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1) La formation des étoiles a neutrons

41H — “He + énergie

Stepl 5 Step2 g Step 3

_ad_S

Deuterium Helium-3

Helium

Key: Proton, , Neutrino,
Fositron, Fhoton

lH = 1.67325x10-?kg

“He = 6.645x1027kg

Différence de masse

= 0.048x102’kg

= 4.3x1012)
Température

nécessaire :
~107K pour H —» He
~108K pour He - C




1) La formation des étoiles a neutrons
Equilibre
hydrostatique

H - He
ngvité

G = constante
gravitationnelle
M = masse et
R = rayon F=GMM,
A = surface R?




1) La formation des étoiles a neutrons

Quand il n’y a plus assez d’hydrogene dans le coceur :

- la fusion s’arréte

- la force gravitationnelle devient plus grande que la
pression de radiation

- I’étoile s’éffondre S
- Ia température et SOOOGAT 10000 5°t: 35-::-:- 2 O
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1) La formation des étoiles a neutrons

Etoiles de ~8-20M
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1) La formation des étoiles a neutrons

(a) Type- | Supernova
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1) La formation des étoiles a neutrons



http://chandra.harvard.edu/photo/2005/tycho/tycho.jpg
http://chandra.harvard.edu/photo/2004/w49b/w49b_xray.jpg
http://chandra.harvard.edu/photo/2004/w49b/w49b_xray.jpg
http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/image/tarantula_sn.gif
http://chandra.harvard.edu/photo/2005/tycho/tycho.jpg

1) La formation des étoiles a neutrons

Emission thermique des restes de supernova
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1) La formation des étoiles a neutrons

A cause du principe
d’exclusion de Pauli, d'apres
lequel deux électrons, ou plus
généralement deux fermions,
ne peuvent se trouver dans le
méme état quantique, le

noyau ne peut plus s’éffondrer.
Les couches successives
d’électrons se _ 4
remplissent

- le gaz ' .
devient BuSTE e

;s 7 & é, degeneree, 10”11 kgfem3
dégeénere. A
Ty

~EcH
-
£~

£~

Les électrons obéissent au principe d’incertitude de
Heisenberg, donc Ap AX > h
Donc le moment de chaque électron est p~Ap~TH/ Ax



1) La formation des étoiles a neutrons

Si la densité d’électrons est n_, leur séparation est
Ax ~ n_13 donc le moment de chaque électron est:

1/3
£

p ~ hn

Si on veut ecrire la pression comme une fonction du
moment (p), on utilise le fait que I’énergie cinétique
est:

0.5mv? = 1.5 NKT pour un gaz parfait
= 0.333 mv? = NKT et P = NKT/V et p=mv
= 0.333 pv/V=P et n,Z,~ V1

= 0.333 n_pv =P

P 1 1 P
p— —ﬂ.ﬁ 1) = —ﬂ.ﬁ E—
2 3 L 3 P m

£ -



1) La formation des étoiles a neutrons

Donc si la pression est donné par :

1 1 P
P=—-n.pv=—-n, -
3PV = 2P (mp)

En utilisant  p ~ in!/3

1 hnyg -
iR gﬂ-ﬁ (hﬂ-ljg) ( . ~t ﬂ.n’lllg ~

e
e

Et donc pour un gaz dégéneré, P ~ paﬁ



Si la vitesse des électrons approche la vitesse de
la lumiére : 1
P = —n, (hnyg) ¢~ i~ pth?

3
Pour le cas relativiste :

P.~ P, L'équilibre hydrostatique :
szz N pau:%
dP = -GMp = -G (4/3 n r3p)p = -G 4/3 & rp?
R? ~ p %7 DA r2 2
. MY
B~ —— . foR -4/3Gxrrp2dr
1~ M3 =_.2/3GaxR?p2

Le noyau a une masse maximale de 1.4 M__... .

- Cette masse s’appelle la masse de
Chandrasekhar apres Subrahmanyan Chandrasekhar

° Le noyau ne peut pas supporter une masse plus
élevée aue cette masse et s’effondre



1) La formation des étoiles a neutrons

* Pour un coeur >1,4 masse solaire, la matiere est

contrainte de prendre un état dégénéreé

* Les électrons ne peuvent plus rester sur leurs
orbites autour des noyaux et sont forcés de
pénétrer dans les noyaux atomiques

* Les électrons fusionnent avec les protons pour ne
plus laisser place qu'a des neutrons confinés.

* Le principe de Pauli interdit aussi a deux neutrons

de se trouver dans le Ftoile A neutrons
méme état au méme
endroit.

* La force de gravitation L Sroute solde

est compensée par la
pression de
dégénérescence des
neutrons.

Intérieur liquide

Frincipalement des neutrons

( d é g é N é rescence b a ryo N i d'autres paricules presentes
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2) Les proprietés des étoiles a neutrons
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2) Les proprietés des étoiles a neutrons
Rotation de I’étoile a neutrons

Pour la stabilité de I’étoile :

Force gravitationelle > force centripete

GMm . n'lV2 V zzﬂ
5 2
=> I r et P est la période

GM A4r°r M T
D = D = 3 oy
r P dar® P G
mais 0 = 4M donc 0> T
~ar’ PG

3



2) Les proprietés des étoiles a neutrons

Pour le pulsar du Crab (P=33ms) :

3 _
m
6.67 10 L x1100 x10°° °

donc |p > 1.3 x 10" kg m3

Ceci est trop élevé pour une nainegblanche
qui a une densité de ~ 10° kg m’

o0 >



2) Les proprietés des étoiles a neutrons
Induction magnétique

Flux magneétique,
snetq BdS = constante

\surface . Ry
/R /)

Changement de rayon de 7 x 108m a 10 m

hangement B, _

la surface g
Sun

Le soleil a un champ magnétique de ~0.01T donc
une étoile a neutrons a un champ magnétique de

B ~5x10" Tesla = 5x 10" Gauss



2) Les proprietés des magnétars
Magnétars (contraction

de magnetic star).

*Un champ magnétique de
~1014-15G

*B exerce des forces énormes
sur sa croute solide -> la
croute casse (tremblement
d’étoile)

*Emission breve mais intense
de rayons X durs

* Cette émission de radiation peut se reproduire a
intervalles plus ou moins réguliers (SGR : Soft
Gamma Repeaters.)

*Au bout de 104 ans, la source d'énergie (B)
s'épuise, et le magnétar finit par devenir invisible.
<10% des étoiles a neutrons peuvent étre des
magneétars.



http://imagine.gsfc.nasa.gov/Images/news/magnetar2.jpg

2) Les proprietés des étoiles émseutrons
Les éetoiles a neutrons = N
Température a la ;”"“
naissance ~ 1x 10°K

~ 7x 10-16 ]

~ 4000 eV

=émission thermique
en rayons X

1074
|

s ! kev!

1078

Photons

1078

- Spectre d'une étoile
a neutrons

1077

L ' L L L L 1 L 1 1
0.2 0.5 1 2
Energy (keV}



Comment génerer le rayonnement a haute énergie ?

T=300K EmISSIon Magnetic lines of force
thermique $ O O A |
T=230 K
- T=200K -
=2 ~Z T= 150K =
R _ A
I."I » T=100K
/ “'“*-;‘ - - |
— 4

COMPTON COLLISION of a

p]'l.ni:nn J\,\/WJ

- Electran

b Mucleus

R ®

Emitted

Photon
“

\&

Bremsstrahlung




Pour réefléchir :

Qu’est-ce qu’il faut pour générer le rayonnement
a haute énergie ?

A) Des particules
B) Un champ magnétique

C) Une accélération

D) Un photon



Pour réefléchir :

Par quels autres méchanismes |I’étoile a neutrons
peut elle rayonner ?

A) Diffusion Compton

B) Radiation synchrotron

C) Bremsstrahlung



3) Les caractéristiques des pulsars

Magnetc lines of force .
. A o4 4 4 Particules (et/e’)

accélérées dans le
champ magnétique
- émission non thermique

200 T I T T T T I T T T T

L <P1> | <PF2>

150

100

Counts per Phase Bin

20

I Courbe de lumiere _
o[ .d'un pulsar milliseconde

0.0 0.5 1.0 1.5 2.0
Phose




Pour réflechir :

Est-ce que des étoiles a neutrons peuvent ne pas
nous apparaitre comme un pulsar

mais apparaitre comme un pulsar pour d’autres
observateurs ailleurs dans I’Univers ?

Oul!



3) Les caractéristiques des pulsars

Bsurf = (Ig: P)OIS
=(3c3IPP/8n2R6)05

—14

Age
caracteéristique
t.= P/2P

—16
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3) Les caractéristiques des pulsars

Découvert en 1968 en radio (Hewish, Bell et al., 1968)
Premiere détection en X (Fishman et al., 1969)

Premiere détection en X d’un pulsar milliseconde en
1993 (J0437-4715, Becker & Trumper, 1993)

Beaucoup de questions ouvertes sur les pulsars
milliseconde :

- Quelle modele décrit la nature des pulsars
milliseconde ?

- Pourquoi le champ magnétique est plus fort dans
les pulsars que les pulsars milliseconde ?

- Comment le champ magnétique peut-il décroitre ?

- Quand est-ce que cette décroissance a lieu ?



3) Les caractéristiques des pulsars
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B e _j-.'-?:'
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3) Les caractéristiques des pulsars

L'émission a
haute énergie
des pulsars

Observer

4 Radio/

magnetic

Avant Fermi, trois
modeles :

Calotte polaire
Gap externe

Slot gap

Diffusion
Compton inverse
/radiation de

field lines

=

Polar cap

courbure rayonsy

Découverte de
I'émission y des
MSPs

Magnetic

\Y I 1.4 Msolaire
R ~10 km

(Abdo et al 2009a,b)

B~10"-10°G




3) Les caractéristiques des pulsars
Observations multi-longueur d’'ondes essentielles pour

déterminer I'origine de I’émission

B1509-58 B1706—44 B1951+32 Geminga BI105S5-52

Soft X-Rays

| || ! | |
y Mous ﬁ m E
|
™% I i



4) L'émission a haute énergie des pulsars
SSsclon Bombardement des
calottes polaires

par les particules

- émission thermique

| | Radiation des paires e* accéelérees dan:
le cham
magneétique
de la

| .| | magneto-

1 1o sphere

Ernergy [keW¥)

Rayon et température
de la calotte polaire -
déterminés des obs.: ? .
T=2.90x0.70x10¢K

R=0.37+0.33 km

Calotte polaire
| chauffée

' —




4) L'eémission

Emission en
rayons
gamma

—
|

Loi de »

]
|

puissance = 107

avec coupuré
a quelques -
GeV, qui
indique

de I'émissio
provenant
du
magnéto- 307
sphere
extérieur

Bhergy Flux (e

A

haute énergie des pulsars

PSR J0030+0451

10°

Energy (GeV)

Abdo et al. (2009)
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4) L'émission a haute
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4) L'émission a haute énergie des pulsars

Courbes de lumiere divisé en 3 classes, ou le pic y est:
avant le pic radio (Classe |)

alighe avec le pic radio (Classe Il)

apres le pic radio (Class Ill)

Les modeles de gap externe et slot gap (two-pole
caustic) s'ajuste au mieux ~autant de classe | que i

Classe III S ajuste avec Ie pa:r—starved polar cap model

i PSR 115144946 ; : 1 : S F %R“H Nﬁ
é g' ’fmw rrllmw é 2_ é mf_
LS '" A T s TS

T T T
a0 Gev

B LAT2 0.1 Gev
— 1400 MHz Radio Dat:
= alTPC Model

— §20 MHz Radio Data
= PSPC Model

Amplitude (arb.




4) L'émission a haute énergie des pulsars
Décroissance du

champ magnétiqueEcrantage du champ magnétique
| — - @~ . par accrétion (Romani 1990)

1 - - détecte augmentation de la masse
{ . (PSRB1913+16,

e M,=1.4411(7) M,=1.3874(7))

Changement de la configuration du
champ magnétique (Ruderman 1991)
- - indigue un champ magnétique aligné
ou orthogonal a I'axe de rotation

champ
magnétiquey . .
orthogonal h A




champ hamp
magnétique magnétique
orthogonal aligné




5) Les nebuleuses de vent de pulsar (PWNe)

Particules relativistes (e*) injecté i vorew
le pulsar grace qu vent magnéto- o Sicll
dynamique relativiste

Ejecta du supernova balayé
Floh décéleré par le choc

Particules accélérées par le choc
(Diffusive shock acceleration,
Resonant cyclotron absorption, etc.) et rayonnent

Observations des PWNe en rayons y — contraintes sur la
nature des processus de radiation responsable de
I'émission a haute énergie (leptonique/hadronique)

Obs. Multi-\. des PWNe & modélisation des spectres —
contraintes sur le B, le spectre des particules injecté, etc.



5) Les nebuleuses de vent de pulsar (PWNe)




5) Les nebuleuses de vent de pulsar (PWNe)
 Les pulsars ralentissent => perte de I’énergie

rotationnelle. Est-ce que cette perte d’énergie
donne I’émission observée ?
e Energie rotationnelle ;

2 2
. :Irn ]:zm

2 2L P? p’

1 dE d | 2Ix°
oncy| —— —
dt dt| P
2 2 30 A B )

= 0.8x 10" kg m° pour le Crab



_ >< . 38
g 24 08%0 «aof = 92 watts
dt (0.033) P dt

=-3Xx10% 1adp watts
P dt

D’observation : 1 dP
P

Donc I’énergie _dt

dE

perdue par le pulsar- = ~3 X103 ' watts
dt

" 10-115-1

Lémission est équivalente a celle de la nébuleuse du
Crab et I’énergie perdue explique I’énergie observée



5) Les nebuleuses de vent de pulsar (PWNe)
e X-ray observations show synchrotron rims -
electrons with E>100 TeV

e Dynamical measurements of shocks show
efficient acceleration of protons

e Evidence for interaction with molecular cloud

e TeV gamma-rays observed by VERITAS - escaping

particles mteractlng1 with cloud’
e Modeling ; ‘Multi-wavelength™

including Fermi Hﬂ? ations of Tychd_
LAT data suggest% : Stzaku ]
y-ray emission is x *0;
dominated by 115t
hadrons

110}
105
100}
X, JA— ' a
Morlino & Caprloll (2012) Los(v} [Ha]

Logy F,) [J

'|
I|
'l
I
I




6) L'intérieur

des étoiles a

neutrons

A NEUTRON STAR: SURFACE and INTERIOR

. ‘3Wiss ‘Spaghetti’
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CORE: nd

BT
Homogeneous v . 09 0 Q O

o o CRUST:

i MNeutron

Superfluid

Matter

1
L%

ATMOSPHERE
ENVELOPE
CRUST
OUTER CORE
INNER CORE

s Polar cap

M. Cone of open
. magnetic
. field

. lines

- Neutron Superfluid .

Neutron Superfluid +

Neutron Vortex  Proton Superconductor
Neutron Vortex
Magnetic Flux Tube




6) L'intérieur des étoiles a neutrons

Des naines blanches aux étoiles a neutrons
Prabo 10° 10 3.2%10"

| | (g/cm3)

Pas de neutronisation Neutronisation Neutron drip
/des noyaux (égouttage de

MAZ)+e = MAZ-Dbnea  oron
V(AZ) “M(A-12)+1

Y

[
»

P +e > n+neu

L Provoque perte °* Permet d’Obtenir des

catastrophique d’énergie neutrons libres et stables

du systeme (absorption
et émission de neutrinos) ° Lutte contre I’effondrement

de la matiere dans ce régime

e Effondrement de la matiere
dans ce régime



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Plusieurs mécanismes sont susceptibles de modifier
la composition de la matiere de I'étoile compacte :

(1)la neutronisation
(2)la formation de muons
(3)la formation de condensations de bosons
(pions, kaons)
(4)I'hypéronisation
(5)la transition vers un plasma de quarks déconfinés
(matiere étrange)

Les trois derniers impliquent une véritable
transition de phase dans la matiere ultracompacte.



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

La neutronisation
L'equilibre B :

n-p+e +v
Ap~107"gcm:3
Elle accélere I'effondrement du coeur en
consommant les électrons qui participait ala
pression de dégénérescence
Des noyaux lourds chargés en neutrons sont

produits.
Ap > 310 gcm3: neutron drip
(éjection de neutrons libre depuis les noyaux).
La dégénérescence des nucléons substantielle
Sans autre phénomene, la matiere serait une soupe
de neutrons, protons et électrons en équilibre §
p = e et minoritaires par rapport aux neutrons.



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

L'apparition de muons

Quand p]le potentiel chimique s'accroit.
Ainsi, il devient possible de peupler I'étoile en

e~ u_+ Ve-l_ vm

Les neutrinos s'échappent de I'étoile ce qui diminue
I'énergie et contribue a son effondrement.

Les muons formés peuvent alors jouer le méme role
que les électrons dans I'équilibre Beta généralisé.



6) L'intérieur des étoiles a neutrons
L'hypéronisation

Des réactions fortes entre nucléons (N) provoquant
I'apparition de nouvelles particules, comme
I'hypéron lambda :

N+N »N+L+K

Si ces particules ne subissent pas une transition

de phase vers un état condensé (ce sont des bosons),
les kaons sont libres de décroitre pour former des
leptons et des photons.

Ces photons et neutrinos s'échappent de I'étoile
ce qui diminue la température, I'énergie interne du
milieu, acceélere I'effondrement et, en retour,
augmente la dégéneérescence des baryons.



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Finalement, les hypérons produits se trouvent
piégés dans leur « mer de Fermi ».

lls deviennent stables parce que le principe
d'exclusion interdit lI'apparition de leurs produits
de désintégration (« blocage de Pauli »).

La conservation de l'étrangeté (nulle au départ)
est violée car lI'étrangeté négative des kaons

est deéfinitivement perdue (Prakash, Cooke &
Lattimer, 1995).

Ce processus se poursuit jusqu'a ce que
I'ensemble de |'étoile se trouve dans un état
dégénéré dans lequel aucune réaction forte n'est
plus possible.



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

La transition de phase en un plasma de quarks
déconfinés

Un plasma de quarks u d & s déconfinés pourrait
exister

L'hypothese de la matiere étrange stipule que I'état
fondamental (au sens d'énergie minimale) pour la
matiere selon l'interaction forte pour des compacités
extréemes est un plasma de quarks libres.

Il n'existe pas de traitement rigoureux de I'équation
d'état d'un plasma de quarks et la transition de
phase d’un systeme de quark confiné en un plasma
de quarks libres est un mécanisme tres discuté.

On ne sait pas si le déconfinement est une
transition du premier ou du second ordre.



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Rayon de I’étoile _
a quarks < rayon ol A © :
de I’étoile a neutrons | ,n

liguide de quarks
u (up), d (down)
s (strange)

Tenu par les gluons

I3l .
=
8

Neutron Star Strange Quark Star

— CONFINED

NEUTRONS \ \ QUARKS



6) L'intérieur des etoiles a neutrons
1.4

™ Composition de la matiere
hadronique hypéronisée
avec transition de phase
vers un déconfinement
des hadrons a haute
densité (population de
quarks u d et s).

Entre 0.3 et 1.2 fm?3,

une phase mixée de
matiere apparait.

' Au dela, seuls subsistent
les quarks libres.

0.1

0.07

Populations / Baryon density

0.001 Al i
0 0.5 1 15

Baryon density (fm™)



6) 1\I7['intérieur des étoiles a neutrons
! 1

v

NB

~ 7
~ -,

107 101t 103 104 " P (g/cm?3)
1:>3 M_, rien ne peut lutter contre I'’effondrement de

I’espace-temps en une singularité : le trou noir (méme
en considérant une répulsion nucléaire infinie)
2 : Stabilisation du coeur stellaire en étoile a neutrons.

3 : Stabilisation du coeaur stellaire en naine blanche.

4 : Une naine blanche accrétante qui atteint la masse
de Chandrasekhar. Formation d’une étoile a neutrons.




6) L'interieur des etoiles a neutrons

PAL - Prakash, Ainsworth & 1 2 - 1 2
Lattimer (1988) L equat,lon d,etat .
Neutrons + protons Ry 4 geaMsD
en utilisant une 2.0 '
potentielle il
schématique 20 i

SQM -

Prakash, Cooke &
Lattimer (1995)
Modele de quark
étrange

Mass (Mg)
Ln

1.0 |

GM - 0.5 b
Glendenning &
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Nous avons besoin de mesurer la masse et le rayon
de I'étoile a neutrons pour connaitre sa composition

Mesurer le rayon d'une étoile a neutrons
est comparable a mesurer :

A) I'hauteur de la tour Eiffel depuis Londres

B) I'hauteur d'une maison aux Etats Unis
depuis la France

C) I'épaisseur d'un cheveux sur la lune
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons
Déterminer la masse de |I’étoile a neutrons

En considérant les deux étoiles (1 et 2) de la

binaire comme des points : M,

La force exercée sur les deux étoiles est égale :

IM,a,| = [M,a,| et |a,|=|__M, | (a=a,+a,)
la | M +M,]
En prenant en compte l’'inclinaison du systeme :

(a, sin i)3 = M,2 a3 sin3i
(M, + M,)3
Et en utilsant la troisieme loi de Kepler :
4r2a2 = G(M, + M,) = (a;sini)*= M,2 G P2 sin3i
P2 4n2 (M, + M,)?




6) L'intérieur des etoiles a neutrons
Modulation ellipsoidale
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Inclinaison (a sin i) a partir des spectres
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Estimation des masses
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

La masse des pulsars :
Les parametres post-Keplérian :
L'avance du périastre (o) R = rapport de masse
Décalage vers le rouge/ dilatation du temps (y)
P a cause des ondes gravitationelles (P")
Durée et forme du retard de Shapiro (r, s)
(due a la dilatation de temps gravitationelle)

Shapiro Delay

Pulsar A Earth -
CC — - /
White dwarf _
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6) L'intérieur des étoiles a neutrons
Les parametres post-Keplérian :
L'avance du périastre (o) R = rapport de masse
Deécalage vers le rouge/ dilatation du temps (y)
P a cause des ondes gravitationelles (PP)
Durée et forme du retard de Shapiro (r, s)
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Le rayon des étoiles a neutrons : Oscillations quasi-

périodiques (QPO)
Equation de mouvement d'une particule dans une

meétrique de Schwarzszchilgll :

1 /7dr\2 e — ¢
(2L V. —
Q(dfr) + Vers(r) 22

GM e G M2

I/Eff (T) — T | 2?,.2 627‘3

| : énergie cinétique par unité de masse

r : rayon de l'orbite

€ : énergie par unité de masse de la particule
= c*(1-R /c*)dt/dT

T‘S

1/2
Tdyn — (GM) ~ (.0 — 10msec

M
[ > lcmt — 2\/70

Pour la dernlerecorbite stable (ISCO): [ = lcm't

GM
rISCO = Gc— = 12.5mj 4 km




6) L'intérieur des etoiles a neutrons
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Quelle trajectoire prend la matiere a l'intérieur
de I'ISCO ?

A) Circulaire
B) Chute libre vers |I'objet compact

C) Elliptique
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6) L'intérieur des étoiles a neutrons
Fréquence orbitale Keplérienne
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Fréquence maximale et I'équation d'état
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6) L'intérieur des étoiles a neutroﬁs

‘Observations de I'archive 1996 - 2004
(Barret et al. 2006)
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Masse de lI'objet compact

Réduction du facteur de qualité : vorokHz,1max =920 Hz

Fréquence de I'ISCO : vgrokhzimax +Av =1250 Hz

1000H
M~ 22My— x (140.755) - ¢/
VISCO GM?2

~ (0.1 —-0.2

Masse de |'étoile a neutrons dans 4U 0614409 :
1.9-2.1 masses solaires



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

La masse et le rayon a partir
des SGRs

 Champ magnétique B~10415G

B exerce des forces énormes
sur la croute solide -> la
crolte casse

 Bref mais intense
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http://imagine.gsfc.nasa.gov/Images/news/magnetar2.jpg

6) L'intérieur des etoiles a neutrons

La limite d'Eddington

Le =4 GMm,c
Op

Modifications dues a :
- La relativité générale [facteur (1+2z)]
- Nature de la matiere (opaciteé)

- Champ magneétique qui confine la matiere (opacité)

Sursauts X dus aux explosions thermo-nucléaires
Luminosité atteint la limite d'Eddington
Expansion de la photosphere, la matiere refroidit
(<TX-ray)
Contraction de la photosphere, 2eme pic plus
lumineux



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

En utilisant aussi :
ATrR2F, = L,

Ozel et al. (2009)
résultats de
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Décalage vers le rouge gravitationel d'un sursaut

Observable Measurement Dependence on NS Properties
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Décalage vers le rouge gravitationel d'un sursaut

Observable Measurement Dependence on NS Properties
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

NS Property  Dependence on Observables Constraint
M Lo (Lp) B TR, 210 £0.28M,
R fg;l:?,f (iﬁl) 1}(1i’§%_g dd 13.8+1.8 km
D fooc (%ﬁﬁl)m S Pl 9.21.0 kpe
' "Rotaltional I S

623' (2006) 2 5 f_ Broadening

| . Observer -
» \ This side sees:

blueshifted 1.5 B

e )

| This side
] redshifted T
Intensity -
Q | Observed “Natural i
J Iine}%m%u 0 . 5 i

Redshift

Eddington 1
Limit

Surface
Emission

Lt | i
/ \Frequency 0 L ! . N 1
Fie:i%cgng App:"sci)gghing O 5 ]_ 0 1 5 2
Line. Radius (km)

Capvright © 2005 Pearson Prentice Hall. Ine.



6) L'intérieur des éetoiles a neutrons
Les amas
globulaires
Groupe dense
d’étoiles agées

Stable sur I’échelle SENSEEE
de temps R el
dynamique

Effondrement

de I’amas prédit
sur I’échelle de
temps thermique

Les binaires serrées responsables du retard de
I’effondrement ?
Binaires difficiles a détecter a cause de la densité
stéllaire
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Les amas

globulaires
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d’étoiles agées
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de temps
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Masse & rayon déterminé a partir du spectre X si la
distance est connue :

F = (R /d)2cT.* et R_= R/(1-2GM/Rc?3)°5

F = flux, R = rayon, d = distance, c = constante S-B
T = température, G = constante gravitationnelle,
c = vitesse de la lumiere dans le vide



6) L'intérieur des étoiles a neutrons
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6) L'intérieu

2.0 =
2.0 -
M13 B
(N - ]
o 1.0 ; -
o Cen = ;
1.0 : _
X7, 47 Tuc ;
(Heinke et I A
al. 2006) 0.5~ - N

= Regions nul invesliguled by currenl olrmosphere models
D G | — I I A ' I L L i I L L i I L L i I I [ l i L 1L I | [— '

& & 10 17 14 16 15 20
(Webb & Barret, 2007) Radius (km)



6) L'intérieur des étoiles a neutrons
Emission thermique qui provient des
calottes polaires
Effets relativistes a cause de la
grande masse et le petit rayon

- courbure de la lumiere

- Doppler boosting
- retard de l'arrivée des photons
= 40° i = 60°% Af = 3° A¢ = 10°

o T relativistic effect

- = = gravilational light bending
-— Doppler boost & oberrotion
— lime delays {overall flux)

1.3

Halgtive flus

0.0 : -
0.Q 0.5 1.0 1.5
Phoze &

2.0




6) L'intérieur des etoiles a neutrons
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6) L'intérieur des etoiles a neutrons

I - IPSPILﬂJsmlzzw(mm) 463 ks
Tk PSR 11614-2230

3.0

25

2.0

Normalised counts

0.0 0.5 0.5

008
6 8 10 12 14 1€
Radius (km)



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Ondes gravitationelles : Une déformation de
I'espace temps, induite par la présence d'un
corps. Elle se propage, a la vitesse de la lumiere.

Hulse & Taylor (1975), ont observé un ralentisse-
ment de la vitesse de deux étoiles a neutrons en
binaire (PSR 1913+16), compatibles avec une
dissipation d'énergie sous forme;igndes.l....

Line of Zero Orbital Decay

—30 & General Eelativity Prediction —

Cumulative shift of periastren time (&)

-40 [

| | | | | L1 11 | | | | | | 1
1975 1980 1985 1980 1985 2000 2008
Year



6) L'intérieur des etoiles a neutrons

Les ondes

gravitation-
elle nous
donneront
de tres
bonnes
contraintes
sur la
nature de
la matiere
a l'intérieur
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L'etude des étoiles a neutrons nous permet de :

Comprendre la population d'étoile massive
- elles sont traceurs des étoiles massives
qui ont terminé leur vie

Etudier les particules fortement accélérées qui

pourront étre a l'origine des rayons cosmiques

- dans les magnétosphere des pulsars ou
dans les remanante de supernovae/PWNe

Etudier des particules exotiques
- accélérées dans le fort champ magnetique des
pulsars, en complément aux travaux au LHC

Comprendre la nature de Ia matiere supra-dense

Tester la relativité générale



	Slide 1
	Slide 2
	Slide 3
	Slide 4
	Slide 5
	Slide 6
	Slide 7
	Slide 8
	Slide 9
	Slide 10
	Slide 11
	Slide 12
	Slide 13
	Slide 14
	Slide 15
	Slide 16
	Slide 17
	Slide 18
	Slide 19
	Slide 20
	Slide 21
	Slide 22
	Slide 23
	Slide 24
	Slide 25
	Slide 26
	Slide 27
	Slide 28
	Slide 29
	Slide 30
	Slide 31
	Slide 32
	Slide 33
	Slide 34
	Slide 35
	Slide 36
	Slide 37
	Slide 38
	Slide 39
	Slide 40
	Slide 41
	Slide 42
	Slide 43
	Slide 44
	Slide 45
	Slide 46
	Slide 47
	Slide 48
	Slide 49
	Slide 50
	Slide 51
	Slide 52
	Slide 53
	Slide 54
	Slide 55
	Slide 56
	Slide 57
	Slide 58
	Slide 59
	Slide 60
	Slide 61
	Slide 62
	Slide 63
	Slide 64
	Slide 65
	Slide 66
	Slide 67
	Slide 68
	Slide 69
	Slide 70
	Slide 71
	Slide 72
	Slide 73
	Slide 74
	Slide 75
	Slide 76
	Slide 77
	Slide 78
	Slide 79
	Slide 80
	Slide 81
	Slide 82
	Slide 83
	Slide 84
	Slide 85
	Slide 86
	Slide 87
	Slide 88
	Slide 89
	Slide 90

