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Formation d’une étoile a neutron

proton @ ® neutron
=t
.-"".r “h

- N .
electron neutrino V,

Quand la masse du coeur de fer excede la limite de 1.4 Mg

il s’effondre. Energie gravitationnelle = énergie thermique
La matiere s’€crase jusqu’a des densités nucleaires, protons et
electrons se combinent pour former des neutrons

Le résultat est une €toile a neutrons: entre 1.4 et 3 M, mais
dans 10 km de rayon 2105g/cm® 10° tonnes /cm?
L’énergie libérée souffle le reste de I’¢toile en une explosion de
supernova de type-II

Nonburning hydrogen

Hydrogen fusion
Helium fusion
Carbon fusion
Oxygen fusion

MNeon fusion

Magnesium
fusion

Silicon fusion

Iron ash

Etoile massive
M> 8 Mg




Neutrons: stables ou non?

James Chadwik découvre le neutron en 1932

Dans le vide du laboratoire, durée de vie des neutrons ~ 15 min:

Feynman Diagram for Beta Decay
n— ]7-F£3-Fl/e

Maticre tres dense, neutrons stables, car les protons & ¢€lectrons
de basse énergie ont leurs niveaux tous occupes

Taille des nucléons
~1 fermi 10 1°m

n<sp+e =» Interaction forte

Equilibre chimique interaction faible:
= U, =H, T A,

udu De

A la densite nucléaire, les neutrons coexistent avec un plus petit e
nombre (~1%) de protons & electrons

W
Etoiles denses: la gravité maintient les neutrons compressés u 2/3e

udd

" d-1/3e




43x 10" g.cm-3 crolite de fer ionisé

Les niveaux d’énergie des neutrons

Spin 1/2 Chaque niveau ne peut etre occupé S
A que par 2 particules de spin oppose S
Ty
e
¥ A Les neutrons ont donc une €nergie,
% indépendante de la température
& u#‘: - La pression de Pauli compense la 2x101g em=s |
A gravité )
oy matiere
\f 1,28 x 1015g .cm-3 sous forme

de quarks ?

Gaz de neutrons Selon la distance au centre: purée de

dégénéré: tous les niveaux
les plus bas sont occupes
La position des neutrons
est figee

quarks (u, d, s?), fluide de neutrons,
puis neutrons, protons ¢lectrons

Ions + ¢€lectrons dégénéres

Liquide en surface de ~ 300m




§ Limite de Chandrasekhar en 1931, apres la statistique de Fermi-Dirac des annees 1920
Baade & ZW1cky en 1934 9 l’explosmn des SN II vont se terminer en €toiles a neutrons

- I-': :
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Indebetouw et al 2014

Etoile a neutrons
découverte enfin!
avec ALMA

- Supernova 1987A (23 Fevrler 1987) dans le Grand Nuage de Magellan
By avant et apres




Effondrement

Supernova 1987A Rings

Effondrement du coeur de 1’étoile
=» densité énorme
pte—>n+v

Les neutrinos (v) ont ¢té detectés 2h
avant la lumiere de SN 1987A

Dans le Grand Nuage de Magellan
IMB |]|||| ||I

| I
B |
0 5 10

- time in seconds Hubble Space Telescope

Kamiokande

Wide Field Planetary Camera 2

Mais: pas d’étoile a neutrons?



Neutrinos lors de SN 1987a

Kamiokande en 1987
Précurseur de super-Kamiokande
Détecte 25 neutrinos venant du LMC

Water tank
Diameter 16 m
Height 16 m
SNI1978A A L
Etait visible a 1’ceil nu -
L=108 Lg H )
Ogg: Control room
3 \ 0000
La premicre apres celle -4 |4 |
00 e Water
de Kepler en 1604 1 o000 purification
: —l . system
~ 4
[ LR !
1000 20 inch

Photomultiplier Tubes




Anneau extérieur =

au bord du gaz
balayé lors
d'épisodes de
perte de masse

Anneau intérieur
formé par le gaz
expulsé durant la
période de super-
géante rouge

Vue d’artiste

SNR: une région
extérieure sombre,

"W invisible, entoure la
partie intérieure plus

brillante, a cause de la
décroissance
radioactive

JWST-NIRCAM (2023)

outer ring

Inner ejecta
(keyhole)

crescent

bleu 1.5um

= equatonal ring

H. hotspots

~3

~ equatorial ring

outer ring




1964, quasar

La decouverte des pulsars (1967)

¥ Reseau antennes radio,
Cambridge, UK

/ 3.7m, 81MHz

M 2043 dipolcs
130x130m

Jocelyn Bell

Des km de papier pour
enregistrer le signal !

e
\/\A/\J\.J\J\.NJ\J\J

Intensity




Rotation
Axis

Caracteristiques des pulsars D

Pulsars = ¢toiles a neutrons, /
Rayon ~10km, Masse~1-2 M, (\ |
O

Densité centrale > noyaux (10°g/cm?) _ \}
Gravité de surface 10'! g, Q
Champ magnétique B=10> G /

Radiation

3000 pulsars « normaux » connus Beam
Periodes 1sec (pulsar du Crabe 0.03), apres explosion SN
puis descend a milli-seconde (MSP), ré-accélération dans les binaires X

Seul, le pulsar vit 100Myr, avec B=10> G Dipole rayonnant - freinage dP/dt<10-1>
Systéme Binaire: le compagnon peut transférer masse et moment angulaire,
accélérant le pulsar. B est tombé a 103G, et la durée de vie est

maintenant plusieurs Gyrs.



Pulsars milli-seconde et binaires L s

S ) ‘globulaire

La plupart des pulsars ont des periodes entre 0.03 et 0.3 s
Au debut des années 1980, pulsars MSP

—> pulsar milliseconde, accéléré par le gaz accrété

50% des 100
Le gaz de I’étoile compagne sources X
tombe en spiralant sont des MSP

La maticre arrive parallelle
a la surface

Etoile a
neutrons




DP/dt

Period Derivative
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Extréme précision des pulsars

MSPs, J0437—4715, I’un des plus souvent mesurés
P=5.7574518589879ms %1 sur le dernier chiffre (13°)
Ce chiffre croit de 1 chaque 1/2h

h g w kg

IIlIJ.I A1 1 IlLIJII

“Recycling”

Spin Period (s)

10
P (seconde)

Perte par rayonnement
et vent relativiste

Les premiers 6 chiffres restent
les mémes pendant 10° ans

Le temps d’arrivée des pulses
mesuré (us) pendant plusieurs années

=» 14 chiffres



Etoile a neutrons en systeme binaire: Her X-1

Pulsgs ts lés 1.2 — X-ray beams ~ HELX-1 ..

seconds

KM Fape) sar

_* Neutron * = .
star . J

-
-
-
-
0"
e
‘|l

= 1 7] Jours

asma du d1sq e d’accretlon chaudffe j ]usqu ‘a

Lej
. des millions K => emissiort'de rayons X

L’ étoile éclipse le pulsar
et son disque d’accrétion
tous les 1.7 jours cachant
les pulses X pendant
qques heures

X-ray source Hercules X-1
X rays off

X rays on

X-ray intensity

Time —p

Mesure du délal Shapiro
Pulse en retard par courbure espace



3000 Pulsars connus aujourd’hui

Enown & Simulated Pulsars Projected onto the Galactic Plane

—-120° —160° 1Bo* 150° 120°

P S Ve I U A MW: 30 000 PSR, 10* MSP
i T PN B ~20,000 potentiellement visibles
L : - "5._*";‘_:': ' G
w0 [ TR meiaie Ty . — o Milli-secondes et aussi RRATS =
S T e TS Rotating Radio Transients
20 -0 ANAEY PN o - .y . :
2 . B i Tl (variations irrégulieres, parfois
* ., N NS L T T ” A . , . .
P RS '# e i, " - arret), dis a des mécanismes internes
e ool s DA S ou externes
/. » ) -1--....} von -r 3 1"'.-", 1-:‘__. 1:- f. ..' 'x,\'
- ';. : .
] X r 3 W ,_-";J'I \* ;
: LRy R SKAT1 devrait voir la plupart
A oge., 8 g de ces pulsars
/ i ! L T N P
—30 0° S0

SKA 1.4 GHz/400 MHzA 024 TH5 = 0.25 J'_y' 604 =
PER: {a.f7) = (—1.50.5380) <=0.001 mod=2 n=35 r=9 MHyr =50 Myr
J Cordes, 2004



43 x 10" gcm™

Structure interne

Glitch: brusque accéleration de P: vortex de neutron?

| A NEUTRON STAR: SURFACE and INTERIOR
Superfluid neutrons > | ® Szl St

Inner Crust

1\
=

o
S

Superfluid protons

Narmal electrons _ Homogeneous

20x 10" gcm™

ENVELOPE
CRUST
OUTER CORE
INNER CORE

1.28x10%gcm™

Neutron Star Pizza

~ Polar cap

W, Cone of open

Une gamme de particules comme un D e
condensé de pions, superfluide, et/ou | y |
plasma de quark-gluon peuvent se trouver :
dans les parties internes de 1’étoile [ 8 o | | " catron supertiid + 8 )u}:i/

Neutron Vortex  Proton Superconductor

ou la température est assez élevée aghoutron Vorter E

e lines



Masses des étoiles a neutrons

Pulsars/ étoiles a neutrons en binaires, seulement
10%, Précision sur les orbites, grace a la
precision sur P (DNS, ou NS-WD)

Jusqu’a récemment, M = 1.4 Mg

Mais la mesure directe, a partir de
binaires, montre M =1-2.5 Mg

Le coeur peut-€tre 5-10 fo1s superieur
en densit¢ aux noyaux

Binaires X et effet Shapiro > M

Equation d’état de 1a matiere EOS
inconnue =» mod¢les

Avec des bosons, EOS adoucie M \
Avec des masses ¢levées—EOQOS raide



 (M.sini)? (2:»7 )2 (asini)’ Mesures de la masse
- —_
My Py G | ( P, )—5*”3 (GMT)*'B -
, . o , . w=3— (1 —e)
Pb: période de la binaire, o périastre, e excentricité 27 c3

12. doul?les e?oﬂesla nel%trons Pulsars ré-accélérés + accrétion
- Juste formées? 3.5F; ' l . —
400 i oS | 0 _Obs Of the WD Fast Pulsars _
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Quelques Records: M= 1.97+£0.04 Mg Demorest et al. 2010,
M= 2.1%20.2 Mg Nice et al. 2005, M= 2.012£0.04 M Antoniadis et al. 2013 Ozel et al 2012



[. Lerecyclage décale la masse moyenne

Distribution des masses

de 0.2 Mg
°r 1 IL Pas d’ évidence de masse maximale
: dans la distribution
Double
neutron stars . . .
Al ~ III. La distribution de masse des doubles
'§ ctoiles a neutrons est particuliecrement
£ 3| N ctroite
X 2.5¢ .
X
2 Recycled — 20l |
pulsars ' " .
1 Slow _| g 1.5+ Reilygled :‘\ BH _
pulsars = RN
X q0f A\
,[} ] 1 I I
08 10 12 14 16 18 20 0.5F
Mass (My) 0ol

Ozel & Freire. 2016



Pourquoi la distribution des NS binaires est si étroite ?

7~ D.5F I | ~ 1 ~ F
©® . 7
eSN: Supernovae a capture d’e- E i Ql‘;‘f,ﬂe;ﬂfaf“s ggﬁipse ]
Entre 8 et 10 Mg g 0.4 //
Coeur de O+Ne+Mg 1% /
Capture les électrons E 0.3 )
Identifiées en 2021 82
(Hiramatsu et al) A 0.2 ~
g
Les “core-collapse” sontdes SN '@ ¢ Ztiangsta |
d’¢toiles plus massives, a coeur g
de fer (dispersion liée a @) | !
I’incertitude de la masse qui 1.0 1.2 1.4 1.6 1.8
retombe) Central Mass (M)

Zhang, Woosley, Heger 2008, theoretical expectations Ozel etal 2012



Rayons des éetoiles a neutrons: étranges ou pas?

Coeur de neutrons ou de
quarks deéconfines?
Neutron formés de quarks (d) et (u)

Neutron Star Strange Quark Star

S1 deconfinés: la majorité est quark (s)
Rayon plus petit

Un composé¢ forme de mesons,

(kaons, pions..)

Ce sont des bosons, qui n’ont pas la

contrainte de Pauli,

=» condensats, li¢s par les gluons 7o O\
., | '._w.,_.connnen 2

(et non par la gravite) N quns QuARKs

Image credit:
Chandra X-ray Observatory



=» Bosons
Instables, durée de vie 102 a 10-23s

Les mésons
Composés de 2 quarks = spin entier (0 ou 1)

Les durees de vie les plus longues sont les pions
et les kaons

Famille

Pion

Kaon

v

Symbole "

v

Antiparticule R

v

Quarks

ad
(u - dd)/\2°
us
us

d

wn

(d5 - sd)/2°
(d5 + sd)N2°

|2

masse —
charge —

spin =

=2.3 MeV/c?

112
up

=4 8 MeV/c?

-1/3 d
12 ’

down

2/3 u

=1.275 GeV/c*

1/2

charm

=95 MeV/c?

-1/3 S

1/2

strange

213 C

=173.07 GeV/c?
213 t
112

top

=4 18 GeV/c?
-1/3 b
112

bottom

Ce sont aussi les moins massifs
Pions ~140 MeV, Kaons 500 MeV
Masses >> m,
Charges = +e¢



Masse maximum

Comme pour les naines blanches, R3oc 1/M  p oc M?

(1) Principe de causalité: vitesse du son <c
Equation d’état (EOS) P=pc/2 | dP/dp < ¢? |
(2) Vitesse du son reelle dP/dp > 0

=>» Masse maximum 3 Mg (Rhoades & Ruffini 1974)

o . A —1/2
La forte gravit¢—> lentille Ry = ( | _ 2GM ) ; R
o Rc?

Il existe aussi une période miminum, ou
un spin maximum de

1/2 maz \ 3/2
M.
P.. ~ (.83 ( - ) ( sph ) ms

M max 10 km

sph

Equilibre hydrostatique en GR

d Gm A3 2G'm
L_ =T, (1 + 2 R )
dr 2 pc? mc? rc?
L . ~ i
Post-newtonien
Causalité

M/M,

A

Rotation

X1d-E1d ——
0.5 —xi1d-E2d

1 |
4
10.0 11.0 12.0 13.0 14.0 15.0

R (km)



Equation d’etat et Relation M-R

Trou noir .
Causalité

1038 - -

II|IIJI|IIIIIIII!|I!II

- .

0]

1 1 | 1 | | | 1 1 | | | 1

10 15 £
Radius (km)

o)

7 e el L
T S T
P

La pression pour trois densités caractéristiques

des equations d’¢ctat possibles | Ozel & Psaltis 2009, Read et al. 2009
Permet de réduire le nombre de parametres libres



Relation Masse-Rayon: inversion

Obtenir 1’équation d’état a partir des données d’observation M-R

Mass (M,)

T[T rrrprrrp ot 37.0—m——1 777717 7T 7 T T
2 - — I
i o i + Causalité >%
» ([ _ -
u -‘ | - 36.5
1.5 = > B 5§ -
u _ S
i | o
c
1 £ & 3 360
: 1> ¢
i . - g
~ Donnees 17 el
0.5 — . — :
- d’observation - - _
. - | | | ik _ Instabilité ]
[N T T YT T YT =T-1s] NI BT AT S I B
6 8 10 12 14 34.5 35.0 355 36.
Radius (km) log(P,/dyn cm™®)

Au moins trois rayons sont necessaires pour 1’inversion

Ozel & Psaltis 2009  Ozel & Freire 2014



Mesure des rayons des étoiles a neutrons

Problemes: Mesures indirectes et
Mesures des masses et rayons couplées

Relation empirique |R o p.!"#] p.pression centrale, au
Voisinage de la densité nucléaire 2.7 10'4g/cm?

“Glitches”, Sursauts, Oscillations quasi-periodiques (QPO) 10-1200Hz

Oscillations dues aux modes de vibration de la croute

S1 1’€paisseur << Rayon mode fondamental varie comme 1/R

Rayon de radiation R, = R/\/1 — 2GM /Rc?,

(s1 radiation thermique (T), prise en compte du rougissemner gravitationnel)




Relation
masse-rayon
pour les etoiles
a neutrons

6 8 10 12 14
Radius (km)

Courbes noires: matiere standard, Courbes vertes: quark.
Reégions exclues par la relativité générale (GR), causalité, et rotation

Courbes oranges: rayon de radiation Roc = R/\/1 —2GM/Rc?.
Pointillés Al/I = 0.014: limite des glitches du pulsar Vela  Lattimer & Prakash 2004



Taux de refroidissement

Lors de la formation, T ~ 10!'K =»Emission rapide de neutrinos, jusqu’a T= 10¢ K
T, rce = 10°-10°K perte d’énergie par rayonnement, champ magnétique, et rotation
Trés vite, un jeune pulsar va ralentir, son champ B diminue -2 invisible en ~100 Myr

Temps de refroidissement dépend de la structure interne

6.5 1210 Hadrons purs 6 5 L1077, Etoile hybride
J1731-347 [TT=s *= < ~HESS J1731-347 (avec quarks)
__________ \\"i‘\“----... _AM:.—lo—Is—M I A 4%-“%%-:5—'
:S_dn 62 th":-‘IOﬂaM ‘‘‘‘‘ Ib_dl 6'2 _ | N
8 n 1 8 un 1 i
= = 11 .1
25.91 25.9] ~=r1p -
(@) 1 (@) 1
S S :
] 18 ]
1 1 6
5.6 | mmm unpaired matter 5.6 unpaired matter
| Ml nlSy & n3P; & p 15, pairing \ /] WM 2SC phase
| = light-elements envelope ! | = light-elements envelope
{1 === heavy-elements envelope X { === heavy-elements envelope
1 2 3 4 5 § 7 1 2 3 4
logio t [yr] logio t [yr]

Sagun et al 2023



La plus petite masse pour une étoile a neutrons

HESS J1731-347 M =0.77 Mg, R=10.4km T=210°K

Résultat d’une supernova, Age 27 000 ans Equation d’Etat, Relation M-R
Compagnon ¢toile geante 25
"o
% 1.5 4
% 1.0
- ] - z | )
N T ‘ L
i ' T ' Radius (km)
VeIt TR R0 0ptique HESS J1731-347
Bleu rayoRs'y :

. Doroshenko et al 2022



Evidence d’une phase quark-gluon?

Une ¢étoile pure hadronique a une masse 2.5 . .
minimum 1.17 Mg Hybrid Star |
=>» Quarks étranges? (plus petit rayon) 5 0 |T0348+0432 —_ —
Mais s1 non-appari¢s, la temperature de o151 e
surface descend plus vite S, | T rag moue v
Le neutron se désintégre en quark s et d en = | nom 557
émettant bcp de neutrinos =2 T plus faible ‘ Hess 72 00 | /, -
B ' Hddgonic stiff
: . , i |Quark S~
Solution: les QS seraient déconfinés tres tot 0.5 ~ _geas | ‘
. 1. AD-~ . . —

-> Quarks en paires, protons superconducteurs — ason ) Ha dronic\gb =

. . 0 i : : |
et neutrons superfluides = pas de neutrinos 3 10 12 14
Ou alors DM?? R [km]

Sagun et al 2023



o Pulsars et rayons X

{white dward, nautron

/ Infalling gas

ST = i .?'{-‘h,h star, or black hole)
& il S S Etoile a neutron en binaire
i W & —— Accretion disk

! ;
! v 14 L4
\ - avec une ¢toile normale

N i Radiation from

Ty 2 P accretion disk
~-_ P
G il Orhital plane of

binary star system

B
Infalling gas% \id

Il peut exister des sursauts X de qques sec
(st champ B fort), suivis d’oscillations
quasi périodiques dans le disque

Neutren star

La source d’¢énergie est 1’énergie i

Expanded view of a hot
spot that emits X rays

gravitationnelle de la matiere accretée

Magnefic axis | !
I el

Magnetic Field lines



Les Bursts de rayons X : -

Accretion . - ' Xray heating

disc \ ‘

Les bursts/sursauts de rayons X font partie des
c¢vénements les plus énergétiques du cosmos

. Accretion

Ce sont des explosions thermonucleaires L /
Disc wind . = - ‘stream.

pres de la surface des étoiles a neutrons ~ Companion

- star-

La matiere accumulée par 1'étoile compagne est

canalisée vers la surface des ¢toiles a neutrons j _
;:"’25 °§§
Extrémes densité et temperature de la surface im _ -}
- propices a la combustion explosive de I'hydrogéne LIS a2 -
et de I'hélium - Burst durant une minute ;‘: O e
0 —ZUJ 0 20 40 60 é() l;)() ll2() 140 160

Time (s)

Randhawa et al 2020



Binaires X de faible masse: sursauts longs de rayons X

On peut atteindre la surface de 1’étoile a neutrons

entre deux sursauts de rayons X (LMXB)

20 bursts en 16 ans
60 71 T

Perlode orbitélle 18. 9h

o
E:'
T

-1

ASM Counts s
)
o
|

o
TIT

Agl X—1 1

500 jours

—

—
-
—]

Modified Julian Date - 50000

Champ magnétique faible (B<10° G)

On suppose €émission de surface uniforme

Campana et al 2013

Luminosité pic 10°7erg/s
Pas de corrélation entre périodes,
energies, durces

2010 Sep.—Oct.
T T

—

MAXIT count rate (c s71)
—
¥

20 jours

0 F

I 1 I | i
5.546x104 5.548x104 5.55%104

Time (MJD)

5.544x10*

=» La forme du sursaut renseigne
sur le rayon externe de 1’¢toile

Lt = eriﬁc(Lt)g/:zb



Oscillations Quasi-periodiques (QPO)

[’analyse en fréquence (TF) montre deux pics, qui ressemblent a un battement,
mais il ne s’agit pas du battement avec la fréquence de spin (ms, ou kHz)
La fréquence basse serait liée aux sursauts X. Relation avec la chute sur la surface?

flux]2/Hz)

w rms/raw

POWER DENSITY ([ra

2.9%1077

2Ax1073

%1077

200

. R | .
500 10040 20030

FREQUENCY (Hz)

5000

Fower (Leahy)

2.15

2.1

2.05

1.95

1
500 1000
Frequency {Hz)

Van der Klis 2000

Mais pas la fréquence haute
autre meécanisme?

Semblable a ceux des binaires

a trou noir, précession relativiste
du gaz en orbite du disque
d’accrétion



Binaires X de faible masse: QPO

Classifications des oscillations quasi périodiques

Les fréquences principales sont parfois analogues
avec celles des binaires a trou noir

Flaring branch oscillations (FBOs),
Normal (NBOs) Horizontal (HBOs),

#99%  rBO

L A
Ledd Sursaut radio #6W:  NBO
P | - ¢ #9  HBO

0.01

& l- - "
S | 0% Frequency [Hz]

SOFT Hardness ratio HARD Motta et al 2017



Modele de la précession relativiste

Pour un objet compact, la gravité est si forte

que I’espace est entrainé dans la rotation
=> Effet Lense-Thirring

La fréquence basse = harmonique 2 de la fréquence
de précession

On connait le spin du pulsar
-> Fréquence de précession, a un rayon donné

Ingram & Motta 2019



Rayon des binaires X dans les amas globulaires

Binaires sans oscillations ni1 sursauts

;; ; | H-étmésbhéré | Rayons X de la surface: 2 M(R)
& 2 . L
é g ~[-5'-';.. Odels’ opacity X7 in 47Tuc |
s " ] NS in M13 7
_g 5L ] UZ24 in NGC 6397 i
; ° | \ _
" el | i | "o 2r N b
x © *_jl; -—I_Ji'i:—} —————— ] % o 7
g (ORI T = oz —— |
o5 1 2 ' 5 £ R < 7 !
channel energy (keV) _ 2 P f//;/%/f? \ 4
1 = ;% \ 7
5 observations Chandra de U24 T T a—
dans NGC 6397, X7 /47Tuc, NS/ M13 Radius (km)
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Fusion d’étoiles a neutrons: omax | |— e
Transition de phase Neutron-Quark? R

Quark-neutron
Evénement GW en 2017

i

|
|
I
|
|
S |
inspiral |
I
|
|
|
|

Simulation de 1.35-1.35 Mgy =2 2.7 Mg LT=oMev Y
0.8 e

7ms apres la phase d’inspiral, les 2 étoiles fusionnent | \ . T = I?U MeV
et 30% de la masse est en phase quark avec ’EOS SF-1 U 5 10 15 2
- Coeur plus dense t (ms)

10—2{]

fpmk

Difficile a détecter Spectre|GW
Pourrait €tre vu dans le spectre de polarization croisée é 10721+
apres 1.7 kHz 5
Pour cela i1l faut bien connaitre les masses F1072
et les déformations de marée, pas pour GW170817 Do

10723

1 5

T T
Bauswein et al 2019 f (kHz)
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Vents de pulsars: jeune pulsar 65ms G11.2-0.3

Age ~2000 ans, 0.34 M de poussiére 192300
éjectée, froide dans la PWNe
# chaude dans ’anneau SN
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a8 X-rav - Chandra § Radio - VLA

18h11lm36s 30s 24s 18s 18h11lm36s 30s 24s
Right Ascension (J2000)

Chandra Kaspi et al 2001 Plérion Chawner et al 2019
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Pulsar du Crabe, coquille et Plerion

Anneau= choc

Jet de particules relativistes, + vent dans le plan €quatorial Vent-ISM
Grumeaux
Chandra Plérion: nébuleuse de vent de pulsar ~ Instables

Polarisation des rayons X
Plusieurs
¢jections



Magnétars: B>10" G ooty 2

Jeunes étoiles a neutrons
Durée de vie courte, P=2-3s
Pdt/dP= qq 103 ans

Champs magnétiques si
puissants qu’ils produisent
des tremblements a la surface
des étoiles a neutrons

R(km)

Del Zanna et al 2018

Ces tremblements d’¢toile

produisent d’€énormes éclairs

de rayons X et gamma Gamma-ray Burst
+ Particules de

101%eV a 102%eV

« Soft » répeteurs
Proviennent des étoiles Bhattacharya et al 2022

massives 20-45Mg

La source d'énergie est le
champ magnetique




Formation des magnetars

1016

B? [G]

Apres une explosion de supernova = €toile a neutrons, -
avec champ B amplifi¢ par la compactification

Conservation du flux BS, facteur de surface ~ 1010-1016

1kG dans T-Tauri, 1G dans Betelgeuse o
De plus, la convection durant la formation de 1’étoile a neutrons
augmente B par un mécanisme dynamo (Duncan et Thompson 1992)
Selon des valeurs adéquates du spin, chaleur et énergie de rotation
se transforment en énergie magnétique = B> 10" G
Environ 10% des étoiles a neutron sont des magnétars

Mosta et al 2015

| — 500m =— 100m
— 200m =— 50m

— B?=40-101.¢(t~tmap)/T + — 05ms

I I I |

Maximum in
equatorial layer
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Aujourd’hui > 830 FRB connus, 26 répéteurs “ Ten{{,‘s damee‘}ms)

25 galaxies hotes

a | FRB20191221A

Traceurs du milieu intra-galaxies

Détection d’un grand nombre de répétitions
avec CHIME/FRB
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SGR J1935+2154: FRB dans notre Galaxie

Jusqu’a present le seul FRB dans la Voie lactée

coincide avec un « Short Gamma-Repeaters » SGR: ce sont

des magnétars, B~10'> G (1000x pulsar moyen), et aussi les AXP, historiquement
(Anomalous X-ray Pulsars), period 3.2 sec

Emission irrégulicre, période longue (sans doute ralentie par le fort champ B)
Seulement 30 magnétars connus

 r000cSGR J1935+2154
SGR 1935, découvert en 2016 | ’
12 sursauts en X depuis |
Supernovae G57.2+0.8 a 6.6kpc : r
Explosant il y a 16 000 ans X-rayli§¢

- 52:00
Interaction de la SN avec le gaz

=» Maser OH ~ Maser OH + +

21:48:00

[, “35:28 12 19:34:40

24



Bursts X et radio: décalage de qgq ms

Sursauts X durs (Integral), et Radio (Chime/FRB),
pas forcément associés 2> Proviennent de régions différentes?

T T [T T 1 | [T 1 | [T T 1 | [T T 1 | I I
5, — Adapted from ]
25 — Mereghetti et al. SGR 1935+2154 7
"~ ApJ 898,1.29 (2020) 28 April 2020 burst ’
20 -
'\ B _
” B | ]
= 15 X-RAYS ]
E [ RADIO i ]
S 10— =
N I I N
5 il —
Eq—I_I_ | i = =+ |;

O L1 1 1 | I I |J 1 I | [ 1 1 1 | I I | L1 1 1

0.40 0.45 0.50 0.55 0.60

Time (s) from 2020-04-28 14:34:24 UTC

--Les répeteurs ont des pulses
plus longs

--Certains répéteurs ont des
sources radio perennes

PRS (permanent radio source)
--pas forcement des SNII
SNIa dans un GC de M81

--durée ms, et aussi 60ns
(sous-régions de la surface?)

-- dans le temps, le signal
descend en fréquence

(sad trombone) = atmosphere

-- angle polarisation PA varie
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Télescope FAST: 795 pulses radio

FRB-like bursts ¥
¥ “ FRB20200428
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O, X-ray hot spot

Fulsar Emission

~ ]800 difference de phase entre le pic
de rayons X et les pulses radio

Zhuetal 2023



FRB: Luminositeé - Durée

S’échelonne en température 102K a 10* K
FRB20200120 (M81) et SGR1935 font la transition — Emission cohérente

Emission de courbure

- 40
1034 - 1 0% K FRB 20190711A
Ll L~V2T
N 107+ + b
N | :
) ;
w 1023 _ * * !
g ] FRB 20200120E -l'!'.|.
2 10% - GRP
(@] ] . .
= Lo ] Giant Radio
3 ] Pulses
[ Crab GRPs
EIU —_
. PR 60nanosec
10 | Pulsars 1041K
1013 _ T 1 T I T I T 1 T 1
102 107 102 1073 101 10t

4 % ~ Transient Duration (v W) [GHz s]
Fréquence x Duréee Nimmo et al 2021



Mécanismes d’émission des FRB

Chocs a grande distance 10°km ?

relativistic

SN ejecta

_ nebula
) ion shell
engine

flare

Hoous asianal
ya0us uopeujulal

AINUAUOIEIP EIUOD

£ g
L

FRB
polarization

(a) Shock models

Angle de polarisation ne varie pas

Ou bien dans lF’ atmosphere ?
—FR8

5}'

r

J

) *charge
starvation

(b) Magnetospheric models

Petroffet al 2022



Detection de nébuleuses
associées aux FRB

Au moins 2 qui se répetent
Taille < 2.3 mas avec VLBI
<9pc DA= 810 Mpc

Hote: galaxie naine

FRB 201905208

17.37" .

17.38"

Compatible avec le modele d’hyper nébuleuse

16"02MM. 26205 04.2615° 04.2610°8 04.2605% Bhandal"i et Cll 2023
a (J2000)



Vent du disque d’accrétion + jet radio dans une binaire magnétar/étoile compagnon
Super-Eddington accretion from companion Sridhar & Metzoer 2022

Wind shell ejecta + CSM AiOS—like . s & 2 ¥ FRB:IH( T
: e accretion disk . - : e & L € emission.
= : : : | o from precessing jet:

Shocked disk -
winds, R

- : — . G  (_onfact
o SRS et , - : _ e s discontinuity
CircumStellar Medium|. . : N vl ey Shocked CSM

Ambient CSM




PWN: Pulsar Wind Nebula

< FRB-PRS ® SN1986J 4 Vohl+ O Extragalactic SNRs
<] FRB-Other <« VT 1137-0337 Galactic SNRs © LLAGNs
LN
8 4  Reines ® Law L Galactic PWNs
"
O 1045 1 o
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Hyper nebuleuses

Lorsque 1’¢toile a neutron magnétisce
(magnétar) vit en couple

Du gaz peut tomber de I’enveloppe
de I’étoile compagnon

=» Production d’un sursaut d’énergie
Et aussi une bulle faite du gaz en partie

¢jecte

Accretion super-Eddington durant
~100 ans

Sridhar & Metzger 2022



FRB (Fast Radio Burst) le plus lointain

FRB 20220610A a z=1.016, Polarisation linéaire

le plus énergétique 2 10** erg durant 1ms a 100%
Ryder et al 2023
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1- Les étoiles a neutrons /;“‘ oo
Rayons ~ 10km, masses 0.8-2.5 Mg /- Magnetic
Structure interne, encore peu
connue: meésons, bosons? Quark

ctranges”?

2- Les pulsars
Jeunes 1solés, 0.1-1sec
Evolution, Binaires X, milli-sec

3- Magnétars et FRB

B > 10> G, particules 101620 ¢V
Sursauts X et radio, jusqu’a z=1
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