés spectroscopiques des éléments. (On utilise qussi les météorites),

En premiére approximation, le specire d'une étoile (voir encadré 1) est
celui d'un corps noir & une certaine température (specire continu). Comme on
connatt par ailleurs par différentes méthodes la luminosité absclue, on peut dis-
poser un ensemble d'étoiles donné dans un diagramme, dit dicgrcmmg de Hertzsprung-
Russel (ou "diagramme HR", voir encadré 2), Les étoiles s'y groupent en majorité
sur la "série principale”, ob elles passent la plus grande partie de leur existence

(quelques milliards d'années, typiquement, voir encadré 2).

A ce spectre continu se superpose un spectre de raies (Fig. 1), d'absorption

et/ou d'émission caractéristique des éléments chimiques existant dans |'atmosphere
et des conditions physiques dans lesquelles ils se trouvent. Au fur et & mesure que la
température augmente (donc que |'on observe des étoiles dont la couleur va du rouge
au bleu), le spectre de raies se modifie. Les raies observées correspondent aux états
d'ionisation successifs d'un élément donné, et permettent de définir ['appartenance
de I'étoile & un type spectral particulier (voir encadré 2). On peut donc identifier

ces éléments, et, d'aprés la forme et I'intensité des raies, déterminer leur abondance,



par exemple relativement & 'hydrogéne, puis, de la, la composition chimique de

|'atmosphére stellaire.

Or, on trouve que cette composition est essentiellement la méme pour la plupart
des étoiles observées (plus de 700 000 (U), et identique & la composition solaire (voir
Fig. 2). (Dans ce cas, les abondances sont dites normales ou encore ™ universelles" ou
cosmiques"). De cette uniformité, on déduit qu'un processus universel doit expliquer

les abondances des différents éléments chimiques. C'est la nucléosynthése, ou suite de

réactions thermonucléaires dans les étoiles, qui, @ partir de |'hydrogéne pur etf, Qu cours
de I'évolution stellaire, donnent naissance & des éléments de olus en plus lourds et per-
mettent d'expliquer |'abondance observée d'un grand nombre d'éléments. Ceci a été
&tabli de fagon systématique par Margaret et Geoffrey Burbidge, William Fowler et

Fred Hoyle en 1957 (2), Plus précisément, le gaz interstellaire est progressivement
enrichi en éléments lourds par des générations successives d'étoiles. Ceci est db au fait
que, & la fin de leur vie, les étoiles explosent pour la plupart (Supernovae), et refour=
nent ainsi aqu milieu interstellaire le gaz dont elles sont formées, aprés avoir modifié

sa composition (c'est l'astration, voir La Recherche n® ). La composition du gaz

interstellaire se retrouve dans les atmosphares d'étoiles, qui ne sont pas affectées par

les réactions thermonucléaires (voir encadré 1).

Certes, il faut faire appel & des mécanismes particuliers pour certains éléments,
en particulier des &léments légers Li, Be, B (voir La Recherche n® ), mais, dans
tous les cas, il s'agit de processus nucléaires. Ainsi, la nucléosynthse ressortit méme

& notre vie quotidienne, puisque les atomes qui nous _constituent ou qui nous entourent

sont nés pour la plupart dans les &toiles. En particulier, les abondances qui résultent de

ce processus, concourent & favoriser la formation de telle ou telle molécule plutdt que

telle autre (voir par exemple le cas des molécules interstellaires, La Recherche n® ).



Le probléme des étoiles "particuliéres"

En tant que résultat de la nucléosynthése, les abondances universelles

s'expliquent dans le cadre "normal® de 'évolution des étoiles.

Cependant, dans le spectre de certaines étoiles, on observe des raies
anormalement fortes ou faibles. L'interprétation de ces raies ancrmaies s'est long-
temps faite en termes, soit de "spectres composites” (notion utilisée de 1897 &
1940), soit de structure irés particuliere des atmosphéres correspondantes
(modéle de "l‘cfmospﬁére souffiée", de Erika Bshm=Vitense, 1960). Plus récemment,
des travaux plus détaillés (comme ceux de Claude Van't Veer sur |'étoile & raies
métalliques 63 Tau, 1963) ont montré que l'inferprétation en termes d'anamalies
d'abondance était de loin la plus vraisemblable pour expliquer ces spectres parti-
culiers. Ceci n'est aujourd'hui contesté que par une petite minorité d'astronomes.
Certaines anomalies d'abondance ainsi observées, habituellement faibles (facteurs
dix ou moins) sont explicables par des processus nucléaires : c'est le cas d'étoiles
ne faisant pas partie de la série principale (géantes rouges : étciles S, "au carbone"
ou analogues), dans lesquels des éléments lourds sont produits de fagon continue,
comme le prouve la présence de technétium ; c'est aussi le cas d'étoiles trés vieilles
(de faible masse), et peut &tre aussi d'une partie des étoiles présentant des anomalies

d'abondance de I'hélium.



D'autres anomalies d'abondance, beaucoup plus considérables, ne peuvent
entrer dans le cadre normal de |'évolution stellaire. Elles varient, par des facteurs
énormes, d'un élément & I'autre et d'une étoile & I'autre. On les observe dans des

o3)

étoiles dites "chimiquement particulieres™ ', qui se frouvent sur la série principale,
dans la région correspondant aux types spectraux B, A et F (étoiles chaudes et
massives : voir encadré 2). Ce scnt surtout les étoiles dites Ap et Bp ("particu-
lidres", souvent & fort champ magnétique) et Am et Fm (& raies métalliques
anormalement intenses). Dans certains cas, par exemple, on peut y observer jusqu'a
un million de fois plus de mercure que dans la majorité des étoiles. A titre d'illus-

tration on a représenté cBte & cdte sur la Fig, 1 le spectre d'une étoile A normale

et celui d'une étoile Am,

L'étude et I'interprétation de ces anomalies sont dés lors nécessaires pour
s'assurer que le schéma général de la nucléosynthése n'a pas & étre remis en cause
par leur présence. (On est confronté & un probléme analogue dans le cas des neutrinos
solaires : le flux observé ne para?t pas actuellement compatible avec les idées cou-

ramment admises avec |'origine de 'énergie produite par le soleil ; voir La Recherche

n° ).

C'est une théorie non nucléaire - la diffusion des éléments - qui permet

de rendre compte et méme d'utiliser ces résultats (par exemple, pour la théorie de



la turbulence, voir plus loin), comme |'ont montré des travaux théoriques entre~

c)

pris de fagon approfondie au début de la décennie

Ces travaux ont en réalité débuté il y a longtemps : das 1917, Sydney
Chapman, un des fondateurs de la théorie mathématique de la diffusion, appliquait
ses recherches (sur la diffusion thermique) aux atmosphéres stellaires, suivi, a partir
de 1926 par Arthur Eddington et quelques autres. La compdraison avec les observa-
tions fut négative, faute d'avoir & ['époque relié¢ les anomalies spectrales aux

anomalies d'abendance (voir plus haut).

En dépit de nouvelles observations plus suggestives faites peu aprés (par
exemple, celles de raies anormalement intenses du manganése dans ['étoile 53 Tau,
faites par Morgan en 1931), les travaux théoriques sur la diffusion dans les at-
mosphéres stellaires ne furent repris que récemment, grdce aux observations déve -

loppées systématiquement, en particulier par Wallace Sargent et ses collaborateurs.

(+) Ce travail est notamment le fruit d'une collaboration franco-québécoise, qui
inclut en particulier Frangoise Praderie (Institut d'Astrophysique de Paris,
[AP), Hubert Reeves (1AP et Centre d'Etudes Nucléaires de Saclay), Sylvie

et Gérard Vauclair (Observatoire de Meudon) et nous-mémes.



Un phénoméne fréquent pour certaines classes d'étoiles

Ces anomalies d'abondance ne sonf-elles observées qu'exceptionnelle-
ment ? Le phénoméne est-il quantitativement important ?  Un premier élément
de réponse est la fréquence avec laquelle le phénoméne d'anomalies d'abondance
est observé, Cette fréquence est frés faible par rapport & I'ensemble des étoiles
(d'ob 'uniformité de composition chimique constatée en premiére approximation),
mais en ce qui concerne les étoiles de température supérieure & 7 000°K (et plus
particulierement de types spectraux B 8 & F0), prés du quart présentent des
abondances anormales de certains éléments (surtout des métaux) : il ne s'agit donc
pas d'un phénomeéne marginal. Cette proportion est, d'aprés les observations les
plus récentes, probablement la méme pour les étoiles en amas (comme les Hyades, Fig.
de téte ; voir encadré 2) et pour les étoiles "du champ" (c'est-a-dire qui n'appar-
tiennent pas & des amas). Ce résultat prouve que les anomalies ne sont pas liées &
la composition initiale, qui est identique pour toutes les étoiles d'un méme amas.
On peut, de plus, en étudiant ces amas et en déterminant leur 4ge, déduire qu'on
observe une composition anormale chez un.e étoile de type A ou voisin, environ un
million d'années aprés I'arrivée de celle-ci sur la série principale. Ceci est court par

rapport & la durée de vie de ces étoiles (typiquement quelques centaines de millions d'an-

(5))

nées '), et fixe ainsi une contrainte trés stricte & toute interprétation thécrique.

D'autre part, les anomalies observées sont trés grandes ; pour certains

éléments (C, O, Ne, Ca, etc...), il existe des sous-abondances de |'ordre de 100,



[*hélium pouvant &tre sous-abondant par un facteur 10 ; pour les éléments lourds
(Eu, Hg), les surabondances observées peuvent aller, nous I'avons vu, jusqu'a 10
(un million |) par rapport aux abondances normales (voir Fig, 3). Mé&me les rap-
ports isotopiques peuvent &tre anormaux par plusieurs ordres de grandeur : dans
['étoile 3 Cen A, le rapport 3He /4He a une valeur environ 104 fois plus élevée
que la normale ; dans ['étoile HR 5883, le rapport 204Hg /202Hg est 100 fols
plus grand que dans le systéme solaire. Cependant, méme dans les cas extrémes,
les éléments lourds ne peuvent jamais &tre qussi abondants que I'hydrogene, leur
abondance normale étant trés petite. Ainsi, I'abondance normale de I'europium
est tellement faible que, méme surabondant par un facteur 106, il reste en quan-

tité 105 fois plus faible que I'hydrogéne (voir Fig. 3).

Les anomalies d'abondance sont corrélées avec d'autres particulariiés

Les anomalies sont de plus trés variables d'une étoile & 'autre ; il est
cependant possible de les corréler avec plusieurs propriétés physiques, telles en
particulier la température et la vitesse de rotation. Un classement en trois groupes,
bien que trés simplifié, est ainsi valable pour pratiquement toutes les &toiles parti=-

3,4

culiéres .

En ce qui concerne la température, I'ensemble des observations montre
une nette corrélation avec la nature des anomalies d'abondance (voir par exemple,
fig. 4, le cas du manganése) ; on peut ajouter qu'aucune anomalie n'a &té trouvée

pour les étoiles de température inférieure & 7 000 °K, appartenant & la série principale,



La corrélation avec la rotation (mesurée par effet Doppler sur les raies)
est probablement la plus spectaculaire, car les étoiles particuligres tournent en
moyenne trois & quatre fois moins vite que les étoiles normales de méme type spectral.
En effet, leurs vitesses normales de rotation moyennes & ['équation sont de 210 km.s-T
pour le type B, de 170 km.s-] pour le type A ; en revanche, 70 % des étoiles Ap
tournent avec une vitesse inférieure & 20 km.s-=I , et trés peu ont une vitesse supé-

(3)

. -1 B -1 .
rieure & 100 km.s , la moyenne éfant de 40 km.s ~ environ "’

Cette rotation lente peut &tre due & la présence de forts champs magnétigues

mesurés par effet Zeeman sur les raies. L'intensité de ces champs peut atteindre
35 000 Gauss dans les étoiles Ap, contre moins de 1 Gauss en moyenne dans le Soleil. Ces
champs magnétiques freinent ['étoile en interagissant avec le champ magnétique

interstellaire. la rotation lente peut également &tre due & des effets de marée

lorsque 1'étoile appartient & un systéme binaire (ce qui est le cas de 80 % des étoiles
Am). En revanche, les étoiles "HgMn", qui ne sont ni magnétique (contrairement
& la majorité des étoiles Ap), ni notoirement binaires, tournent lentement sans

qu'on en connaisse la raison.

Les anomalies observées sont-elles globales ou superficielles ?

La composition chimique du noyau est initialement identique & celle (normale)

du milieu interstellaire au sein duquel |'étoile s'est formée, L'hydrogéne se transforme



progressivement en hélium. En revanche, dans les couches externes (enveloppe), nous

avens vu que la composition chimique est toujours la composition initiale.

Or, la lumiére qui compose le spectre d'une étoile nous parvenant seulement
de son atmosphére (trés mince par rapport & |'étoile, voir encadré 1), il est impessible

a priori de connatire la composition de |'intérieur de I'étcile,

Autrement dit, les anomalies observées concernent-elles toute |'enve-
loppe (anomalies "globales") c'est-a-dire une certaine fraction de la masse de
|'étoile ou, au contraire, seulement ['atmosphére, sans que la composition d'en-

semble des couches externes soit modifiée (anomalies superficielles) ?

Sur le plan théorique, c'est la question de I'homogénéité de I'enveloppe
de l'étoile qui se trouve ainsi posée. Si elle est homogéne et que I'on y observe
des anomalies d'abondance, on ne peut expliquer celles-ci que par des processus
nucléaires ; si, par ailleurs, I'enveloppe n'est pas homogeéne, il faut expliquer
pourquoi certains éléments apparaissent (ou disparaissent) dans la zone superficielle

d'ol nous parvient le specire observé.

Des théories nucléaires (par exemple, réactions de spallation & la surface
des étoiles), ou thermo-nucléaires ont été proposées. Disons en bref quelles se
sont toutes heurtées & plusieurs difficultés dont surtout la nécessité de donner nais-

sance aux anomalies observées en un temps suffisamment court (voir plus haut), Ces



théories n'entraient pas dens le cadre de la nucléosynthése, et méme en faisant

appel & un grand nombre d'hypothéses ad hoc, elles n'ont pas réussi & expliquer

|'ensemble des anomalies observées,

La théorie de la diffusion, elle, supéose que les anomalies des étoiles
particulieres sont superficielles, et résultent de la migration des éléments chimiques
dans les couches externes de I'étoile sous |'action en directions opposées des forces
de gravitation et de forces dues essentiellement au rayonnement, Cette idée a été

(é)

proposée par Georges Michaud en 1970 * pour les étoiles Ap, puis par William

)

Watson "/ et Myron Smith ®) en 1971 pour les étoiles Am et autres étoiles "a raies

métalliques”, & la suite des travaux de Lawrence Aller et Sydney Chapman en 1960

,

sur la diffusion dans le Solei , et de Frangoise Praderie sur les éfoiles Am (1967),

dans lesquels les forces dues au rayonnement n'avaient pas été prises en compte.
C'est cette théorie que nous allons maintenant exposer brigévement, d'abord

dans son principe physique, puis dans les applications qui en ont été faites ces der-

niéres années.

La diffusion pour tous

Pour comprendre le phénomeéne physique de base de la diffusion, prenons
un exemple simple, en considérant une atmosphére remplie d'un mélange constitué
par un gaz lourd (oxygéne, par exemple) et un gaz léger (hydrogéne) et soumise &

la pesanteur. A l'instant initial, ce mélange est homogéne. Les atomes d'oxygeéne,



plus lourds que les atomes d'hydrogéne, ont tendance & tomber vers le sol :
I'hydrogéne va flotter au-dessus de I'oxygeéne. Le processus de séparation, la
diffusion, implique un grand nombre de collisions entre les atomes d'oxygéne (ici
descendants) et les atomes d'hydrogéne (ici montants). La vitesse de diffusion p
dépend du femps moyen entre deux collisions te (4 I'échelle microscopique). Elle
dépend aussi de |'accélération 9ot O laquelle sont soumis les atomes (4 I'échelle
macroscopique), accélération qui résulte des diverses forces en présence : pesan-
teur, forces radiatives (pour une atmosphére stellaire ; nous y reviendrons), etc...
On peut ainsi écrire de fagon approchée

t M

vD = g’roi’x c

De fagon génércle, d'aprés la relation (1), le signe de v dépend de
celui de Yot suivant l'orientation de la résultante des forces, |'élément considérs
a tendance & monter ou & descendre - tel un ludion .  Appliqué au cas des at-
mospheres stellaires, le calcul du bilan des forces constitue "l'ordre zéro" de la

théorie de la diffusion, qui conduit & prédire une surabondance ou une sous-

abondance possibles de ['élément correspondant,

Pour calculer effectivement la vitesse de diffusion vp ¢ il est nécessaire
de connattre le temps de collision tes Ce temps caractéristique dépend de I'inter-
action entre les atomes considérés. En particulier, si les atomes sont icnisés, ils
interagissent par |'intermédiaire des forces électrostatiques, qui sont & longue
portée (en r~2) : les "collisions" seront plus fréquentes et la vitesse de diffusion

sera beaucoup plus petite que si les atomes sont neutres (voir la légende de la

Fig. 6).



Le calcul de I'évolution des abondances en fonction du temps constitue
ce que nous appellerons "['ordre un" de la théorie. L'équilibre est atteint lorsque
les densités d'hydrogéne et d'oxygéne obéissent indépendamment & une loi expo-
nentielle - c'est la loi barométrique bien connue - et la vitesse de diffusion est
alors nulle, la diffusion due & l'accélération (équation 1) étant contrebalancée
par une diffusion causée par le gradient de concentration. Dans les atmosphéres
stellaires, on considérera en général la diffusion d'un élérﬁenf lourd (iras peu

abondant) dans I'hydrogéne, habituellement ionisé.

Ce n'est qu'aprés avoir décrit 'influence du rayonnement que nous applique-

rons ces notions aux couches externes des éfoiles.

Un facteur déterminant : le flux de rayonnement

Si on ne tient compte que de la force gravitationnelle pour chaque élément,
on obtient un déficit d'éléments lourds dans |'atmosphére, puisque ceux-ci ont ten-
dance & couler. N'y a-t-il pas la une contradiction avec les anomalies d'abondance
observées qui, en majorité, correspondent au contraire & un excés d'éléments lourds
et & un déficit d'éléments légers ?

(12)

Arthur Eddington, entre autres, avaii vu en 1930 que dans le bilan

des forces, il fallait inclure la force radiative, due & l'absorption par les éléments

chimiques d'une fraction du flux de photons dirigé vers |'extérieur de |'étoile, et
donc opposé & la gravitation, En effet, les atomes baignent dans un flux radial de
photons qui ont continuellement des interactions avec eux (émissions et absorptions).
Lorsqu'un photon, d'impulsion h v /¢, est absorbé par un atome, il lui transmet

cette impulsion ; le photon est ensuite réémis, de fagon isotrope. Le bilan net pour



tous les atomes est un fransfert d'impulsion radial et dirigé vers I'extérieur. Ce
- . . lcl » - F . - ’F
processus est discontinu, malis on peut monfrer qu'i équivaut en raif & une rerce

~

radiale appliquée continment & l'atome i, en d'autres termes, & une accélération

(6)

radiative Iad.i qui dépend essentiellement de la température T. Ce transfert
. !
d'impulsion par les photons se fait de fagon particuliérement efficaces pour les lon-

gueurs d'onde correspondant aux raies du specire du rayonnement de l'atome i.

Or, d'une part, les éléments Iouras ont plus de raies que les éléments
légers. D'autre part, on le voit sur la figure 2, les éléments lourds sont moins
abondants, En conséquence, il y a plus de photons disponibles par atome pour ceux-
ci que pour les éléments légers, et ils peuvent donc &tre "poussés” plus efficace~
ment vers le haut, Ce double effet est plus que suffisant pour conirebalancer leur
poids plus grand et ce sont les éléments lourds qui sont poussés vers ['extérieur dans

les étoiles (voir Fig. 5).

Si I'on calcule alors, d'aprés la relation (1), les vitesses de diffusion
typiques, on trouve qu'elles sont au plus de l'ordre du centimatre par seconde.
Bien que ce chiffre paraisse faible, un élément diffusant dans |'enveloppe d'une
étoile met en fait quelques millions d'années au plus & atteindre la partie visible
de |'étoile, dont la durée de vie est environ cent & mille fois plus ilongue. Ceci est
bien sOr & rapprocher des observations faites dans les amas d'étoiles et que nous

avons mentionnées plus haut.



Les calculs précis de forces radiatives et leur application & la migration
des éléments dépend d'un grand nombre de processus physiques et de données
atomiques : structure atomique, "forces d'oscillateur” des raies, profils des raies,
sections efficaces de collisions, ionisation partielle ou multiple des éléments .. ..
Tous ces facteurs entachent les calculs d'une certaine incertitude mais, au moins
am

de fagon approchée, on sait actuellement tenir compte des principaux effets

(voir entre autres la Fig. §).

Nous allons maintenant voir en particulier pourquoi ca qui précéde n'est

pas applicable & toutes les étoiles.

Les plus grandes anomalies observées : la signature de la stabilité de |'enveloppe de

certaines étoiles

On peut comparer dés & présent les prédictions de la théorie de la diffusion

aux observations des étoiles particuliéres. Aucun paramétre arbitraire (c'est-a-dire

non déterminé par l'cbservaﬁ.on ou le calcul) n'est impliqué dans cette comparaison.
Cependant, les calculs sont idéalisés ef ne tiennent pas compte de tous les phéno-
ménes complexes que |'on observe dans les atmosphéres stellaires, Ainsi on suppose
en premiére approximation que la région ob se fait la diffusion est parfaitement
stable, bien que certains mouvements d'ensemble soient trés probablement présents
méme dans les atmosphéres stellaires les plus stables. On suppose de plus que tous
les éléments poussés vers le haut dans I'atmosphére y restent, qu'aucun ne quitte

['étoile. (On reviendra, aprés une premiére comparaison avec les observations, &



ces différents phénoménes qui sont encore mal compris actuellement et dont la

description exige l'introduction de paramétres arbitraires).

A "l'ordre zéro", on a indiqué sur la figure 4 g, en fonction de la tem-

pérature de surface de |'étoile, le rapport g /g de l'accélération radiative
rad’ “grav
sur le manganése & I'accélération de la pesanteur et sur la figure 4b le nombre d'étoiles
o le manganése est particuliére surabondant, On voit que dans les étoiles qui ent
les surabondances les plus grandes de cet élément, |'accélération radiative sur le
Y e * . (6) M M

manganese est parncuheremenf grande , et ce, dans un domaine restreint de

température. Des comparaisons semblables peuvent &ire faites pour quelques autres

éléments (par exemple O et He), avec un succés semblable.

A ce stade, on peut se demander pourquoi toutes les étoiles n'ont pas des
ancmalies d'abondance, Les vitesses de diffusion typiques (voir plus haut) sont & com-
parer avec celles des mouvements aléatoires, par exemple dans le Soleil, qui sont de
I'ordre de quelques kilometres par seconde. Ces chiffres impliquent que la diffusion
est un phénoméne essentiellement fragile, suscepﬁble de jouer un réle important

seulement dans les atmosphéres particuliéres stables.

Ceci implique que les couches externes des étoiles concernées doivent néces-
sairement se frouver dans le bon domaine de température (Fig. 4 b), 1ié & 'existence de

zones convectives (voir encadré 3) : c'est celui qui correspond aux types spectraux A & F.

Ceci est a rapprocher des observations mentionnées plus haut : les étoiles

ol se manifestent des anomalies d'abondance ont une faible zone convective (voir



encadré 3), une faible vitesse de rotation et/ou des champs magnétiques infenses
(probablement stabilisants). C'est donc dans ces étoiles que I'atmosphére (ou
I'enveloppe) a le plus vraisemblablement la stabilité indispensable pour que les
processus de diffusion deviennent importants. D'autre part, bien que les vitesses
de diffusion typiques paraissent faibles, compte tenu des dimensions ot la diffusion
. ' . 4. .6 .
a lieu, les plus grandes anomalies ne prennent que 10" & 107 ans pour devenir
cbservables. Ceci est tout & fait comparable avec le temps nécessaire & |'appari-

tion des anomalies déduit de |'observation des amas d'étoiles (voir plus haut).

On peut méme faire une analyse plus fine et suivre le phénoméne en fonc~
tion du temps (voir Fig. 5). En effet, pour la majorité des éléments, les abondances
augmentent ou diminuent en permanence. Les abondances atteintes vers le milieu
de la vie de ['étoile ont été indiquées sur la figure 3, Les résultats sont présentés
pour deux étoiles, |'une de 3,3 masses solaires (type Ap-Bp), l'autre de 1,6 masse
solaire (type Am~Fm) et comparés aux anomalies maximales observées dans ces

3)

deux groupes d'étoiles * ', dont la structure est présentée sur la figure 7.

On voit que la diffusion permet d'expliquer méme les plus grandes ano-
malies d'abondance observées. Par exemple, on peut ainsi expliquer dans les

éfoiles Ap-Bp, & la fois les sous~abondances de deux ordres de grandeur observées

pour |'oxygeéne et les surabondances de six ordres de grandeur observées pour

I'europium,



Le succds principal de cette théorie est dc;nc d'expliquer globalement,
sans parameétre arbitraire, |'apparition des plus grandes ancmalies observées et
leur variation en fonction de la température et en fonction du temps. Ces anoma-
lies sont ainsi en fait la signature de la stabilité de I'atmosphére des étoiles o

elles sont observées.

Mouvements atmosphériques et diffusion

Mais la théorie de la diffusion est-elle aujourd'hui en mesure d'expliquer
la grande diversité des anomalies d'abondance d'une étoile & I'autre ? Comment
une théorie qui, & premiére vue, donne des résultats qui ne dépendent que de la
température de |'étoile, peut-elle expliquer que des étoiles ayant la méme tempé-
rature aient des anomalies souvent trés différentes ? En réalité, ce n'est que sous
sa forme la plus simpliste que la théorie de la diffusion ne dépend que de la tempé-
rature, car |'atmosphére est supposée idéalement stable. Or on observe que les
atmosphéres stellaires sont en géﬁércl turbulentes, c'est-a-dire animées de mouve-
mem‘:;: aléatoires. La turbulence est grande dans les étoiles normales ;
elle est plus faible dans les étoiles particuliéres. En réalité, donc, pour reproduire
les anomalies observées dans des étoiles individuelles, il faut tenir compte des
variations de la turbulence d'une étoile a I'autre. Cependant, en cinétique des
gaz, la théorie de la turbulence est encore trés peu développée ef son intégration
aux calculs de diffusion stellaires implique pour I'instant I'introduction de parama-

(13)

fres arbitraires. Evry Schatzman a cependant montré, en introduisant un coef-



ficient de diffusion turbulente DT’ que la turbulence n'élimine les effets de la

diffusion ordinaire (de coefficient D) que si elle est suffisamment forte (DT /D 105)°

D'autres phénoménes physiques sont importants. Ainsi certains éléments
quittent I'enveloppe de I'étoile par le haut et rejoignent la matiére interstellaire ;
I'inverse est égalémenf possible (accrétion de matiére par I'étoile). En fait, prévoir
théoriquement ce qui se passe & la partie la plus externe de 'étoile est trés difficile.
Il est certain que les champs magnétiques qui ont été observés & la surface de la
plupart des étoiles Ap doivent influencer la aiffusion des éléments ionisés. Mais
la géoméirie de ces champs est trés mal connue : on ne détermine en général qu'une
valeur moyenne du champ sur toute la surface visible de |'étoile. Cette valeur
moyenne varie périodiquement avec le temps, au cours de la rotation de l'étoile,
ce qui monire que le champ magnétique n'est pas uniforme. On peut ainsi cons-
truire des modéles de la géométrie du champ magnétique, mais ceux-ci sont encore
trés approximatifs. D'autre part, dans les zones les plus externes de |'étoile, les
collisions entre les ions et les profong deviennent si peu nombreuses que ['équilibre
thermodynamique n'y est pas atteint et cela corﬁplique notablement le calcul des
forces radiatives, Pour expliquer comment [es anomalies varient d'une étoile &
I'autre, il faudra donc déterminer en détail comment le champ magnétique et la

structure externe varient d'une étoile & l'autre.

En utilisant des paramétres arbitraires dont ['usage est compatible avec
p g P

les incertitudes sur les calculs faits jusqu'ici, nous pouvons interpréter méme les
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anomalies les plus surprenantes, Par exemple, on a pu expliquer que si, dans cer-
taines étoiles Ap, le mercure 204 est relativement plus abondant que les autres
isotopes du mercure, c'est parce qu'il est le moins poussé en dehors de |'étoile,

. . cers . . 14)  anni
malgré la faible différence de masse relative entre ces isotcpes . Annie
Baglin et Gérard Vauclair ont aussi réussi & expliquer pourquoi des étoiles pul-
sanfes aux abondances normales pouvaient cohabiter dans la méme région du

diagramme HR avec des étoiles non pulsantes aux abondences anormales.

Un autre succas de la théorie de la diffusion est donc que, semi-
quantitativement, mais moyennant |'introduction de certains paramétres arbitraires,
elle semble capable d'expliquer globalement les anomalies observées et leur varia-

tion d'une étoile & ['autre.

La théorie de la diffusion ne sera définitivement établie que si elle s'avére
capable de fournir une explication détaillée des anomalies d'abondance étoile par
étoile. Avant d'en arriver la, cependant, il importe de réduire au maximum le
nombre de paramétres arbitraires. Toutefois, compte tenu des nombreuses compa-
raisons favorables obtenues jusqu'a présent entre théorie et observation, on peut
faire la démarche inverse et fixer des contraintes sur ces paramétres en prenant la
théorie comme hypothése de travail. Pour autant qu'aucune contradiction n'appa-
raisse, |'observation des anomalies d'abondance nous permet alors d'étudier les
phénoménes hydrodynamiques inaccessibles & |'observation directe, comme la

turbulence dans les couches profondes de |'enveloppe.
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Enfin, dans un autre ordre d*idées, une autre conclusion peut &tre tirée

de ce qui a été dit ici. La théorie de la diffusion a suivi assez vite les observa-
tions (récentes) pour que |'existence d'anomalies d'abondances, méme considé-
rables, ne puisse ébranler sérieusement |'édifice de la nucléosynthése. D'autres
interprétations non nucléaires sont venues concurrencer récemment la théorie de
la diffusion, comme ['accrétion sélective dans un fort champ magnétique, I
semble bien, cependant, que de telles interprétations ne puissent s'appliquer qu'a

des cas fras particuliers, pour lesquels, souvent, la théorie de la diffusion a déja

des éléments de réponse & apporter.

En fait, la nucléosynthése et la théorie de la diffusion sont complémen-
taires, et on pense avoir maintenant un schéma d'ensemble cohérent de |'origine
des éléments et des abondances observées & la surface des étoiles, méme si ['on tient
compte de |'existence des problémes que nous venons de mentionner, Bien sOr, on
ne considérera la situation comme pleinement satisfaisante que lorsque la ... Corne

d'abondance(s) aura livré tous ses secrets,



(1)

2)

@)
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Encadré 1

Le spectre d'une étoile

Seules nous sont accessibles optiquement les couches trés extérieure de
['étoile observée. Elles constituent |'atmosphére, ob le gaz est suffisamment trans-
parent pour permetire le passage du rayonnement, Ainsi le spectre d'une étoile est
en fait constitué par les raies nous parvenant de son atmosphére. Ces couches
externes correspondent environ & 1 % du rayen de |'étoile - mais & 107 de sa
masse. Nous appellerons enveloppe la zone incluant I'atmosphére et la partie
située juste en dessous. Elle contient les éléments qui peuvent apparaftre ou dis-
parattre (par diffusion) de |'atmosphére, au cours de la vie de |'étoile (voir Fig. 5).
Elle constitue environ 1 % de la masse de |'étoile. Les températures n'y sont pas

assez élevées pour que des réactions thermonucléaires aient lieu.



Encadré 2

Le diagramme de Hertzsprung-Russell

L'observation, dans les spectres des étoiles, de raies spectrales caracté-
ristiques de tel ou tel élément (hélium, hydrogéne, etc...) a conduit & diverses

classifications qualitatives dont la plus utilisée est la classification de Harvard,

portant sur plusieurs centaines de milliers d'étoiles. Les spectres sont classés par
types allant de O (étoiles chaudes, dont la température superficielle est d'environ
50 000°K) & M (étoiles froides, 3 500°K), en passant par une série de types inter-

médiaires (voir figure), eux-mémes subdivisés en dix sous-types, numérotés de

0 & 9. Le type spectral comprend souvent des indications complémentaires.

Lorsqu'on porte en abscisse le type spectral des étoiles observées (suivant,
par exemple, la classification de Harvard) et en ordonnée leur magnitude absolue,
on obtient un "diagramme de Hertzsprung=-Russell" (ou "diagramme HR), élaboré
& l'origine par tdtonnements successifs de 1905 & 1914 par Ejnar Hertzsprung et
Henry Norris Russell. Ce diagramme fournit les clés d'une multitude de problémes
astrophysiques, mais son interprétation détaillée nécessite la théorie compléte de
[*évolution des étoiles ; nous nous limiterons & n'exposer ici que ce qui est utile

dans le texte.
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On remarque toute de suite (voir figure) que la plus grande partie des

étoiles se groupent le long d'une diagonale : c'est la série principale.

Grdce aux amas d'étoiles, qui regroupent de quelques dizaines & quelques mil-

lions d'étoiles de masses différentes liées ensemble gravitationnellement (voir figure de
téte), donc issues du méme nuage protostellaire, donc de méme dge et de méme composi-

tion chimique initiale pour un amas donné, on a déccuvert que trois facteurs seulement

déterminent la place d'une étoile donnée dans le diagramme HR : (1) sa masse,

(2) son &ge, et (3) sa composition chimique initiale.

La série principale représente un stade commun de |'évolution des étoiles :

la phase tras longue o I'hydrogéne (qui constitue plus de 90 % (en nombre) des
atomes de |'étoile) est progressivement converti en hélium par une suite de réac-
tions thermonucléaires. (L'étoile quitte la série principale aprés avoir brdlé

I'"hydrogéne de sa partie centrale). La position d'une étoile sur la série principale

est uniquement fonction de sa masse.

Par ailleurs, on peut suivre sur le diagramme HR ['évolution d'une étoile,
avant et aprés son séjour sur la série principale par des modeéles théoriques qui
rendent compte (au moins qualitativement) de la présence ou de |'absence d'étoiles
dans telle ou telle régicn de ce diagramme. La position du trajet évolutif ainsi
obtenu, ainsi que la vitesse & laquelle il est parcouru (donc' la durée de vie) dépen-

dent de la masse de ['étoile. L'dge se détermine par la distance parcourue depuis
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le stade protoétoile, en passant par des étapes consécutives caractéristiques et de
durées variables : contraction, série principale, allumage de réactions thermo-
nucléaires successives (au fur et & mesure que la température centrale augmente)

donnant, aprés I'hélium, surtout les éléments C, N, O, Mg, Si, etc...

La composition chimique initiale n'intervient pas pour medifier la posi-

tion sur la série principale. En effet, |'étude de leur spectre monire que toutes
les étoiles ont une composition chimique initiale essentiellement identique. Les
anomalies d'abondance observés ne sont pas suffisantes pour medifier substantielle-

ment la position dans le diagramme HR, compte tenu des critéres de classement.

Les étoiles "particuliéres" chaudes de types spectraux F, A et B, qui font

I'objet du présent article, sont sur la série principale, ou dans son voisinage immédiat.

Notons qu'il est possible par ailleurs de représenter le diagramme HR dans
d'autres systémes de coordonnées. Par exemple, le type spectral peut étre remplacé
par la température, T (plusv précisément la température effective, vTefF, qui est la
température d'un corps noir rayonnant la méme puissance que |'étoile chservée) et la
magnitude par la luminosité, L, (la puissance de |'étoile) ; le diagramme HR en

coordonnées log L-log T est d'un emploi courant.
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Encadré 3

Le transport de ['énergie dans les étoiles
P g

Trois processus peuvent &tre & I'oeuvre pour évacuer & I'extérieur |'énergie
preduite au centre d'une étoile par les réactions thermonucléaires. Ce sont

(1) la_conduction par les particules matérielles ; (2) le rayonnement, transport

d'énergie par les photons et (3) la convection, mettant en jeu des déplacements

macrescopiques de matiére,

Le fransport par conduction (1) n'est en général pas efficace dans les

étoiles, parce que trop lent (les particules sont tras vite freinées étant donné la
forte densité du milieu). Exceptions importantes : les naines blanches et le noyau
des géantes rouges, de faible masse ( 2 MO) ol les conditions physiques sont telles

que ce sont les électrons qui contribuent principalement au transport de ['énergie.

Le transport radiatif (2) intéresse toutes les étoiles : il est le résultat du

transfert du rayonnement & travers les couches successives de |'étoile. Il se fait de
fagon plus ou moins efficace suivant I'opacité du milieu (c'est-a-dire sa capacité

d'absorber et d'émettre du rayonnement). Les photons traversent pratiquement sans
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obstacle un milieu transparent (ou "optiquement mince"), mais subissent toutes
sortes d'interactions dans ce milieu frés opaque qu'est ['intérieur d'une étoile :
absorptions, réémissions, diffusion, efc... Ces processus y rendent le flux de

photons isoirope, avec une trés faible anisotropie radiale le long d'un rayon r

le gradient de température dT /dr est de |'ordre de (T centrale) / (Rayon de
['étoile) = 10;4 °K/em. C'est ce gradient qui évacue |'énergie produite au
centre de |'étoile. L'opacité est telle (sauf dans les couches superficielles) qu'un
photon créé dans les régions centrales met plusieurs millions d'années & atteindre

la surface . Mais ce temps reste trés petit devant la durée de vie de ['étoile

(de I'ordre de plusieurs milliards d'années pour le Soleil, pcrrexemple), qui est ainsi

en équilibre radiatif,

Cet équilibre est en général stable. Si |'opacité du milieu est trop élevée,
par rapport au flux du rayonnement issu du cenire de I'étoile ousi la densité est
trop faible, 1'équilibre devient instable, En effet, sous I'influence d'un trop fort
gradient de température, les couches inférieures se dilatent frop par rapport aux
couches supérieures, et ont ainsi tendance - par poussée d'Archiméde - cles

remplacer. Il faut alors un mécanisme pour évacuer I'énergie en excas.

C'est alors le transport convectif (3). 1l se produit un mouvement ascen-

dant (de gaz chaud, donc plus léger) de bulles macroscopiques (appelées "cellules
convectives"), qui s'arréte lorsque leur température et leur densité sont les

mémes que celle du milieu environnant. Il s'ensuit également un mouvement des-



[

cendant (de gaz "froid", en réalité & peine moins chaud) de cellules convectives

plus denses, donc plus lourdes. Dans une couche convective, les deux mouvements
ont lieu simultanément : c'est fondamentalement ce qui se passe dans une casserole

d'eaqu presque & ébullition. On atteint ainsi un nouvel équilibre, ['éguilibre convectif,

le rayonnement assurant toujours par ailleurs sa part du transport de {'énergie.
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TABLEAU 1

Particularités observées dans les étoiles anormales

Fm = Am
Type spectral

Ap - Bp

SiEu HgMn

Rotation lente

Principales anomalies ss.ab. Ca, Sc

observées sur, ab, méfaux
lourds

Température 7 000 - 10 000°K

Masses 1,5a2,5 M@

2.1096 5.108 ans

Temps de vie sur la
séquence principale(s)

lente irés lente

sur. ab, Si, Cr, Sr,
Eu, etc..

sur, ab, Hg, Mn

8 000 - 15 000°K 10 CO0 - 15 000°K

9 8

10° & 7.107 ans 2.10%4 7.10” ans




LEGENDES DES FIGURES

Sieg;'{e% L'amas ouvert des Hyades dans la Constellation du Taureau. C'est |'amas
le plus proche : il s'étend de 88 & 150 années-lumi&re de nous, Il contient
beaucoup d'étoiles de type Am (& raies métalliques anormalement intenses),
comme 60, 63, 81 du Taureau, 16 d'Oricn, ou encore HR 1403, D'apras
|'étude de son diagramme de Herizsprung-Russell (voir encadré 2), on a
pu déduire que son dge était d'environ cing cents millions d'années.

D'autres amas, comme Praesepe ocu Messier 39, sont également riches en

étoiles Am.

Fig. 1 Spectres comparés : (a) d'une étoile A normale (HR 797, de type spectral
A2 V) et (b) d'une étoile Am (HR 178). Dans les deux cas, on note la
présence desraies H , H et H de ['hydrogéne (cette dernidre presque
confondue avec une raie du calcium une fois ionisé) intenses,; la raie K
(du calcium également) est plutdt plus faible dans les étoiles Am que dans
les étoiles A normales (mais elle se trouve ici mélangée & d'autres raies).
Ces raies, entre autres, déterminent le type spectral de |'étoile (voir
encadrés 1 et2), Mais on voit que le specire de ['étoile Am est surtout

trés fourni en raies métalligues (strontium, notamment), beaucoup

plus intenses que pour I'étoile A normale : ceci a été interprété

comme indiquant une trés fortfe surabondance des métaux correspondants. Cn peut



Fig. 3

mentionner des raies trés intenses (mais peu nombreuses) du stronfium, et
également des raies comme celles du fer ou du chrome, ainsi que des terres
rares, de I'yttrium ou du zirconium. Pour calibrer le spectre observé, on
utilise un arc au fer, dont le specire apparaft ici formé de raies brillantes
sur fond noir.(Ces spectres nous ont été aimablement communiqués par

Claude Mégessier et Claude Van't Veer).

Les abondances normales des éléments (d'aprés A.G.W. Cameron, Space
Sci. Rev., 15, 121, 1973), relatives & |'hydrogéne. Ces abondances
sont celles de la grande majorité des étoiles observées ; ce sont aqussi
celles des météorites. On voit que I'hydrogéne et [*hélium sont de loin
les éléments les plus abondants. Les anomalies d'abondance observées
dans les étoiles "chimiquement particuligres" de la séquence principale
(voir encadré 1) peuvent atteindre dans certains cas un facteur 106 par
rapport aux abondances normales ci-dessus. Méme alors, 1'hydrogéne

est toujours |'élément le plus abondant,

La masse de la zone ob le phénoméne de diffusion se déroule donne une
limite supérieure des anomalies d'abondance possibles. Pour chaque élé-
ment, l'anomalie la plus grande observée est indiquée par un point

(réf. 3). Les traits verticaux indiquent que tantdt des surabondances
tantdt des sous-abondances ont été cbservées pour cet élément. Les

lignes continues indiquent les résultats des calculs de diffusion, pour



Fig. 4

les deux groupes d'étoiles Am - Fm et Ap - Bp. Les cercles indiquent
des résultats incertains parce que les accélérations radiative et gravi-
tationnelle sont presque égales. Sauf dans ce dernier cas, il y a
accord entre la théorie et les observations pour presque tous les élé-
ments. Dans les étoiles Fm~ Am, le magnésium (Mg) semble poser un

probléme mais son chservation reste trés difficile.

(@) On montre l'accélération radiative (ici due & la photoionisaticn)

que subissent les atomes de manganése en fonction de la températ ure

de |'étoile. Quand Ii'accélérqﬁon radiative , Srad’ est plus grande que
l'accélération gravitationnelle, ggrav ; le manganése peut &tre poussé vers
le haut et il est surabondant & condition que I'atmosphére de I'étoile

soit suffisamment stable.

(b) On a indiqué comment varie, en fonction de la température, le
pourcentage des étoiles ol le Mn est particuligrement surabondant

("WW" : S.C., Wolff and R.J. Wolff, Ap. J., 194, &5, 1974),

194 étoiles ont été observées et groupées en fonction de la température.
Comme on s'y attend, la proportion la plus grande des étoiles avec bequ-
coup de manganése est observée quand Sqq SYT le manganése est le plus
grand. De méme, on a indiqué le nombre d'étoiles ob le manganase est
particulierement abondant tel que déterminé en 1967 par Sargent et Searle
("SS") dans une étude de 17 étoiles particuligres (publiée dans "The
Magnetic and Related Stars", Ed. R,C. Cameron, Mono Bock Co.,

Baltimore).



Fig. 5

Ces deux études indépendantes suggérent pour le manganése la méme
corrélation entre la force radiative et la surabondance. L'accéléra~-
tion radiative varie en fonction de la température surtout parce que
le flux radiatif et |'état d'ionisation du manganése varient en fonction

de la température.

Mécanisme de séparation des éléments par la diffusion dans une
atmosphére stellaire idéalement stable. L'élément lourd o absorbe
relativement plus de photons que 1'éiément léger . : il est poussé

vers le haut, alors que |'élément . coule.
’ q

Accélération radiative sur i*hélium=3 pour une abondance 3He/H =
5.10_3 (Michaud, Botsenberger et Montmerle, en préparation), Cette
accélération doit se calculer en tenant compte (trait plein) de ce que

les photons sont surtout absorbés par 1'hélium alors qu'il est dans sen

état neutre (il a alors un grand temps de collision, voir éq. 1) alors méme
que *hélium passe la plus grande partie de son temps ionisé. Si on ne tient
pas compte de cela (trait interrompu), on obtient une force radiative
jusqu'a plus de cent fois trop petite. Ce résultat est important pour

le probléme des anomalies isotopiques de |'hélium, en particulier

pour |'étoile 3 Cen A,



Description des couches externes des étoiles Fm, Am, Ap et Bp.

Les calculs d'évolution stellaire (réf. 5) indiquent que les étoiles
Fm et Am (a) ont probablement une zone convective (voir encadré 3)
qui inclut ['"atmosphére. Le phénomene de diffusion se déroule en-
dessous de la zone convective. Les éléments pour lesquels ['accslé-
ration gravitationnelle est plus grande que I'accélération radiative
en-dessous de la zone convective "coulent" ef sont sous-abondants
dans |'atmosphére, Si c'est l'accélération radiative qui domine,
['¢lément est poussé vers le haut, diffuse du bas de I'enveloppe jus-
qu'a la zone cenvective ob il est réparti de fagon homogéne, On
observe ainsi une surabondance. D'autre part, les étoiles Ap et Bp (b)
ont prebablement une atmosphére stable. Les éléments qui diffusent
depuis le bas de ['enveloppe jusqu'a |'atmosphére s'accumulent tous
dans ['atmosphére, sous |'oeil de |'observateur. Les cnomalies sont
denc beaucoup plus grandes dans les étoiles Ap - Bp (cas précédent)
que dans les étoiles Am - Fm (le dessin ne donne pas les proportions

réelles),



LEGENDE FIGURE ENCADRE 2

Un diagramme de Herzsprung-Russell schématique, sur lequel on a
mis en évidence la série principale (avec les masses d'étoiles e#primées en masses
solaires), la branche des géantes rouges et, sur le pourtour, différentes autres
& S.S. Huang, Scientific American, Avril 1960). On a aussi fait figurer, de
fagon trés sommaire, le trajet évolutif d'une étoile de 3.2 masses solaires, depuis
la contraction du nuage protostellaire jusqu'au stade géante rouge (qui n'est pas
le dernier stade de |'évolution des étoiles). La durée des différentes étapes est
notée (en années) au voisinage du frajet évolutif (5) . On voit, en
particulier, qu'une étoile passe la plus grande pcﬁie de sa vie au voisinage de
la série principale. C'est ce qui explique ['existence de cette série. On a aussi
représenté le domaine d'existence des étoiles d'abondances anormales (allant

principalement du type spectral B 5 cu type spectral F 3),
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POUR EN SAVOIR PLUS

Il n'existe pas d'ouvrage traitant de la diffusion des éléments dans les
atmosphéres stellaires, mais on peut trouver des livres sur la structure des étoiles,

d'une part, et sur la diffusion, d'autre part. En particulier {(en anglais) :

M. Schwarzschild : Structure and Evolution of the Stars, Dover (New York),

1958) (d'accas assez aisé).

S. Chapman et T.G. Cowling : The Mathematical Theory of Non-Uniform Gases,

Cambridge University Press (Cambridge, 1970).

J.H. Ferziger et H.G. Kaper : Mathematical Thedry of Transport Processes in Gases,

North Holland (Amsterdam, 1972).

(Ces deux derniers ouvrages sont difficiles).
On pourra aussi puiser des informations dans :

J.C. Pecker, E. Schatzman : Astrophysique Générale (Masson, 1959),

J. Audouze, S. Vauclair : L'Astrophysique Nucléaire (Que sais-je ? , 1972).
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LA DIFFUSION DANS LES ETOILES
EFFETS D'IONISATION ET D'ABONDANCE

La diffusion explique l'existence de la plupart des anomalies
d'abondances observées dans les étoiles Am, Ap et Bp. Pour pouvoir
obtenir des résultats quantitatifs rigoureux, il est nécessaire d'amé-
liorer l'équation de diffusion, pour tenir compte et des effets d'abon-
dance et d'ionisation, et de la ''redistribution'' de la force radiative
atomique sur un élément donné, sur ses différents états d'ionisation.
Modifier, par exemple, l'abondance de 1'hélium, a pour principal
effet de changer le champ électrique existant dans 1l'étoile : en
l'absence d'un tel champ, les électrons flotteraient au-dessus de l'hy-
drogene (ou de 1'hélium) du fait de leur plus petite masse. Le champ
électrique compense la moitié de l'accélération de la gravitation sur
1'élément le plus abondant, mais maintient les électrons dans 1'étoile.
Le champ électrique augmente avec la masse de l'élément dominant.
Si c'est 1'hélium qui domine [n(He)/n(H) > 0.5, ce qui est observé
dans les étoiles !'riches en hélium" ] , le champ électrique est assez
intense pour éjecter des protons de 1'étoile. Le traitement détaillé
de l'ionisation partielle impose l'utilisation d'une équation de diffusion
par état d'ionisation. Nous montrons en quoi cette équation differe de
1'équation de Aller et Chapman employée habituellement. On doit inclure
un nouveau terme pour tenir compte de l'apparition et de la disparition
des particules dans un état d'ionisation donné. Nous montrons explici-
tement comment calculer ce nouveau terme,

Par ailleurs, la redistribution de la force radiative peut conduire
dans certains cas 3 une forte amplification de l'effet de la force radia-
tive atomique sur un élément donné. Lorsque 1'élément considéré
absorbe les photons alors qu'il n'est pas ionisé, sa mobilité est plus
grande et l'effet de la force radiative peut &tre accru de plus d'un ordre
de grandeur. Cet effet doit &tre inclus m&me dans les calculs & l'ordre
zéro. On discute également la diffusion thermique et on dissipe quelques
erreurs existant dans la littérature courante 2 propos du coefficient de
diffusion binaire. En imposant que la vitesse de diffusion (moyennée
sur tous les états d'ionisation) tende vers zéro 2 l'équilibre, nous
trouvons les termes correctifs correspondant aux effets précédemment
décrits, et nous obtenons ainsi une équation de diffusion valable pour
presque toutes les situations astrophysiques. Elle n'est toutefois pas
valide si n(He)/n(H) >0.5. Bien que l'on puisse dés maintenant
appliquer cette nouvelle équation en astrophysique, il est encore néces-
saire de trouver une démonstration rigoureuse s'appuyant sur la physi-
que statistique.
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ABSTRACT

Diffusion explains the existence of most abundance anomalies in Am, Ap, and Bp stars. To
obtain reliable quantitative results on these anomalies, it is necessary to improve the diffusion
equation, in order to take into account abundance and ionization effects, as well as the redistribu-
tion of the atomic radiative force on a given element among its ionization states. The main effect
of changing the abundance of, say, helium is in the electric field inside the star: in the absence of
an electric field the electrons would float above hydrogen (or helium) because they have a smaller
mass. The electric field cancels half of the gravitational acceleration of the most abundant nucleus,
but attracts the electrons to the star. The electric field increases with the mass of the dominant
element. When He dominates [n(He)/n(H) > 0.5, as observed in He-rich stars], the electric field
is strong enough to eject protons from the star. The detailed treatment of partial ionization imposes
the use of one diffusion equation per state of ionization. We show that this equation is different
from the usual Aller and Chapman diffusion equation. A new term must be added to take into
account the possible appearance and disappearance of particles from the given state of ionization.
We explicitly show how to calculate this new term.

The redistribution of the radiative force, on the other hand, may lead in some cases to a strong
enhancement of the effect of the atomic radiative force on a given element. When the photons
are absorbed while the element of interest is not ionized, the effect of the radiative force may
be increased by more than one order of magnitude because of the large mobility of the absorbing
atom. This effect has then to be included even in zeroth-order calculations. Thermal diffusion is
discussed, and some confusion in the literature about the correction factor to the binary diffusion
coeflicient is cleared up. By requiring that the diffusion velocity, averaged over all ionization
states, tend to zero at equilibrium, we find the corrective terms that account for the effects described
above, thus obtaining a diffusion equation valid in nearly all astrophysical situations. It is not
valid, however, if n(He)/n(H) > 0.5. Although the new diffusion equation can be applied im-

~mediately to astrophysical problems, a rigorous derivation from statistical physics is still needed.

Subject headings: atomic processes — mass loss — stars: abundances — stars: atmospheres —
stars: metallic-line — stars: peculiar

I. THE ASTROPHYSICAL CONTEXT

The migration of elements (diffusion) from the envelope to the atmosphere of stars, or vice versa, now appears
to be the most likely explanation for the existence of abundance anomalies in B, A, and F main-sequence stars
(Michaud 1970; Watson 1970, 1971; Smith 1974). For instance, underabundances of elements like He, Ne, and
O, or overabundances of elements like Mn, Sr, Y, Zr, and rare earths, can be explained in this way (Michaud
1970), as well as isotope anomalies of elements like He, Hg, and Pt (Michaud and Vauclair 1972; Vauclair, Michaud,
and Charland 1974; Michaud 1973; Michaud, Reeves, and Charland 1974).

This satisfactory agreement obtained between the observed anomalies and those that can be created by diffusion
is still mainly based on a comparison between radiative and gravitational forces (e.g. Michaud 1970; Watson
1971). In this “zeroth-order” model, an element can be observed to be overabundant if, in the atmosphere of the
star, the (upward) radiation force is larger than the (downward) gravitational force, bringing the element up to
the photosphere and thus giving rise to an apparent overabundance—or to an apparent underabundance otherwise.
The results given by such a model are not very sensitive to the details of the diffusion equation.

However, when more sophisticated quantitative models are built, some difficulties may appear. A first instance
is the He-weak, B-type star 3 Cen A. As computed by Vauclair, Michaud, and Charland (1974), it takes at least
3 times as long as the total lifetime of the star to build the observed He overabundance. But the time scale to
build this abundance anomaly is specially sensitive to the details of the envelope model, and to the exact form of
the diffusion equation used. A second instance is the case of the He-rich stars. Osmer and Peterson (1974) suggested
that in stars with T cooler than 18,000 K, the radiation force cannot support He, leading to an underabundance

* On leave from Service d’Electronique Physique, Centre d’Etudes Nucléaires de Saclay, France.
T Partially supported by grants from Le Conseil National de Recherches du Canada and Le Ministére de 'Education du Québec.
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of this element; at 18,000 K the radiation force on ®*He becomes large enough to support a relative overabundance
with respect to “He, whereas at higher temperatures an overall overabundance of He versus H becomes possible.
Though qualitatively attractive, this suggestion seems to contradict the results of Vauclair, Michaud, and Charland
(1974). But here He is not a test element, and the diffusion equation used should take it into account.

To see how serious the problem is in such cases, it is thus necessary to study in detail the validity of the diffusion
equation under the relevant physical conditions; up to now, this diffusion equation has been in all cases the one
given by Aller and Chapman (1960) (their eq. [2.15]), hereafter referred to as the AC equation. More precisely,
we will in this paper investigate how this equation is influenced by the fact that He is not a test element, that it
should be modified when ionization is taken into account, and that the momentum transmitted to one element by
the radiation field should be spread among its various ionization states. Also, some confusion in the literature as
regards the binary diffusion coefficient will be cleared up.

Thus the results obtained here will be needed for the detailed calculations that, owing to the satisfactory agree-
ment of the zeroth-order model with observations, one is now justified in making, and which lead to more quan-
titative comparisons between predicted and observed abundance anomalies.

II. OUTLINE OF THE PAPER

The stellar atmosphere or envelope is assumed to be sufficiently stable for diffusion to take place. The atmosphere
is in hydrostatic equilibrium, the diffusion phenomena being only a first-order perturbation of this equilibrium.
At the end of the diffusion process, equilibrium for each element must be recovered. Hence equilibrium can be
calculated by two methods: using equilibrium equations, or letting the diffusion equations become stationary. Any
difference between the results of the two approaches makes necessary a modification to the diffusion equation used.

The first method (*equilibrium method” hereafter) is standard: using the equations of (hydrostatic, thermody-
namical, ionization) equilibrium and a stellar model, one can obtain any required parameter at any point in the
atmosphere of the star (pressure, concentrations, temperatures, etc.). For instance, in a mixture of # components,

assuming that each given element k (k = 1,.. ., n) is entirely in one single state of ionization, and neglecting all
other effects for the moment, the equation of hydrostatic equilibrium reads separately for each k:

1 dpe & _

;,:dr +Ef—0' (2.1

T(r) is given by the stellar model. & is the sum of all the forces acting on element k (mass number 4,, charge
o)

-gz';-c = —Akmpg + Z;,;EE + Fk . (2«2)

Fl is here any force other than gravitational or electrical. It will be called an “external” force, but it may be a
radiative force. (We will defer the study of radiative forces until § VI.) The other symbols have their standard
meanings.

The second method (“ diffusion method” hereafter) is to consider the equilibrium state as the limit toward which
the first-order perturbation (diffusion) tends; that is, for instance, to let the diffusion velocities tend to zero when
only one state of ionization is present. From Aller and Chapman (1960), assuming that protons are the major
constituent of the mixture (¢; « 1), neglecting thermal diffusion and ionization, and taking eq. (2.2) into account
the diffusion velocity w,, of ion i of concentration ¢; with respect to the protons is

_ dlnci -%—ng’:p
w"i—D"i[_ & TR ]

[We shall assume throughout this paper that hydrogen is fully ionized, in order to avoid difficulties with the choice
of the diffusion velocity of the ions in the diffusion method. In practice, we require that n(H)/n(p) < 10-2.]

Thus, if w,; = 0 (assumed equilibrium), equation (2.3) gives an expression for & — &, (and for F;, — F, by
eq. [2.2]) for any (logarithmic) gradient of concentration ¢, So does equation (2.1). When one compares the
forces so obtained by the two methods, one checks the accuracy of the diffusion method, since it is equivalent to
a comparison of the equilibrium gradients. #; — F, may also be interpreted as the “external” force needed for
equilibrium to be realized with given concentration gradients. But rigorously, the equality between F, — F, and
the corresponding equilibrium is an identity, in the mathematical sense of the term, when we require wy; = 0.
Later (§ VI), we shall study physical (radiative) forces, which will allow us to compute wy,.

Note, furthermore, that physically, using equation (2.3) is, by equation (2.1), equivalent to saying that the
diffusion velocity is proportional to the difference between the actual and equilibrium (logarithmic) pressure
gradients d In p,/dr (see Eddington 1930); hence when ¢, « 1, both methods agree.

In fact, with a satisfactory diffusion equation, both methods should always give the same result; any difference
is to be interpreted as a deficiency of the diffusion equation used under the corresponding prevailing physical
conditions. The basic idea of this paper is thus to compare the results of the two methods under a variety of

(2.3)
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physical conditions, and to correct (analytically or numerically) the error which is introduced by using the standard
equation of diffusion, i.e. the AC equation defined in § I.

In order to take thermal diffusion, partial ionization, and abundance effects into account, as a first step (§ III)
we shall study the electric field in stars. Nonvanishing helium concentration leads to important modifications to
the usual electric field, and thus to the diffusion equation, and eventually implies the existence of mass-loss phe-
nomena. In order to take thermal diffusion and partial ionization into account, as a second step, we consider a
nonzero right-hand side of equilibrium equation (2.1). Thermal diffusion (§ I'V) is shown not to be very important
in the atmospheric models used, and is treated only approximately. As for partial ionization (§ V), the study of the
ionization equilibrium leads to a corrective term in the AC equation, while abundance effects are accounted for
by a semiempirical correction factor depending on the ionization state. How a given radiative force should be
spread among the various states of ionization of an element is examined in a third and last step (§ VI); it is shown
that the redistribution process can enhance the effect of radiative forces by more than one order of magnitude.
A discussion of the diffusion equation we propose to use and its validity in astrophysical situations is presented
in § VII; the problem of corrections to the first approximation to the binary diffusion coefficient is also briefly
settled.

Before beginning the next section, it is useful to define more carefully some notations already used and to make
preliminary computations and simplifying assumptions.

In practice, we consider a mixture of hydrogen, assumed to be mainly in the form of protons (index p), of
electrons (index ¢), and of an ion (index i, corresponding to a given ionization state: { = 0, 1,...). Other ions may
be present as well, but we shall restrict ourselves for the diffusion method to the case of one ion only. For diffusion,
we shall consider sets of binary mixtures (p-e, p—i, etc.) for which the concentration is defined with respect to
the sum of the two corresponding constituents only. For instance, the already mentioned concentration of ion ¢
with respect to protons, ¢, will be defined by

pi=c(p + ),

or

p being the total pressure, and taking electrical neutrality (§ III) into account. Hence, with the help of equation
(2.2), the hydrostatic equilibrium equation (2.1) is

" din¢g dlnp
“Tdr T Tar +

Am,g ZeE | F; _
T + T + T + I'(e;) = 0, 2.5)

with
T(e) = 210 [l + 3e(Z ~ D]

{so T'(¢;) = 0 for ¢, — 0, and I'(¢c;)) = 0 when Z, = 1 for any ¢].
To make things more definite and because it is the simplest case, we will set

dln ¢
dr

=0. (2.6)

This situation prevails when a stellar atmosphere just becomes stable in the course of its evolution; it can be
considered as an initial condition to study how the star will evolve afterward and, for instance, to compute times
for a given element to reach hydrostatic equilibrium. Condition (2.6) corresponds also to usual calculations of
stellar atmospheres, thus allowing already published results to be readily used in what follows. Note, then that
for any ¢, I'(¢;) == 0. For the following discussion, helium will be considered in its various ionization states (indices
i =0, 1,2, respectively); the corresponding abundance (by number) wiil be denoted by y;:

Y= L —Ci— : ‘ 2.7

Finally, in the study of thermal diffusion (§ IV), we will need the concentration ¢;* of ion / with respect to the
whole mixture (i.e., not only with respect to protons), defined by

pi=c*p. (2.8
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III. THE ELECTRIC FIELD IN STARS

Under the pull of gravity, a mixture of protons, ions, and electrons tends to settle into an exponential pressure
distribution for each component, but the characteristic height is of the order of, or greater than, 2000 times smaller
for protons and ions (respectively) than for electrons. As a consequence, electric charges tend to be separated,
giving rise to an electric field E, which in turn acts on the charged particles.

The main features of the electric field in stars made of hydrogen and helium will be given, leading in particular
to the possibility of mass-loss phenomena. General expressions will first be derived allowing for abundance effects,
and, as outlined in § I, the results of equilibrium will be inserted into the diffusion equation.

a) The Role of Electron Diffusion

When the electric field E is computed by the equilibrium and diffusion methods, the results agree only when
y1—> 0. Thus a first modification to the AC equation will be to include the electric field given by the equilibrium
method.

Even if the medium is not actually in equilibrium, since the electric field E has to maintain an almost perfect
electrical neutrality (see next subsection),

dps dp,  dp. _
71;--%-22;—3;—7—0. ‘ (.1

Anticipating the discussion on diffusion, it is straightforward to show (e.g., Chapman and Cowling 1970) that the
diffusion coefficients for electrons with respect to protons and ions, D,, and D, are ~(m,/m,)"? =40 times
greater than the diffusion coefficient for ions with respect to protons, D,,.

This has two consequences. First, the electrons relax to hydrostatic equilibrium much more rapidly than protons
or ions, so that always,

Ldp,  _msg _ eE
Pod = KT kT (3.2)

Thus, for any actual gradients, the electric field £ locally satisfies

_PLE _ pameg | dpy a,
% i il S ¢ (3-3)

Equation (3.3) is the general equation giving the electric field in stars. However, since we are interested in the
equilibrium state to which the medium tends to relax, we will assume that E is always close to its equilibrium
value. To what extent this is true will be seen in the next section.

The second consequence of the fact that D,, » D, is that, except for thermal diffusion phenomena (which can
be added to the right-hand side of eq. [3.3]), electron diffusion has in fact no influence on p-i diffusion: a displace-
ment of ions is almost immediately followed by a corresponding displacement of electrons.

b) The Electric Field at Equilibrium

In general, the electric field is determined by the assumed electrical neutrality condition, as already mentioned.
We will first examine this assumption more closely, and then compute the electric field in a stellar atmosphere in
hydrostatic equilibrium, with special attention to abundance effects when helium is present.

Let us first briefly examine the case of pure ionized hydrogen in a steady-state equilibrium. The equilibrium
equation is, in addition to equation (3.2),

dinp, mg  eE
& "k TRT (3-4)

The electric field £ arises in fact from a certain (small) volume charge. Assuming that p, = p., the electric field
for ionized hydrogen is given approximately by

eE = ¥(m, — m.)g . (3.5

About half of the weight of the protons is thus supported by the electric field £. However, this fact is seldom
mentioned in practice. It is the use of the reduced-mass concept that takes care of the electric field, since it allows
one to compute the gradients of the total pressure (which does not contain E) by implicitly assuming electrical
neutrality. For the total pressure gradient, one then obtains the usual expressions involving the reduced mass.

The volume charge giving rise to E has been studied by various authors (e.g., Milne 1924; Eddington 1930;
Wildt 1936; Schatzman 1947; Montmerle 1975). It has been shown to be indeed very small, except in the very
outer layers of the stellar atmosphere. The star in fact has a net charge & up to the point where these layers
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merge with the interstellar medium. As an estimate, it is easy to show that this charge, for a star made up of &
baryons, is given by

Z _1m’G
A~ 2 et

~ 10797,

A closer analysis (Montmerle 1975) shows that, at the center of the star (with dp, = p, — p.), the volume
charge is given by

b 1 m2G
(%)cenmr ~ 2 ;2 ’ (3.62)

and, in the atmosphere, at a distance » from the center, by (roughly)

0.\ L 1m2G{p,
(). bt

where (p), stands for the average density of the star up to radius r, p, being the local density at r. Thus the excess
(positive) charge increases outward, until one reaches a number density » ~ 1073 cm~2 (for a solar-type star),
where Milne (1924) has shown that the electric field lines end. Since, however, the interstellar medium number
density is ~1 cm ™%, the assumption of a star alone in space and without any motions in its outer atmosphere
cannot be valid that far out; some charges must be distributed around n = | cm~3, and unstable motions should
exist. To cancel the total charge at this point, one needs ~10~2 electrons cm ™2,

Now let us see what happens when helium is present in any ionization state and in an (@ prior?) arbitrary con-
centration; for simplicity in the equilibrium equations, hydrogen is supposed to be fully ionized.

First assume that one ionization state is dominant and that the medium is in hydrostatic equilibrium. (Helium
will be denoted by He [pressure p,, i undefined] if this state is left undefined, by He®, He*, or He* * otherwise
Egre)ssures Do, D1, Do, Tespectivelyl.) Then, if Z, is the charge of He, one has, in addition to equations (3.2) and

4),

1dp _ _aAm,,g Z.eE
oo dr kT kT ' 3.7

Here also it has been verified that the electrical neutrality condition holds to about the same accuracy as for the
pure hydrogen case (see Montmerle 1975), leading to

lap  _mg 1+4y _ _bg (3.8)
par 2kT 1 + ¥(Z, + )y, kT )
neglecting m, with respect to m,. The relevant electric field £, is then given by
1 + AZ;
¢E, = im,g 24! (3.9)

1+ ‘%(Zi + 1)Zi‘)’£ .

Equation (3.9) is the limiting case of equation (3.3) when helium and hydrogen are completely separated.

Another important case is when, because of turbulence or convection, hydrogen and helium are completely,
mixed. The helium concentration is then constant, and the hydrogen-helium mixture being in hydrostatic equi-
librium, one has, in addition to equation (3.2) and instead of equation (3.7),

1 dlp, +p) _ kg + Z/eE

= Sy 3.10
TN T T RT (3.10)
In equation (3.10), p’ is the equivalent mass of the mixture, with charge Z/, i.e.,
’ 1 -+ A"i
W= my y;’ (3.1
(hence different from p). Similarly,
- 1 + Z(')/g

z/ =17 (3.32)
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Of course, here again d In p/dr is given by equation (3.8). The electrical neutrality condition is the same as before,
and leads to the corresponding electric field E,, given by

o 1 + Ay, _
eEm - %m’gl + %‘(Z; + 1)‘}’{ = ug

(not u’g). This case has (implicitly) already been investigated by Schatzman (1958). Equation (3.13) is the limiting
case of equation (3.3) when hydrogen and helium are completely mixed.

Although it is formally sufficient to replace Zyy, in E, by y, in E,, note that (a) when He® dominates, whereas
E, remains the same for any v, eE, can reach values up to Am,g; (b) when Z; # 0, E, remains of the same order
as E, for any v;; (c) in both cases, (egs. [3.9] and [3.13]), eE/m,g can be greater than 1, which means that electrical
forces may succeed in overcoming the pull of gravity for protons, giving rise eventually to an unstable situation
(leading to stellar winds, for instance) in which equilibrium equations (3.7) or (3.10) do not apply anymore. (The
only exception is ionized He, which, in any concentration, will never succeed in forcing H to escape.) Thus we
suggest looking for mass-loss phenomena in He-rich stars. Perhaps the observation of a circumstellar hydrogen
shell around ¢ Ori E (Walborn 1974) is an indication of their occurrence. In practice, this situation does not arise
until values of ; > 0.5 are reached; this sets an upper limit on the concentration for the validity of the following
study. [Note that the term I'(c;) appearing in eq. (2.4) can then always be neglected, except for Z;, » 1, which will
not be the case in what follows.] ’

In § V, we examine the effects of partial ionization on these results.

(3.13)

¢) The Diffusion Equation

A first modification to the AC equation is to insert the electric field £ deduced from equilibrium equations.

Again neglecting thermal diffusion and considering ions in one definite ionization state, the general equation
of diffusion for a binary mixture (Chapman and Cowling 1970) of protons and ions, subjected only to gravitational
and electrical forces, may be written, for any proportion of ions (4, Z,)*:

_ ldc.; A—lldp A—deE
o = Dol + ”‘)(‘E;‘Zr" T 407 1T 4 kT) (3.14)
When Ay, « 1, this reduces to the AC equation (§ II). We then take into account (with m, < m,) the electric
field computed from the AC equation applied to p—e diffusion (see Aller and Chapman 1960) and given by

eE _ ldp
TS r< 1), (3.15)

when thermal diffusion is neglected. It can be easily verified that equation (3.5) is obtained for ionized hydrogen
by setting w,, = 0. Thus, in this simple case, diffusion is rigorously compatible with equilibrium.
Now add some ions, with abundance y, with respect to protons, and write the electric field as

eE _ ladp _
T=pa K2 (3.16)

If protons and ions are separated (index s), equations (3.8), (3.9), and (3.16) give

(A + AZy)[1 + HZ; + Dy]

Ky Zy) = {1 +3Z + DZy]A + 4y)

(.17)

For helium, except for He?, X, is always close to 1 (within 20 percent for He* *, rigorously for He*). For highly
ionized heavy ions, X is just about equal to 1.
If protons and ions are mixed (index m), one has from equations (3.8), (3.13), and (3.16),

Knlyis Z)) = 1. (3.18)

Consequently, £, and E,, are always within 20 percent of each other {except for He®) (see Fig. 1).

 We stress here that the so-called “test-particle” hypothesis is never needed in marhematical diffusion theories (see Chapman
and Cowling 1970; Ferziger and Kaper 1972). However, large abundances of ions modify the electric field and ionization effects
but not (Chapman and Cowling 1970; Ferziger and Kaper 1972) the first approximation to the binary diffusion coefficient. On the
uncertainty of this approximation, see § VII and Appendix E.
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FI1G. 1.—The ratio between E, and E,. E, is the electric field when, in a stellar atmosphere, ionized hydrogen and helium (®He
or *He) are mixed (by convection or turbulence), and E, is the electric field when they are separated (hydrostatic equilibrium).
The states of ionization i of helium are labeled 0, 1, 2. The curves stop where the concentration Pi/p5 is such that electrical forces
overcome gravity on protons.

Since we are here mainly interested in the equilibrium state toward which the atmosphere tends, the relevant
electric field will be the one corresponding to separate components, E, (henceforth denoted simply E). Then the
AC equation takes the form

1 de L@ =D+ Koy, Z)(4 - Ze)l_d_P_] , (3.19)

W = Dol + 7')[—61 ar (1 + 4y) pdr

with K(y;, Z;) given by equation (3.17). It tends to the familiar form for Ay, — 0. Equation (3.19) will be modiﬁéd
furtherin § V.

IV. THERMAL DIFFUSION

A rather simple treatment leads to interesting results on thermal diffusion, including abundance effects. In
particular, some problems related to the thermal diffusion coefficients used in the AC equation are cleared up
here on physical grounds.

The equation of hydrostatic equilibrium (2.1) reads, for a mixture of fully ionized gases when thermal diffusion
is taken into account,

Z,
1 dp, + % Zalkcl* dinT . @.1)
: v

o ar

pe dr ' kT

in which c,* is the actual concentration of element k with respect to the medium, defined by equation (2.8), and
oy, is the thermal diffusion coefficient, <0 if element / tends to go toward hotter regions with respect to element
k, satisfying (see Chapman and Cowling 1970)

Lt = TG, (4.2)
Z Z aklck*cl* =0. (4.3)
k 1

Let us first discuss the effect of thermal diffusion on the electric field when y, « 1. Taking into account the
electrical neutrality of the medium, we find the total pressure gradient dln p/dr to be the same as before (eq.
[3.8]), using equation (4.3). On the other hand, with the help of equation (4.2), one finds

E 14 dinT
Z_T = _;3{3 e —— (n< D), (4.4

which is precisely the result obtained for the diffusion method by Aller and Chapman (1960). The introduction of
this electric field into the diffusion equation of ions and protons (Aller and Chapman 1960) leads to an erroneous
thermal diffusion term (Burgers 1960; Chapman 1962). We will now give the physical reason for this.

Assume that the diffusion velocity w,, is proportional to the difference between the actual and equilibrium
(logarithmic) pressure gradients of ion i (Eddington 1930; see also § II):

dln p, dl
o = —Dm[( d,”)m— (———3”)] 45)
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(The minus sign in front of D, is to agree with standard notations.) Since for a heavy ion, m, < m; as well as
m, « my, and |Z,| = |Z,| = 1, one finds, from Chapman and Cowling (1970),

Cpg R Oy s (4.6)
and equation (4.5) gives

dnc, , dl dinT dinT
Wy = D,,i[——% + S22 = Z - 1) = 30(Z = D= — (e — ) —%-]

Ay 1, A>» 1. @7

In this expression, apart from the Z;-term, the «,, terms cancel out. Physically, this means that the electric field
caused by thermal diffusion just cancels the effect of thermal diffusion on the pressure gradient of protons. This
explains why 4 does not multiply the temperature gradient as in the AC equation. Finally, taking «,, and oy
from Chapman (1958), equation (4.7) becomes

dlne, d

w,,,.=D,,,.[— — + ;2p(2A—Zi—1)+

2 _
2.65fZ2 - 0.804Z, d_T] (4.9)

T dr

(compare with the AC equation; note that Aller and Chapman’s [1960] term 24 — Z ~ 1 is erroneously quoted as
A — Z/2 in the account they give [p. 467] of Burgers’s [1960] work). However, this simple derivation is unable to
explain the factor 3.45Z2 in place of 2.65Z2 (Burgers 1960).

Now equation (4.8) has been obtained for 4 » 1 and ¢; « 1 (more rigorously, 4y, « 1). In the case of helium,
both these simplifications fail. The general expressions given in Appendix A are then required. Figure 2 gives
@y and o, for *He and *He both once and twice ionized; they show a weak dependence on 4, although here «;,
is different from «,;. The difference between the two ionizations is almost proportional to Z2. Figure 2 also gives
@y and o, for 807 ; it is found that «,, = «,; in this case.

In the diffusion equation, with respect to the case y, « 1, the (d In T/dr)-term is reduced by ~45 percent for
v = 0.45 and ~ 20 percent for y = 0.15. Thus modifications due to a nonnegligible abundance go in the direction
of a lower thermal diffusion coefficient.

From Burgers (1960) we add 0.8 to the modified Aller and Chapman’s coefficient, but how this further modifica-
tion could vary with 4 and v, is unclear at present.

Thus it appears that the coefficient of d1n 7/dr in the equation of diffusion never exceeds that of Aller and
Chapman (1960) or of Burgers (1960), being eventually much smaller. Since, in the stellar atmosphere models we

IOF I T T T 410 T 7 T T T4
9 19 .
8 1 8 y
7 177 T
6 1 6t -

oy Jes] '
4 { 4t 2-
3 13 T
—

| 11t .

1 . : ) 1 ] ' : L i
Ql P./Pp 05 Ql P /P, 05
Fi1G. 2.—Thermal diffusion coefficients «,; and «,; as a function of the ion concentration, from Chapman and Cowling (1970).
For helium, the curves are labeled according to the ionization state as in Fig. 1. Another ion, 1°0*, was chosen to illustrate that

ap R e for heavy ions. For ions of charge Z, ay and «. are essentially proportional to Z?; the curves cannot be used for Z = 0,
since another interaction potential is needed in this case.
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use, the usual thermal diffusion term never exceeds 10 percent of the other terms, we shall not discuss it any further.
(In fact, in § V, for a helium abundance of 0.15, this term can even be as low as ~ 3%, of the others). On the other
hand, the above calculations are not valid for He?, and its treatment would deserve a special study.

It seems to us that the thermal diffusion term would deserve a more elaborate treatment with statistical physics
methods (Chapman and Cowling 1970) to rederive the Burgers (1960) resuits and to study the case where A is
not very large, where y, is not small, and where there are several states of ionization simultaneously present. Such
a problem is, however, outside the scope of the présent paper.

V. PARTIAL OR MULTIPLE IONIZATION

We now use the equilibrium method to correct the diffusion equation when ionization is taken into account.
When we add abundance effects, the physics become less simple and we obtain only a semiempirical correction
term. Nevertheless, the diffusion equation finally obtained gives in practice a correct account of all situations,
when checked against detailed results obtained by the equilibrium method. We first give the basic equations, then
obtain the correction for ionization effects alone (eg. [5.6]), then abundance effects alone (eq. [5.15]), then combine
all effects into an equation averaged over all ionization states (eq. [5.19]), and into simultaneous diffusion equations

(eq. [5.23)).

a) Basic Equations for Equilibrium and Diffusion

The equilibrium of a stellar atmosphere made up of a mixture of » gases in chemical equilibrium (in particular
in ionization equilibrium) has been studied by Wildt (1936, 1937). Following essentiaily his treatment, we write
the hydrostatic equilibrium equations (2.1) with a right-hand side due to partial or multiple ionization in the form

Z

1 4 '
Dy m=—de (=12...,m), 1)

" i dr
or

ldpe _ , _ Aung  ZeeE
Fr i iy~ 52

in the absence of an *“external” force F (i.e., other than gravitational or electrical; see eq. [2.2] and corresponding
paragraph). Hydrostatic equilibrium implies

> pube = 0. 5.3)

k=3

If the equilibrium constant of the /th reaction (which has stoichiometric coefficients ay;) is Ki(T'), the law of mass
action, here Saha’s equation, states:

D aulnp=lK(T) (=12..,n).

k=1

This implies:

> aupe = 221D (5.4

Finally, using conservation equations (total mass, elements, charge) and assuming no net flux of mass or charge,
the ¢,’s are the solution of a system of n linear equations of the form:

> dube= B (=12...m), 5.

k=1

where B, is a function of K(T). Thus the ¢,’s provide a convenient way to take partial ionization into account in
the equilibrium method. (For more details, see Wildt 1936, 1937; Montmerle 1975; the case of a mixture of
hydrogen and helium is explicitly treated in Appendix B.) Note that, when & is an ionization state dominantly
present, ¢, = 0. This treatment can be extended to the case where ‘“external” forces F; are present (see § VI);
the ¢,’s are then different.

As can be seen from equation (5.1), the #,’s can be physically understood as a “source™ term; more precisely
as the algebraic sum of “created” particles (appearing in a given state k) and “absorbed” particles (disappearing
from state k), as the flux goes from r to r + dr. In that sense, as already noted by Wildt (1936), the #,’s are pro-
portional to a diffusion velocity related to partial ionization. They modify the corresponding equilibrium gradients
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when an element gets partially ionized. Equation (5.3) then means that there is no net flux of particles due to
ionization, i.e., that hydrostatic equilibrium is unchanged (for the whole mixture) by ionization.

Thus (and this can be shown as well by applying the same method as in § IV), this term should also be taken
into account in the diffusion equation; for a mixture of protons and ions in low abundance, the AC equation
becomes, when thermal diffusion is neglected,

dl 1d |
w = D =S5k i -z - 18], 5.6

where ¢, is, in reality, ¢, — ¢,, but ¢, = 0 when hydrogen is fully ionized. Rigorously, since #, is deduced from
equilibrium, equation (5.6) is valid only if w,; is computed at equilibrium. This is consistent with the approach
chosen for the electric field (eq. [3.19]). The final equations are then consistent with equilibrium, and the velocity
equation is a first-order correction to equilibrium. We neglect the second-order correction to equilibrium, i.e.
first-order corrections to factors like ¢,.

The diffusion equation (5.6) will be used here for the diffusion method; the role played by &, will be illustrated
by using this equation with and without it. Approximate analytical expressions for &y, in the case of an jon in a
low abundance and with two ionizations (like helium), and assuming that hydrogen is fully ionized, are given in
Appendix B.

The following discussion will deal with a mixture of hydrogen and helium, but it can obviously be extended to
other elements or even to a more complicated mixture (e.g., hydrogen + helium + heavy ions) without difficuities
other than computational.

With the same notations as before, the electric neutrality condition (still verified to a very high degree of
accuracy; see Montmerle 1975) reads:

Pp+ P+ 2p2 =p,. 5.7

Indices p, H, 0, 1, 2, and e are used respectively for p, H, He, He*, He* *, and electrons. The electric field com-
puted from equilibrium (eq. [5.1]) is then given by (with m, < m,; see also Appendix B)

eE _1mgl + dyy + 24y, 1 $171 .
KT 2kT 1+ 9+ 37, 41 + vy + 3y,

It splits into two parts: the first one is the same as the one obtained for a fully ionized mixture (see eq. [3.9D);
the second one accounts for the fact that He* and He* * are not independent constituents (multiple ionization).
When only He* is present, ¢, = 0; when only He* * is present, y; = 0.

The total pressure gradient is given by

(5.8)

ldp _ _1mogl + Alys + 71 + y2) (5.9)
pdr 2kT1+%}’0+‘}’1+%}’2 )

which is a generalization of equation (3.8) for all ionization states (but assumes that hydrogen is completely
ionized; see also Appendix B).

b) Abundance and Ionization Effects

Let us now compare the gradients computed by the equilibrium and diffusion methods, when partial or muitiple
ionization is important. As a first step, hydrogen being fully ionized, assume once more that helium is in one
state of ionization only (He®, He*, or He* *). The gradients will be represented by the force, F, (or equivalently
by the acceleration, or force per unit mass F;/4m,) needed on that state, , in order that its concentration remain
constant. As discussed in § II, F; (here standing for F; — F, of § IT) may be interpreted as a force or as an equi-
librium gradient. The accelerations obtained by the equilibrium method and by the diffusion method will be noted
gg.. and gp ;, respectively.

Taking equation (3.9) for the expression of the electric field E (as explained in § ITIb), since only one state of
ionization is present for the moment, the equilibrium equation (5.1}, with ¢ = 0, leads to

_ g : _ _ 1 + AZy, .
8s: = 57 [Z(A D-@ -3z I)Zf%:}

As limiting case for AZ,y; — 0, equation (5.10) becomes

(5.10)

8es = i @A =Z,-1) (AZp < 1). (5.11)
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Thus, as the temperature increases—that is, toward the interior of the star—the force F, necessary to sustain
helium becomes weaker and weaker at each ionization stage (drop of 147, from *He® to *He*; of a further 17,
from *He* to *He* *; of 207, and 25, respectively, for 3He).

Equation (5.11) can also be derived from the diffusion equation. Since y, is assumed small, the relevant electric
field is then the usual one (eq. [3.15]), and no deviation from the result given by the AC equation is to be expected
in this case.

However, when y, is not small, the diffusion method (eq. [3.19] along with eq. [3.8]) gives, similarly,

1 + AZ,")’{ 1 -+ Y1 .
HZy+ DZiyi| 1 + Ay,

8pi = 24 [(A 1)1 + %(Z‘ -+ I)Yi

+d=-2Z) T (5.12)

Compare with equation (5.10). The two methods give identical results only for Z; = 1, or 4Z;y, — 0 (as already
noted). For y, = 0.15, for instance, the results differ by 10 percent to 15 percent (depending on Z;). Physically,
this is because the diffusion equations used neglect important phenomena like ion-ion diffusion; it also implies
that, in this case, diffusion phenomena deserve further theoretical consideration from statistical physics, which are
outside the scope of this paper. For practical purposes, however, to take correctly into account these effects for
moderate abundances (y < 0.5; see § III), we introduce a ‘“‘semiempirical” correction factor A; to the pressure
gradient term appearing in the diffusion equation, of the form

/\i =1 + Yi(Zi - 1)f(Ab Zh ‘}’i) . (5»13)
Numerical calculations show that, for helium,

fduZyy) = 1 =y (5.14)

With this correction factor, the results obtained by the two methods agree for any ionization state, within 1 perceni
for y up to 0.15, and within 10 percent for y up to ~0.45. Equation (3.14), written in the form (3.19), and taking
equation (5.6) into account, now reads:

_ lde  (A=1)+ K(4 = Z)1 dp]
o = Dull + )| -2 5 U DR EL DL, (515)

with K given by equation (3.17).
Now take partial or multiple ionization into account. The equilibrium condition requires that there be no
diffusion of helium as a whole:

2
D Piwn =0 (5.16)
i=0Q
(with the term ¢, included in w,,).

He® may diffuse outward and He* toward the center of the star, that is, w,; # 0 in general at equilibrium. One
has then an indeterminacy of the equilibrium gradients or, equivalently, of the force needed to maintain the helium
concentration y constant: one equation (5.16), and three gradients. Our first approach to the coupled equations
will be to use flux conservation to define an average of equations (5.15) (*‘average” meaning averaged over all
ionization states of a given element). This approach generalizes equation (5.16) when equilibrium is not assumed.
When applying this approach to the equilibrium method, one can replace the system of equilibrium equations (5.1}
for helium as a whole by a single equation reading:

1dP - Amg ZeE  F
FFE TR TRT TR (5.17)
Here

2

P=Zp‘l,

i=0

and Fis the average force exerted on all the ions (i.e. the average gradients), the averages being defined by relations
of the form

2 2
X= Ztht/Zpi. (5.18)
{=0 =0 .
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Similarly, for the diffusion method (using egs. [5.6] and [5.15]):

= _ , _lde 4 (A—l)+K(A-Z_'-)_1_i_p z
Wy = <D,,>{(l + y)[ 7 T  + N > + T (5.19
with _
A=14+9(Z - Dy -1 (5.20)
(here y = n(He)/n(p), and ¢ = n(He)/[n(p) + n(He)]).
In order to be consistent with the averages over the fluxes, {D,) should be given by
2
{D,> = __..Z‘;OM_”L_. (5.21)

2F=0 (PiWp/ D) .

Equation (5.21) implies the explicit calculation of each diffusion velocity w,;.. For most applications, however,
it can be shown that it is a good approximation (to better than 20%,) to use

<Dy = D,, (5.22)

even if thermal diffusion (which depends on Z?) is taken into account. This level of uncertainty is of much less
consequence than for the gradients, since (D, cancels out at equilibrium (whereas the gradients then appear in

T [ { |

l2r Beff =0.360
log g=4&

s *He/H =102 (1)
*He/H=0.15 (2)
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F16. 3a.—Diffusion and equilibrium methods compared, for Mihalas’s (1965) model with 8. = 0.360, displaying the first
ionization of helium. The curve represents the equilibrium gradients, for a constant helium (*He) concentration as a function of
optical depth + (at 4000 A), computed in various ways: E, from equilibrium equations; D, from the diffusion equation (5.19) that
takes into account ionization and concentration effects. This compares with the results given by Aller and Chapman’s (1960)
standard equation (see text for definition), labeled D(AC). Three diffusion equations are used simultaneously in the remaining
curves: SD, using equation (5.15), (corresponding to curve D), and SD(AC) using Aller and Chapman’s (1960) equation [corre-
sponding to curve D(AC)]. In curves SD and SD(AC), differences with respect to equilibrium are enhanced by the differences
between the diffusion coefficients (see also Fig. 4 and the text for details). Between the thin vertical lines, 0.1 < He*/He® < 10;
hydrogen is fully ionized throughout (H*/H® > 27). The slight positive slope of the rectilinear portion of the curves is dueto the
variation of the local gravity g with height.
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Fi16. 3b.—Same as Fig. 3a, for 8. = 0.157, displaying the second ionization of helium. Compare *He and *He. Since the con-

centration is small here, only ionization effects are apparent. Between the thin vertical lines, 0.1 < He**+/He* < 10; hydrogen is
fully ionized. :

exponentials), but concerns only diffusion velocities. However, if a higher accuracy is nevertheless needed, equation
(5.21) should be used.

Of course, one recovers the usual equation when one ionization state dominates, in each case.

As a second approach to the coupled diffusion equations, we will now use all three diffusion equations simul-
taneously, according to equation (5.16), using the AC equation, and equation (5.15), with and without ¢,. The
gradients will be then determined numerically by the equilibrium method, and compared with the results of the
diffusion method used in the two ways just described.

9 I 1

- feff =0.157
log g=4
6L *He/H =102 (1)

g{(xlO3cm.§2)

| I
<3 =2 =i 2
IO IO 10 T | 10 [@]
F1G. 3c.—Same as Figs. 3a and 35, for 8., = 0.157, but displaying abundance effects (combined with ionization effects). Curve 1

(equilibrium, helium abundance of 10-2) is also shown for reference. Compared to Fig. 3a, it can be seen that abundance effects
are strongly dependent on the ion charge Z; when Z; > 1; this behavior is explained in detail in the text. ~
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TABLE 1

PARAMETERS OF MIHALAS'S (1965) MODELS
USED IN THE CALCULATIONS

Boce 0.360 0.157
logg(cms=%..... 4 4
Ton K)eevvovnnn. 10,000 22,000
ToazK)eovvnn.. 27,700 58,000

¢) The Equilibrium Method

‘When more than one ionization state is present, the gradients § = F/Am, (after averaging over all the ionization
states) have to be computed numerically for a given model atmosphere, as a function of depth. The numerical
method used to find F, is explained in Appendix C; the accuracy of the computation is better than 1 percent. The
results are shown on Figures 34, 35, and 3¢, for two models of stellar atmosphere that display clearly the first and
second ionizations of helium. The temperature law as a function of altitude, T'(r), as well as initial values for the
pressures, were taken from the models of Mihalas (1965), with the parameters 8., &, Tinin, and Ty given in Table
1. In these models, hydrogen is fully ionized throughout the atmosphere of the star. The (constant) helium abun-
dance y = y, + y: + v; was taken as 0.15 (Mihalas’s 1965 value); 0.01 and 10~* were also used to check the
effects of concentration on diffusion, while 0.45 was used as a limiting value to test the validity of the approxi-
mations. However, the temperature law, taken from Mihalas (1965), was kept independent of the helium abundance.

As anticipated, the force per unit mass g is constant as long as the ionization state of helium does not change
(then § = g,), and decreases step by step. Abundance effects are weak until the second ionization state of helium
is reached (the terms AZ,y, and }[Z; + 1}y, in eq. [5.8] are not small any more; note that, when one ionization
state dominates, the equilibrium method gives a result which for Z = 0 and Z = 1 is independent of the concen-
tration, in accordance with eq. [5.10]). The transition between one ionization state and the next is the main feature
that will be compared to the corresponding results of the diffusion method. It takes place in “ionization zones”
. where different ionization states coexist.

d) The Diffusion Methods
i) One Single Equation

Results of the diffusion method using one single equation for helium as a whole (eq. [5.19]), have besn obtained
for equilibrium (%, = 0) and constant concentration (dc/dr = 0). They are displayed in Figures 3a (8.¢ = 0.360,
y = 1072 and 0.15), 36 (. = 0.157, y = 0.15 and 0.45), by curves labeled “ D.”

A very good agreement with the equilibrium method (curves labeled ““ £”) is obtained for low values of the
abundance: within 0.3 percent fory = 10-2, within 1 percent for y = 0.15. For y = 0.45, the agreement drops to
9 percent when helium is doubly ionized. In particular, the behavior of the equilibrium curve is very well repro-
duced in the ionization zones. This is not the case for the AC equation [see Figs. 3a to 3c, curves labeled *“ D(AC)”’],
in which Z; has been replaced by Z to take ionization into account.

ii) Three Simultaneous Equations

To use one diffusion equation for each ionization state seems a natural idea to take the ionization phenomenon
into account correctly. We will show that this is true only provided that each diffusion equation takes ionization
into account separately.

Including the ¢,’s and F, the diffusion equation (5.15) reads, for each state of ionization (i = 0, 1, 2),

_ N _1de L, d-D+KAd=-2Z)1dp F
Wy = Dﬂ{(l ; 7#)[ o + & + T+ A pdr] + kT}’ (5.23)

or
Wy = Wy* + DpFIkT . (5.24)

In equations (5.23) and (5.24), F replaces F,. This is because consistency with the equilibrium method requires
that F,, understood as the equilibrium gradients for each ion i (see § II), be taken independent of i (see Appendix C
for details).

In the ionization zones, X is found from the definition given in equation (3.16), with d In p/dr given by equation
(5.9) and eE/kT by equation (5.8). From the conservation of helium (eq. [5.16]), one has

_ 2f=0 PiWyi*
F=4T 2i=0 PiDy (323)
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Fic. 4.—Ratios of the diffusion coefficient for a proton-neutral helium mixture D,, and of the diffusion coefficient for a proton-
ionized helium mixture D, (D, for p-He*, D,, for p-He* *). D, is calculated from standard formulas (Aller and Chapman 1960;
Michaud 1970), while D,, is calculated in Appendix D, approximating the actual interaction potential by a ““modified exp-6~’
potential.

Equation (5.25) involves D,,, the diffusion coefficient for protons and neutral helium, which is studied separately
in Appendix D. As noted in Appendix D, there is an uncertainty of ~ 1.5 in its value, resulting from the approximate
interaction potential used. This is not important, because F depends rather weakly on D,o: when helium is not
ionized, w,, = 0 (and F may be found from eq. [5.24] for / = 0); when it is ionized, p, « p; or p,. We note, how-
ever, that D,, is about 10° times greater than D,; or D,, (see Fig. 4); thus, py/p, or po/p, has to be much less
than 10-3 for its influence to be entirely negligible. (On this point, see also § VI.)

Let us first assume now that Ay « 1 (hence y; « 1). When used with the AC equation (here, w,,* of eq. [5.24]
for y;— 0 and ¢; = 0), the diffusion method gives strongly erroneous results in the ionization zones, as can be seen
from Figure 3a and 356 [curves labeled “ SD(AC)” with respect to curves labeled “SD’]. The inaccuracies already
noted when one single equation was used are enhanced by the differences between the diffusion coefficients; this is
particularly true for the case 8, = 0.360 (Fig. 3a), which involves D,, and D,,, aiready mentioned as differing
by about 3 orders of magnitude.

If, still with y « 1, the diffusion method is used with equation (5.23), the results are very good; the only appre-
ciable difference (of 2.5%,), seen in Figure 3a, is also due to the enhancement of the (here very small) inaccuracies
by the diffusion coefficients.

If Ay is not « 1, on the other hand, this method fails completely (error up to 20%,, typically; not shown on
Fig. 3a). This is due here again to the fact that, for higher abundance, other phenomena must be taken into account
(ion-ion or multiple diffusion, etc.), so that the set of three equations we used should actually be replaced by a set
of more equations. These phenomena tend to average out, when one single equation is used (eq. [5.19]), in the
semiempirical factor introduced in § Va.

So, as a last remark to this section, we emphasize again that partial ionization (for low abundances, in particular),
is not taken into account by simply considering a set of simuitaneous AC equations, but by including the corre-
sponding #;’s deduced from the equilibrium equations.

V1. RADIATIVE FORCES AND IONIZATION

Up to now, we have considered only the gradients entering the diffusion equation at equilibrium, and how they
are modified by ionization and/or abundance effects. However, for most astrophysical applications of the diffusion
equation, one has to consider radiative forces as the “external” forces F; of § II: in this section, equilibrium is not
assumed anymore. We do not consider the gradients any further, but focus on the problem of the effect of radiative
forces in stellar atmospheres, when coupled with ionization and diffusion. Atomic physics will determine how the
force should be distributed among the ionization states. '

When several states of ionization of a given element are simultaneously important, the introduction of the
radiative force of Michaud (1970) is not valid any more: after ion 7 has absorbed a photon, will it travel as ion
i + 1 (ionization), ion { — 1 (recombination), or ion i? The answer lies in the comparison of ionization (or recom-
bination) rates versus collision rates, and leads to a process that “redistributes” the initial (atomic) radiative
force on one ionization state into final (“effective”) radiative forces on egch ionization state.

After obtaining general expressions, we make approximations valid in stellar atmospheres and envelopes, and
conclude, with examples of astrophysical interest, that the effect of the radiative force may be amplified by one or
two orders of magnitude by the redistribution process. .

a) The Redistribution Process

When a (vertical) photon of frequency » is absorbed by a particle of mass m = 4Am, in ionization state i, the
momentum transferred to i is A(mv);, = hv/c, and if ¢, , is the time lapse between the absorption of two successive
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photons (calculated from atomic physics), the corresponding atomic radiative force F, ; is:
Fv" = A(mv)t/tv’i . (6.1)

The momentum acquired by / is transferred to the medium through collisions with neighboring particles (mainly
protons). These collisions can take place either directly, when the element is still in ionization state i, with a prob-
ability for a 90° deflection B; = B.on,; (s~1), or indirectly, after ionization or recombination (corresponding prob-
abilities Bipn,; and Pre., respectively), with collision probabilities Boou,i+1 a0d Beoni-1, respectively. The B
probabilities may be found in standard textbooks (e.g., Spitzer 1968).

If #1444 is the time for the initial momentum A(mw); to be lost to the medium—noting that each new ion follows
the same pattern as / in proportion to its probability of occurrence—one has

ooty = %l‘l"i Tealld + gﬂ Liot,i+1 + I"g‘rit Liot,i-1 (6.2)
o4 tot, tot, g
where
Toott,t = 1/Boows (6.3)
and .
Brot,s = Beort + Biont + Preo,t - ‘ (6.4)

Eguation (6.2) may thus be written:
_ Bcou.t /sion.i

Lior,s = ‘—B Teoll,t + /3—_ ("‘cou.t+1
tot,4 tot, 1

Booti +1 ... >

:Btat,i +1 ‘

. B( Beons-1 +) : (6.5

Creet (.
Btot.s colhii=1 Biot,i-1

Now from Chapman and Cowling (1970) the collision interval Toon,; (i.e., the typical time elapsed between two
successive collisions) for particles ; of mass m colliding with protons can be expressed as:

m
Teoll,7 = ﬁ a+ Vj)Dpj . (66)
Equation (6.2) then becomes:

leots = % [(1 + Yi)Dpi(%io_ilf + - )

+d+ ‘/i+1)Dpt+1(§"“:!:': B{'g———:t;:ll +- )

+ (1 + 7‘_1)1)?‘_1(@5&1/&&‘;1 I )] . 6.7

Btot.i Btot,l -1

The total distance traveled by ions#, i — 1, i + 1, because of the absorption of a photon in the ionization state
{8 dyoy, = [A(mv)/m]ty,,, ;. This corresponds to an average diffusion velocity Uy = @iosi/ty,;, and hence to the
flux

S, o 6.9)

Y2} =
Dy mi,

The same flux would be obtained by exerting a force F;; on each ionization state J initially in state i (j = i,
i=1,i+1,i-2,i+2,...), diffusing with a velocity w,, and adding (linearly) the corresponding fluxes:

Pivy = ijwpif (6.9)
7

(with the convention that Fi; = 0 or w,, = 0 fori, j < 0 ori,j > s, highest ionization state), with

F,

Wpiy = Dplﬁ ' (6.10)
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Inserting equation (6.10) into equation (6.9), with the help of equations (6.8) and (6.1), and because the diffusion
coefficients D,, are linearly independent, one has

Fu= Full + 75 4 (6-112)
ﬁtot.i
E¢+1=Fv,¢—p—£'(1 +.yi+1)(‘§22’-h.‘é°ﬂ-}_tl+...> , (6.11b)
Disy Brot,i Brot,s+1
E,_l.—_-F”__&_(l .{..),{_1)(&'&&9.1}:.‘:2 +) . (6.11c)
" Pie1 Brot,t Broti-1

b) The Average Effective Radiative Force

Since velocities are small, w,,*, the diffusion velocity due to thermodynamical phenomena (i.e., actual concen-
tration gradients, pressure gradients, etc.; see eq. {5.24]) and v, ,, the diffusion velocity due to radiation, add
linearly, and the diffusion velocity for ion i is

Wo = Wy* + D, F[kT, (6.12)
where
F,
Dy = Dy (6.13)
was used.
Thus
Fi=2F(=ii-1,i+1,i=2i+2..). 6.14)
j ~

If one single equation of diffusion is used for all ionization states, the average force F that appears in equation
(5.19) must be replaced by an effective force (F. In order to be consistent with the averages over the fluxes (defined
from equilibrium in § Vb), {F) must satisfy

DXy = 3 D[ 3 b, 6.15)

i=0 i=0

and <{D,), given by equation (5.21), is computed with the help of w,.*. Since, in general, {D,> ~ D, (eq. [5.22]),
equation (6.15) may be rewritten, using equation (6.14):

2i=0 2; DiDuFy
F =0 L] 217t st 6.16
E 2ia0 DiDys ! ( )

The averaging thus depends on the atomic physics of the problem, i.e., rate of ionization versus rate of collision,
etc.

As a useful example, let us consider the case where only two ionization states, / and i + 1, are important, with
y < 1. Assume, furthermore, that radiation acts only on state i (i.e., F,,, = 0). Then by equations (6.11) and
6.15),

Fy = Fv,i‘B j£i+1 D (Dpuecou,i + Dpt-!-llgion.i M) . (6"17)
tot,t Zj=1  Pillpj tot,{+1

If one wanted to take into account jonizations and recombinations occurring successively before collisions in
state /, it can be shown that the term D,8con,1/B:or,i appearing in equation (6.17) would be replaced by

D :Bcoll.l [1 + ,an.lﬁrec.ii-l -+ (Btou.sﬁrec.“—l)z - ] s

! .Btor.,t ﬁtoﬁ.l lgtoc.i +1 Btot,i Bcot.i +1

and similarly for the term Dy .18coi,s + 1/Btos,i +1- HOWever, when p; ., > p; (element fully ionized), Byec.;+ 1/ Bioti+1 K
1, and Bion,s X Bros.is and the converse when p; » p; ., (weak ionization); so that, in practice, equation (6.17) is a
good approximation to (F).

As an illustration, (F> was computed from equation (6.17) for the first ionization of 0, the atomic radiative
force F,; being computed separately for each state of ionization. (Details of this calculation will be given else-
where.) The ratio (F)/F is shown on Figure 5, as a function of the ratio n(neutral O)/n(total O). Because of the




506 MONTMERLE AND MICHAUD - Vol. 31

! ] 1 {

- - . -8
i o' 162 16° 6* 10
n{0") /n(0)

Fig, 5.—The ordinate is the ratio of the effective radiative force on oxygen, averaged over all ionization states and weighted
by diffusion coefficients (F), over the radiative force averaged over all ionization states in a standard way F. The abscissa is the
ratio n(neutral O)/n(total O). Since {F) takes into account the large ratio D(neutral O-protons)/ D(ionized O-protons), there is a
strong enhancement with respect to F, of a factor up to ~30 here. See text for details.

difference of two orders of magnitude between the diffusion coefficients of O° and O+ with respect to p, there is
a strong enhancement of the effective force (F) with respect to the standard average force F. In other words, for a
given atomic radiative force, the mobility of the absorbing ion may drastically increase the effect of the force.
Here this enhancement reaches a factor ~ 30. In this case, the order of magnitude of this amplification phenomenon
is such that it should be taken into account even in zeroth-order models (§ I).

¢) The Average Diffusion Equation in Presence of a Radiative Force

When an ““external” force (such as a radiative force) is applied to the ions of the mixture, the equilibrium state
is modified. We here show that when the new equilibrium is reached, the average ¢ is not modified.

For the ions, each term ¢, entering the system of equilibrium equations (eq. [5.1]) is also modified, becoming
¢/"; so are the corresponding partial pressures p,, which become p,®. For protons, since hydrogen is fully ionized,
$,'" = &, = 0. For electrons, the pressure gradient due to ionization, p.¢,, will be modified depending on the
abundance of ions; however, p.¢. already includes an implicit abundance effect, and since we do not consider
abundances y; greater than ~0.5, p,P¢,?[p,4, will have only a first-order dependence on y;. This adds in fact
only a second-order term to the right-hand side of the diffusion equation, so that we can take p. P4, = p,é..

Now since there is no flux of particles due to ionization at equilibrium (see § V), and since we assume that the
medium has recovered equilibrium, again neglecting higher-order terms, one must have

2 5PHP =0 (6.18)
Kk
(with index & running over all the elements of the mixture). Hence, for ions, one has, by equation (5.3),
> PP = pby, (6.19)
i [
so that, finaily by equation (5.18),
$0 =4, (6.20)

neglecting higher-order terms. If the medium is only in near-equilibrium (i.e., before the new equilibrium is reached),
other higher-order terms appear, but, to this accuracy, equation (6.20) is still valid.

Asa consequence, provided we are interested only in the effect of the radiative force averaged over all ionization
states, the average diffusion equation (5.19) is unchanged if a radiative force is present, neglecting only second-order
abundance terms.

VII. DISCUSSION OF THE DIFFUSION EQUATION

When a detailed study of diffusion is required, for instance to check quantitatively whether diffusion explains
a given (observed) abundance anomaly, we suggest using the following diffusion equation (see eq. [5.19)):

Wiz = (D12>(T'y + @g), (7.1
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in which
_ ldey -  (A=D+KAd-2)1dp  apdl
Ta=0 +”)[ ad ThT X+ 4y pd TTE| 7.2)
(Dz = <F2>/kT. (703)

Equation (7.1) is a diffusion equation averaged over all the ionization states of element 2 diffusing with respect
to element 1, which is assumed to be fully ionized (protons, usually).

We will now discuss 5, @, and {D,;), in that order, recalling the relevant notations where required. I'; and
@, have to be known as exactly as possible at equilibrium (#,, = 0), since these terms then enter exponentials (in
barometric height formulae): a difference of ~ 20 to 40 percent with respect to the corresponding terms in the
AC equation, such as is found for I'; in this paper, or more in some cases for ®, (see § VI and below), may mean
differences of more than one order of magnitude between the computed values of most of the parameters of the
equilibrium state (pressures, etc.). The corresponding requirement on {D,) is much less drastic, since {D;5) is
needed only to compute W;, when equilibrium is not assumed and, usually, the diffusion velocity is not needed to
a very high accuracy.

In equation (7.1), 'y is the term involving the concentration, total pressure and temperature (logarithmic)
gradients, and the ionization term ¢,. It is recalled that y = ny/ny, 4 = mg/my, and Z = Z,/Z;; A is a semiempiricai
correction factor, given by A = 1 + »(Z — 1)y — 1) (eq. [5.20}]). The averages of the form X have been defined
in equation (5.18). Due to the possibility of mass-loss phenomena (§ I11), ¥ < 0.5 in the case of helium-proton
diffusion.

The term ¢, in equation (7.2) is the average contribution of ionization of element 2 to the diffusion of each
ionization state, and is deduced from equilibrium (§ Va). A simplified analytical calculation is given in Appendix B,
which is sufficient for many purposes. In general, it has to be computed numerically from the knowledge of partial
pressures.

The total pressure gradient term in equation (7.2) involves a factor K, deduced from the study of the electric
field at equilibrium (§ III) and given by equation (3.17); one has K x~ 1 if 4Zy « 1. The same term also involves
the semiempirical correction factor A (§ Vb), which leads to good results even for y = 0.45.

The temperature gradient term involves the thermal diffusion coefficient 7, which, unless yZ2 « 1, has a rather
complicated analytical form, which may be found in Appendix A. Note that the possible influence of ionization
on «r has not been studied; the problem may be of importance in the lower part of the envelope of stars (§ IV).
A first approximation in this case is to replace Z, by Z in the formulae given in Appendix A. Note also that «;
has not been calculated in the case of neutral atoms.

The force term @, (eq. [7.3]) features (F,), the effective radiative force acting on element 2 (assuming that no
such force exists on element 1) studied in § VII. (F,)> given by equation (6.17) takes into account the redistribution
among all ionization states of the atomic radiative forces acting on each ionization state separately; the average
over ionization states is weighted by diffusion coefficients (i.e., by the mobility of the absorbing ion), and can lead
in some cases to such a strong enhancement with respect to the standard average F, that this effect should be
taken into account even for zeroth-order calculations.

The discussion of the average diffusion coefficient {D,;)> involves two very different kinds of problems. The
first problem is purely physical and deals with the most practical and manageable way to compute {(D;;>. It has
been mentioned in § Vb that, if the required accuracy on the diffusion velocity is not better than ~20 percent,
one can take (D;;> = D;,, whereas (D,,> must be found from equation (5.21) otherwise, and this involves a
separate diffusion equation for each ionization state (given by eq. [5.15], including ¢,). The second problem is, in
fact, purely technical and deals with the advisability of applying a correction factor to the first approximation
[Dy2]; of the diffusion coefficients D,,, entering either the AC equation or {D;,). Since this correction factor can
reach values up to more than 3 (Chapman and Cowling 1970), it is appropriate to settle the issue here, as there
exists some confusion in the existing astrophysical literature. Indeed, Delache (1967), Schatzman (1969), and
Baglin (1972) use a correction factor of 3.396, whereas Aller and Chapman (1960) and Michaud (1970) use an
uncorrected coefficient. It is shown in Appendix E that, in most current astrophysical situations, the relevant
correction factor is of the order of 10 percent at most for light elements, and much less for heavy elements, so that -
the first approximation {D,,]; does give in practice a good estimate of D;..

As a last remark to the discussion of equation (7.1), recall that this equation is exact at equilibrium when no
radiative force is present, but neglects higher-order terms otherwise (see § VIc). Note that equation (7.1) reduces
to the standard AC equation when three conditions are met simultaneously: (a) element (4, Z) is fully ionized;
(b) AZy « 1 {or Ay < 1 if Z = 0) (which implies Zy « 1, Ay « 1, and y « 1); and (c) the diffusion coefficients
are not too different (less than one order of magnitude) from one state of ionization to the next. '

Thus, by writing that the diffusion velocity of element 2 with respect to element 1 is proportional to the difference
between the actual and equilibrium pressure gradients of element 2, we have found a diffusion equation that is
compatible with equilibrium to a high degree of accuracy throughout all practical astrophysical situations. This
method could be used to solve other problems related to diffusion, such as when hydrogen is not fully ionized, or
when a radiative force is applied to element 1 as well. -
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However, requiring that diffusion at equilibrium be compatible with equilibrium is not, clearly, a study of
diffusion from a microscopic point of view, i.e., using statistical physics. Rigorously, one should exactly solve the
Boltzmann equation when ionization is present; one should thus find the corrective terms to I', we have derived
from equilibrium in this paper, explain in detail the physical origin of the semiempirical factor and explicitly
calculate the higher-order terms we have neglected. But in view of the already mentioned importance of knowing
['; at equilibrium, it is useful to know the main corrective terms, even by our approximate approach.

On the other hand, some points remain unclear as regards thermal diffusion, as stressed in § IV. This is not
surprising, since the physical interpretation of the phenomenon is rather involved (and was indeed found only
recently; see Ferziger and Kaper 1972), and cannot be used in our framework.

As a final conclusion, while the diffusion equation (7.1) still awaits a rigorous proof from statistical physics,
it is needed from a practical point of view for the calculations of diffusion velocities—even in zeroth-order models—
especially for computations related to He diffusion (3 Cen A, He-rich stars, etc.) and in all cases in which the
diffusing element is partially ionized.

We thank Dr. Hubert Reeves for comments on an early draft of this paper, and we acknowledge a critical
reading of the manuscript and useful remarks by Dr. Frangoise Praderie. We thank Dr. Roger Cayrel for suggesting
numerous modifications to increase the clarity of the text. Thanks go also to Alice Chénard for the skillful typing
of a heavily edited manuscript, and to Robert Martel for the drawings. '

APPENDIX A
THERMAL DIFFUSION COEFFICIENTS

From Chapman (1958) and Chapman and Cowling (1970) we compute various thermal diffusion coefficients
for any element of mass number 4, charge Z,, in abundance y, = n(4, Z)/n(p). We find

ap = 3(1 + (1 + A)12 %ﬁ’ (Ala)
with
;= B4 + (42 = DAZ? - ay/QAXL + A2 + pZHay/ (DA + AZ2 + (G — 44 ~ 3,  (Alb)
D, = 2ay/QANGA + dad + 1.3)
+ 9 ZA(1 + AVT.84 + 441 + ) — (15.6 — 3440)4 + 78]
+ 9AZ8%a(y/ (1342 + dad + 3] (Alo)

In equation (Al), a is the quantity noted 4 in Chapman (1958); in the numerical calculations, we have taken
a =04
Similarly, with 4, = my/m, > 1,

ZE AN,
SREGREOL % | (A2a)
with
~ Yt
= , A2b
v (A2b)
HNe = 34, + 7(av/(24).Z3 + 3 ~ 4a), (A2c)
D, = 6a+/2 + 189,232 + 2.6a+/272Z*. (A2d)
The electric field £ is given by
£ _ _ldp, _1dT K
KT~ pd 5T TE 3 (A32)
with
1 . a,
KP,E _ [l + Z(Zt + Dyl + AZy,) (A3b)

T+ A + XZ + DZy’

= 2e(l + Ziy) + iyl — Z) + e Zi2 + v + Ziy) (A3c)
21 + H(Z: + Dnlll + HZ + DZwy]

KT,E
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Furthermore, setting

_ am(l + }'{) + (C!g( — Gep)(l + }'(Z{)
Frn = 1+ 3(Z F n 5

_1[(d = Z)Krs
=3 [—1—:.7.,,— * K] ’

the general diffusion equation without external forces for any ion / of mass Am, in any concentration y, reads
(see eq. [5.15]):

1 de

1dp(d = 1) + Ke(d — Z) | apdT
= Dl + 70| 2 52+ gy 4 LR U= Dt Kesll =4 (a5)
with (as shown in § Vb)
A=1+wnZ -1 -v). (A6)

The factor ¢, is deduced from equilibrium, which takes ionization into account (see § Va). Equation (A35) reduces
to the modified AC equation (eq. [4.8] of this paper) for 4 > 1 and 4y, « 1.

Note that we must have Z; # 0, since the formulae used in the calculation of «,, and «,, are based on Coulomb
interactions between particles.

APPENDIX B

EQUILIBRIUM OF A PARTIALLY IONIZED MIXTURE
OF HYDROGEN AND HELIUM
I. DETERMINATION OF THE IONIZATION TERMS ¢,

We will explicitly show how equation (5.5) can be obtained from equations (3.1) to (5.4) for a mixture of partially
ionized hydrogen and helium. There are three partial ionization equations,

H=H* +e", (Bla)
He =He* + ¢~ , (B1b)
He* =He** + e~ , (Blg)

each leading to an equation of the form of equation (5.4). The conservation of the total number of particles gives
(there are two particles in H, three in He, two in He*, etc.),

2ugpm + 3ugpo + Uppy + 2Uypy + Uypy + u.p. =0, (B2)

where indices H, p, 0, 1, 2, and e are used respectively for H, p, He, He*, He* *, and electrons.

Equations (B2) and (5.3) must both be satisfied for hydrostatic equilibrium. They are two ways of expressing
the equilibrium of the whole of the gas. They must be satisfied whatever the nature of the reactions between the
particles (expressed here by eq. [5.4]). Then each of the three K(T) of equation (5.4), the density, the ratio of
helium to hydrogen, and the local total charge can be varied independently (and are independent of egs. [B2] and
[5.3]) so that each of the partial pressures in equations (B2) and (5.3) can be varied independently. Then the
coefficients of p, in these equations must be proportional:

Ug U, Mg

;HHE=.—=E—-——£=constant (B3)
If we use equation (B3), the number conservation of helium,
UoPo + Uy Py + Uzpa = 0 (B4)
becomes
Yoz0 + 141p1 + fapa = 0. (BS)

Similarly for hydrogen, one has
Ydupu + 40, = 0. (B6)



510 MONTMERLE AND MICHAUD Vol. 31

The charge flux conservation (i.e., no net electric current)

UpPp + ty Py + 2Uypy — U,p, = 0- (B7)
similarly becomes
$oDp + 361P1 + 2¢aps — $ep. = 0. (B8)
We further define ’
dln K(T)
T 27
&' = e (B9)
For H, He, and He*, equation (5.4) then becomes
b+ b —du=§", (B10)
b1+ b — $o = &7, (BL1)
b+ by — p1 = &7 (B12)

Equations (BS5), (B6), (B8), (B10), (B11), and (B12) constitute a set of six independent linear equations for the six
i (eq. [5.5]). Equation (5.5) will be solved explicitly in a simplified case in § II of this Appendix.
Now if one remembers that, in stars, one very nearly has (§ 1114)

Pe =Py + Py + 2pg, (B13)
one may compute the electric field E. Using equations (B13), (5.2), and (BS), one obtains

d
—(Pp + 01+ 202 —p;) =0
ar

2eE
= 4101 — 55 (mopy + mups + Dmapy — map) + T2 (B + p1 + ), (BL4)

or, with m, « m, and m, = my, = Am,,

£=lm_.ﬂgpﬂ+‘4p1+244p2_£ P11 .
kT 2kT p,+p + 3p, 4 p, +p1 + 3ps

(B13)

This is equation (5.8).
In the same fashion, adding all the equilibrium equations (5.2) and using equations (B13) and (5.3), one finds
the expression for the total pressure p:

Ldﬁ=_1m_ﬁpﬂ+Pp+A(Po+P1+P2), (B16)
pdr 2kT ipu+ po + 3po + p1 + P2

or equation (5.9) when hydrogen is completely ionized.

II. APPROXIMATE ANALYTICAL EXPRESSIONS FOR ¢

As in § I of this Appendix, consider a mixture of ionized hydrogen and another element A4 that can be ionized
twice (e.g., helium), with ionization state indices i = 0, 1, 2, and electrons. Equation (5.5) reads, explicitly:

l@oxoooqﬁﬂo

2 py
L po 1py p;
0 == 0 == = 0 0
3 p, 20 Dy #o
1 py 2p, Pe
0 0 1 =& =22 _£e =|0|- Bl
2p, py Py #> (B17)

-1 0 +1 0 0 +1|¢; &F
0 -1 0 +1 0 +1 |¢ £ T
0 0 0 =1 +1 +1 |4, &




No. 3, 1976 DIFFUSION IN STARS . 511

The £,-terms of the right-hand side of equation (B17) are related to the ionization potentials of hydrogen, x,,
and of the other element 4, y,, and x,, through

S x\dInT
T o - L} o
&' = (2 + kT) dr (B18)

(for details, see Montmerle 1975).
We assume now that hydrogen is fully ionized. Hence pz = 0 and

¢, =0. (B1%

Since we are interested in the diffusion of element 4 with respect to protons, we will calculate only ¢, #;, and

Pa.

In most practical cases, the abundance (by number) y = y, + y; + y, of element 4 is «1, and this will be
assumed in what follows.

Provided the two ionization potentials x, and , are sufficiently far apart (and far enough from the ionization
potential of H) that we can consider them separately, and using the notation

a1=%, a2=§%, (B20)

we find the following results:
For the first ionization,

3 oy

T e e — T
¢0 - 21 + (3/2)¢1 gl » (BZIa)
I S
'?Sl - 1+ (3/2)(11 fl . (leb)
From equation (5.18), we find also
- _ 1 oy .
Y T AT Ol T ey (B21c)
For the second ionization:
-2
¢y = T:—;i—; &7, (B22a)
1
$g = TT o, &7, (B22b)
and
Fo = — % &7 (B22c)
2T+ el + 20g) 7%

When used in the first diffusion method of § Vd, [eq. (5.19)] and applied to helium, these expressions give resuits
that, for y = 1072, are within 0.1 percent of those given by the exact numerical solution to equation (B17), either
for the first ionization or for the second ionization.

APPENDIX C

NUMERICAL INTEGRATION OF THE SYSTEM OF EQUILIBRIUM EQUATIONS
FOR A CONSTANT HELIUM ABUNDANCE

The system of hydrostatic equilibrium equations including ionization for a mixture of ionized hydrogen and
helium can be written (Wildt 1936 [see text, § V for details]; hereafter Wildt’s system):

dpk —_— m;.g Z;ceE
- = P — T Pt T P (C1)
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(k =0, 1, 2 [Helium]; 3, 4, {Hydrogen]; 5 [electrons]), E being the electric field given by the electrical neutrality
condition and hydrostatic equilibrium for all elements (see text, § I1I5), and p, the partial pressure of element &
of mass m, and charge Z,. The ¢,’s are found by solving equation (5.5) numerically; approximate analytical
solutions are given in Appendix B.

Wildt’s system gives the partial pressure gradients dp,/dr for an atmosphere in hydrostatic and ionization
equilibria, in the absence of “external” forces (i.e., other than gravitational or electrical; see § IT). The helium abun-
dance varies as one goes from r to r + dr (model V). But the atmosphere models used are such that this abundance
remains constant with r (model C). We then have to calculate the equilibrium gradients of model V at each point
of model C: the equilibrium method is essentially local.

The numerical method solves Wildt’s system (eq. [C1]) and compares the equilibrium gradients with those
computed from the diffusion equation (diffusion method). In fact, each integration step provides the initial con-
ditions for the next, but is otherwise independent of it, since we come back to model C at each step. The difference
at integration step J between the gradients (obtained from models C and V), from r(J — D) tor(J) = r(J - 1) +
Ar, can be interpreted as the *“force” needed to sustain helium in the equilibrium method (see § IT). More precisely,
the “force™ (per particle) #;(J) acting on ionization state / at integration step J is defined by

F(J) _ 1 p(N—=—p(J-1) I p(N)=—pJ—1)
kT [pg(.f) Ar ] - l:pi(.]) Ar ]c' €2)

Equation (C2) is obtained as well by applying the diffusion method to model V and to model C.

It is found that Fi(J) is independent of i. This is not surprising, since all ionization states are treated equally
and they have the same weight. To be consistent when comparing the result of the diffusion method to those of the
equilibrium method, we set F; = F in the diffusion method applied to simultaneous diffusion equations (§ Vd).

‘We emphasize that, rigorously, the comparison of forces calculated by the equilibrium and the diffusion methods
is only a comparison of equilibrium gradients; through the diffusion equation, however, it may be interpreted as
the force needed to maintain the helium concentration constant.

In practice, if Ar is about 10~* of the total height of the model atmosphere, the uncertainty on the gradients and
other relevant quantities (like p, T, etc.) is found to be at most of 1 percent; decreasing Ar lowers this figure, of
course, but at the cost of very long integration times, since each integration step (from J to J + 1) requires up to
0.5 second, on a CDC Cyber 74 computer, when all related computations (solving Saha’s equation, finding deriva-
tives, etc.) are included.

APPENDIX D
PROTON-NEUTRAL HELIUM DIFFUSION COEFFICIENT

The diffusion coefficient for a mixture of protons and neutral helium, D,,, does not involve the interaction
between two charged particles, and standard equations (Chapman and Cowling 1970; Aller and Chapman 1960;
Michaud 1970) cannot be used. One has instead to make a separate calculation.

We shall study, in what follows, two interaction models: a rigid-sphere model (because it is the most simple),
and a modified Buckingham model (modified “exp-6 potential), because it provides the most realistic analytical
approximation (retaining some simplicity) to the model computed numerically by Peyerimhoff (1965), which takes
into account the polarization of the helium atom by the approaching proton.

Prior to this, let us summarize briefly what is known to date about He-H* .interactions. Experimentally, for
protons having energies of interest for conventional stellar atmospheres, elastic diffusion in helium has been
investigated from 3 to 22 eV (Champion et al. 1970). These experiments confirmed to a very good approximation
previous theoretical calculations by Peyerimhoff (1965), who gave numerical values for the He-H* potential, as
illustrated in Figure 6. It is to be noted that an analytical expression for this potential has been found by Herbig
et al. (1970), but it is much too complicated to be used here. Instead, we shall use an approximate analytical
expression in the form of a modified Buckingham potential, the parameters of which will be chosen to fit as well
as possible Peyerimhoff’s numerical results. Various quantities related to this potential are tabulated in Ferziger
and Kaper (1972; hereafter FK).

1. RIGID-SPHERE MODEL

As a first approximation, and since the result will be used later, we calculate here the diffusion coefficient for a
rigid-sphere model. The first-order approximation to this coefficient is given by Chapman and Cowling (1970;
hereafter CC [see p. 258]), as A

Dpo = (Dpo)rs = (D)

3 kT mo + m,\ 2
32(71, + NQ)CPOZ 277' momp ’
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Fi1G. 6.—The He-H* interaction potential ¢(r) as a function of the interatomic distance r. Curve ! shows the “exp-6"’ model used
as an approximation to the potential calculated by Peyerimhoff (1965) for r > 5 x 10~° cm and shown on curve 2. Also shown are
the parameters ¢, 5, and o, entering eq. (D5) which gives the ““exp-6 potential.

with

00 = 3o, + 00) . D2)

Here, my = Am,, and o,y = }0,; o, is the radius of the helium atom considered approximately as a rigid sphere
by the incoming proton, and as such, is different from the usual radius. We can define o, as the radius r, corre-
sponding to the repulsive part of the potential (see Fig. 6):

oo = ro = 0.530A . (D3)

(This value should be compared with the value of 1.10 A that can be deduced from Table 22 of CC, given on p.
263).

In terms of partial pressures p, and p, with the appropriate substitutions, eq. (D1) becomes ]
3 (A + 1

12
= T)Slﬁ (D
(Dpo)fs - 8(p° -+ pp)ao2 ZﬂAmp) (k . 4)

II. MODIFIED ‘‘exp-6"° MODEL
The modified Buckingham (or “exp-6") potential ®(r) reads (see, e.g., FK, p. 241):

&

o) = = [g exp [—a(l — rlay)] — (i’-’zﬂ r>s, (D5)

r
= 0 r<e¢.

This potential is represented in Figure 6. Here ¢ is the maximum depth of the potential well, at radius o,; « is
a parameter, whose value is generally between 12 and 15. The radius 4, at which the atom may be considered as a
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TABLE D1
VYALUES OF §[o, AS A FUNCTION OF

[ &/0,,.
12......... ' 0.4745
13........, ! 0.4569
14......... 0.4410
15......... 0.4263

hard sphere, is also a parameter, but it is usually taken as the value corresponding to the maximum of ®(r), hence
becoming a function of «. (The values of &/q, for various values of « are tabulated in Table D1.) :
From the results of Peyerimhoff (1965), we have

e =—1.85eV,
on = 0.770A .

~ To fit the curve with 2 modified “exp-6" potential requires, then, only an adequate choice of «. The curve O(r)
corresponding to @ = 12 is displayed in Figure 6. It can be shown that @(r) does not depend very much on «,
taking into account the radius range in which the real potential is calculated; also the fit (best for « = 12) does
not look very good: one would require rather low values of « in order to make the fit acceptable. However, we are
interested primarily in finding a diffusion coefficient, for which an important role is played by the repulsive part
of the potential; despite the fact that Peyerimhoff’s potential has not been computed for » < 5.10~° cm, we shall
consider that the “exp-6” potential gives a better approximation of its behavior than the hard-sphere model.
Anyway, the value of ¢ does not depend very much on how good the fit is (see also Table D1 for its dependence
upon «). Hence, we shall consider a useful approximation to take « = 12 (lowest tabulated value); that is,

5o = 0.365A.
From FX (p. 280), we can write, using equation (D1), '
1 oo\ 2 -
(Dr0des = (Dyodrs [T (;.;E) . 1))

Here Q,,%'V* is a dimensionless factor for the first-order approximation to (D,q).s, tabulated in FK, which
depends (rather weakly) only on the dimensionless temperature 7% = kTJe; o, is the radius of the rigid-sphere
model (eq. [D3]). '

At temperatures of interest (10* to 5 x 10* K), it turns out that

(-Dpo)r:

=B o 1.5, - (D8

(Dpo)ee ( )
and that this value, furthermore, does not depend very much upon «. Hence, the diffusion coefficient found when
using a rigid-sphere model as defined in § I of this Appendix (eq. D4) is overestimated by ~ 50 percent with respect
to the “exp-6” model, but probably not by a factor much larger than 2 with respect to reality.

As a conclusion, for practical purposes in the relevant temperature range, the simple expression (eq. [D4])
derived from CC can be used safely, provided one does not require too high an accuracy. Finally, note that, in
the case of short-range forces, the diffusion coefficient is given to ~ 10 percent by its first approximation, well
within the uncertainty caused by the approximate potential used hers.

APPENDIX E
ION-PROTON DIFFUSION COEFFICIENT

Sincé, in some cases, the first approximation [D,,]; to the binary diffusion ccefficient Dy, widely used in the
literature, can be a factor of more than 3 lower than the real value [D;y]e = D;. (for (;oulo_mb interactions),
it is interesting to give explicit general expressions for the second approximation [ D, ,},, which differs from [D1a]s
by not more than ~4 percent. All formulae are taken from Chapman and Cowling (1970), and from Chapman
(1958).

One has

[Diole = g—’%ﬁ—]&‘ o (ED)

A is an abundance-dependent factor. ([D,,], does not depend on the relative abundance of species 1 and 2.)
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A= AN, (E2)

For the diffusion of ions of mass 4m,, of charge Z, with respect to protons, in (number) abundance y; =
n(A4, Z)/n(p), we find

Ay = B2 + D2 + yZ2RAPEBA — 243 — 20) + 3] + 72224 + 1)L (E3a)
Dy = (4 + D)¥(34 + dad + 1.3)
+ nZEQAA + 1A 4 19542 — (3.9 = 8.60)d + 1.95]
+ YAZHA + D)YRAY2(134% + dad + 3). (E3b)

As in Appendix A, a is noted 4 in Chapman and Cowling (1970) and Chapman (1958).

We mention the following particular cases, which can be checked in Chapman and Cowling (1970):

a) A>» 1, y,—co (Lorentzian gas): A —9/13 and [D,,]; = 3.250[D;,};. Chapman and Cowling (1970) also
give D12 = 3.396[D12]1.

b) 4> 1, y; =0 (“quasi-Lorentzian” gas): A — 9/(304%), hence A « 1 and [Dy,]; = [D;;};. The first approxi-
mation then gives the right results if yZ® « 1, as seen from equations (E3). Since for heavy ions 4 >» 1 and y,
is small, this case is the one of interest in astrophysics. From this, we infer that the correction factor of 3.396 is
erroneously used in their diffusion coefficient by Delache (1967), Schatzman (1969), and Baglin (1972), whereas
the diffusion coefficient is correct in Aller and Chapman (1960) and Michaud (1970).

We now give the general expression of A for ionized *He in abundance vy, of charge Z, taking @ = 0.4. We find

1 + 21.1yZ% + 32.04°Z%¢

1 + 2.12yZ% + 1.08y%2*
Fory = 1072 itis found that [D,,], gives the real D,, to ~ 5 percent for both ionizations. The error is 10 percent

if Z = 1, and 20 percent if Z = 2 for y = 0.15; it reaches 20 percent and 40 percent, respectively, for y = 0.45.

Finally, note that equations (E3) can be applied to the binary diffusion coefficient D, of any couple of elements
1 and 2: 4 is then the mass ratio m,/m,, and Z the corresponding charge ratio Z,/Z,.
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ERRATUM

(Montmerle T., Michaud G. 1976, Ap.J. Suppl. 31, 489)

a) page 500, &q. (5.20), lire:
A= 1+ y@ =1 =)

(id. dans le texte, p. 507, §3)

b) page 509, &q. (A4), lire:

(-2 K 1

1
“rT 7 I + Ayi K].‘,GJ
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Au printemps dernier, une équipe de
chercheurs du laboratoire scientifique
de Los Alamos 'V révélérent que, depuis
le mois de juillet 1968, date de leur
fancement, quatre sateilites d’observa-

tion (militaires), de la série Vela,
avaient détecté des signaux dans la
bande gamma du spectre électroma-
gnétique (0,2-1,5 MeV), d'une durée de
'ordre de quelques secondes, au
rythme d'environ cing par an a leur
niveau de sensibilité, et d’origine cer-
tainement extraterrestre (voir /a Re-
cherche n® 40, p. 1094, déc. 1973).
Catte découverte inattendue suscita
une certaine agitation dans le monde
de I'astrophysique des hautes énergies,
sur le plan expérimental comme sur
le pian théorique. Grace & des recher-
ches effectuées dans des enrsgistre-
ments passés, obtenus par divers satel-
lites astronomiques, les observations
des satellites Vela furent confirmées
et étendues a plus basse énergie (jus-
qu'a environ 7 keV).

Bien gque !'information dont on dis-
pose a I'heure actuelle soit encore
fragmentaire, un certain nombre d'in-
terprétations ont été proposées, et
"étude de ces signaux a déja fait
'objet d'un symposium qui s'est tenu
&4 Los Alamos en septembre dernier;
cette activité ne s'est pas reldchée,
car ici, comme dans le cas de certai-
nes sources X, il est probable qu’on
se trouve en présence d'objets astro-
nomiques « exotiques », qui seraient le
siége de phénoménes physiques tout &
fait particuliers.

Des signaux Inattendus.

Que sait-on exactement de la nature
de ces signaux ? Le but a atteindre
est, bien entendu, de connaitre au
mieux leurs caractéristiques : fréquencs
d'apparition et durée, débit d'énergie
recu (débit total et débit en fonction
du temps, ¢’'est-a-dire structure tempo-
retle, et débit en fonction de I'énergie,
c'est-a-dire spectre), et répartition
angulaire. Toutes ces informations doi-
vent permettre d'étayer les différentes
hypothéses proposées pour leur inter-
prétation. Ces différentes caractéristi~
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ques sont connues a des degrés de
précision trés variables. Apparaissant
au rythme d’enviren cing par an, les
signaux détectés par les satellites Vela
forment un échantillon statistique fai-
ble, comprenant une vingtaine d'événe-
ments seulement. Ce nombre est ce-
pendant suffisant pour que des traits
communs essentiels se dégagent, mon-
trant d'emblée que 'on a affaire a2 un
phénomeéne certainement compiexe.

La durée d'un signal peut atteindre
une dizaine de secondes, gquelquefois
plus ; 'analyse temporelle de ce signal
révele parfois la présence d’impulsions
de courte durée (aussi courts que la
résolution temporelie des Vela, soit
16 millisecondes). Au total, les détec-
teurs regoivent une énergie de I'ordre
de 10-° erg.cm~! (soit 100 fois le seuil
de détection des Veia; cela montre
qu’'il n'y a aucun doute quant a la
réalité de ces signaux, contrairement
4 ce Qui se passe actuellement pour
ies sources de rayonnement gamma
que I'on croit aveir détectées. au-dela
de 10-30 MeV). Quant au spectre, le
plus complet n'a été obtenu jusqu'ici
que pour un saul signal'** grace aux
efforts conjugués des responsabies des
satellites OSO-7 (& bord duquel se
rouvent deux iélescopes X sensibles
dans la gamme d'énergie de 11 a
15 keV) et de 47 a 69 keV, IMP-6 (dé-
tecteurs d’'éruptions solaires, sensibles
de 7 & 500 keV) et Vela 5A, SB, 6A, 68
(détection d’explosions nuciéaires ter-
restres, de 0,2 4 1 MeV pour le type 5,
de 0,3 a4 1,5 MeV pour le type 6). Au-
deld de 60 keV, ce spectre sembie
étre de forme exponentielle, avec une
énergie caractéristique de 150 keV (ce
qui situerait ces signaux dans les
rayons X durs plutét que dans le do-
maine gamma & proprement parier).
De plus, il est variable avec le temps
dans un sens ou dans !'autre avant
de disparaitre au bout, nous I'avons
vy, de gquelques dizaines de secondes
au maximum. Des informations sur
d'autres signaux ont également été
fournies par les satellites OSO-6 (teé-
lescope X, de 27 & 189 keV)'" et
0GO-5 (au-dela de 150 keV). ™

C'est !'analyse de la répartition an-
gulaire de ces signaux qui est suscep-
tible de fournir les premiers indices
sdrs quant & leur origine. Malheureu-
sement, aucun des détecteurs utilisés
n'gst trés directif; ce n'est que par
des recoupements entre les données
des différents satellites que I'on peut
connaitre Ja diraction d’émission. La
précision de cette méthode ne dépassa
pas 4 ou 5°. Il semble bien, cependant,
que la distribution des signaux soit
grossiérement isotrope, un léger excés
dans le plan de notre galaxie n'étant
cependant pas exclu.

Ajoutons, pour achever ce tour d'ho-
rizon des données d'observation, que
ces signaux ne peuvent étre attribués
a des photons secondaires résuliant
de collisions de particules cosmiques,
car les satellites mentionnés se trou-
vent foujours dans des environnements
géomagnétiques trés différents, impli-
quant des particules et des énergies
différentes.

Ces informations, pour sommaires
qu'elles puissent paraitre, restreignent
an fait considérablement le nombre
des hypothéses physiquement plausi-
bles & I'heure actueile (nombre qui.
somme nous allons le voir dans un
instant, reste important). La fréquence
des signaux nous indigue qu'll s'agit
d'événemants rares (eu égard au nom-
bre de sources a priori possibles dans
le ciel), donc concernant soit une caté-
gorie d'objets astronomiques peu ré-
pandus, soit des conditions particulié-
res intéressant un objet courant (étoile,
par exemple). La structure temporelle
des signaux montre gque la source de
’émission doit étre de faibles dimen-
sions (quelques fractions de seconde-
lumiére environ, soit de ['ordre de
10" cm, au maximum). S'it se confirme
que le spectre est expanentiel, it y a 1a
présomption pour que i'on ait affaire
a un rayonnement de gaz chaud
(« bremsstrahlung », ou rayonnement
de freinage). Enfin, la répartition an-
gulaire isotrope indique que l'origine
du rayonnement est soit confinée &
une sphére relativement petite autour
de nous (de diamétre égal 3 I'épais-
seur de notre galaxie dans notre voi-
sinage, c'est-a-dire de I'ordre de quel-
que 400 parsecs; 1 pc = 3.10% cm).
soit au contraire associée & des objets
extragaiactigues ; a cause de la quan-
tité d'énergie rague par les détecteurs.
cette derniére possibilité est moins
vraisemblable.

Qualitativement, la structure tempo-
retle des signaux recus semble proche
de ceile qui caractérise les éruptions
solaires dans le domaine des X durs
(fig. 1). C'est cette propriété qui a été
a l'origine d’'un certain nombre de mo-
déles, encorg grossiers, proposés ré-
cemment. D’'autre part, les échelles de
temps mises en jeu évoquent aussi e
voisinage d'objets compacts, et d'au-
tres modeéles utilisent la possibilité
d'émettre de I'énergie par chute de
matiére dans leur champ gravitationne!
trés intense (accrétion). Mais on peut
trouver encore pius « exotique »...

Gigantesques éruptions, chute
de matiére, grains de poussiére.., ?

Pour Stecker et Frost.'*' ces signaux
proviennent de super-éruptions de type
solaire, mettant en jeu 10° a 10 fois
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plus d'électrons (rayonnant par brems-
strahlung) que dans le cas du Soleil,
accélérés a des énergies comparables
par un champ magnétique environ
1000 fois pius intense. Cette derniére
propriété se rencontre dans des objats
connus : les naines blanches. La fré-
quence des signaux impose gqu'une
faible proportion de ces étoiles puisse
atre le siége de teiles éruptions, mais
ca que {'on sait actuellement de leur
structure ne donne aucun indice per-
mettant d’affirmer que c¢sla soit possi-
ble. Brecher et Morrisson ' reprennent
le méme schéma. mais en y assaciant
'idée de directivité du pheénoméne
ils évogquent ia possibilité que I'@rup-~
tion soit confinée dans un petit angle
solide, par analogie avec les jets coro-
naux solaires. Cela réduit d'autant les
exigences énergsétiques, mais requiert
encore 50 4 500 fois plus d'énergie
par électron que dans le cas solaire,
pour le méme nombre total d’'électrons
accélérés. Alors des étoiies normales
(appartenant & la séquence principale)
pourraient étre le siege de cette émis-
sion directive. Il semble cependant que
pour rendre compte de la fréquence
des signaux, on doive admettre que
de ‘elles éruptions puissent se pro-
duire au moins une fois par an a la
surface du Soleil, alors gu’eiles n'ont
jamais été observéss.

Un peu a partir de la méme consta-
tation, mais dans un contexte entiére-
ment différent, Lamb et al,'® s'inspi~
rant de la théorie qui explique avec
plus de succés !'‘émission X des sys-
témes binaires, pensent qu'ici aussi il
faut faire appel au phénoméne d'ac-
crétion dans une étoile double serrée
dont un des compagnons est compact
(naine blanche, étoiie & neutron, « trou
neir »), L'éruption de type soifaire se
produit sur !'autre compagnon ; ia ma-

Figure 1. On a représenté ci-contre

des profils typiques des signaux
observés simuitanément par les

satellites Vela ', dans la domaine <
0,2 3 1.5 MeV), et I'enregistrement d’'une
éruption solaire par le sateilite 0SO-5
dans !e domaine X (15-250 keV). Un
certain nombre de similitudes (durée,
décroissanca, structure temporelle) ont
suggeré a certains auteurs > ' un
modéle 3 base d’éruptions gigantesques
a la surface de certaines étoiies.
Cependant, S. Colgate a fait remarquer
que les temps caractéristiques devaient
croitre avec I'énergie impliquée, ce qui
rendrait somme toute fortuites les
ressemblances entre les deux signaux.
(Les sateilites Vela ont été tancés par
I'US Air Force pour veiller a2 I'application
du moratoire Elats-Unis - URSS sur les
explosions atomiques dans I'atmosphére.}

L.a Recherche

tiére ainsi éjectée est accrétée (cap-
turée) par son voisin, et, en libérant
son énergie gravitationneile en quei-
ques secondes (temps de chute iibre),
chauffe I'atmosphére de ce dernier a
piusieurs millions de degrés. La lumi-
nosité atteinte (environ 107 erg.s™') est
typique des sources X binaires. lci.
I'éruption initiale ne donna naissancs
aux impuisions observées que de fagon
indirecte. On ne connait pas encore
assez bisn la densité spatiale de teis
objets compacts dans des systémes
binaires pour effectusr une comparai-
son significative avec la fréguence de
répatition cbservée. Ce modéle, bien
qu'assez séduisant, semble pour l'ins-
tant mal expiiquer les signaux les pilus
courts, et ne donne aucune interpré-
tation de I'énergie de 150 keV carac-
téristique du spectre exponentiel ob-
servé.

Une toute autre hypothése est celle
proposée par Harwit et Saipeter™
ces auteurs suppaosent qu'il existe un
nuage de comeétes orbitant autour des
étoiles & neutrons galactiques (comme
autour du Soieil). De temps a autre,
une cométe se rapproche de l'étaile
a4 neutrons cantrale au point d’éclater
sous 'effet des forces de marée. Une
« pluie » de matiére sur cette derniére
en résulte, expliquant la structure tem-
poreile des signaux et si elle est en
quantité suffisante, I'energie totale
émise. Le taux d'accrstion ainsi obtenu
ast raisonnabiement fzible. Capendany,
la présence de cométes autour d’étoi-
les 4 neutrons est hautement spécu-
lative ; certaines prédictions de cstte
hypothése dans le domaine des X mous
(<1 keV) permettent peut-étre d'en-
trevoir une vérification.

Un dernier modéie, aussi peu ortho-
doxe, a été proposé par Grindlay st
Fazio.''™ Pour ces auteurs, il peut
exister dans le rayonnemsnt cosmique
des grains (de taille typique 1 mm)
se déplacant a des vitesses relativistes.
Cas grains, approchant du Soleil, sont
photo-ionisés et se brisent sous I'ef-
fet des forces électrostatiques, jusqu’a
étre séparés en atomes. Si cas grains
sont constitués de fer (I'un des élé-
ments relativement les plus abondants
dans I'univers), les atomes sont ionisés
a partir de leurs couches internes (K
et L) [e réarrangement consécutif des
électrons libére des photons de fluo-
rescance, portds a l'énergie observée
par effet Doppler. Bien gqu’il soit sug-
géré que les pulsars {que l'on associe
par aiileurs souvent & des sources de
rayonnement cosmique} soient a l'on-
gine de tels grains, leur accéalération
jusqu’au milieu intersteliaire et la forme
du spectre des photons produits ne
sont, pour !e moment, pas expliqués..

Notons enfin, paour terminer. que
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I'idés immédiatement avancée que ces
signaux soient associés & des explo-
sions de supernove galactiques ¥ ou
a des étoiles éruptives normales con-
nues ‘"' a été rapidement repoussée,
aucune corrélation n'ayant été cbser-
vée avec des événements optiques
enregistrés. D’aprés Colgate, ¥ il n'est
cependant pas exclu que des super-
nova de type Il extragalactiques (non
observées dans le domaine visibie)
puissent fournir la réponse.

Un exemple d’archéologie
astronomique...

Il est clair que l'origine de ces mys-
térieux signaux gamma est encore trés
controversée : on attend le résultat du
dépouillement des derniers enregistre-
ments des satellites Vela et autres
avec impatience. Mais les données les
pius rapides a venir seront certaine-
ment issues des enregistrements pas-
sés, dont 'examen commence & deve-
nir systématique. D'ores et déja, ces
signaux semblent avoir été observés
par Apollo-16 (autour du MeV) et par
Uhuru (satellite d'observation X, 2-10
keV) ¥ d'autres recherches par
I'équipe de Los Alamos ont permis de
remonter dans le temps et de trouver
des signaux analogues enregistrés par
Vela-4 "' en 1967. Ce nouvel exemple
d" « archéologie astronomique» est a
verser & un dossier qui comprend déja,
entre autres, la nébuleuse du Crabe
(archives chinoises) et les quasars (an-
ciennes plaques photographiques re-
montant au début du siécle).

Par ailleurs, on s'interroge déja sur
certaines conséquences théoriques et
pratiques de ces événements. Ainsi,
on a calculé que ia contribution cumu-
lée de tous ces photons ne peut expli-
quer la «bosse» présente dans le
spectre du fond du ciel au-dela de
1 MeV '™ (voir /a Recherche, n° 37,
p. 787, sept. 1973); il a d'autre part
été proposé d'analyser les effets de
I'arrivée de ces bouifées de photons
gamma dans 'ionosphére. ¢

Il semble, en tout cas, que le ciel
comprenne des objets qui sont le siége
de phénoménes physiques inconnus
jusqu’ici, et qui, dans le domaine des
rayons X durs ou des rayons gamma,
le fassent ressembier & une vitrine de
Noél ou, queiques fois par an, des
éclats brusques deviennent visibles.
Cette découverte aura-t-elle la méme
portée que celle des quasars ou des
pulsars ? L'avenir le dira. Si oui, cela
prouverait au moins que les crédits
alloués a I'US Air Force peuvent con-
duire a faire avancer la science, méme
¢'ll s’avere que, de toutes les inter-
prétations grandioses imaginées, il ne
reste que... de la « poudre aux yeux ».

Thierry Montmerie.
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HYDROGENE INTERGALACTIQUE
IONISE DANS LES GROUPES DE GALAXIES PROCHES

On étudie la stabilité des 14 groupes de galaxies les plus
proches, au moyen du critére de Jacobi. On les trouve tous ainsi
tres instables, sauf peut-&tre deux. Ce résultat est confirmé apres
‘une discussion des hypothéses nécessaires aux calculs et en tenant
compte des incertitudes sur les données. L'explication de cette
instabilité apparente par l'existence d'hydrogene intergalactique ionisé
est examinée. On trouve les parametres physiques du gaz en utilisant
une forme généralisée du théoreme du viriel et en supposant vérifiée
1'équipartition entre les différentes formes d'énergie.

Les résultats essentiels sont les suivants : les rapports (masse
de gaz)/(somme des masses des galaxies du groupe) sont de l'ordre
de 10, les densités du gaz pg vont de 107 32 10-28 g. cm=3, et les
températures sont d'environ 102 °K, Ces valeurs changent peu d'un
groupe & l'autre. On trouve également une corrélation significative
entre p, et la densité e de matiére visible, de la forme PG =0 '9;
ceci est compatible avec l'hypothése que le gaz intergalactique est
le résidu de la condensation des galaxies. Les résultats obtenus ne
contredisent pas les observations actuelles. Enfin, on montre que la
détection du gaz intergalactique dans les groupes de galaxies est tres
difficile, &2 moins qu'il ne se présente sous forme de nuages denses.
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Abstract. Stability of the nearest 14 groups of galaxies is investigated by means of Jacobi’s criterion.
In this way these groups are found strongly unstable, except perhaps two. The result is unaltered
when we discuss the validity of the assumptions needed for the computations and when we take into
account the inaccuracy of the data. This apparent instability is tentatively explained by presence of
intergalactic ionized hydrogen in each group. Physical parameters of the gas are derived by means
of the general modified form of the virial theorem and through the assumption of the equipartition
among several modes of energy.

The main resuits are the following: the ratios of the gas mass to the sum of the masses of the
member galaxies are of the order of 10, densities g, of the gas are about 10~29 to 10-28 gcom~3, and
temperatures are of the order of 105K. Values of each physical parameter of the gas show little
change from one group to the next. As significant correlation: g¢ <c g,-? is obtained between ¢g¢ and
the density ge of the visible matter for the various groups; it may be compatible with the assumption
that the intergalactic gas is a remnant of the condensation of the galaxies. Then it is shown that, at
present, the observations are not opposed to our treatment. Finally, it is noticed that detection of
intergalactic gas in the groups investigated will be very difficult, except if this gas is strongly cloudy.

1. Introduction

One of the major problems met in the study of the clusters of galaxies deals with the
value of their total mass: the sum of the masses of the member galaxies gives a result
generally lower by one or two orders of magnitude than the mass derived from the
dispersion of the velocities by the virial theorem. Several explanations have been put
forward in order to account for this systematic discrepancy: general instability of the
clusters (Ambartsumian, 1958), underestimation of the masses of the members
(Arp and Bertola, 1970), non-validity of the Newtonian attraction law at great
distances (Finzi, 1963), and existence of intergalactic matter in important quantities
(Oort, 1958).

In the present paper, the last-mentioned explanation is worked out for some
nearby groups of galaxies, assuming that the intergalactic matter is made of hydrogen,
which is found ionized owing to the temperature. Such a treatment is not in dis-
agreement with the recent observations which have been carried out in order to
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384 PIERRE CHAMARAUX ET AL.

detect the missing mass in clusters of galaxies. Indeed these have shown that neither
neutral hydrogen (Allen, 1969), nor halos of galaxies (de Vaucouleurs, 1970; Arp and
Bertola, 1970) seem to give a sufficient mass in order to explain the mass discrepancy.
In return, stabilization of the clusters by ionized hydrogen is not inconsistent with
the negative observations made in the optical as well as in the X-ray range (Woolf,
1967).

2. The Apparent Instability of Some Nearby Groups of Galaxies

From de Vaucouleurs’ list (1968), we selected the nearest 14 groups of galaxies,
particularly well known. We studied the apparent stability of each group, regarding
it as an isolated system and assuming that all the mass lies inside the member galaxies.
Then a necessary condition of stability (Jacobi’s criterion) is

S =2T/(- Q) <2, (1)

where T; is the kinetic energy of the group with respect to its centre of gravity, and
Qg is its potential energy.

If the group is, moreover, stationary, then: S=1 (virial theorem). Let us notice
that S gives the ‘virial theorem mass’ My from the sum M; of the masses of the
members by

A/IVT = SMG . (2)

If we assume spherical symmetry for the distributions of positions and velocities
in the group, T, and ; can be easily derived from the observable quantities (Limber
and Mathews, 1960) by

2T = 3Y mp}, 3
and

m;m

1, (4)

Qe~—-Q2In)G Z -

i#j ij

where G is the gravitational constant, m; and v; are mass and line-of-sight velocity
respectively of the ith galaxy, and r;; stands for the projection of the distance between
the ith and the jth galaxies on the celestial sphere.

2.1. THE DATA

Membership of the group comes from Corwin (1967); ‘certain’, ‘probable’ and ‘pos-
sible’ members are distinguished (cf. Table I).

Distances of the groups were taken from de Vaucouleurs (1968), and radial veloci-
ties from recent 21 cm line measurements when available (Gouguenheim, 1969), or
otherwise from de Vaucouleurs and de Vaucouleurs (1964): when some values were
missing, we used the principle of equipartition of kinetic energy in the computation
of T; (Limber and Mathews, 1960).

Finally masses come from rotational curves and 21 cm profiles when available
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TABLE I
The virial ratio of the nearest 14 groups

385

Name of Number of Number of Me Virial
the groups galaxies unknown (1010 M) ratio
radial S
velocities
Sculptor 6 0 32 40
M 81 7 0 31 i1
M 812 6 0 29 12
M 81¢ 5 0 27 11
CVnl 9 1 91 12
CvVnI® 8 1 81 12
N 5128 6 1 ' 99 54
N 5128°® 5 1 83 2.0
M 101 11 0 190 13
M 101e 9 0 190 6.9
M 101°® 7 0 180 6.8
N 2841 7 1 49 11
N 2841» 6 1 44 6.6
N 1023 9 1 160 38
N 1023= 6 1 120 71
N 1023¢ 4 0 50 56
N 2997 6 2 53 510
Leol 22 8 540 4.1
Leo [P i3 1 440 2.0
Cvnll 20 5 280 15
CVn IIa 16 3 130 10
CVn I 7 1 65 13
N 3184 4 0 38 160
Coma I 25 11 120 40
Coma I# 16 2 110 28
Coma I¢ 13 2 110 29
N 6300 8 5 15 140
N 63002 4 1 9 120
N 6300¢ 3 0 8 120
Cetus I 28 18 86 580
Cetus I» 18 10 77 250
Cetus I¢ 15 8 ) 66 280
@ possible members omitted, b probable members omitted,

¢ both possible and probable members omitted.
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(Heidmann, 1969). Otherwise, we used the empirical relation (Gouguenheim, 1969)
m; aiZ.S ’ (5)
where g; is the Holmberg diameter of the /th galaxy.

2.2. THE RESULTS

The values of S for the groups are listed in the Table I. One can see that all the groups
investigated — except perhaps two — are apparently unstable according to Equation (1);
S is of the order of 20 on an average, but reaches more than 100 in a few cases. One
can wonder what confidence is to be assigned to the preceding results, if one takes
into account the assumptions we made and the inaccuracy of the data.

2.3. VALIDITY OF THE ASSUMPTIONS

(1) First, strictly speaking, the groups are not isolated in space; for instance, many
of them lie near the massive Virgo cluster. In spite of that, we found no correlation
between S and the tidal effects of this cluster (Chamaraux, 1969). Thus making use
of the assumption that the groups are isolated seems to be reasonable.

(2) Assumption that the distributions of positions and velocities bear spherical
symmetry is certainly inaccurate in many cases particularly when the groups have
few members or an irregular shape. However if the value we found for S is greater
that 3, then one can see that the condition of stability of Equation (1) is not satisfied,
whatever the configuration may be. The Table I shows that this is the case for all
the groups investigated except two. Thus the non-validity of this assumption does not
alter the conclusions.

(3) The principle of equipartition for the kinetic energy was used when some radial
velocities were missing. We could have an idea of the error introduced in this way
by applying this procedure to a group populated enough and in which all the radial
velocities are known (namely M101), and for which we replaced some of the true
velocities by those derived from equipartition. Important fluctuations of S around
its mean value were observed, reaching sometimes one order of magnitude; for
instance, in particular cases for which few velocities were assumed to be known,
Equation (1) of stability was satisfied (Montmerle, 1969). Thus, the lack of known
radial velocities can lead to serious errors. It is mainly for this reason that we limited
our study to the nearest 14 groups; in each of them, at least half of the radial
velocities have been measured. '

(4) The influence of the physical pairs of galaxies was tested for the groups M31
and M101. The variations for S when we grouped the members of pairs are within a
factor of 3.

(5) In many groups, the membership of some galaxies is rather uncertain. However,
the resulting effect, as can be seen from Table I, is unimportant, and does never
exceed a factor of 2 on S.

2.4, ACCURACY OF THE DATA

The main source of errors on the data comes from the masses. For instance, the use
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of Equation (5) gives the masses of the spiral galaxies within a factor of 2 or 3, which
can affect the value of S by factors of 1.5 to 3%, according to the population and the
distribution of the masses among the members.

Distances taken from de Vaucouleurs (1968) are consistent with other determina-
tions within 30% (Bottinelli et al., 1968), and this leads to the same error on S. That
does not exclude a systematic effect coming from the general distance scale, but there
is no such evidence; moreover, that would be insufficient to explain the high values of
S, and also the correlation between S and the diameter of the group (Rcod et al,
1970).

As for the radial velocities, they are measured with an accuracy of better than
100 km s~ !; this has very little influence upon the actual dispersions of the radial
velocities if one notices that the observed dispersions are generally of the order of
300 kms™1.

This discussion shows that our values of S seem to be accurate roughly to within
a factor of 3 or 4. Therefore, we can consider that S is actually greater than 2 in most
of — if not all - the cases we have studied. In this paper, we shall assume that the
consequent instability of the groups is only apparent because one of our basic as-
sumptions, namely that the matter is supposed to be in the galaxies, is incorrect.
From now on, we shall assume ‘a priori’ that the groups we investigated are actually
stable - and even stationary — due to the existence of hidden mass made of ionized
hydrogen in them, and we shall determine some of the parameters related to such an
intergalactic medium.

3. Hypothesis of the Intergalactic Gas

If the modified form of the virial theorem is applied to the groups or clusters composed
not only of galaxies but also of intergalactic ionized gas, its practical expression
becomes (Tadokoro, 1968):

2(Te+T)+ Q%+ 2+ Q6+ En+2U, + E. =0, 6)

where suffices g and G refer to gas and galaxies respectively; as above, symbols T and
Q represent respectively the kinetic energy and the gravitational potential of the
system considered; U, is the thermal energy of the gas; E, and E, are respectively
the magnetic and cosmic ray energy of the system.

We assume the gas distributed into turbulent clouds with mean velocity & (with
respect to the centre of mass O of the galaxies of the group), these clouds being in
turn distributed homogeneously in a spherical region with radius R and centre o.
Be g, the mean density of the gas in the sphere. Then, 7, and @ are given by

T, = %nnggﬁz . )
and
Q,=—-+8’GR’g}. ®

The term Qg, was neglected in the preliminary formulation (Tadokoro, 1968), but



388 PIERRE CHAMARAUX ET AL.

it may be easily calculated for the further application to the general groups (Chama-
raux and Tadokoro, 1971). When the total mass of the intergalactic gas is shown by
M,, such a potential can be derived from

R £

Qgy = Z; {f(— vGMgMi }%) dr + J (—- GA;I;M‘> dr} , )

41

where r; is the distance of the ith galaxy from w, and R is defined by:

R =max(r). 7 (10)

We can obtain the following as the final expression
GM, J
QGg = - ———g <31‘/IG - F) » (11)

where J is the moment of inertia of the system of galaxies with respect to w. In order
to derive the refined formula, we must note here that the equipartition among several
modes of energy in the system, which is proposed and discussed in the previous paper
(Tadokoro, 1968), implies

ToxT,~U,~E, ~E,. (12)
Then, we derive the fundamental formula in our treatment as

J )_SR(STG + Q)

= , 13
R*M, 3G (Mg)* (13

x<x+%—%

where x=M,/M;. Then, we can estimate the quantity of intergalactic ionized gas by
substituting the values of Mg, T;, 4, J and R, which are determined by observations,
into Equation (13). Let us point out that, in order to compute J, we assume the
centre w of the gaseous sphere at the centre of gravity O of the system of galaxies.
Then we can obtain the values of 7, the temperature of the gas T, the mean magnetic
field H and the cosmic ray energy density ¢, by using the Equations (12) expanded:
namely,

2nR,5%/3 = dnkg,R*T[m, = H’R*/6 = 4nR%[3 = T, (14)

where m, is the mass of a proton.

Equations (14) show clearly that the values of 7, T, H and ¢, are critically affected
by the assumption of the equipartition of energy, which is questionable. On the
contrary, the x-values (then g,) derived from Equation (13) are not very dependent
on this assumption. Indeed, if equipartition is not effective, then the only alteration
in Equation (13) will be that of the coefficient of T;; let us set 2« for this coefficient.
Then, for S> 1, as is the general case here, we can write

x ~/aS. (15)
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Therefore, even if we take an extreme case, for instance: T,=U,=E, =E,=0
(¢=1), x only changes by a factor of 2 with respect to the case of the equipartition.

Incidentally, Equation (15) shows that our x-value is very different from that we
obtain taking My, defined by Equation (2) for the total mass of the group. It must
be remembered that this latter determination is based on the implicit assumption
that the kinetic energy per unit mass is the same for the gas and for the galaxies.

4. Results and Discussion

4.1. Ir. ,PECTION OF THE RESULTS

Tables il and III give respectively the values of the physical parameters of inter-
galactic gas, and their whole range for the 14 groups investigated. We indicate only
one result per group, which was obtained using ‘certain’ and ‘probable’ members for
the total population. We already ascertained that the definition of membership has
little influence upon the various results.

The outstanding feature displayed by these two tables is the relatively narrow
concentration of the values of each parameter, if, for instance, one compares it to
the spread of the values of S. Therefore it can be concluded that the intergalactic gas
has nearly the same physical properties in all the groups.

Let us make some remarks about particular parameters:

(i) As already noticed, the values of M,/M; and g, depend little on the assumption
of the equipartition, and are then significant. The fact that these values show little
change from one group to another was to be expected after the previous discussion
of the basic equations. Let us only point out that the ratio M,/M; is of the order of
10: this is in agreement with the results of Oort (1970), who finds that the actual
density of the Universe is at least 15 times that of visible matter.

(ii) The values of the other parameters, which depend critically on the hypothesis
of the equipartition, must be considered only as orders of magnitude. However, let
us notice that the relatively high temperatures obtained ( ~ 10° K) justify ‘a posteriori’
the assumption of the ionization of the intergalactic hydrogen; on the other hand,
H(~10"7 G) and ¢,(~10"2 eV cm~?) are of the order of magnitude of what may be
expected (Burbidge, 1962; Ginzburg and Syrovatskii, 1963, 1967; Sciama, 1964).

4.2. TENTATIVE INTERPRETATION

Rood et al. (1970) suggest that the hidden mass may be “material left behind following
galaxy formation, which has either terminated or is still in progress at a rate that is
an increasing function of density ...”. Then, let us assume that galaxies in all the
groups have been formed at a rate proportional to g (x is a positive constant, in
analogy to star formation in galaxies (Schmidt, 1959)). The number of galaxies dV
(2, t) formed in the volume dv around the point P and between the instants ¢ and
t+dris

dN (P, t) = k[g, (t, P)J* dv dt. (16)



TABLE 11
The values of some physical parameters on the intergalactic gas in the nearest 14 groups

Name of Radius of the

My[Me (e T [} H &

the groups sphere centred (102 g cm™3) (101K) (kms—1) (107 G) {(10-3 eV cm~3)

at its centre

of gravity

R (Mpc)
Sculptor 0.68 8.2 i3 6.4 56 2.3 1.3
M8l 0.58 9.5 23 7.7 62 33 2.7
CVnl 1.3 5.4 34 7.0 59 1.2 3.7
N 5128 1.7 24 0.8 3.7 43 0.48 0.046
M 101> 1.6 53 3.6 12 76 1.6 0.65
N 2841@ I.1 2.7 1.5 2.6 36 0.49 0.059
N 1023» 0.95 15 34 29 120 78 15
N 2997 2.6 23 1.1 6.5 57 0.66 0.11
Leo [ 1.4 39 12 31 120 4.8 5.7
CVn I1# 23 74 1.3 7.3 60 0.78 0.15
N 3184 1.6 18 3.0 3.5 57 1.1 0.30
Coma 1* 1.7 12 4.7 12 79 1.9 0.90
N 6300» 0.57 19 14 4.1 45 1.9 0.89
Cetus |+ 2.1 45 6.2 23 110 3.0 22
& Possible members omitted.

TABLE IiI

The range of values of physical parameters of intergalactic gas for the nearest 14 groups

Physical Oy T 17 H &
parameters

Range 10°2~3 x 10728 gem™® 3 x 101~ 3 x 105K 40 ~ 120 km s™! (0.4~ 8) X 1077 G (0.04 ~ 15) X 1073 eV cm™3

06¢
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Coefficient £ may depend on the velocity dispersion: here we shall assume that k is
the same constant for all the groups.

If one assumes that the gas is homogeneous; that the time 4¢ for the formation of
galaxies is short enough so that ¢ (¢) decreases slowly during the procedure owing
to the expansion of the Universe; and that the galaxies were formed at the same
epochs in all the groups, one can obtain

06 € 05, an

where we have taken into account the expansion of the Universe and the general
result
Qg » Q G-

4.3. THE (gg, 0,) CORRELATION

If the latter rough interpretation is correct, the actual values of ¢; and g, for the
14 groups are to be correlated. Indeed, it is the result which is found in Figure 1.

10-2em™
1 |l T
Coma cluster ®
1~ d
0= J
O
Q
(=]
2
PR 4
-2 i i )
- 0 1 . -
log pg 2 10 ¥ em?

Fig. 1. Correlation between density o of visible matter and density g, of intergalactic ionized
hydrogen in the 14 nearest groups and Coma cluster. The best straight line fitted by least-squares
method (Coma cluster excluded) has for equation

log 0¢=0.9 log ¢, —0.8.
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The best straight line through our points, fitted by the least-squares method, corre-
sponds to the equation
loggg = 0.9 logg, — 0.8. (18)
(£0.2) (£0.2)

Then one can obtain the correlation coefficient y=0.77+0.09, which displays a
rather good correlation between log ¢, and log gg.

Thus a~1; this is within the range of the values for stars where « is between
1 and 2 (Schmidt, 1959). Incidentally, one can notice that the relation: Scc(gg)™%*?
found by Jackson (1970) from his analysis of 27 groups — and which he interprets as
an effect of a non-zero cosmological constant - leads to a correlation simiiar to
Equation (17) by use of Equation (15) with «=1.3. The discrepancy is not serious
and may be due to the rough approximation of Equation (15) and to the différent
definition used by Jackson for the radius of a group.

4.4. OBSERVATIONS

Finally, our results have to be compared with the observations. To our knowledge,
the only attempts of detection of the intracluster ionized hydrogen were carried out
in Coma and Corona Borealis clusters, which were not included in our work owing
to inaccuracy of their physical parameters. These attempts gave no positive results
(de Vaucouleurs, 1960; Friedman and Byram, 1967; Woolf, 1967, Chamaraux et al/.,
1971). The data regarding Corona Borealis cluster are very poor; then we shall
restrict the comparison to the Coma cluster only. Using data coming from Turnrose °
and Rood (1970), our method gives

n,=11x%x10"%cm™3, (19
for the electron density, and

T =68 x 10°K, (20)

for the temperature. On the other hand, using the latest observational limits as
analysed by Turnrose and Rood (1970}, but with the above electron density, one can
obtain for the admissible temperature range:

10*K < T < 6.3 x 10°K. 3

The agreement is satisfactory if one takes into account the large uncertainty which
affects the parameters of the Coma cluster, and therefore the computed value of T.

However, in fact, only X and/or optical observations in the groups studied here -
even negative ones! — might corroborate the validity of the method described above
which, as we have seen, relies on the convenient, but questionable assumption of the
equipartition of energy among several modes. If our treatment is correct, one has
then to expect very weak radiation from intergalactic gas in these groups, owing to
the temperature range, and detection would be difficult. Thus, for instance, let us
compute HB and free-free surface brightness expected, using formulae given by
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Woolf (1967): namely,

S(HB) = 1.4 x 1072 02T ™32 r ergs cm ~ 25~ ! (arc sec)”?, (22)
and
S(f=/)=33x1072n2T " rergsem™%s™! (arc sec) 2 (Hz) ™,
(23)

which are valid for T~ 10°K, and where r is the length path (in parsecs) through the
gas.
In the most favourable case (centre of the M8I group), one can obtain

S(HB) ~ 10™* Rayleigh, (24)
and ‘
S(f - f) ~ 41 mag/(arc sec)?. (25)

These figures are three orders of magnitude less than the limits of sensibility of the
present receivers. Therefore, in the frame of our assumption, the only hope to detect
the gas is that it is strongly cloudy, and that the clouds occupy less than 10~2 of the
total volume of each group. In this connection, let us notice that the possible cloud-
iness of the intracluster gas is suggested by the case of the Local Group which,
according to Verschuur (1969), the high velocity clouds belong to.

5. Conclusion

The apparent instability of the 14 nearest groups of galaxies is explained by the
presence of the intergalactic ionized hydrogen. Values of some physical parameters
characteristic of the intergalactic gas are estimated, e.g. gas densities ~1072° to
10728 gcm™3, and temperatures ~10°K.

Let us point out that positive detection of Hp, free-free and X radiation in a given
group would provide a definite test of the existence of the intergalactic ionized gas
described in the present paper. The determination of T, n, and of the factor of
cloudiness by those observations would check the treatment proposed here.

On the other hand, better knowledge on the physical parameters of the groups
which we have studied, and those of remote groups and clusters, would eventually
confirm the (g,, ¢5) correlation, thus possibly giving a clue to the theory on the
evolution and formation of groups and clusters of galaxies.
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L.a Terre peut-elie servir
de détecteur d’ondes de gravitation ?

J. Weber n’a pour
Pinstant. aucun
contradicteur

malgré les réticences-

formuiées au récent
« Texas Symposium »
sur {'astrophysique
raiativiste.

Oti Fon:reparles
des:onde

gravitationnelles

Le monde de Pastronomie et de la
géophysique a été récemment mis en
émoi par la nouvelle, rapportée par un
groupe de physiciens de [université
de Tel-Aviv, de la découverte d'ondes
gravitationneiles en provenance du
pulsar CP1133 ", Emoi mélé de scep-
ticisme, du reste, car ce résuitat n'a
pas été confirmé maigré la répétition
de l'expérience par d'autres cher-
cheurs ® d'une part, et, d'auire part,
se trouve en profond désaccord avec
les prévisions théoriques. Avant de
décrire cette expérience et de tenter
de mettre en évidence les points de
désaccord, nous allons exposer quel-
ques points relatifs aux ondes gravita-
tionneltes et aux appareils susceptibles
de les détecter.

Des vagues sur un édredon.

L'existence des ondes gravitationnel-
les est prévue par toutes les théories
relativistes de la gravitation : d'une
fagon générale, toute masse en mou-
vement (y compris d’éventueiles défor-
mations) dans un champ de gravitation
émet de telles ondes. On peut a juste
titre comparer ce phénoméne au
rayonnement d'une particule en mou-
vement dans un champ électrique ; ce
n'est que I|'une des analogies entre
champ de gravitation et champ électro-
magnétique (/a Recherche, n° 8, janv. 71,
p. 67). lI se traduit par une perte de
masse du corps qui rayonne, en raison
de la conservation de {'énergie. Ces
ondes représentent la propagation des
variations du potentiel de gravitation
provoquées par ce mouvement; elles
se propagent a la vitesse de la lumiére.
Pour reprendre !'image familiére de
I'édredon dans lequel des boules figu-
rant des corps quelconques (planétes,
étoiles, galaxies, suivant I'échelle envi-
sageée) s'enfoncent porportionneilement
4 leur masse, les ondes gravitation-
nelles seraient schématiquement figu-
rées par des «vagues» provoquées
par les mouvements de ces corps. Cette
image montre, en particulier, que le
rayonnement gravitationnel d'un corps
interagit avec d'autres corps.

Malheureusement, cette interaction
est trés faible, et I'on ne peut songer
& détecter des ondes gravitationnelles
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produites au laboratoire. Il est néces-
saire d'invogquer des champs trés inten-
ses, que l'on ne peut trouver qu'au
voisinage d’cbjets astronomiques den-
ses (de densité supérieure 4 10° g/cm’).

La nature exacte de ce rayonnement
dépend de la théorie de la gravitation
considérée. En effet, il y a actuelle-
ment plusieurs théories en présence,
qui se caractérisent par la description
différente qu’elles font du champ de
gravitation : c’est un scalaire (nombre
ordinaire) dans la théorie de Newton
(mais ce n'est pas une théorie relati-
viste), c’est un tenseur (comprenant
dix nombres différents) dans Ia théorie
d'Einstein, c’est une combinaison des
deux dans la théorie scalaire-tensorielle
de Brans et Dicke, pour ne citer que
les principales. Ainsi, !'interaction de
ces ondes avec des corps matérieis
ast différente selon les théories ; cela
offre la possibilité de voir laquelle
s'avére correcte, et c'est sur cette
interaction que repose le principe des
détecteurs actuels.

La Terre est un détecteur d’ondes
gravitationneilles.

Naturellement, !a conception des
appareils de détection dépend de la
fréquence du rayonnement que l'on
cherche a mettre en évidence ; le choix
de cette f{réquence dépend, Ilui, du
phénomeéne que I'on suppose étre res-
ponsable du rayonnement.

Deux domaines suscitent particuiié-
rement l'intérét des chercheurs, tant
sur le plan théorique gque sur le pian
observationnel. Le premier concerne
les fréquences de |'ordre du kilohertz.
C'est le domaine dans leque! travaille
J. Weber a ['université du Maryland
depuis quinze ans, car il correspond
4 la gamme ou le flux gravitationnel
émis par une étoile qui s'effondre
(= trou noir », voir /a Recherche, n° 11,
avril 1971, p. 369) est maximum. On
connait bien le détecteur de Weber,
constitué d'un barreau d'aluminium
massif de 1 m de diamétre sur 1,50 m
de long, pesant 2,5 t et résonant 2 Ia
fréquence de 1660 Hz ; d’'autres détec-
teurs analogues vont bientdt entrer en
service un peu partout dans le monde,
en particulier 3 I'Observatoire de Meu-
don. Les ondes gravitationneiies ten-
dent & déformer de tels barreaux, dont
on mesure les contraintes au moyen
de cristaux piézoélectriques disposés
sur le pourtour (on peut ainsi mesurer
des déplacements relatifs aussi faibles
que 107%), L’effet de ces ondes est
maximum lorsqu'elles arrivent perpen-
diculairement au barreau. Comme ce
sont des ondes transversales, ces con-
traintes sont du type «allongement-
rétrécissement » dans le cas d'une
onde tensorielle, « allongement-glargis-

sement » dans le cas d'une onde sca-
laire (voir figure) ; cependant, un dispo-
sitif comme celui’ décrit plus haut ne
permet de mesurer que les alionge-
ments. Bien entendu, ces mouvements
s'inversent a ‘chaque changement de
phase de {'onde. )

Le deuxiéme domaine est celui des
fréquences de l'ordre de 1 Hz. Ces
fréquences sont typiquement ceiles
des impulsions émises par les pulsars
dans le domaine des ondes radioélec-
triques. On sait que 'on associe géné-
ralement les pulsars & des étoiles a
neutrons en rotation trés rapide, dans
lesquelles la matiére atteint les densi-
tés nucléaires (environ 10" g/cm?) : le
champ gravitationnel de ces oabjets
denses est extrémement intense. Dans
la théorie d’Einstein, un tei objet ne
peut rayonner d’ondes gravitationneiles
s'il a la symétrie sphérique ; par con-
tre, cela serait possible s'il affectait,
par exemple, la forme d'un balion de
rugby tournant perpendiculairement a
son axe, ou bien encore s'il s'agissait
d’un objet oscillant. ici encore, I'image
des vagues sur I'édredon évoquée plus
haut permet de se représenter le phé-
nomeéne. |l est & noter que dans les
configurations semblabies au ballon de
rugby, le rayonnement gravitationnel
est émis & une fréquence doubie de
celle du rayonnement radioélectrique.

La Terre eile-méme constitue, sem-
ble-t-il, le récepteur le mieux approprié
a ce domaine de fréquences. En prati-
que, on mesure le déplacement reiatif
d’un sismographe vertical trés sensible
et de V'écorce terrestre : c’est le prin-
cipe de l'expérience du groupe de
Tel-Aviv et des expériences identiques
dont nous parlions au début de cet
article. Le probléme de ['interaction
de la Terre avec une onde gravita-
tionnelle de 1 Hz a été traité par
Weber ¥ et, de fagon pius approfondie,
par Dyson . Ces travaux montrent que
la masse associée au sismographe
reste immobile, et que c'est 1a crolte
terrestre dans ses environs immédiats
qui se déplace. Le déplacement reiatif
du sismographe et de la Terre doit
étre de l'ordre de 210-7 cm. Weber
avait pensé, de son cdté, que la Lune
pouvait, elle aussi, servir de détecteur
d'ondes gravitationnelles. Mais !'appa-
reillage que l'équipage d'Apollo 17 a
déposé sur notre satellite ne semble
pas avoir marche.

L’aftaire CP1133.

Méme si I'on tient compte du fait
que des approximations grossiéres in-
dispensables ont été faites dans ces
calculs, il semble difficile de réconci-
lier ce résultat avec celui trouvé par
le groupe de Tei-Aviv au moyen d'un
sismographe vertical (sensible de 0,1 &

LA RECHERCHE N° 31 FEVRIER 1973



10 Hz) soit 2.10°° cm; autrement dit,
un facteur 10° par rapport aux prévi-
sions théoriques. Pourtant, ce groupe,
gridce a un corrélateur digital couplé
au sismographe, prétend avoir décelé
deux périodes dans ses observations :
I'une, comprise entre 0,53 et 0,60 s,
correspond bien & fa moitié de la
période radio du puisar CP1133, et
'autre, de 23,87 h, est la durée d’'un
jour sidéra! (intervalle de temps néces-
saire & un point de la Terre pour se
retrouver au méme endroit par rapport
aux étoiles), séparant deux levers suc-
cessifs du puisar sur I'horizon, ¢'est-a-
dire au moment ol le flux recu doit
étre maximal. Par ailleurs, ’'examen des
données sismographiques de la station
Apollo 12 par ce méme groupe  sem-

ble montrer une activité sismique lu-
naire accrue lorsque (& encore CP1133
se léve sur {'horizon du site. il convient
d’ajouter que ce pulsar est le deuxiéme
a partir de la Terre, le premier étant
CP0950 ; le flux regu devant étre d'au-
tant plus grand que la source est
proche, on congoit que I'on arrive a
détecter d'abord nos voisins immédiats
(CPOS50 a une demi-période trop pe-
tite pour exciter ce détecteur).

Ces cobservations troublantes ont été
refaites par un groupe de Berkeley @
qui a trouvé un résultat totalement
négatif, bien qu'opérant avec un détec-
teur deux fois plus sensible que le

précédent, capable de déceler des
déplacements relatifs de I'ordre de
107 cm.
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Réponse d'un barreau cylindrique piein

gravi ite arrivant perpendi

M
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(analogue & ceux de Weber) 3 une onde
t 4 son axe. L'onde est partiellement absor-

bée par ce détecteur et fait naitre des contraintes (indiquées par les fleches, aiternati-
vement en lrait piein et en pointiliés), dont la répartition est fonction de la nature

de I'onde. Par exemple :
Ces contraint trés faibl

(A) cas d'une onde scaiaire ; (B) cas d’une onde tensorielle.
(environ 10~' en valeur reiative), sont mesurées par

I'intermédiaire de cristaux pié

électriques

lidaires du barreau, qul permettent

d’amplifier les déformations qu’ils subissent 2 leur tour grice a cette disposition.
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Trop de bruit.

Comment réconcilier ces résultats ?
Avant de répondre & ceite question,
il convient de dire un mot du « bruit »,
c'est-a-dire des parasites susceptibles
d'influer sur les résuitats bruts. Chague
gamme de fréquence a ses propres
bruits : autour de 1 Hz, il s'agit de
mouvements seulement sismiques régu-
liers (onde microsismique a 0,16 Hz) ou
aléatoires (trois fois plus faibles la nuit
ou pendant les week-ends !} d'une am-
plitude de Vordre de 10~° cm ; vers le
kilohertz, les sources de bruit sont
beaucoup pius nombreuses (secousses
sismiques également, mais aussi télé-
vision, grandes gerbes produites par
le rayonnement cosmique, agitation
thermique des atomes du détecteur).
Se débarrasser, au moins en partie, de
ces sources de bruit est moins difficiie
lorsqu’on cherche un signal périodique
de période connue a l'avance @ un
générateur d'impulsions coupié au dé-
tecteur permet, s'il est correctement
accordé, d’amplifier tout signal qui a
la bonne période (solution adoptée par
Weber et, sous une forme un peu diffé-
rente, par le groupe de Tei-Aviv). On
peut, d’autre part, chercher des corré-
lations entre les signaux détectés et
ceux enregistrés par d'autres appareils
(récepteurs radio, compteurs Cerenkov
pour les particules cosmiques, etc.). On
arrive ainsi & «sortir» un signal d'un
bruit dix ou cent fois plus intense (cas
des sismographes, par exemple), voire
plus.

Dans le cas du groupe de Tel-Aviv,
il semble bien que, compte tenu des
caractéristiques de I'appareil, les sour-
ces de bruit n'aient pas été compléte-
ment identifiées, car le groupe de
Berkeley a pu observer des signaux
en apparence périodiques, mais d'am-
plitude comprise dans l'incertitude de
mesure. |l n’en reste pas moins qu'il y
a la une affaire a suivre, car une
confirmation éventuelle de ces obser-
vations (que l'on peut en particulier
rechercher dans des enregistrements
passés) remettrait en cause les modé-
les de puisars couramment admis qui
sont & symétrie sphérique, donc ne
peuvent rayonner dans la théorie
d’'Einstein, ainsi que nous l'avons vu.

T Barreaux, disques, sondes spatiales.

Weber n'a pour !'instant aucun con-
tradicteur malgré les réticences de
certains chercheurs, formulées lors du
sixieme =« Texas Symposium» sur
'astrophysique relativiste qui s'est tenu
fin décembre... & New York. Le prin-
cipe de l'expérience de Weber est de
disposer deux antennes identiques (les
barreaux décrits plus haut) a 1000 km
de distance, et d'examiner la coinci-
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dence de signaux d'intensité supérieurs
au bruit moyen . On atténue - ainsi la
possibilité de contamination des détec-
teurs par une méme source de para-
sites. Actueilement, il est généralement
admis que les coincidences trouvées
par Weber (une par jour en moyenne)
sont bien réelles ; il semble aussi que
les signaux soient d'intensité maximale
lorsque 'axe ds ['antenne est perpen-
diculaire a la direction du centre
gatactique. Weber a également congu
un autre genre d'antenne, constitude
par un disque de 2,90 m de diamétre
également en aluminium massif, dont
les déformations permettent de trouver
la nature, scalaire ou tensorieile, des
ondes gravitationneiles. Ce détecteur
lui permet d'affirmer qu'une éventueile
composante scalaire du champ de gra-
vitation ne saurait excéder queiques
centiémes du champ total : cela fen-
drait plutét a4 accréditer les idées
d’Einstein. Cependant, insistons sur le
fait qu'il n'a pas encore été prouvé
formellement que ces signaux soient
dus & des ondes gravitationnelles.

It y a une derniére piéce a verser
au dossier de la détection de ces
ondes. Anderson 7', examinant les fluc-
tuations dues a [l'effet Doppler des
signaux émis par les sondes martiennes
Mariner 6 et 7, a décelé une variation
de vitesse de 3 mm/s pendant €0 s,
correspondant 4 un écart relatif en
distance de 10~" (qui est tout a fait
compatible avec la précision habituelle
des mesures de ce genre). !l a aitribué
cet écart au passage d’une onde gravi-
tationnelle car, au méme instant, Weber
notait une coincidence dans les signaux
regus par ses antennes.

Notre galaxie disparait-elle
petit a petit ?

Si tous ces résultats sont encore
accueillis avec scepticisme, c'est qu'ils
posent beaucoup plus de problémes
qu’ils n'en résolvent. Ces probiémes
ont trait essentiellement 3 des ques-
tions de bilan d'énergie. En effet, le
flux requ par Weber est équivalent a
une perte de masse de notre galaxie
de 100 & 1 000 masses solaires environ
par an : continuant & ce rythme depuis
sa naissance, notre galaxie aurait do
disparaitre au bout de cent millions a
1 milliard d’années, alors que son &ge
présumé se situe autour de dix mil-
liards d’années! Or, chose curieuse,
'observation n'est pas en contradic-
tion formelle avec cette perte de masse.
En effet, ce phénoméne se traduit par
une perte d’attraction gravitationneile,
en quelque sorte, et s'il a lieu dans
le centre galactique comme le suppose
Weber, les étoiles situées a la péri-
phérie du disque galactique peuvent
s'échapper de la galaxie. Une étude
des mouvements propres des étoiles
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voisines du Soleil (lui-méme, rappelons-
le, assez périphérique) ™ donne une
limite supérieure de 70 masses solaires
pour une perte de masse actueilement
possibie. L'interprétation d’Anderson a
été contestée sur la base d'arguments
analogues @ : l'onde détectée devait
emporter a elle seule I'équivalent de
300000 masses solaires !

Faisant une démarche différente en
admettant ces interprétations, Mis-
ner ", pour essayer de réduire cette
hémorragie de matiére, avait proposé
que, dans certains cas, le rayonnement
gravitationnel puisse étre émis dans un
cone d’ouverture trés faible, par ana-
logie avec le rayonnement synchrotron
bien connu des radioastronomes et
émis, lui, par des particules reiativistes
spiralant dans un champ magnétique.
Dans ce cas, I'énergie est issue d'un
angle faible et non de tout 'espace :
les exigences en énergie sont alors
réduites en proportion. Ce rayonnement
est trés polarisé et, malheureusement,
si les signaux de Weber sont attribués
a des ondes gravitationnelles, il s’avére
que la polarisation observée doit &tre
treés faible. Ce probléme d'énergie sem-
ble donc encore entier.

Un vaste courant d’idées.

Ce genre de situation, loin d'étre
décourageant, est un stimulant pour
les physiciens. Les uns imaginent d'au-~
tres conséquences de |'existence de
ces ondes : par exempie, si toutes les
galaxies sont dans le cas de ia notre,
elles peuvent contribuer de fagon nota-
ble au contenu de masse-énergie non
visible de l'univers, peut-étre au poinl
de le fermer. D'autres congoivent de
nouveaux types de détecteurs : carrés
creux, diapasons, etc., dont la réponse
4 une onde gravitationnelle est diffé-
rente de celle d'un barreau plein ; fais-
ceau laser utilisé pour mesurer les
variations de la distance Terre-Lune.
D’autres encore cherchent 2 mettre en
évidence des pertes de masse qui ne
pourraient s’expliquer que par le rayon-
nement gravitationnel : par exemple
dans les systémes binaires comme WZ
Sagittae. D’autres enfin imaginent des
principes de détection tout a fait diffé-
rents : c’est le cas de [I'étude des
variations de I'indice de réfraction dans
un milieu traversé par des ondes gravi-
tationnelles, appliquée aux rayons lumi-
neux issus des galaxies lointaines.

Les recherches poursuivies grace a
'obstination de Weber devraient bien-
tét porter leurs fruits ; des découvertes
fondamentales sont peut-étre & portée
de la main. En attendant, & défaut
d'agiter a coup sir les détecteurs, les
ondes gravitationnelles agitent beau-
coup... les physiciens.

Thierry Montmerle.
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(NUCLEO)GENESE

AU COMMENCEMENT était la Lumiére.
Cela dura ... des microsecondes entiéres.
Puis Dieu se dit: faisons de la matiére

Et, @ la réflexion, de Ll'antimatiére.

Durant quatre jours, gronda le tonnerre ...

LE PREMIER JOUR

Il créa le neutron,

De sa cdte tira un proton;
Il ajouta des électrons,

En guise de piéges d toms.

LE DEUXIEME JOUR

Il prit le tout dans sa main,
Le pétrit, mats pas en vain.
Il trouva cela divin:

Le Dieutérium naquit enfin.

LE TROISIEME JOUR

Il prit un proton pour le rajouter.
Ce qu'll vit, de joie le fit crier.
Les anges accoururent, comme hélés,

L'Hélium était né.

LE QUATRIEME JOUR

Il prit dans son sac un neutron,

Par goiut de la symétrie, dans le fond...
Bon début, se dit-Il avec satisfaction:
Alpha fut son nom.



LE CINQUIEME JOUR

Il continua sur sa lancée.

Mais aprés avoir tout essayé,

Un neutron par—ct, un proton par—1ld, ilfaut bien avouer

Qu'Il connut son premier échec, Yaweh.

LE SIXIEME JOUR

Il était vraitment inconsolable.

De dépit, dans un geste épouvantable
Il envoya ses créations ... au Diable

Avec une énergre formidable.

LE SEPTIEME JOUR
De cette colére cosmique,
Nagquirvent, c'est fantastique

Deg dléments nouveaux, cosmolegiques.

Pensant que sur cette brique

Ou bien sur cette pilerre

Il pourraitt bdtir l'Univers

Il en baptisa deux Lithium, qu'Il avait découverts.
Mais, se dit-Il,et le toit?, et devant le péril

Rajouta le Périllium, pour Servir de tutiles.

Voyant que tout allait bien,
Le Saint-Esprit se manifesta,
Et vint faire un tour en vVOLSLn

Sous forme de rayonnement Gamma.

LE HUITIEME JOUR
Dieu vit une belle angesse en l'air

Et Il pensa alors 4 tout autre chose...



Ainst prit fin la (nucléo)gendse

Dont il est question dans cette thése.

Mais comment donc naquirent les roses
Et le Soleil, et la Terre?
Cect est une autre histoire,

Que je vous conteral ... plus tard.



THE END








