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Les sursauts gamma ont été découverts au cours des années 1960 par les satellites
ameéricains de type VELA. Ce sont des phénomeénes trés brefs, durant de quelques mil-
lisecondes a quelques centaines de secondes, dont 1’énergie est émise principalement en
rayonnement gamma, autour de quelques centaines de keV. Leurs spectres sont tous trés
semblables, non thermiques et présentent un comportement en loi de puissance. En re-
vanche, leurs profils temporels sont trés variés, montrant des structures allant d’un pic
unique a une multiplicité de pics de tailles et amplitudes variables. La variabilité de ces
sursauts, pouvant descendre jusqu’a la milliseconde dans certains cas, implique une source
compacte comme origine du phénomeéne.

La découverte de contreparties optiques en 1997 apporte un nouveau souffle a I’étude
des sursauts, ouvrant notamment de nouvelles fenétres spectrales d’étude, auparavant
restreinte aux rayons gamma et X. De plus, la découverte des contreparties optiques
confirme ce qui n’était que soupconné jusqu’alors : les sursauts ont lieu a des distances
cosmologiques. La détermination des distances des sursauts a montré que les énergies de
ces phénoménes étaient considérables : de 1'ordre de 10°* & 10° ergs pour une émission
isotrope, multipliées par un facteur (%) < 1 si I’émission n’est pas isotrope mais a lieu
dans un jet d’angle solide €2 : un sursaut en cours d’émission est la source la plus lumi-

neuse de 'univers.

Jusqu’en 2004, année de début de ma thése, divers satellites et télescopes au sol ont
observé les sursauts et leurs contreparties (que nous appelons rémanences), et le redshift
(décalage cosmologique vers le rouge) moyen de ces sursauts était 1.2, avec un maximum
a 4.5. De plus I'observation du sursaut et celle de sa rémanence étaient séparées par un
certain laps de temps ol aucune observation n’était disponible. L.e lancement de Swift en
novembre 2004, et 'arrivée de ses premiéres observations quelques mois apreés, ont révo-
lutionné les connaissances que ’on pensait avoir sur les sursauts et leur rémanence. Tout
d’abord, la sensibilité de ce satellite permet une observation de sursauts plus faibles et /ou
plus lointains, et surtout Swift peux pivoter pour localiser et étudier les sursauts en moins
d’une centaine de secondes : 'observation gamma permet de localiser le sursaut avec une
précision de quelques minutes d’arc, mais en pivotant rapidement Swift peut localiser plus
précisément le sursaut grace a sa rémanence X avec une précision de quelques secondes
d’arc.

Grace a Swift, de nombreuses avancées ont été faites dans les observations de sur-
sauts : en mai 2007, le redshift observé a été repoussé a 2.6, avec un maximum a 6.3!
Sur 172 sursauts détectés (soit environ 100 par an), 85% ont aussi été détectés en X, 58%
en optique, et plusieurs contreparties de sursauts courts ont pu étre observées (dont 65%
en X, 30% en optique et 8% en radio). En outre, des observations continues ont pu étre
faites entre le sursaut et sa contrepartie dans de nombreux cas, dévoilant la forme de cette
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transition, et la révélant bien plus complexe que I'on avait pu le penser auparavant.

Nous allons dans cette thése aborder plusieurs points de la modélisation des sursauts
gamma dans le cadre du scénario suivant : un événement catastrophique (coalescence de
deux objets compacts ou effondrement d’une étoile trés massive) ayant lieu a distance
cosmologique conduit a la formation d’un trou noir de masse stellaire en rotation entouré
d’un disque épais. Une fraction de I’énergie de ce systéme est injectée, par un mécanisme
que nous n’étudierons pas ici, dans un éjecta ultra relativiste. Cet éjecta pourra étre de
nature baryonique ou électromagnétique, bien que nous ne considérerons la plupart du
temps que le cas d’un éjecta baryonique.

Dans ce modéle, une fraction de I'énergie cinétique du vent est convertie en rayonne-
ment de la facon suivante : des inhomogénéités initiales du facteur de Lorentz présentes
dans I'éjecta (de telles variation sont envisageables du fait de la courte échelle de temps
dynamique du systéme a l'origine de I’éjecta) ménent a la formation de chocs au sein de
la matiére, les chocs internes. Les ondes de choc amplifient le champ magnétique et y
accélérent les électrons. Ceux-ci rayonnent alors, émettant des photons gamma par rayon-
nement synchrotron principalement : c’est le sursaut proprement dit (appelé autrement
émission “prompte”). Ensuite, I’éjecta est freiné par 'environnement du sursaut, et deux
nouveaux chocs se forment : le choc avant et le choc retour. Dans le modéle "standard",
le choc avant est responsable de I’émission de la contrepartie du sursaut, sa rémanence.
La luminosité de cette rémanence décroit en loi de puissance et 1'énergie typique de ses
photons aussi, traversant le spectre des rayons X a la radio en passant par I'optique.

Dans le cas du modéle électromagnétique, le sursaut est produit par des reconnections
magnétiques au sein d'une bulle électromagnétique, et la contrepartie de facon similaire

tromagnétique balaye le milieu extérieur et est donc freinée par ce milieu environnant.

Nous commencerons dans une premiére partie par rappeler I'historique des sursauts
gamma, de leur découverte a aujourd’hui, puis nous présenterons les principales propriétés
temporelles et spectrales observées de I’émission prompte et de la rémanence. Nous décri-
rons ensuite I’état actuel de la modélisation de ces phénoménes. Du fait de I'importance
du satellite Swift, nous insisterons sur les observations qu’il a effectuées, et distinguerons
I’état des modéles avant leur arrivée et en tenant compte de ces observations. Nous re-
marquerons que de nombreux points que I'on pensait connus de 'origine du sursaut et de
sa rémanence ont ainsi été remis en question, en particulier en ce qui concerne la jonction
entre le sursaut et la rémanence, ce que nous appelons la rémanence précoce.
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Nous décrirons dans la partie suivante le modéle des "couches solides" que nous utili-
sons pour étudier les sursauts gamma, ainsi que son application pour synthétiser numéri-
quement les courbes de lumiéres d’émissions promptes et de rémanences. Nous décrirons
quelles améliorations nous avons apportées a 'outil numérique utilisé. Nous montre-
rons que la transition entre I’émission prompte et la rémanence est une phase
complexe out chocs internes, choc retour et choc avant se superposent, et que
notre outil numérique est particuliérement adapté a 1’étude d’une telle phase.

La troisiéme partie sera consacrée a I'étude détaillée des sursauts dans leurs différentes
phases : émission prompte, rémanence précoce (10> —10%s) et rémanence plus tardive (10
s et plus). Nous oublierons dans cette partie la présence de la source : nous partirons du
principe qu’elle a émis 1’énergie qui sera ultimement rayonnée, que cette énergie soit sous
forme baryonique ou électromagnétique. Nous tacherons au cours de cette partie
de tester et comparer les modéles standard, électromagnétique et un modéle
que nous développerons, le modéle du choc retour. Nous chercherons aussi a
modéliser la transition entre 1’émission prompte et la rémanence.

Nous commencerons par étudier le sursaut proprement dit, c’est-a-dire 1’émission
prompte, puis la montée de la rémanence, avec le sursaut GRB 050820A!. Nous considére-
rons pour ce sursaut le modéle "standard" ou la rémanence est une contribution du choc
avant, ainsi que le modéle électromagnétique. Nous montrerons que le modéle "stan-
dard" présente des difficultés a expliquer un tel sursaut, ce qui laisse & penser
que ce n’est pas la meilleure maniére de décrire la réalité. Nous montrerons
que le modéle électromagnétique, s’il permet d’expliquer certains points, ne
peux complétement étre confronté aux observations du fait de la complexité
de sa modélisation.

Nous étudierons ensuite la rémanence précoce, en décrivant tout d’abord en détail un
modéle que nous proposons, dans lequel elle provient d’une contribution du choc retour.
Nous étudions les conditions dans lesquelles ce modéle s’applique. Nous montrons que
ce modéle reproduit la plupart des caractéristiques des rémanences précoces
observées par Swift dans les bandes X et optiques, ainsi que de la rémanence
plus tardive en radio. Nous tentons dans cette méme partie d’expliquer la rémanence
précoce par le modéle électromagnétique. Nous caractérisons les différences entre le
modéle "standard" et le modéle électromagnétique. Nous montrons que dans

Les sursauts gamma sont individuellement désignés comme suit : les trois lettre GRB (pour Gamma-
Ray Burst) suivies de 6 chiffres, 1a date de détection écrite année-mois-jour avec deux chiffres pour chaque.
Si plusieurs sursauts sont détectés le méme jour, une lettre est ajoutée, 'a’ pour le premier du jour, 'b’
pour le suivant, etc. Par exemple GRB 050820A, premier sursaut détecté le 20 aofit 2005.
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ce cas encore une fois le modéle électromagnétique n’est pas a écarter mais
qu’on ne peux conclure quant a son efficacité a expliquer la rémanence précoce.

Notre travail sur la rémanence plus tardive visera principalement a étudier une parti-
cularité de certaines rémanences, des séries de ré-illumination de la courbe de lumiére se
présentant sous forme de bosses. Ces études ayant été faites au début de notre thése, elles
sont présentées dans le cadre du modéle standard ou la rémanence est une contribution
du choc avant. Nous montrerons par 1’étude de GRB 030329 que la présence
de ces bosses est un fort indice en faveur des chocs internes dans le cadre
du modéle “standard”. Nous montrerons comment un milieu environnant plus
réaliste que ce qui est habituellement considéré peut étre obtenu, et comment
un tel milieu peut expliquer un certain type de bosses dans la rémanence,
mais pas celles de GRB 030329.



Deuxiéme partie

Propriétés et modélisation des sursauts
gamma

17






Chapitre 1

Historique

1.1 La découverte des sursauts gamma

Les sursauts gamma furent découverts par des satellites americains en 1967. Ces sa-
tellites, de la classe VELA, avaient été développés a la suite du Nuclear Test Ban Treaty,
traité international interdisant les essais nucléaires dans et hors de 'atmosphére. Ayant
pour but de vérifier que ce traité était bien respecté, ils disposaient d’instruments capables
de détecter des explosions nucléaires, qui émettent entre autres du rayonnement gamma.
Une étude des résultats par Klebesadel, indiqua un événement auquel le satellite avait
répondu, mais qui ne pouvait pas étre un essai nucléaire. Ceci resta une énigme jusqu’a
ce qu’on détecte de nouveaux événements du méme type et qu’on puisse s’assurer qu’ils
étaient produits hors du systéme solaire.

La découverte ne fut rendue publique par Klebesadel et al.[51| qu'en 1973 par une
publication dans la revue ApJ et une conférence a la Société Américaine d’Astronomie.
Seize sursauts avaient alors été détectés. Ces nouveaux phénoménes astrophysiques pré-
sentent les caractéristiques suivantes : une émission autour de 100 keV, trés bréve, et une
apparition aléatoire en position sur le ciel comme en date. Plusieurs missions scientifiques
dédiées a lI'étude des sursauts gamma suivirent, mais jusqu’aux années 1990 l'interpré-
tation des résultats accumulés resta délicate du fait que ces sursauts n’étaient toujours
observés que dans le domaine gamma. En particulier, il était alors impossible de déter-
miner la distance de ces phénoménes, du fait de la mauvaise localisation spatiale donnée
par les différents détecteurs utilisés, et de 'absence de toute contrepartie dans d’autres
longueurs d’onde.
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1.2 Les premiéres missions spatiales

Parmi les diverses expériences dédiées a I’étude des sursauts gamma on peut citer les
expériences américaines sur les sondes PVO (Pioneer Venus Orbiter, 1978-1992) et ISEE
(International Sun Earth Ezplorer, 1978-1982), les expériences franco-russes SIGNFE sur
les satellites Prognoz 6 (1977-1978), 7 (1978-1979) et 9 (1983-1984) et sur les sondes
interplanétaires Venera 11 et 12 (1978-1980) et Venera 13 et 14 (1981-1983), les expé-
riences américaines sur la mission allemande Helios 2 (1976-1981). A la fin des années
1980, environ 500 sursauts avaient déja été détectés et plusieurs missions continuaient de
les observer : I’expérience américaine toujours en cours sur la sonde Pioneer ainsi que la
mission SMM (Solar Mazimum Mission, 1980-1989), I'instrument franco-soviétique Lilas
sur la sonde Phobos (1988) et la mission japonaise Ginga (1987-1991).

Dans les années 1990 de nouvelles expériences furent consacrées aux sursauts gamma,
dont les principales furent PHEBUS (participation francaise), KONUS et TOURNESOL
a bord du satellite soviétique GRANAT (1989-1999), un détecteur gamma sur la sonde
Ulysses (lancée en 1990), les expériences TGRS et KONUS sur la sonde américaine WIND
(lancée en 1994) et enfin I'expérience BATSE (Burst and Transient Source Experiment)
a bord de I'observatoire spatial américain CGRO (Compton Gamma-Ray Observatory,
1991-2000).

BATSE ayant une sensibilité cinq a dix fois plus élevée que les précédentes expériences,
de grands espoirs étaient fondés sur ses résultats. En particulier sur la lumiére qu’ils
apporteraient sur les différents modéles de sursauts proposés dans les années 1980. Ces
modéles expliquaient les sursauts par des phénomeénes prenant place a la surface d’étoiles
a neutrons dans le disque galactique : explosions thermonucléaires (Woosley et Wallace,
1982 [115]; Hameury et Lasota, 1986 [44]), accrétion de matiére cométaire (Mitrofanov
et Sagdeev, 1990 |75]), tremblements de crotite (Blaes et al., 1989 [10]) ou instabilités du
disque d’accrétion (Epstein, 1985 [30]). On attendait notamment que la distribution des
sursauts les plus faibles révele leur localisation dans le disque galactique.

On pensait ces étoiles a neutrons d’origine galactique suite a plusieurs faits observa-
tionnels : certains sursauts semblaient présenter des raies cyclotron (détection par Ginga
et certaines expériences russes), extréme variabilité des profils (conduisant & envisager des
sources trés compactes) et compatibilité de ces observations avec les estimations faites du
nombre de sources et de leur énergie. Les étoiles a neutrons étant de plus invoquées
pour expliquer d’autres phénomeénes dans les domaines X et gamma, il paraissait logique
qu’elles puissent aussi expliquer les sursauts gamma. La fin des années 1980 voit I’exis-
tence de plusieurs versions de ce modéle galactique prédisant des propriétés temporelles
et spectrales en accord avec les observations de I'époque.
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1.3 Isotropie de la distribution sur le ciel des sursauts
gamma

Les résultats de BATSE surprirent donc en révélant une distribution parfaitement
isotrope (voir chapitre 3), ce qui suggérait une distribution cosmologique, ou dans un
halo galactique trés étendu, (Fenimore et al., 1993 [34|). On observa de plus que cette
distribution était inhomogéne en distance, avec un déficit de sursauts faibles par rapport
a ce que donnerait, une distribution homogéne dans un univers euclidien statique. L.’hy-
pothése de l'origine des sursauts gamma dans le disque galactique devenant intenable,
d’autres théories reviennent sur le devant de la scéne : une premiére qui associe toujours
les sursauts a des étoiles & neutrons, mais situées dans un halo galactique, et une autre
proposant, une origine cosmologique (Paczyniski 1986 |85|). Cette derniére permet de plus
d’expliquer simplement la distribution en distance observée des sursauts. Au fur et & me-
sure de l'accumulation de données, I'hypothése du halo galactique devint de moins en
moins probable, la taille de ce dernier devenant gigantesque (> 300 kpc) pour respecter
I'isotropie des sursauts.

D’autres missions sont donc programmées, pouvant cette fois détecter des sursauts
dans plusieurs domaines spectraux, afin de les localiser. L’année 1996 voit le lancement
de HETE (High Energy Transient Explorer), qui échoue, puis celui du satellite italo-
néerlandais BeppoSAX, qui commence a fonctionner a la fin de cette méme année. Bep-
poSAX posséde des capteurs gamma et X, ce qui lui permet de détecter une éventuelle
contrepartie X rapidement, et ainsi de localiser bien plus précisément le sursaut : 3’ au
lieu de ~ 5°.

1.4 Deécouverte des contreparties

Le 28 février 1997 se produit une découverte majeure : pour la premiére fois, des
contreparties X et optique sont détectées, grace au satellite BeppoSAX, quelques heures
aprés le sursaut GRB 970228 (van Paradijs et al. 1997 [109]). Cette méme année voit la
confirmation de 'origine cosmologique des sursauts gamma avec la mesure par le téles-
cope Keck IT du spectre optique de la rémanence de GRB 970508, ot sont vues des raies
d’absorption du fer et du magnésium avec un décalage cosmologique vers le rouge, ou
redshift, z = 0.835. Cette origine cosmologique est & nouveau confirmée par la mesure
d’un nouveau redshift en décembre de la méme année, z = 3.42 pour GRB 971214. La
mesure des distances auxquelles se déroulent ces phénoménes fait prendre conscience de
la quantité impressionnante d’énergie libérée par chacun d’eux : de 10°! & 103 ergs!
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Les observations faites par BeppoSAX indiquant qu’il ne fallait pas attendre un impor-
tant rayonnement UV ou optique des sursauts gamma, mais qu’en revanche le rayonne-
ment X était plus important que prévu, 'équipe HETFE décida pour la deuxiéme version
de son satellite (les fonds furent accordés par la NASA en juillet 1997) d’6ter les caméras
UV et de les remplacer par des caméras sensibles aux rayons X mous. Le lancement du
satellite eut lieu en octobre 2000.

Le satellite HETFE-2 apporta deux faits majeurs : la premiére preuve claire de 1'as-
sociation d’un sursaut long (GRB 030329) avec une supernova de type Ic¢ (SN 2003dh),
et la premiére détection de la rémanence d’'un sursaut court (GRB 050709). Il a de plus
permis de mieux comprendre la distribution des paramétres spectraux des sursauts, en
caractérisant précisément les sursauts “mous” : "X-Ray Rich GRBs” et “X-Ray Flashes”
(voir page 42).

Dans les années 1997-2004, un nouveau type d’instrument pour le suivi des sursauts
gamma apparait : les télescopes robotiques au sol, dont les principaux sont LOTIS (Li-
vermore Optical Transcient Imaging System), ROTSE (Robotic Optical Transcient Search
Ezperiment), TAROT (Télescope a Action Rapide pour les Objets Transitoires). Ces té-
lescopes peuvent s’orienter rapidement (quelques dizaines de secondes) suivant les alertes
et localisations envoyées par le satellite ayant détecté le sursaut. Le premier grand succés
de cette méthode fut la détection en optique par ROTSE du sursaut du 23 janvier 1999,
GRB 990123 (Akerlof et al., 1999 [1]), alors méme que I’émission gamma était toujours
en cours (émission dite “prompte”). L’observation de I’émission optique prompte reste ce-
pendant un phénoméne rare, la détection de GRB 990123 étant due en grande partie au
fait qu’il était exceptionnellement brillant.

Aujourd’hui, diverses missions non spécialement dédiées a 1’étude des sursauts ob-
servent cependant ceux-ci ou leur rémanence : le satellite européen INTEGRAL (INTEr-
national Gamma-Ray Astrophysics Laboratory), la mission américaine CHANDRA, lancé
en juillet 1999, et qui posséde une résolution huit fois supérieure a tous les satellites X
précédents, et la mission européenne XMM-Newton, lancée en décembre 1999. Les sa-
tellites CHANDRA et XMM-Newton ne peuvent détecter de nouveaux sursauts, étant
donné qu’ils n’ont pas d’instrument gamma, mais sont utilisés pour suivre les rémanences
X jusqu’a plusieurs semaines apres 1’événement.

1.5 Les révélations de Swift

Récemment eut lieu le lancement du satellite américain Swift, dédié entiérement a
I’étude des sursauts gamma (novembre 2004 - peu de temps aprés le début de ma thése).
Doté d’une sensibilité comparable & celle de BATSFE, et surtout d’un temps d’orientation
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rapide pour pointer des télescopes X et optiques afin de localiser et d’étudier les sursauts
détectés, la communauté scientifique attendait beaucoup de ce satellite. Et avec raison.

Le fait qu’il puisse s’orienter rapidement vers le sursaut détecté par l'instrument
gamma (BAT, Burst Alert Telescope, 15 — 150 keV) lui permet de suivre trés tot dans
son évolution la rémanence X avec le télescope XRT (X-Ray Telescope, 0.2 — 10 keV). Les
observations réalisées soulevérent de nombreuses questions sur des points qu’on pensait
compris auparavant (ceci sera détaillé au chapitre 6).

Prés de deux ans aprés son lancement, le satellite Swift a découvert en moyenne un
sursaut tous les deux ou trois jours, dont 85% ont été suivis en X et 58% en optique. 1l a
permis la mesure de 83 redshifts au 24 septembre 2007. Swift a aussi pu observer plusieurs
rémanences de sursauts courts, ce qui n’avait jusqu’alors été fait qu'une fois par HETFE-2
pour GRB 050709. Sa sensibilité a aussi permis d’observer des sursauts plus lointains que
les précédents satellites, repoussant le redshift moyen de 1.2 4 2.6 (Jakobsson et al., 2006
[50], version révisée du 7 février 2006), et le redshift maximal observé de 4.5 a 6.3.

1.6 Les objets parents

Les galaxies hotes de sursauts longs (de durée supérieure a 2 s, voir chapitre 4) qui ont
pu étre observées sont de type tardif, souvent des galaxies bleues a fort taux de formation
d’étoiles (Bloom et Prochaska, 2005 [13]; Savaglio, Glazebrook et Le Borgne, 2005 [105];
Stanek et al., 2006 [107]). Ceci semblait indiquer que les sursauts longs provenaient de
I'effondrement d’étoiles massives, fait confirmé par des observations prouvant que certains
sursauts étaient directement associés avec des surpernovae de type Ib/Ic (le premier cas
d’une telle association fut le sursaut GRB 980425, mais il n’apportait pas de preuve défi-
nitive du fait de ses caractéristiques inhabituelles - Kulkarni et al., 1998 [54] ; 1a premiére
preuve formelle fut ’observation de GRB 030329 par HETFE-2, qui est associé a SN2003dh
(Stanek et al., 2003 |[106] ; Hjorth et al., 2003, |48])). Des études observationnelles récentes
ont de plus montré que la métallicité de ces galaxies est inférieure a la métallicité moyenne
des galaxies du méme type (Le Floc’h et al., 2003a |61]; Le Floc’h et al., 2003b [62] ; Sta-
nek et al., 2006 [107])

Les galaxies hotes de sursauts courts n’ont pu étre observées que tout récemment : la
premiére rémanence de sursaut court fut détectée par HETE-2 en 2005 : GRB 050709, et
les suivantes par Swift. Sur les dix hotes détectés depuis fin 2005, quatre sont des galaxies
elliptiques (GRB 040924, 0505098, 050724 et 050813 ; Gehrels et al., 2005 [39] ; Barthelmy
et al., 2005 [3] ; Berger et al., 2005 [9]), une est une galaxie proche irréguliére (GRB 050709 ;
Fox et al., 2005 |36]) et une est une galaxie a fort taux de formation d’étoiles (GRB 050906 ;
Jakobsson, 2005 [49]). La présence de galaxies elliptiques comme objets parents va dans
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le sens de I'hypothése la plus souvent invoquée : la coalescence de deux objets compacts
(étoile & neutrons - trou noir ou étoile a neutrons - étoile & neutrons) comme source des
sursauts courts (Paczynski, 1986 [85]; Eichler et al., 1989 [28]; Barthelmy et al., 2005
[3] ; Lee, Ramirez-Ruiz et Granot, 2005 [60]). Ceci est cependant encore incertain, aucune
observation directe - comme 'observation d’ondes gravitationnelles en provenance de la
source du sursaut - n’étant venu le confirmer comme ’association formelle d’un sursaut
long avec une supernova.

1.7 Aujourd’hui

Nous vivons aujourd’hui un moment crucial de I’histoire des sursauts gamma, avec
I’arrivée réguliére de nouvelles observations et parfois des surprises, comme la détection
de GRB 050904 qui a repoussé les limites du plus lointain sursaut observé a z = 6.3, ou
I’observation détaillée pour la premiére fois depuis GRB 990123 d’une émission optique
pendant que le sursaut était encore actif en gamma, GRB 050820A (qui sera étudié en
détail au chapitre 13.1). J’ai pu aussi au cours de cette thése suivre les surprises concer-
nant la forme générale des rémanences observées par Swift, et les remises en question que
cela a progressivement soulevé. La ot la communauté pensait bien comprendre l'origine
physique des sursauts gamma, nous en sommes a un point ot de nouveaux modéles sont
réguliérement proposés, et confrontés aux données.

Ma thése se situe donc a un moment clé de I'histoire des sursauts gamma ou de nom-
breux points théoriques sont remis en question, et ot en particulier la rémanence précoce
apparait sous un jour nouveau révélant toute sa complexité.



Chapitre 2

Cadre théorique général

Les sursauts gamma furent, comme on vient de le voir, longtemps d’origine mysté-
rieuse. Aujourd’hui cependant, la communauté scientifique est parvenue a un schéma
global de production d’un sursaut gamma, dont voici les grandes lignes. Afin de poser
le cadre théorique dans lequel se situent nos travaux, nous esquisserons tout d’abord les
mécanismes de production d’un vent relativiste, avant de décrire briévement les méca-
nismes d’émission du rayonnement observé (mécanisme qui sera repris en détail dans les
chapitres 4 4 6).

2.1 Evénement initial et éjection d’un vent relativiste

Un événement catastrophique méne a la création d’un trou noir entouré d’un disque.

Cet événement catastrophique peut étre de deux types :
coalescence d’un systéme binaire de deux objets compacts. Ce systéme peut étre
composé de deux étoiles & neutrons (Goodman, 1986 [41]; Eichler et al., 1989 [28] ;
Paczynski, 1991 [86]; Narayan et al., 1992 [80]) ou d’une étoile & neutrons et d'un
trou noir (Narayan et al., 1992 [80] ; Mochkovitch et al., 1993 [76]).

— “hypernova” ou “collapsar” (ces deux termes désignent tous deux le méme phénoméne
astrophysique mais de deux points de vue différents : I'“hypernova” est le point de
vue de I'observateur, puisque ce phénoméne ressemble & une supernova mais en plus
lumineux, et le “collapsar” est le point de vue du théoricien, puisque ce nom désigne
la nature physique du phénoméne) : effondrement du coeur d’une étoile massive (par
exemple de type Wolf-Rayet) en trou noir.

Etant données les énergies impliquées dans un sursaut gamma, un trou noir de quelques
masses solaires entouré d’un tore d’accrétion est une solution naturelle. .’énergie qui sera
ensuite disponible pour le sursaut est I’énergie de liaison du disque et I’énergie de rotation
du trou noir (énergie qui peut étre extraite par effet Blandford-Znajek (1977, [12]). La
libération de cette énergie gravitationnelle se fait sur une échelle de temps de l'ordre de
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quelques secondes ou centaines de secondes.

Un modéle simple appelé “boule de feu” considére que I'énergie est injectée sous forme
purement thermique. En réalité, une partie de I’énergie est aussi injectée sous forme ma-
gnétique.

Un point important intervenant dans ce modéle de sursaut est le probléme de compa-
cité : étant donné la quantité de photons qui doit étre émise dans un si petit volume, la
matiére est a priori opaque a son propre rayonnement, et ce pour trois raisons (Lithwick et
Sari, 2001 [64]) : la coupure a haute énergie causée par 'annihilation v+~ — e* +e7, pos-
sible ici & cause du non parallélisme des trajectoires des photons, la diffusion de photons
sur les électrons ou positrons créés par 'annihilation de paires de photons et la diffusion
de photons par des électrons associés a des baryons présents dans 1’éjecta. Cependant, les
spectres des sursauts s’étendent, au dessus de 0.5 MeV, c’est-a-dire qu’il n’y a aucune cou-
pure & haute énergie qui serait la signature de Pannihilation v+~ — et +e~. Ceci implique
un trés grand libre parcours moyen des photons. Pour 'expliquer il faut invoquer le fait
que des photons émis de fagon isotrope dans le référentiel de la matiére apparaissent foca-
lisés dans un angle solide d’ouverture % (ou T" est le facteur de Lorentz de la matiére) dans
le référentiel de I'observateur. Lorsque I' augmente, la focalisation des photons augmente
aussi et les trajectoires de ces derniers sont donc de plus en plus paralléles, diminuant
ainsi 1’énergie disponible dans le repére du centre de masse et donc augmentant I’éner-
gie de seuil de 'interaction photon photon. Le deuxiéme phénoméne décrit (la diffusion
de photons sur les électrons ou positrons créés par I'annihilation de paires de photons)
pose lui aussi une contrainte sur le facteur de Lorentz, qui peut étre plus importante
dans certains cas que celle de I'annihilation photon-photon (la troisiéme condition est
généralement moins contraignante que les deux précédentes). La contrainte finale sur le
facteur de Lorentz moyen est ' > 100 (Harding et Baring, 1994 [45] ; Mész4ros, 1995 [71]).

Il y a donc éjection d'un vent relativiste, qui atteint ensuite une période d’expan-
sion libre. Puis viennent les phases d’émission des photons gamma qui parviendront a
I'observateur. Ces derniéres sont décrites dans la section suivante.

2.2 Emissions des photons responsables du sursaut et
de la rémanence
Le mécanisme le plus discuté pour expliquer l'origine de 1’émission prompte est le

modeéle des chocs internes. Le facteur de Lorentz du matériel éjecté est variable, sur une
échelle de temps comparable a celle des variations de la source, jusqu’a la milliseconde.
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e

F1G. 2.1 — Origine des sursauts : un événement catastrophique, qui peut étre l’effondrement
d’une étoile tres massive (en haut) ou la coalescence de deuz objets compacts (en bas),
mene a la création d’un trou noir entouré d’un disque, d’ot sont éjectés deux jets de
matiére relativiste.

Au sein de 'éjecta se trouvent donc des parties plus lentes et d’autres plus rapides'. Les
parties plus rapides rattrapent donc au cours du temps les parties plus lentes (figure 2.2).
Au moment du rattrapage, il y a choc, au sein duquel sont émis les rayons gamma res-
ponsables du sursaut (voir chapitre 4).

La rémanence est quant a elle généralement expliquée par le modéle du choc externe,
qui intervient lorsque l'effet du milieu extérieur (milieu interstellaire ou vent éjecté par
I’étoile massive) commence a se faire sentir a plus grande distance de la source : le jet
relativiste éjecté par le trou noir balaye la matiére de ce milieu extérieur et est freiné.
Nous avons donc un choc avant se propageant dans le milieu extérieur, et un choc retour
se propageant dans la matiére du jet, la matiére étant divisée en quatre zones distinctes
(par ordre de rayon croissant ; voir figure 2.3) : 'éjecta non choqué (par le choc retour;

'Nous désignerons par la suite ces parties sous les termes “parties lentes” et “parties rapides”, méme
si ces termes ne sont pas vraiment appropriés, puisque dans les deux cas le facteur de Lorentz est grand
devant un, de 'ordre de la centaine.
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Fi1G. 2.2 — Mécanisme causant l’émission des rayons gamma dans le modeéle des chocs
internes : les parties plus rapides de ’éjecta rattrapent les plus lentes, causant un choc au
cours duquel sont émis les photons gamma.

des chocs internes ont pu avoir lieu auparavant, ou méme étre encore en cours), I’éjecta
choqué (séparé du précédent par le choc retour), le milieu extérieur choqué (séparé du
précédent par la surface de discontinuité) et le milieu extérieur non choqué (séparé du
précédent par le choc avant). Vient ensuite le moment o, sous I'influence du milieu ex-
térieur, le facteur de Lorentz de la matiére baissant, le jet s’ouvre (voir section 10.3).

Dans le modéle "standard", le choc avant est responsable de 1’émission de la réma-
nence (ceci sera discuté au chapitre 5). La contribution du choc retour est incertaine,
parfois considérée comme responsable d’un flash optique, qui n’a cependant été observé
qu'une seule fois, pour le sursaut GRB 990123, dont on peut voir les observations figure
2.4 (nous ne parlerons pas plus dans cette thése de cette hypothése du flash optique, mais
nous invoquerons le choc retour pour expliquer la rémanence au chapitre 14).

2.3 Reéférentiels et échelles temporelles

Plusieurs référentiels sont utilisés dans cette thése :
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F1G. 2.3 — Interaction entre l’éjecta et le milieu extérieur. Nous montrons sur ce schéma le
profil de densité en fonction du rayon. Nous pouvons distinguer quatre régions (indiquées
par des chiffres arabes), séparées par trois surfaces de discontinuité (indiquées par des
chiffres romains) : (1) l’éjecta non choqué, (i) le choc retour, (2) l'éjecta choqué, (ii) la
surface de discontinuité, (3) le milieu extérieur choqué, (iii) le choc avant, et (4) le milieu
extérieur non choqué.

Le référentiel fixe : ce référentiel est un référentiel fixe lié & la source. Pour toute cette
thése, c’est le référentiel utilisé par défaut.

Dans le référentiel fixe tous les facteurs de Lorentz considérés sont grands devant 1

(de 'ordre de 100 ou plus), nous ferons donc toujours "approximation 5 = O %

Le référentiel en comouvement : ce référentiel est celui dans lequel une couche
de matiére, de facteur de Lorentz I' dans le référentiel fixe, est au repos. Le passage
du référentiel fixe & ce référentiel ce fait par une transformation de Lorentz de vitesse
correspondant, a I'. Donc, par rapport au référentiel fixe, les distances sont dilatées d’un
facteur T', et les durées comme les énergies sont divisées par ce méme facteur (il faut
donc produire des photons X dans ce référentiel pour obtenir un sursaut gamma dans
le référentiel fixe). Les variables considérées dans ce repére seront notées avec un prime
(exemple t', temps dans le référentiel en comouvement).
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F1G. 2.4 — Courbe gamma de GRB 990123 observée par BATSE, ainsi que les points op-
tiques observés par ROTSE. C’est I’exceptionnelle brillance de ce flash optique - magnitude
9 a un redshift z = 1.6 - qui a permis son observation.

Le point de vue de ’observateur : il s’agit d'un référentiel 1ié au détecteur de sur-
sauts gamma. De ce point de vue, les temps observés sont les temps du référentiel fixe lié
a la source modifiés par le temps mis par les photons pour parcourir la distance entre leur
source et le détecteur (les variables observateur seront repérées par I'indice “obs” (exemple
tops, tEMPS observateur) :

Considérons un rayonnement émis au rayon Ry au temps ty au sein d’une couche de
matiére se déplacant avec un facteur de Lorentz I' dans le référentiel fixe lié a la source.
Nous appelons D la distance de I'observateur a la source, et nous nous placons dans le cas
simple ot la ligne de visée et I'axe du jet sont confondus (nous verrons comment est intro-
duit le changement d’angle de visée au chapitre 10). L’observateur regoit le rayonnement
au temps

D—-R
b 2 g+ (2.1)

soit, en changeant l'origine des temps pour 'observateur t,,, = 5, — % (ce qui revient a

ignorer le temps de parcours des photons entre la source et 'observateur, c’est-a-dire a
prendre la méme origine des temps a la source et au niveau de I'observateur),

Ro 1 to
tobszt0_7’\'t0_(1_ﬁ>t NW (22)



2.3. REFERENTIELS ET ECHELLES TEMPORELLES

Du fait que
. Ry Ry Ry
oY — Y — Y —————————
v Be ¢ (1 — ﬁ)
il s’ensuit
to Ro
Lobs ~ o2 5
2I° 2cl
Nous avons finalement une relation entre ¢, et Ry :
Ry
Lobs ~ 3
2cl
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(2.5)

Lorsque nous tenons de plus compte de I’expansion de 'univers, les temps observateurs
sont en plus multipliés par un facteur 1+ z, et les énergies divisées par ce méme facteur.

Nous allons maintenant aborder plus en détail les différents points de ce schéma gé-
néral. Pour cela nous examinerons d’abord les propriétés observées des diverses phases
des sursauts gamma (émission dite “prompte”, rémanence et rémanence précoce), en in-
sistant sur les récentes observations de Swift ; puis nous décrirons la théorie s’appliquant
a chaque phase, 1a aussi en insistant sur les apports et remises en question résultant des

observations de Swift.
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F1G. 2.5  Mécanismes responsables de [’émission prompte et de la rémanence (I’échelle
sur la gauche indique le logarithme de la distance en métres) : 1- accélération de l’éjecta.
2- expansion libre. 3- rayon de transparence (la matiére devient transparente a son propre
rayonnement). 4- chocs internes (responsables de I’émission gamma dite “prompte”). 5-
choc retour (dont la contribution sera discutée en section 14). 6- surface de discontinuité.
7- choc avant (responsable de la rémanence dans le modéle standard). 8- ouverture du jet
sous leffet du ralentissement causé par le milieu extérieur.



Chapitre 3

Propriétés globales des sursauts

Nous parlons ici des propriétés globales des sursauts, c’est-a-dire de leurs caracté-
ristiques en tant que population. Nous aborderons tout d’abord les propriétés de leur
distribution sur le ciel, puis de leur distribution en durée et enfin leur distribution en
distance.

Distribution sur le ciel : Durant ses 9 ans d’activité, BATSE a détecté 2704 sur-
sauts, et aucune répétition n’a pu étre mise en évidence. Les sursauts détectés par cette
expérience ont été localisés avec des boites d’erreur de 'ordre de 5°, parfois améliorées
par la suite par triangulation avec les détections d’autres missions. La figure 3.1 montre la
distribution sur le ciel de ces 2704 sursauts. Aucun écart a l'isotropie n’est statistiquement
détecté.

Distribution temporelle : Les sursauts gamma sont des phénoménes trés brefs, avec
cependant une distribution de durée s’étalant sur plusieurs ordres de grandeurs, comme
on peut le voir figure 3.2 : la distribution s’étend de quelques 1073 s a prés de 103 s. Cette
méme figure montre bien que cette distribution est bimodale, avec un groupe de sursauts
“courts”, centré sur 0.1 s, et un groupe de sursauts “longs”, centré sur 15 s; la séparation
intervient vers 2 s.

La durée des sursauts est souvent définie par un nombre T,. 1l s’agit de la durée entre
ta00en et £100—n, O £1004n (respectivement t 100~ 100-n ) est la date & laquelle 22%2% (respective-

ment 100= =5"%) de la fluence totale (intégrale du flux sur le temps d’émission) a été reque.
Cette deﬁnltlon sera utilisée pour toute cette thése.

Distribution en distance : Nous pouvons voir figure 3.3 la distribution en redshift des
sursauts, comparée a ce qu’elle serait si le taux de sursauts était proportionnel au taux
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2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

| —
107 10°
Fluence, 50-300 keV (ergs cm™)

F1G. 3.1 — Distribution sur le ciel des 2704 sursauts observés par BATSE. La distribution
apparait parfaitement isotrope.

80F Aifriggers T T T

60
40

20

NUMBER OF BURSTS

O L1 bl Lol Lol Lol Lol 111
.001 .01 N 1 10 100 1000

F1G. 3.2 — Distribution des durées des sursauts gamma du catalogue 4B de BATSE (Pa-
ciesas et al., 1999 [84]). La durée prise en compte ici est Tso, ¢’est-a-dire la durée t75 —tos

ol tos (respectivement t75) est la date a laquelle 25% (respectivement 75%) de la fluence
totale dans les bandes 2+3 (50 — 300 keV) a été regue.

de formation d’étoiles ou croissant avec la métallicité décroissante des étoiles (Jakobsson
et al., 2006, |50]).
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F1G. 3.3 — Distribution en redshift des sursauts gamma avant Swift (en bleu) et observés
par Swift (en rouge). Les lignes noires représentent les distributions obtenues dans le
cadre de deuxr modéles : un premier ot le taux de sursaut est proportionnel au tauz de
formation d’étoiles (ligne continue) et un deuziéme ou le taux de sursaut augmente avec
la métallicité décroissante des étoiles (pointillés).

La figure 3.4 montre le diagramme log N-log P des sursauts observés par BATSE :
N(P) est le nombre de sursauts dont 'intensité au maximum est supérieure au seuil P.
Si la distribution des sursauts était homogéne dans un univers euclidien statique, ce dia-
gramme serait une droite de pente —3/2 (puisque avec la distance le flux décroit en loi
de puissance de pente —2 alors que le volume augmente en loi de puissance de pente 3).
Nous pouvons constater que les sursauts s’écartent de cette droite aux petites valeurs de
P : il y a déficit de sursauts faibles.

Ceci s’interpréte de facon naturelle par I'effet de I’expansion de 'univers si les sursauts
gamma sont situés a distance cosmologique - ce qui est bien le cas, comme le montrent les
nombreux redshifts obtenus jusqu’a aujourd’hui (plus d’une centaine). Un tel diagramme
permet en outre d’étudier la corrélation du taux de formation des sursauts gamma au
taux de formation stellaire, bien que cela soit compliqué par le fait que la luminosité
intrinséque des sursauts semble pouvoir varier sur plusieurs ordres de grandeur.
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F1G. 3.4 — Diagramme log N-log P des sursauts observés par BATSE. Le nombre N(P)
représente le nombre de sursauts pour lesquels l'intensité au maxrimum est supérieure au
seutl P. La ligne pleine représente [’ensemble des sursauts, les croix seulement les sursauts
longs (de durée Toy > 1 s), et les pointillés les observations non corrigées des effets de

baisse d’efficacité au voisinage du seuil (Stern et al.).



Chapitre 4

Le sursaut, ou émission “prompte”

4.1 QObservations

Nous allons décrire dans ce chapitre les principales propriétés observées des sursauts
gamma, tout d’abord les propriétés temporelles, puis les propriétés spectrales. Nous nous
occuperons ici uniquement du sursaut lui-méme, c¢’est-a-dire de 1’émission dite “prompte”.
Nous nous fonderons principalement sur les observations effectuées par Swift entre 15 et
150 keV (instrument BAT) et entre 0.2 et 10 keV (instrument XRT'), HETE-2 entre 6 et
400 keV (FREGATE), entre 2 et 25 keV (WXM : Wide-field X-ray Monitor) et entre 0.5
et 10 keV (SXC' : Soft X-ray Camera) et BATSE entre 25 keV et 1 MeV. Nous décrirons
aussi les observations faites par des télescopes robotiques au sol dans le domaine optique.

4.1.1 Propriétés temporelles

Variabilité : Les sursauts présentent souvent une variabilité a temps court pouvant
parfois aller jusqu'a 1’échelle de la milliseconde. C’est cette courte échelle de temps qui
implique l'intervention d’une source trés compacte dans les modéles de sursauts gamma.

Diversité des profils : Ceci introduit une autre propriété des sursauts gamma, qui est
leur extréme diversité de profils (comme on peut le voir figures 4.8) : certains sursauts
présentent un pic unique, tandis que d’autres ont une structure trés complexe. Certains
auteurs (Fenimore et al., 1995, [35]; Norris et al., 1996, |82|) ont montré que les profils
complexes sont en fait une superposition de plusieurs pics. Les pics présentent souvent
une forme typique appelée “FRED” : Fast Rise Exponential Decay, c’est-a-dire montée
rapide et décroissance exponentielle (un exemple tiré du catalogue BATSE est montré
figure 4.1). Les pics de cette forme sont quasiment symétriques lorsqu'ils sont brefs, et le
rapport temps de descente sur temps de montée augmente au fur et & mesure que la durée
du pic augmente. Il arrive parfois, mais plus rarement, qu’un pic ait un temps de montée
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Fi1G. 4.1 — Exemple de profil présentant la forme caractéristique appelée “FRED” : Fast
Rise Exponential Decay. Cet exemple est tiré du quatriéme catalogue BATSE (Paciesas et
al., 1999 [84]) ; le flux total de photons en nombre de coups dans les quatre bandes (soit
25 keV - 1 MeV) est représenté en fonction du temps.

dépassant le temps de redescente. Norris et al. (1996, [82]) ont aussi montré qu’il existait
une relation entre la largeur des pics & une énergie donnée et cette énergie pour des pics
de durée comprise entre 0.1 et 10 s : W (E) oc E7%4.

Précurseur : Certains sursauts présentent un élément particulier, qui est un pic de
faible amplitude arrivant seul, longtemps (jusqu’a plusieurs centaines de secondes) avant
I’événement principal. Un tel phénomeéne est difficile & expliquer dans le cadre du modéle
“standard”, mais trés utile puisqu’il “prévient” de l'arrivée du sursaut un certain temps
avant l’activité principale, et permet au satellite et télescopes au sol de pouvoir bien
repérer et étudier le sursaut. C’est grace a un précurseur que le sursaut GRB 050820A a
pu étre observé en optique alors que 'activité gamma était encore présente.

Sursauts courts avec une bosse longue en X : La distribution des durées présentée
figure 3.2 semble montrer qu’il existe deux populations de sursauts : longs et courts. Ce-
pendant, certains sursauts semblent échapper a cette classification, présentant un premier
événement bref (quelques secondes) et intense - donc a priori un sursaut court - mais suivi
d’une longue bosse de moindre amplitude, mais de fluence comparable ou supérieure a
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F1G. 4.2 — Exemples de profils de sursauts gamma présentant un précurseur, c’est-a-dire
un événement peu brillant précédant le reste du sursaut d’un temps assez long a l’échelle
de ce sursaut.

celle du premier pic - donc au final un sursaut long. Cette particularité est confirmée par
les caractéristiques spectrales particuliéres de ce type de sursauts, puisque les propriétés
spectrales de I’événement bref initial et de la bosse sont différentes (nous pouvons voir
I'exemple de GRB 050709 figure 4.3).

Les observations optiques promptes : Du fait de la faible durée des sursauts, il faut
un instrument capable de pointer trés rapidement et précisément la source pour observer
un sursaut dans le domaine optique en cours d’activité gamma. Ceci explique donc le
faible nombre d’observations de ce type. La premiére fut I'observation par ROTSE de
GRB 990123, dont on peut voir la courbe de lumiére gamma et les points optiques figure
2.4. Depuis, seuls quelques sursauts particuliérement longs ont pu étre observés en optique
pendant I’émission prompte, par exemple GRB 041219A (figure 4.4) ou GRB 0508204,
dont nous parlerons en détail au chapitre 13.1. Dans certains cas I’émission optique semble
corrélée a I’émission gamma (GRB 041219A), dans d’autres non (GRB 060111B).

4.1.2 Propriétés spectrales

Si les profils temporels des sursauts peuvent étre trés différents, il n’en est pas du tout
de méme pour les spectres : tous présentent le méme aspect générique (figure 4.5).

La plus grande partie de I'énergie est concentrée entre 0.1 et 2 MeV. Le spectre des
photons est non thermique, et se présente sous forme d’une double loi de puissance dont
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Fic. 4.3 — Courbes de lumiére de GRB 050709 observées par HETE-2 dans différentes
bandes d’énergie, de haut en bas : 2 —10 keV, 10 — 25 keV, 5 —40 keV, 32 —400 keV. On
voit bien la bosse longue suivant le premier pic bref en X (2—10 keV), mais elle disparait
dans des bandes d’énergie plus élevées.

I’énergie de changement de pente se trouve dans cette méme fenétre, et dont les lois de
puissance s’étendent jusqu’au rayons X et dans l'autre sens parfois jusqu’a la centaine
de MeV. L’expérience EGRET (Energetic Gamma Ray Ezplorer Telescope a bord de
CGRO) a detecté des photons de trés haute énergie dans un petit nombre de sursauts,
parfois avec un large retard sur I’émission principale. Les spectres sont souvent représentés
sous la forme E?n(FE) (soit vF,) en fonction de 'énergie E. Le maximum de ces spectres
donne alors I'énergie typique des photons émis, F),. Cette forme en double loi de puissance
est bien reproduite par la fonction de Band (Band et al., 1993 [2]) :

n(E) = @2; < S <E£,,) (4.1)

o &, est I'énergie totale rayonnée dans le domaine gamma, £, est 1'énergie de pic du
sursaut, et la fonction S(x) est constituée de deux lois de puissance reliées de fagon
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F1G. 4.4 — Un exemple de sursaut pour lequel un suivi en optique a pu étre effectué alors
que le sursaut était encore actif (et donc que I’émission gamma avait lieu) : GRB 041219A.
Nous pouvons remarquer que ce sursaut est particuliérement long (environs 500 s), ce qui
explique que les télescopes optiques au sol ont eu le temps d’étre pointés pour [’observer.
Nous pouvons remarquer que dans ce cas [’émission optique semble corrélée a [’émission
gammea.

progressive :
x*exp(—(2+4 a)x) r <y
S(z) = P50 exp(—
by exp(—=(2+a)z) x>,

ot o et 3 sont les pentes a basse et haute énergie et ol la transition entre les deux
pentes se fait & z, = (o — 3)/(2 + «). Le facteur de normalisation de la fonction vaut
= [ S(x)ada.

Les distributions des parametres «, 3 et de I'énergie de changement de pente £, = x,F),

detectes par BATSE. 1ls ont pour cela échantillonné les sursauts en temps et considéré
les valeurs de ces paramétres dans ces échantillons. Les valeurs moyennes des pentes a
basse et haute énergie sont o ~ —1.0 et = —2.25 (figure 4.6 gauche et milieu), et on
observe que I'énergie de changement de pente a une distribution étroite, entre 100 keV et
1 MeV principalement (figure 4.6 droite). Les valeurs trouvées de la pente a basse énergie
ne correspondent pas a la valeur prédite théoriquement oy, = —3/2.

La notion de dureté est souvent utilisée pour caractériser les sursauts. La dureté d’un
sursaut se définit par le rapport entre les fluences observées dans une bande d’énergie
haute et une autre d’énergie plus basse. Une relation intéressante qui a pu étre mise en
évidence dans les données de PHEBUS et BATSE (Kouveliotou et al., 1993 [53|; Dezalay
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Fi1G. 4.5 — Spectre de GRB 990123 fait a partir des instruments de ComptonGRO, en
flux de photons Ng (en haut) et en unités de E*Ng (en bas). Briggs et al, 1999 [14]. Ce
spectre montre bien les caractéristiques génériques des spectres de sursauts gamma, et est
bien ajusté par une fonction de Band, avec les parametres suivants : I, = 720 £ 10 keV
(cette valeur est particulierement élevée pour un sursaut gamma), « = —0.60 £ 0.01 et
6 =-3.114+0.07.

et al., 1996a [27]) lie la durée et la dureté des sursauts : les sursauts courts sont plus durs.

Il est également intéressant de noter I'évolution de la dureté au cours du sursaut :

- la dureté et le taux de comptage de chaque pic sont souvent corrélés

- la sursaut évolue globalement du dur vers le mou (figure 4.7).

- les pics tardifs, méme intenses, sont généralement plus mous qu’au début du sursaut.

Flashes X et XRR : Les flashes X (XRF : X-ray Flashes) sont des sursauts dont les
courbes de lumiére sont semblables a celles de sursauts gamma typiques, mais dont le
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F1G. 4.6 — Distributions des indices spectraur et de l’énergie de changement de pente des
spectres d’un échantillon de sursauts longs et brillants du catalogue BATSE. Gauche :
indice des basses énergies o. Milieu : indice des hautes énergies (3. Tous les spectres a
pente unique ou ayant une valeur B < —4 sont inclus dans la barre tout a gauche du
graphique. Droite : énergies de changement de pente, pour tout I’échantillon (ligne pleine)
(Preece et al., 2000 [93]).

spectre est beaucoup plus mou : leur énergie de pic est de 'ordre de la dizaine de keV ou
moins. Ce type particulier de sursauts fut découvert par Beppo-SAX et étudié en détail
par HETE-2. Leurs luminosités isotropes sont généralement plus faibles que celles des
sursauts “normaux”, ce qui rend 'observation de leurs rémanences plus difficiles. Quelques
rémanences ont cependant été détectées, et des redshifts ont pu étre mesurés dans certains
cas. Les XRR (X-Ray Rich) sont une classe intermédiaire entre les sursauts normaux et
les flashes X : ce sont des sursauts gamma dont le spectre présente une proportion de
rayonnements X plus forte que pour des sursauts normaux - mais émettant tout de méme
en gamma, contrairement aux flashes X.

4.2 Description de la théorie

Nous décrivons dans cette partie 'origine physique la plus couramment admise de
I’émission prompte des sursauts gamma. Nous allons traiter ici de la maniére dont 1’éner-
gie libérée par la source est convertie en émission observée dans le cadre du modéle "stan-
dard". Nous oublions dans cette section la source, nous considérons simplement qu’elle
a donné lieu a un vent relativiste. Nous n’allons qu’exprimer les idées générales de ces
théories; le développement en équations du modéle des chocs internes sera effectué au
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FiG. 4.7 — Ewvolution spectrale du sursaut BATSE numéro 543. Une évolution globale
du dur vers le mou est clairement visible, ainsi qu’une corrélation entre l’intensité et la
dureté dans la phase descendante de chaque pic. Nous pouvons remarquer en pointillés le
découpage analytique du sursaut en une série de pics.

chapitre 7.1.

4.2.1 Le modéle des chocs internes

Ce modéle a été proposé pour la premiére fois par Rees et Mészaros (1994, [97]).
Comme nous 'avons vu en section 2.2, I'idée directrice de ce modéle est qu’au sein de la
matiére éjectée le facteur de Lorentz fluctue autour de sa valeur moyenne, sur une échelle
de temps allant de la seconde a la milliseconde. La matiére va donc se réorganiser au
sein du jet par des chocs successifs, ce qu’on nomme les “chocs internes”. Le rayonnement
gamma est produit par des électrons accélérés dans le champ magnétique amplifié derriére
les chocs sous forme de rayonnement synchrotron et rayonnement Compton inverse.

Dans ce modéle, il est intéressant de noter que la durée de la phase des chocs internes,
et par conséquent du sursaut, est directement liée a la durée d’injection de matiére dans
le jet par la source. Le profil est lui en grande partie déterminé par les variations de la
distribution initiale de facteur de Lorentz dans la matiére éjectée. La diversité des profils
est expliquée par la diversité des distributions de Lorentz initiales possibles.

Ce modele a été testé en profondeur par comparaisons aux observations, et semble
donner des trés bons résultats. Il est notamment capable de reproduire la diversité des
profils temporels des sursauts et leurs propriétés spectrales, bien que cela implique une
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efficacité trés faible, de I'ordre de quelques pour cents (Daigne et Mochkovitch, 1998 [23]).
Ce modéle peut aussi simplement expliquer les flashes X, en invoquant un faible contraste
de facteurs de Lorentz au sein de I'éjecta (Mochkovitch et al., 2003 [25]; Barraud et
al., 2005 [4]), et reproduit bien les relations dureté-luminosité et “time lag!”-luminosité
(Daigne et Mochkovitch, 2003 [25]).

4.2.2 Le modéle électromagnétique

Il s’agit d’'un modéle alternatif au modéle "standard", proposée par Lyutikov et Bland-
ford (Lyutikov et Blandford, 2002 [66]; Lyutikov et Blandford, 2003 |67]).

Dans ce modéle, les sursauts gamma sont créés quand un objet parent en rotation
perd la majeure partie de son énergie de rotation sous forme d'un flux de Poynting au
cours d’une période d’activité durant environ 100s. Une bulle électromagnétique a sy-
métrie axiale s’étend de facon non relativiste a l'intérieur de I’étoile, plus rapidement le
long de I’axe de rotation. La bulle dépasse ensuite la surface stellaire puis son expansion
devient relativiste.

A la fin de Pactivité de la source, I’énergie est concentrée dans une fine pellicule élec-
tromagnétique a la surface de discontinuité entre I’éjecta et le milieu environnant. Celle-ci
pousse une onde de choc relativiste vers 1’extérieur. Des instabilités se développent au
sein de cette coquille & un rayon voisin de 3 x 10'® ¢cm et ménent a la dissipation du
champ magnétique et a 'accélération de paires, qui produisent par rayonnement synchro-
tron le sursaut gamma. Une grande efficacité de rayonnement est possible, contrairement
au modéle des chocs internes, et une haute polarisation est attendue (Lyutikov, 2004 [65]).

Ce modéle parait intéressant de par ses possibilités, surtout aujourd’hui ou le modéle
“standard” connait des difficultés. Il faut cependant remarquer que du fait de sa complexité
il n’a pu étre réellement simulé. Ce modéle peut donc sembler prometteur, mais il est loin
d’avoir la maturité que confére la confrontation a l'observation comme dans le cas du
modéle “standard”.

e “time lag” est le décalage temporel qui existe entre les émissions de différentes bandes d’énergie
d’un méme sursaut : plus 'énergie considérée est haute, plus les pics du sursaut vont arriver tot.
)
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F1G. 4.8 FEzemples de profils de sursauts gamma. Le nombre de photons recueilli par BAT
dans la bande 15 - 150 keV est représenté en fonction du temps en secondes. Nous pouvons
remarquer leur diversité. Un exemple de sursaut court est donné par GRB 060502B.



Chapitre 5

La rémanence

5.1 Observations

Nous allons décrire dans cette partie les principales propriétés observées de la réma-
nence des sursauts gamma. Nous nous concentrons ici sur la rémanence telle qu’elle était
observée avant I'ére Swift, ¢’est-a-dire pour des temps observateur supérieurs a quelques
heures (tqs > 10 s).

Nous nous fonderons principalement sur les observations effectuées par BATSE entre
25 keV et 1 MeV, HETE-2 entre 2 et 25 keV (WXM : Wide-field X-ray Monitor) et entre
0.5 et 10 keV (SXC : Soft X-ray Camera) et BeppoSAX entre 0.1 et 200 keV ; ainsi que les
observations par les télescopes optiques au sol, ROTSE et TAROT principalement pour
I’'observation de la rémanence précoce. L.a rémanence plus tardive a pu étre suivie par de
nombreux télescopes au sol. Nous compléterons ces résultats avec quelques observations
de Swift entre 0.2 et 10 keV (instrument XRT') et entre 170 et 650 nm (instrument UVOT,
UV /Optical Telescope).

5.1.1 Courbes de lumiére et spectres

La rémanence est généralement bien décrite par une décroissance en loi de puissance
en temps et en fréquence F,(t) oc t~v =7, oil a est la pente temporelle de la rémanence et
[ sa pente spectrale. Les pentes temporelles sont généralement de I'ordre de 1.1 a 1.7, et
les pentes spectrales de 0.7 & 1.2. De nombreuses rémanences montrent une cassure, suivie
d’une décroissance toujours en loi de puissance, mais de pente plus forte, de 'ordre de 2
a 3, pour des temps supérieurs a 10° s. Certaines rémanences présentent une ou plusieurs
bosses dans leur courbe de lumiére.

Le spectre des rémanences de sursauts gamma se présente sous la forme de lois de
puissance en segments. De plus, la fréquence caractéristique des émissions diminue avec
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le temps : les observations évoluent donc du domaine des X jusqu’a l'optique, puis la
radio. Quelques rémanences ont ainsi pu étre suivies plusieurs années aprés les premiéres
observations, comme par exemple GRB 030329 en radio.

Nous allons maintenant nous attacher a certaines particularités des courbes de lumiére.

5.1.2 Cassures dans la courbe de lumiére

De nombreuses rémanences montrent un phénoméne particulier : une ou plusieurs
cassures dans la courbe de lumiére, faisant de la rémanence une loi de puissance par
morceaux et non plus une simple loi de puissance. Ces cassures peuvent étre chromatiques,
c’est-a-dire n’apparaissant qu’a certaines fréquences (figure 5.1), ou achromatiques, c’est-
a-dire identiques pour toutes les fréquences observées (figure 5.2).
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Fi1G. 5.1 — Six exemples de courbes de rémanence ot une cassure est observée en X et
pas en optique : GRB 050401, GRB 050802, GRB 050922C, GRB 050319, GRB 050607,
GRB 050713A. (Panaitescu et al., 2006b [92])
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F1G. 5.2 — Deux exemples de cassures achromatiques, dans les rémanences de GRB 020813
et GRB 990510. Gauche : Covino et al., 2003 [20] Droite : Harrison et al., 1999 [46]

5.1.3 Bosses dans la courbe de lumiére

Les courbes de lumiére de certains sursauts montrent un phénoméne particulier : une
ou plusieurs bosses, comme dans les rémanences des sursauts GRB 970508, GRB 000301,
GRB 021004 ou encore GRB 030329, que nous étudierons en détail section 15.1. GRB
030329 présente la particularité d’avoir une bosse avec un temps de montée court, la pente
de la rémanence restant quasi inchangée aprés la bosse, ce qui n’est pas toujours le cas
comme on peut le voir figure 5.3 & gauche avec GRB 970508.

5.1.4 "Flares" : pics observés dans la rémanence

Le satellite Swift a révélé, en méme temps que la rémanence précoce que nous verrons
au chapitre suivant, la présence de “flares”, des pics observés a divers moments de la
rémanence et de la rémanence précoce. La particularité de ces “flares”, en comparaison
avec les bosses précédemment décrites, est le fait que la ligne de base de la rémanence
est la méme avant et aprés le “flare”, et que les pentes de montée et de descente sont trés
raides. Ces “flares” peuvent étre trés énergétiques : ce fut le cas notamment pour GRB
050502, ou le flux au maximum du “fare” le plus énergétique vaut 500 fois celui de la
rémanence sous-jacente, et ou la fluence du "flare" égale celle de I’événement principal
(figure 5.4).
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R-band lightcurve of GRB970508
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F1G. 5.3 — Courbes de lumiére de GRB 970508 (Galama et al., 1998 [37]) et GRB 030329
dans la bande R. Dans les deuz cas nous pouvons remarquer la présence de bosses.

Les caractéristiques de ces “flares” sont trés difficiles a obtenir par le modéle du choc
externe. On invoque donc généralement pour les expliquer les chocs internes, par exemple
par une reprise d’activité de la source. Nous verrons cependant que cette hypothése pose
certains problémes, ce qui méne a la remettre en question et a proposer d’autres solutions.

5.2 Description des modéles pre-Swift

Nous allons ici décrire la théorie permettant d’expliquer les observations de réma-
nences, tout d’abord dans le cadre du modéle "standard", puis dans le cadre du modéle
alternatif électromagnétique.

5.2.1 Le modéle "standard" : le modéle du choc externe

De la méme fagon que lorsque nous avons introduit les chocs internes, nous resterons
ici trés descriptif : le développement en équations du modéle des chocs avant et retour,
ainsi que les mécanismes d’émission, seront présentés au chapitre 7.2.
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F1G. 5.4 — Gauche : Courbe XRT de la rémanence précoce de GRB 050502B, ou le "flare"
est clairement visible, ainsi qu’un autre moins fort un peu plus tard. Droite : Fit du "flare"

principal par Falcone et al., ot on peut clairement voir la ligne de base qui reste la méme
avant et apres le “flare”. (2006, [31])

Le choc avant

Le modéle du choc externe a été proposé avant méme celui des chocs internes pour la
premiére fois par Rees et Mészaros (1992, [96]) ; Mészaros et Rees (1993, [72]). 11 fut dé-
veloppé au départ pour expliquer I’émission prompte, puis abandonné en faveur des chocs
internes. Il fut de nouveau invoqué pour expliquer I'interaction avec le milieu extérieur
quand on commenca a étudier la rémanence.

Ce modéle est inspiré directement de 1’évolution de I’enveloppe d'une supernova. La
matiére éjectée accumule progressivement devant elle la matiére du milieu extérieur qu’elle
balaye, et deux chocs sont ainsi formés : le choc avant, traversant le milieu extérieur non
encore choqué, et le choc retour, traversant 1’éjecta. Le choc avant est ultra relativiste,
puisque une couche en mouvement proche de la vitesse de la lumiére rencontre la ma-
tiére immobile du milieu extérieur; le choc retour est seulement moyennement relativiste,
puisque les couches de matiére se choquant ont toutes un facteur de Lorentz de 'ordre de
100 mais un facteur de Lorentz relatif I'yjarip S 2.

Une émission tardive provenant du choc avant fut prédite par Mészaros et Rees (1997,
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[73]), ce qui fut confirmé la méme année par l'observation de la rémanence de GRB
970228, qui montrait un excellent accord avec les prédictions théoriques (Wijers et al.,
1997b [113]). Une description détaillée du rayonnement du choc avant fut faite par Sari,
Piran et Narayan (1998 [104]). Le probléme est analogue a celui de Sedov pour les en-
veloppes de supernovae, mais avec une expansion ultra relativiste. Il existe de la méme
fagon que pour le probléme de Sedov une solution autosimilaire analytique (Blandford et
McKee, 1976 [11]) que nous allons voir maintenant.

L’interaction du jet avec le milieu extérieur devient efficace quand la masse accrétée
par I'éjecta est égale a M /Ty, ou M est la masse de la couche et ou I'y est le facteur de
Lorentz moyen initial de 1’éjecta. Dans cette approximation, 1’éjecta avance a facteur de
Lorentz constant jusqu’au rayon de décélération R4, puis ralentit.

Rayon de décélération : Nous allons montrer tout d’abord pourquoi nous considé-
rons que l'interaction avec le milieu extérieur devient efficace quand la masse balayée par
I'éjecta vaut M/T.

Nous commencons par écrire les équations de conservation de I'énergie et de I'impulsion
d’une couche de matiére de masse M et de facteur de Lorentz I'y balayant une masse m
immobile de milieu extérieur :

MToc? +mc® = (M + m)T,7;c® (5.1)
MTyBc* = (M +m)T,. By

ou I', est le facteur de Lorentz de la couche de masse M + m résultant de I'interaction et
~v; le facteur de Lorentz des mouvements internes de cette couche de matiére choquée.

En remarquant que le second membre de I’équation (5.2) vaut celui de I’équation (5.1)
au facteur (8 prés nous trouvons rapidement

MFO m
=f— 1- 5.3
N /3( MFO) (53)
en considérant que MLFO < 1, puis, a partir de § ~ 1 — # nous en tirons I’expression de
I, :
r
[~ (5.4)

RV EI VI

Nous voyons que pour que 'interaction soit efficace, c¢’est-a-dire que la matiére ralen-

tisse de facon notable, il faut que 2m% soit de 'ordre de 1, soit m = % Nous définissons
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finalement le rayon de décélération comme le rayon pour lequel la masse de milieu exté-
rieur balayée par la couche est suffisante pour ralentir de facon efficace cette couche soit
une valeur choisie

M
Myy = — . 5.5
i = (55

Solution de Blandford-McKee : Nous allons maintenant décrire de maniére simpli-
fiée la solution de Blandford-McKee.

La masse balayée vaut

QA . .
3 — sR

R
My :/ Qr?p(r)dr = (5.6)
0

ol nous posons p(r) = Ar—*, avec A = py et s = 0 pour un milieu uniforme et A la
constante du vent' et s = 2 pour un milieu de type vent. ) est I’angle solide de 1’éjecta’.
[La masse accrétée au rayon de décélération vaut

M E
Mo = =

= — 5.7
FO F(Z)C2 ( )

ou E est I'énergie totale du jet. Le rayon de décélération vaut donc finalement

- (G2 2E)" o

Nous posons maintenant t4 s = R4/(2cl'g) (valable pour Ty > 1), et nous obtenons

' E U3y p N3 s B ~1/3
R = 1210"7 | ——— —o A cm(5.9)
’ 1053 erg 100 AT st 1 particule/cm

it _ oo (B VTN T n o 6.10)
d,obs 1053 erg 100 AT sr 1 particule/cm® .

ICette constante est définie par A = M/(47Tvven,t), ot M est le taux de perte de masse de Détoile
a DPorigine du vent et v,en: la vitesse de ce vent. Nous utiliserons souvent par la suite le paramétre de
densité A* qui est la constante A normalisée pour avoir une valeur 1 pour un vent standard pour une

étoile de Wolf-Rayet.
o M 10%km/s A
-\ 1075 My /an Vpent ~ 510'g/cm

2En appelant A le demi angle d’ouverture du céne formé par le jet, son angle solide est déterminé
par Q = 27 (1 — cos(A0))
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pour un milieu uniforme, et

E Lo\ 2/ 9 \ !
Ruent — 17108 (——— ) (=% A9t e 5.11
dhobs <1053 erg> <100 ) WA)m (5.11)

E o™/ 9 \*'
ot — 28 ——— | | —= A 5.12
dobs = 28 (1053 erg) (100) <47r sr> (A7) s (5.12)

pour un milieu de type vent. Nous pouvons d’ores et déja remarquer combien la décélé-
ration est plus efficace dans un vent.

Le choc étant fort, la matiére choquée a4 un facteur de Lorentz des mouvements
internes valant «; = I'. Dans le référentiel en comouvement, 1’énergie de I'éjecta est
E =~ 4M(R)c* ~ TM(R)c*. Dans le référentiel fixe, cette énergie s’exprime donc a
tout moment par

E ~ M(R)T?&. (5.13)
soit, en fonction de I" et R (en utilisant I’équation 5.6) :
E o PR, (5.14)

Nous en déduisons donc que lors de la décélération, I' o« R~=%)/2, Comme ’éjecta
commence a ralentir au rayon R4, nous obtenons pour R > Ry

I(R) =T (%) (5.15)

qui peut aussi s’écrire, toujours dans 'approximation I' > 1

3—s

T(t) ~ T (i>_%4_‘ (5.16)

®»

soit
£\ /8
['(t) ~Ty (—) (5.17)
pour un milieu uniforme et

() ~ T (i>_l/4 (5.18)

pour un milieu de type vent.

Le régime changera lorsque I' tendra vers un, donnant alors lieu a une évolution clas-
sique de Sedov aprés un temps tg valant
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A E N\ o\ n o
tend =03 —— 5.19
S,0bs (1053 erg> (47r sr) (1 particule/Cm3> ans ( )

pour un milieu uniforme. Pour un milieu de type vent, ’éjecta rencontre le choc de ter-
minaison du vent libre (que nous pouvons voir figure 5.9) avant d’atteindre un facteur de
Lorentz de 'ordre de 1, il n’y a donc pas lieu de calculer tgeggs dans ce cas.

La décélération compléte de 1'éjecta s’effectue donc en un temps de 'ordre de I’année
pour I’observateur.

Spectre de la rémanence

L’émission de la rémanence est due en majorité au rayonnement synchrotron, dont la
fréquence caractéristique dépend du facteur de Lorentz du matériel freiné par le milieu
extérieur, du champ magnétique B et du facteur de Lorentz I'. des électrons accélérés
(v, x I'T2 B). Or, au fur et & mesure que 1'éjecta est freiné, I" baisse, le choc avec le mi-
lieu extérieur devient moins violent, donc I', baisse. Le champ magnétique, comme nous
le verrons en section 9.1, est proportionnel a la densité au sein de 1'éjecta (B ~ /8magne,
voir équation 9.5), et donc baisse aussi . Ceci implique qu’au fur et & mesure de son ra-
lentissement, ce matériel va émettre dans des longueurs d’ondes caractéristiques de plus
en plus grandes, ce qui est en accord avec les observations.

Nous avons vu que le spectre en énergie de la rémanence peut s’exprimer sous la forme
de une ou plusieurs lois de puissance successives F, oc v~ 5t~®. Sari, Piran et Narayan
(1998, [104]) ont calculé les pentes de ces lois de puissances et 'évolution des fréquences
caractéristiques (voir figure 5.5). Ce spectre fut initialement calculé pour une onde de
choc sphérique se propageant dans un milieu extérieur de densité uniforme, mais il existe
une solution similaire pour un milieu de densité en r=2, comme le vent d’un objet parent
de type étoile massive (Chevalier et Li, 2000 [16]), ou pour un jet (Rhoads, 1999 [99];
Sari, Piran et Halpern, 1999 [103]).

La fréquence synchrotron observée produite par un électron de facteur de Lorentz I,

vaut B
u:Fr§< c ) (5.20)

2Tmec

ou I' est le facteur de Lorentz de la matiére émettrice et B le champ magnétique.

On définit ainsi une premiére fréquence critique, la fréquence de refroidissement adia-
batique (“cooling frequency”), correspondant par la formule 5.20 au facteur de Lorentz
I'. d'un électron qui peut émettre toute son énergie par émission synchrotron durant 7,
temps typique de refroidissement adiabatique. C’est-a-dire que pour I', > T, le refroidis-
sement de I’électron par émission synchrotron est efficace (et ne I'est pas pour ', < T'.).
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FiG. 5.5 — Spectre synchrotron d’un choc relativiste avec une distribution d’électrons en
loi de puissance n(L.) o< TP, Le spectre consiste en quatre fragments En haut :cas du
régime “fast cooling” (v, > v.), qui est attendu & temps courts pour la rémanence. Les
fréquences v,,, v. et v, décroissent avec le temps. Les indications au dessus des fleches
correspondent a une évolution adiabatique, les indications entre crochets en dessous a une
évolution radiative. En bas :cas du régime “slow cooling” (v, < v.), attendu a temps longs
(I’évolution est alors toujours adiabatique).

Un électron pour lequel le facteur de Lorentz initial I', est supérieur a I'. émettra donc
efficacement jusqu’a descendre a I'.. Une deuxiéme fréquence fréquence critique, v,,, cor-
respond par la formule 5.20 au facteur de Lorentz minimum de la distribution d’électrons.
La derniére fréquence critique est v,, en dessous de laquelle 'auto absorption synchrotron
devient importante.
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Différent régimes peuvent donc exister : Si I',,, > I',, tous les électrons peuvent émettre
efficacement et se refroidir jusqu’a I'. : on est dans le régime de refroidissement rapide, ou
“fast cooling”. Selon la proportion €, de I’énergie dissipée dans les chocs qui est transmise
aux électrons, deux “sous régimes” sont possibles : si les électrons regoivent une grande
proportion de I’énergie dissipée, comme ils rayonnent efficacement, la matiére est alors en
régime radiatif (I'énergie produite est efficacement rayonnée). Si au contraire la fraction
d’énergie regue est faible, le fait que les électrons rayonnent efficacement est négligeable
pour I’ensemble de la matiére, on est donc en régime quasi adiabatique.

Si [, < T, seuls les électrons de la partie haute énergie du spectre (les électrons pour
lesquels T', > T'.) peuvent se refroidir en émettant efficacement. Le reste, formant le gros
de la population, ne se refroidit pas durant le temps 7., : c¢’est le régime de refroidisse-
ment lent, ou “slow cooling”. [.’évolution de la matiére se fera alors forcément de maniére
adiabatique.

Dans la suite de la thése j'utiliserai les termes de “fast cooling” et “slow cooling” pour
désigner ces deux régimes.

“Jet break”

Nous allons expliquer ici I'origine de la cassure observée dans les courbes de rémanence.
Pour comprendre ce phénoméne, il faut supposer que la matiére émise par la source est
focalisée dans un jet d’angle solide €2 correspondant & un angle d’ouverture Af par la
relation Q = 27(1 — cos(AR)).

Dans le référentiel de la matiére en mouvement, 1’émission synchrotron des électrons
se fait de maniére isotrope. Du fait du mouvement a facteur de Lorentz I' de cette ma-
tiere dans le référentiel de I'observateur, I’émission apparait focalisée dans un cone de
demi angle d’ouverture § = 1/I". Lorsque I" diminue a la suite du freinage par le milieu
environnement, la focalisation de ’émission diminue aussi, et il arrive un point ou I'angle
d’ouverture de I’émission synchrotron devient plus grand que I'angle d’ouverture Af du
jet de matiére. Tant que 1/T" < A6, I'observateur ne voit qu'une partie du jet, et regoit
toute ’énergie émise de la partie visible du jet. Au contraire, lorsque 1/T" > A6, I'obser-
vateur voit tout le jet, mais ne recevra pas toute 1’énergie émise : les photons qui auraient
du étre émis par la matiére en dehors du jet si il y en avait eu sont absents, ce qui se
traduit par une baisse plus rapide du flux sur la courbe de lumiére, comme on peut le voir
figure 5.6. Un tel phénoméne se déroule au temps observateur (pour un milieu uniforme)

tO S =
tb ~ T3 (A0 (5.21)
d
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F1G. 5.6 — A gauche : exemple de courbe de rémanence. En couleur sont indiquées les
pentes, correspondant aux schémas de la figure de droite expliquant les deuz situations,
avant et apres le jet “break”. A droite, en haut : Angle d’ouverture du rayonnement synchro-
tron avant le “jet break” : 1/T° < A6, seule une partie du jet est visible par ['observateur.
A droite, en bas : Angle d’ouverture du rayonnement synchrotron aprés le “jet break” :
1/T > A0, la totalité du jet est visible par ’observateur.

(o1 t4 est le temps de décélération (équation 5.10 section 5.2.1), Ty le facteur de Lorentz
initial moyen de I'éjecta et € 'angle solide du jet) soit

t \ E 1/3 n ~1/3 7 A\ /3 _ 52
obs ™ _— E— —_— ours .
b 105361"g 1p/cm3 0.1 ]

Nous pouvons donc, a partir du moment ot la cassure est observée dans la rémanence,
remonter a ’angle d’ouverture du jet. Les angles ainsi obtenus sont de 'ordre de 5 a 20
degrés pour les sursauts longs. En réalité, il faut tenir compte de 'ouverture latérale du
jet (qui sera développée en section 10.3), ce que nous n’avons pas fait ici. Ceci complique
le calcul, puisque Af augmente avec le temps , mais le facteur de Lorentz diminue plus
vite car la section de milieu extérieur balayée est plus grande que sans ouverture. Seul le
calcul complet permet alors de connaitre la relation exacte entre le temps de la cassure
et I’angle d’ouverture du jet.
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Bosses dans les courbes de lumiére des rémanences

Comme nous I’avons vu précédemment, de nombreux sursauts gamma présentent une
ou plusieurs bosses dans leur courbe de rémanence. Divers explications furent proposées :
effet de microlentille gravitationnelle (Garnavich, Loeb et Stanek, 2000 [38]), pour des
rémanences ne présentant qu’une seule bosse, comme GRB 970508 ou GRB 000301C;
densité du milieu extérieure variable (Lazzati et al., 2002 [59]; Nakar, Piran et Granot,
2003 [79]; Heyl et Perna, 2003 [47]) ; variation d’énergie selon la portion de jet regardée
(“patchy shell model”, Kumar et Piran, 2000b [57]) ; chocs retardés et injection continue
d’énergie par la source (Rees et Mészaros, 1998 [98|; Kumar et Piran, 2000a [56|; Sari
et Mészaros, 2000 [101]); modéle a deux jets, un étroit responsable de I’émission X a
temps courts et un jet plus large responsable des émissions radio et optique a temps longs
(Berger et al., 2000 [8]).

Certaines de ces explications ont été examinées par Granot, Nakar et Piran (2003,
[43]) dans le cadre de I'étude de la rémanence de GRB 030329, qui présente comme nous
I’avons vu une succession de bosses situées aprés ce qui semble étre un “jet break”. Deux
des trois solutions testées se révélent inadaptées, seule la derniére permet d’expliquer de
maniére satisfaisante la rémanence de GRB 030329. La premiére solution, un milieu exté-
rieur de densité variable, impliquerait dans le cas présent une densité en marches discrétes
successives de densité croissante avec le rayon, milieu fort peu probable. La deuxiéme so-
lution est celle du “patchy shell model”; ot I'énergie par unité d’angle solide dans 1’éjecta
est variable; dans ce modéle, au fur et & mesure que I’angle visible de I'éjecta augmente
alors que ce dernier se propage et ralentit dans le milieu extérieur, I’observateur voit des
variations de flux; cependant, les bosses se situant ici aprés le “jet break”, tout le jet est
alors visible, et il n’y a donc plus de variations, ce qui élimine cette hypothése.

Hypothése des chocs rafraichis

La troisiéme solution proposée est celle qui semble la plus plausible aux auteurs : les
chocs rafraichis. Dans le scénario des chocs rafraichis, du matériel rapide et du matériel
lent sont émis successivement. L.e matériel rapide distance le matériel lent, avant d’étre
ralenti par le milieu extérieur. Suffisamment ralenti, il peut étre rattrapé par le matériel
lent, & un temps - dont le calcul sera detaillé en section 15.1.3 - long devant le temps
auquel ont eu lieu les chocs internes (|98]; [56]; [101]). Le matériel lent ajoute alors de
I’énergie dans le choc avant, et cause ainsi une réillumination de la courbe de lumiére
de la rémanence. Aprés cette réillumination, la rémanence retrouve son taux de décrois-
sance initial, mais avec un flux plus important que3 si la réillumination n’avait pas eu lieu.
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5.2.2 Le modéle électromagnétique

Nous avons vu en section 4.2.2 que dans ce modéle le sursaut lui méme (I’émission
prompte) était créé par des instabilités se développant dans une coquille électromagnétique
A environ ~ 3 x 10'% e¢m de la source. A plus grand rayon, I'énergie contenue dans cette
coquille électromagnétique a été presque totalement transférée au milieu environnant. Le
mécanisme de production de 1’émission de la rémanence est alors assez semblable & celui
du modéle "standard", ce qui nous permettra d’en détailler I’évolution, méme sans pouvoir
modéliser I’émission prompte, au chapitre 12. Il faut cependant noter que dans le cadre de
ce modéle, il n’y a pas de choc retour, puisque I'éjecta est sous forme électromagnétique
et non baryonique.

5.3 Environnement des sursauts gamma

Comme nous ’avons vu dans I'historique (chapitre 1), les environnements des sursauts
gamma peuvent étre de différentes natures. Il y a aujourd’hui des arguments forts en
faveur d’étoiles massives de type Wolf-Rayet comme objets parents des sursauts. Ces
derniers se déroulent donc dans des environnements créés par les vents de leur étoile
parente. En revanche, I’environnement des sursauts courts reste encore incertain, méme si
la communauté penche en faveur de la coalescence de deux objets compacts comme objets
parents pour ces sursauts : leur environnement serait dans ce cas de type uniforme.

[’association de certains sursauts longs avec des supernovae est la preuve qui manquait
pour confirmer que les objets parents de ces sursauts sont des étoiles massives, souvent de
type Wolf-Rayet. Ceci peut se voir a la fois sur la courbe de lumiére de la rémanence - ou
une bosse due a I’émission de la supernova émerge au bout d’un temps assez long (figure
5.7) - ou sur le spectre - qui évolue pour laisser apparaitre le spectre de la supernova
sous-jacente (figure 5.8). Une dizaine d’association de sursaut avec une supernova a déja
été découverte.

Cependant, de nombreux auteurs trouvent, lors d’ajustements multi-longueurs d’onde
de la rémanence, un milieu uniforme comme environnement de sursauts longs (Panaitescu
et Kumar, 2001 [88|). Une solution possible est celle faisant intervenir un milieu plus com-
plexe, dans lequel le vent de 1’étoile parente en choquant le milieu interstellaire uniforme
a donné lieu a un profil de densité constitué de plusieurs domaines (figure 5.9).

Nous pouvons voir que si la transition entre le vent libre et le vent choqué est assez
proche de la source, les observations peuvent donner 'impression d’'un milieu uniforme
comme environnement du sursaut. Nous discuterons cela et ses implications sur ’aspect
de la rémanence en section 15.2.
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Fic. 5.7 Courbe de lumiére de GRB 011121, ou les observations montrent une bosse

due a la supernova sous-jacente (Stanek et al., 2003 [106]).
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F1G. 5.8  Gauche : Evolution du spectre de GRB 030329 au cours du temps, ot apparait
progressivement la forme du spectre de la supernova sous-jacente. Droite : Comparaison
du spectre de cette supernova avec celui de la supernova SN1998bw de type Ic
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F1G. 5.9 — Schéma d’un milieu extérieur plus réaliste que simplement un milieu uniforme
ou un milieu de type vent. Plusieurs régions se distinguent : le vent libre (“free wind”) tout

d’abord, puis le vent choqué (“stalled wind”), et enfin le milieu extérieur (“ISM”), choqué
puis non choqué (Eldridge et al., 2006 (art 1)).



Chapitre 6

La rémanence précoce : un effet du
choc avant ?

6.1 Observations

Avant le satellite Swift, aucune observation de la rémanence n’avait été faite avant
quelques heures aprés le sursaut. En effet, les observations gamma s’arrétaient au plus
tard quelques centaines de secondes aprés le début du sursaut, et les observations X de
la rémanence, du fait de la faible précision de localisation et de la faible vitesse de poin-
tage des satellites, ne commencaient que quelques 10* s aprés le début du sursaut. Les
observations effectuées par Swift ont permis de combler cette lacune avec les instruments
BAT, et surtout XRT. Nous pouvons voir figure 6.1 des courbes de lumiére XRT, tout
d’abord masquées entre ~ 100 s et ~ 10* s, afin de visualiser le “vide” que présentaient les
observations avant 2005 (c’est-a-dire avant les premiers résultats de Swift), puis entiéres,
ce qui permettra de voir leurs propriétés.

La rémanence précoce semble posséder un certain nombre de caractéristiques souvent
observées. La communauté scientifique a défini une “rémanence canonique” (figure 6.1),
constituée des phases successives suivantes (voir Chincarini et al., 2006 [18|; Nousek et
al., 2005 [83]; Zhang et al., 2005 [117]) :

- une descente rapide du flux Flxy oc 17?1, avec des pentes temporelles de I'ordre de 3

phase s’étend jusqu’a des temps de 'ordre de 300 s a 500 s.

- un plateau Fx o t7%2, avec des pentes temporelles de 'ordre de 0 a 0.8, et un
spectre F,, oc v~ avec des pentes spectrales comprises entre 0.7 et 1.2 cette phase
s’étend jusqu’a des temps de I'ordre de 103 s a quelques 10? s.

- la rémanence “normale” telle qu’on pouvait 'observer avant Swift, F'x oc t~%, avec
des pentes temporelles de ’'ordre de 1.1 4 1.7, et un spectre F,, oc v~ avec des pentes

63
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Fi1G. 6.1 — Comparaison entre ce qu’on pouvait observer avant Swift et les observations
de Swift. La ot il semblait naturel d’extrapoler les courbes de rémanence pour faire le lien
avec l’émission prompte, Swift a montré une structure des courbes de lumiére bien plus
compliquée (Mangano et al., 2006 [68]).

spectrales comprises entre 0.7 et 1.2 (pas de changement spectral par rapport a la
phase précédente) ; cette phase s’étend jusqu'a des temps de I'ordre de 10° s ou plus.
- éventuellement une descente plus raide Fx oc t~*4, avec des pentes temporelles de
I'ordre de 2 & 3 pour des temps supérieurs a 10° s.
A ce schéma général viennent souvent se superposer des “flares”, observés la plupart du
temps entre 100 s et 10° s : ce sont des pics intenses avec des pentes de montée et de
descente pouvant étre trés raides.

6.2 Origine de la rémanence précoce : théories actuelles

Avant 'arrivée des observations de Swift, il semblait naturel d’extrapoler les droites
des rémanences pour faire le lien avec I’émission prompte (puisque de plus I'extrapolation
semble se raccorder directement a I’émission prompte). Les observations de Swift ont ce-
pendant montré que la réalité était beaucoup plus compliquée, comme nous venons de le
voir (cf. figure 6.1). C’est en revanche encore le choc avant qui est le plus souvent invoqué
pour expliquer la rémanence précoce, et ce malgré de nombreuse difficultés.
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F1G. 6.2 — Rémanence canonique telle qu’observée par Swift. Nous pouvons voir les quatre
phases (descente rapide, plateau, descentes a pentes —1.5 puis —p aprés un “jet break”).
Nous pouvons aussi voir, schématisé par une pointe verticale, un flare. Les pointillés
indiquent que les flares peuvent étre présents a toutes les phases de la rémanence.

Plusieurs modéles sont actuellement invoqués pour tenter de résoudre les problémes
posés par cette rémanence canonique, en particulier le plateau : la descente raide au dé-
but de la rémanence précoce est expliquée par I’émission de haute latitude, c¢’est-a-dire la
queue de I’émission prompte (Kumar et Panaitescu, 2000 [55]; Nousek et al. 2005 [83]) ;
ceci sera détaillé au chapitre 10. Le plateau est généralement interprété par injection tar-
dive d’énergie, ou chocs rafraichis (que 'on a vu précédemment dans un autre cadre) :
au fur et a mesure que la matiére tardive arrive, elle ajoute son énergie au choc avant,
ralentissant la descente. Cette matiére tardive peut avoir plusieurs origines, que ce soit
la présence initiale de matiére lente a I'arriére de 1’éjecta (la source n’a alors pas besoin
d’etre active trés longtemps; prédit par Rees et Mészaros, 1998 [98]; Panaitescu et al.,
2006a [91]; Zhang et al., 2005 [117]) ou une activité prolongée de la source; cette derniére
hypothése implique donc une source active jusqu’a des durées supérieures a 10° s, ce qui
semble difficile a réaliser avec les modéles actuels de sources. Une autre possibilité invo-
quée est le retard de la montée de la contribution du choc avant a cause d’effets d’angle
de vue (Eichler & Granot, 2005 [29]).

Ces explications ne sont cependant pas entiérement satisfaisantes, en particulier elles
renforcent la contrainte sur I'efficacité du mécanisme de ’émission prompte, qui est déja
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un probléme potentiel du modéle des chocs internes (Fan & Piran, 2006 [32]; Zhang et
al, 2006 [117]).

"Flares" : Pour expliquer ces pics intenses apparaissant a divers moments de la réma-
nence, et en particulier de la rémanence précoce, plusieurs explications ont été proposées :
la diffusion Compton inverse dans le choc retour pourrait expliquer un pulse unique au
début de la rémanence, mais pas les pentes trés raides (Kobayashi et al., 2005 [52]), des
modeéles reposant sur un environnement “grumeleux” peuvent expliquer plusieurs "flares"
mais pas les montées et descentes raides (Nakar et Piran, 2003 |78|; Zhang et al., 2005
[117]), & moins que ces “grumaux” ne soient extrémement dense et abrupts (Dermer, 2005
[26]). Cependant les modéles les plus prometteurs expliquent les "flares" par une activité
tardive de la source (Nousek et al., 2005 [83]; Zhang et al., 2005 [117]; Panaitescu et
al., 2006b [92]). En effet, de nombreux arguments semblent montrer que les "flares" sont
causés par des chocs internes, et non plus par le choc avant, et ce pour différentes raisons
(Zhang et al., 2005 [117]; Fan & Wei, 2005 [33]; Wu et al., 2006 [116]) :

Tout d’abord, il semble peu probable que le choc avant puisse produire les "flares"
pour les raisons suivantes :
- les "flares" présentent des pentes de montée et redescente bien trop raides pour étre
produites par le choc avant, avec un rapport entre la largeur At et le temps auquel
t ils se déroulent At/t ~ 0.1.
- la rémanence se retrouve aprés un "flare" en continuité avec ce qu’elle était avant,
ce qui montre que le “flare” est superposé a la rémanence, et laisse a penser qu’il a
une origine différente de cette derniére.
- les "flares" ont des profils trés semblables a des pics d’émission prompte.
De plus, la présence de multiples "flares" dans certains sursauts élimine les modéles
a pulse unique. Les "flares" peuvent ensuite étre produits par les chocs internes pour les
raisons suivantes :
- tous les problémes cités juste ci-dessus pour le choc avant disparaissent si on explique
les "flares" par les chocs internes.
- la grande quantité d’énergie requise par certains "flares" est plus facilement obtenue.
- I'évolution spectrale des "flares" est similaire & celle d’un pic d’émission prompte.
Cependant, la largeur At des "flares" semble augmenter avec le temps selon At/t ~ 0.1,
ce qui n’est pas évident a expliquer par les chocs internes.

Nous n’avons pas au cours de cette thése pu développer I'étude des flares, mais nous
présenterons cependant quelques résultats préliminaires en section 14.8.
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Nous avons donc vu dans cette partie le cadre théorique dans lequel nous
nous placons, ainsi que les difficultés de cette théorie pour expliquer la ré-
manence précoce. Nous allons maintenant nous intéresser aux outils que j’ai
utilisés au cours de ma thése : ils sont particuliérement bien adaptés au cas
de la rémanence précoce qui est une phase oii, comme nous le verrons en dé-
tail, les différents types de chocs (internes, avant et retour) peuvent intervenir
simultanément.
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Troisiéme partie

Une modélisation cohérente des
diverses étape d’émission d’un sursaut
gamma
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Chapitre 7

Description du modéle des couches
solides et principe d’évolution de
I’éjecta

Nous avons vu que, dans le cadre du modéle “standard”, I’émission des sursauts gamma
est produite au sein d’un éjecta relativiste dans lequel la matiére présente une distribution
de vitesses. Une telle distribution a pour conséquence des variations de la pression, causant
des chocs lorsque le gradient de pression devient trop grand. Au cours de ceux-ci est
amplifié le champ magnétique et sont accélérés des électrons qui vont rayonner en gamma,
ce qui donnera lieu a I’émission prompte. Au sein de I’éjecta, 'essentiel de ’énergie est sous
forme cinétique (étant donnés les facteurs de Lorentz atteints) : ’énergie interne est petite
devant I’énergie cinétique. La pression est donc faible en comparaison. Nous allons donc
modéliser la dynamique dans I'éjecta en négligeant ces ondes de pression, c’est-a-dire par
des collisions directes entre “couches solides”. Une comparaison des résultats donnés par
ce modeéle des couches solides avec des simulations hydrodynamiques complétes montrent
que cette approximation est tout a fait valide (Daigne et Mochkovitch, 2000 [24]|) dans le
cas des chocs internes.

Le cas du choc avant est différent, puisque ce choc étant ultra relativiste, I’énergie
interne de la matiére choquée, et donc la pression, sont grandes (le facteur de Lorentz
interne de la matiére choquée ; est de I'ordre du facteur de Lorentz de la matiére dans le
repére fixe I'). Négliger les ondes de pression est donc une approximation beaucoup plus
grossiére, que nous ferons cependant.

Le code que j’ai utilisé au cours de ma thése pour toutes les études des diverses étapes
des sursauts gamma utilise donc ce modéle des couches solides. Daigne et Mochkovitch
(1998, [23]) ont créé le code utilisant cette méthode, et je I’ai amélioré en ajoutant les
effets géométriques, ce qui sera détaillé au chapitre 10, ainsi que 1’étalement latéral du
jet, détaillé en section 10.3.

71
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Dans le modéle des couches solides, ’éjecta, cone d’ouverture A (soit un angle solide
), de durée totale dans le répere de la source At, d’énergie totale E et de facteur de
Lorentz moyen I, est discrétisé : il est modélisé par une succession de couches caractéri-
sées par leur masse et leur facteur de Lorentz, émises & intervalles réguliers dt. Le facteur
de Lorentz de ces couches varie autour du facteur de Lorentz moyen ; les couches les plus
rapides peuvent donc rattraper les plus lentes. Les chocs internes sont modélisés comme
des collisions directes.

L’interaction de I'éjecta avec le milieu extérieur est elle aussi discrétisée : on considére
qu’il y a un choc entre la couche avant (la couche de plus grand rayon, c’est-a-dire celle
qui balaye le milieu extérieur) de masse My . et de facteur de Lorentz I'yyen et le milieu
extérieur chaque fois que la masse de milieu extérieur balayée par la couche avant vaut

une fraction définie ¢ du rapport J‘F/[“”“’f. On définit donc le temps de rattrapage entre
la couche avant et le milieu extérieur comme le temps qu’il faut pour balayer qjl\f[L‘m: (q

valant typiquement 1072 dans notre code).

Pour suivre I'évolution de I'éjecta, nous calculons le temps de rattrapage le plus court
entre deux couches ou entre la couche la plus externe (la couche avant) et le milieu exté-
rieur. Nous effectuons ensuite la collision, en fusionnant les deux couches entre elles, ou
la couche avant avec la masse de milieu extérieur accrété, avant de répéter 'opération,
jusqu’a ce qu’on décide d’arréter le processus. A chaque collision, nous déterminons les
caractéristiques physiques résultant du choc, comme la quantité d’énergie libérée puis le
nombre d’électrons accélérés et le champ magnétique en découlant. La surface de disconti-
nuité dans ce modeéle est simplement incluse dans la couche avant, comme nous le verrons
plus loin dans ce chapitre.

Nous allons maintenant analyser en détail les deux types de collisions possibles : entre
deux couches internes, puis entre la couche externe et le milieu extérieur. Nous utili-
serons deux cas particuliers d’environnement : le milieu uniforme (de densité constante
p(r) = po = nogm,,) et le reste de vent d’une étoile massive (de densité inversement pro-
portionnelle au carré du rayon p(r) = A/r%.
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7.1 Chocs Iinternes et choc en retour : collision entre
deux “couches solides”

La propagation d’ondes de choc dans I'éjecta relativiste (chocs internes, choc en re-
tour) est modélisée dans cette approche par des collisions directes entre “couches solides”.

Nous considérons donc le cas de la collision entre deux couches solides, de masses
respectives My et My et de facteurs de Lorentz respectifs I'; et I's. Nous considérons
I’y > T'y. Le temps de collision de deux couches de facteurs de Lorentz I'; et T's (et donc

de vitesses v19 = ¢ (1 — =5 initialement séparées par un temps 0t est ¢ — oot
1,2 or ratt T
1,2
Ceci correspond a un rayon d’interaction

21212

211
Ry ~ =———=—=cdt (7.1)

2 2 :
5 —Ty

Lorsque le contraste IE—? augmente, la collision a lieu de plus en plus prés de la source,
avec cependant une limite a grand contraste (valable dés une valeur de contraste de 'ordre
de 4) posée par I'y :

2
Fiiinoo Ris = Ripger = 2I3cot = 610 (1%10) (%) cm. (7.2)

[’interaction considérée est la fusion de deux couches solides aprés une collision directe.
Nous allons maintenant calculer les caractéristiques de la couche unique résultant de
I'interaction : la masse de la couche résultante est tout simplement M, = M; + M5. Pour
calculer le facteur de Lorentz résultant, nous utilisons les équations de conservation de
I'énergie (7.3) et de I'impulsion (7.4).

M1F162 -+ M2F202 = (M1 -+ MQ) Fr"}/l'CZ (73)
MT151¢% + MaTsfac® = (M + M) T, By (7.4)
ou les indices 1 et 2 indiquent les couches interagissant et l'indice r indique la couche

unique résultante, et ot ; est le facteur de Lorentz des mouvements internes de la matiére
choquée. Nous en tirons le facteur de Lorentz résultant,

M T’y 4 MsT'y
I, ~ Iy ——-—"T"2= 7.5
e MiT'y + MoI'y (7.5)

qui est celui qui sera pris en compte pour calculer les interactions de cette couche avec les
autres par la suite. Le facteur de Lorentz interne vaut donc
MLy + MoTy

Vi = (M £ M) T, (7.6)
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On peut maintenant calculer 1’énergie dissipée par la collision, qui est simplement la
différence entre I’énergie cinétique avant la collision et I’énergie cinétique apres la collision :

Egiss = MiI'1¢? + MoDyc® — (My 4 My) T (7.7)

L’essentiel de I’énergie étant dissipée dans la couche de masse la plus faible (ce que les
simulations hydrodynamiques nous montrent), nous définissons la masse efficace comme
Mg = min(My, Ms). Nous obtenons ensuite I’énergie dissipée par proton dans le repére

en comouvement
Ediss

m
i

Meffrr

o1 m, est la masse d'un proton. Nous trouvons, dans le cas particulier M; = M,, une

efficacité de conversion de I’énergie cinétique de 1’éjecta en énergie interne dans la matiére
choquée valant

(7.8)

€ =

Ly
eff =1—-2—— 7.9
T T, (7.9)
qui est typiquement de l'ordre de quelques dixiémes pour des contrastes de facteurs de

Lorentz de quelques unités (0.2 pour I'y/T'; = 4 et toujours M; = My).

Notre modéle ne suivant pas I’évolution de ’épaisseur des différentes couches, la densité
n’est pas connue au sein de I'éjecta. Nous utilisons donc la densité moyenne comme densité
du milieu choqué. Le taux d’injection de masse isotrope valant

: E )
M = T2 = ArR*pl'c (7.10)

nous en déduisons la densité moyenne du milieu, qui vaut
E

- 711
4 R2[2c3 ( )

p =~
méme si cette densité sous-estime la compression de la matiére choquée (les simulations
hydrodynamiques montrent qu’a ’endroit des chocs la densité présente un pic important,
que nous ignorons avec cette approximation). En nous placant au rayon typique d’interac-
tion R, défini a I'équation 7.2 (et en écrivant p = nm,) nous obtenons une estimation
de la densité lors des interactions :

E SN/ T\
n ~6.8 106 (m) <ﬁ) <ﬁ) particule/cm3 (7.12)
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Méthode de calcul : [’éjecta est modélisé par une succession de couches de masses M;
et facteurs de Lorentz I'; donnés. Les couches rapides rattrapent les couches plus lentes.
Nous nous plagons au rayon Rcpee,1 et temps tepoc,1 du premier choc qui a lieu, puis nous
fusionnons les couches ensemble, et calculons I’énergie dissipée (équation 7.7), la densité
en ce point (7.12) puis I’énergie synchrotron avec le modéle phénoménologique qui sera
décrit en section 9.1. Nous remplagons les deux couches ayant fusionné par une couche
unique de masse M, égale & la somme des masses des deux couches et de facteur de Lo-
rentz ', (équation 7.5). Nous recommengons ensuite 'opération en passant au prochain
choc. Les couches ont des vitesses constantes entre deux collisions. A chaque interaction
entre deux couches, il faut réajuster les positions de chacune des autres couches, et tenir
compte de la matiére balayée par la couche avant lors de son déplacement entre le choc
précédent et le choc qui vient d’étre effectué.

Le processus s’arréte lorsqu’il n’y a plus qu'une seule couche de matiére, dans le cas
d’un milieu extérieur dense, ou lorsque I'éjecta est ordonné en vitesses, les couches les
plus rapides a ’avant et les couches les plus lentes a l'arriére, dans le cas d’un milieu
extérieur de faible densité ou inexistant. La distribution de facteurs de Lorentz finale est
alors un ensemble de Dirac correspondant aux couches de plus faibles vitesses initiales
ou s’est accumulée la matiére dans le cas du modéle des couches solides, ce qui est une
bonne approximation du résultat de simulations hydrodynamiques, ou cette distribution
présente des pics étroits, Al'/T" petit pour chaque zone d’accumulation de matiére, de
l'ordre de 0.1 ou moins (Daigne et Mochkovitch, 2000 [24]).

Un point important est la transparence du milieu a son rayonnement. Daigne [21]
ayant montré que les facteurs de Lorentz utilisés impliquent que le milieu est toujours
transparent, nous ne testons pas ceci a chaque choc dans le code - ce qui diminue consi-
dérablement le temps de calcul.

Les chocs internes et le choc en retour étant seulement moyennement relativistes, le
facteur de Lorentz des mouvements internes a la matiére choquée est de I'ordre de 'unité.
Dans le cas du régime “fast cooling” (celui de I’émission prompte), cette énergie interne
est efficacement rayonnée, le facteur de Lorentz des mouvements internes de la couche
choquée est donc ramené a 1 avant de calculer le choc suivant.

Une fois que le processus est terminé, nous avons donc toutes les caractéristiques dy-
namiques des chocs, et nous pouvons ensuite calculer I’émission associée, comme nous le
verrons au chapitre 9.1.
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7.2 Le choc avant : collision entre la couche externe et
le milieu extérieur

[’accrétion du milieu extérieur par I’éjecta et le choc avant en résultant sont modélisés
dans le modéle des “couches solides” par une accrétion successive de matiére extérieure
sur la couche avant. Le milieu extérieur est donc discrétisé en une succession de couches
de masse dépendant de celle de la couche avant, et qui seront progressivement accrétées
par cette derniére.

Considérons donc le cas de la collision entre la couche avant de ’éjecta et le milieu
extérieur. La couche avant est définie par sa masse M et son facteur de Lorentz I". Nous
définissons par ; le facteur de Lorentz des mouvements internes a la matiére. L’interaction
de la couche avec le milieu extérieur devient efficace lorsque la masse balayée devient de
lordre de M/T" : ceci définit le rayon de décélération de la couche avant (voir section
5.2.1).

En pratique nous considérons qu’il y a une collision entre la couche avant et le milieu
extérieur chaque fois que la masse accrétée vaut My, = qM/T', avec dans le code en
général ¢ = 1072, Pour représenter la surface de discontinuité, nous considérons que la
couche avant est en fait composée de deux couches de méme facteur de Lorentz, et de
masses respectives My et M — M,. M, provient de sa masse initiale et des couches de
I’éjecta ayant déja fusionné avec elle; M — My est la masse de milieu extérieur balayée
jusqu’a l'instant considéré. Les mouvements internes sont localisés uniquement dans la
matiére provenant du milieu extérieur balayé (la masse M — M;). Ceci est justifié par
le fait que le choc avant étant trés relativiste, le facteur de Lorentz des mouvements in-
ternes de la matiére choquée lors d’un tel processus est grand (y; ~ T'); tandis que le
choc retour est moyennement relativiste, et donc la matiére choquée aura un facteur de
Lorentz des mouvements internes bien plus faible, de I'ordre de I'unité. La couche avant
entre en collision avec une masse M,.. de milieu extérieur immobile, et le tout fusionne
pour donner une couche unique de masse M, = M + M,.. et de facteur de Lorentz I',.. Les
mouvements internes - toujours localisés dans la partie de la couche provenant du milieu
extérieur balayé - voient leur facteur de Lorentz passer de v; a ~/.

De la méme facon que pour les chocs internes, pour calculer le facteur de Lorentz de
la couche résultante nous utilisons les équations de conservation de 1'énergie (7.13) et de
I'impulsion (7.14) :

Mol + (M — My)T;c® + Myeec? = Molypc® 4+ (M — My)viLoc? + MyeeyiToc® (7.13)
MoTBc + (M — My)v,TBc* = ML, B¢ + (M — My)yT,B.¢% + Maee VT 3.¢* (7.14)
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b I

Y - r— ;M

M, M-M, M M, M+M,..

acc

Fi1G. 7.1 — Schéma représentant la facon dont nous calculons l'interaction de la couche
avant de l’éjecta avec le milieu extérieur : une couche de masse totale M, de facteur de
Lorentz ' et de facteur de Lorentz des mouvements internes vy; entre en collision avec une
masse M,.. de milieu extérieur immobile et fusionne avec elle en une couche de masse
M + My, de facteur de Lorentz T, et de facteur de Lorentz des mouvements internes ;.
La masse de la couche est divisée en deux parties, de masses My et M — My : My provient
de sa masse initiale et des couches de ’éjecta ayant déja fusionné avec elle; M — M, est
la masse de milieu extérieur balayée jusqu’au temps considéré. Ceci permet de représenter
la surface de discontinuité, qui est la séparation entre ces deux “sous couches”

Nous obtenons ainsi la valeur de (3,

M() + (M — ]\40)’}/Z
Mo + (M — Mo)y; + %

Br=0 (7.15)

puis de I', :

MOF + (M - MO)FVZ + Macc 12

I',~|T
MO + (M - MO)VZ + 21\4(100F

(7.16)

puis nous en déduisons le nouveau facteur de Lorentz des mouvements internes de la masse
accrétée :
/ MO(F - Fr) + (M B MO)FVZ + Macc

= 717
v (M - MO + Macc)rr ( )
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Méthode de calcul : Pour gérer les interactions de toutes les couches de 1’é¢jecta, nous
procédons comme décrit a la fin du chapitre précédent, mais en tenant compte du milieu
extérieur : lors du calcul du temps de collision le plus court, nous considérons, en plus
des temps de collisions entre couches, le temps mis par la couche avant pour balayer une
masse M,.. de milieu extérieur. Pour cela, nous cherchons d’abord le rayon R. auquel
cette collision se déroulera, en considérant que la masse accrétée entre le rayon actuel R
de la couche avant et ce rayon de choc doit valoir M. = ¢M /T, c’est-a-dire

Rc M
Myo(R — R.) = / O p(r)dr = g% (7.18)
R
ce qui donne
M
R.=R+ L (7.19)

pour un milieu extérieur de type vent de densité p(r) = AR ? et

3 M 1/3
a ) (7.20)

_ 3
Ro= (4

pour un milieu extérieur uniforme de densité p(r) = po.

Lors de chaque choc avec le milieu extérieur, nous mémorisons les paramétres dyna-
miques, ce qui nous permet ensuite de calculer I’émission due a ce choc, comme nous le
verrons au chapitre 9.2.

7.3 Traitement de la surface de discontinuité : collision
entre la premiére et la deuxiéme couche

Le cas d'une collision o1 la deuxiéme couche rattrape la premiére est un peu particulier,
puisque entre son précédent choc et ce choc la couche avant balaye du matériel extérieur,
ce dont il faut tenir compte en écrivant les équations de conservation de ’énergie et de
I'impulsion. Celles-ci deviennent alors (en ayant déja simplifié par ¢?)

MTy + MUy + (M — My)Toyi + Mace = [My + My + (M — Mo)v; + Maeey;] Ty (7.21)
M1 81+ MoLofo + (M — Mo)Tovi8 = [My + My + (M — Mo)v; + Maeeyi] Ui 5 (7.22)

ol les notations concernant les couches avant et résultante sont les mémes, et ou M; et I'y
désignent respectivement la masse et le facteur de Lorentz avant collision de la deuxiéme
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couche. Nous pouvons alors calculer (3., puis par la formule T, = 1/4/(1 — 32) la valeur
de T', (que nous n’écrivons pas ici du fait de son aspect complexe et peu lisible) :

_ MoLoBo + MiI'y By + (M — Mo)Toi B0
MoTo + My + (M — M)y + Mo

By (7.23)

ou M,.. est a déterminer : il s’agit de la masse accrétée par la couche avant durant le temps
que met la deuxiéme couche pour la rattraper. Nous obtenons aussi 1’énergie dissipée :

Euiss = [(Mo + (M — My)v;) 'y + My — (Mo + (M — My)y; + M) L] e (7.24)

En pratique dans le code, nous procédons en deux étapes : nous finalisons d’abord
la collision entre les premiére et deuxiéme couches sans intervention du milieu extérieur
- ce qui nous permet d’obtenir notamment le temps 4412 mis pour le rattrapage des
deux couches, puis nous considérons I'accrétion du milieu extérieur a I’avant de la couche
résultante pendant ce temps t,4412. Ceci est bien évidemment une approximation, mais
I’erreur commise est faible.
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Chapitre 8

Chocs internes, choc avant et choc
retour : définitions et organisation
temporelle

Dans notre modeéle, les chocs internes et le choc en retour sont modélisés par les col-
lisions entre deux couches, et le choc avant est modélisé par la propagation de la couche
avant dans le milieu extérieur.

Lors de chaque collision de la couche avant avec le milieu extérieur, la couche avant
ralentit (cf équation 7.15, qui donne (3,/3 < 1 pour chaque collision de ce type), ce
qui permet par la suite a la couche située juste derriére elle de la rattraper, méme si
elle avait initialement une vitesse plus faible. Cette collision de la couche avant par la
deuxiéme couche se propage de proche en proche : ¢’est le choc retour. Etant donné que
ces collisions sont formellement de méme nature que celles associées aux chocs internes,
la dynamique du choc retour sera traitée de la méme facon que celle des chocs internes.

Nous voyons cependant que les phases de chocs internes, de choc avant et de choc
retour ne sont pas artificiellement séparées, bien au contraire puisque notre facon de cal-
culer I’évolution de I'éjecta est de considérer les chocs dans l'ordre ou ils se déroulent,
quelle que soit leur nature. Contrairement a ce qui se passe sur le schéma 2.5 page 32 de
la premiére partie de cette thése, les phases de chocs internes, de choc avant et de choc
retour peuvent se superposer.

Nous allons maintenant vérifier ceci, ainsi que les conditions sous lesquelles ces phases
sont ou non séparées. Pour cela, nous calculerons les rayons entre lesquels se déroulent les
chocs internes, le rayon auquel le choc retour a traversé tout 1’éjecta ainsi que le rayon de
décélération.

81
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8.1 Rayon et temps typiques des chocs internes

Nous avons vu que les chocs internes débutent & un rayon typique Ry = 2cdtT3

(équation 7.2), soit
ot 0o\
d 12 0
R7{g~610 (10_2 s) (—100) cm (8.1)

ce qui correspond & un temps d’arrivée a I’observateur

1050 2 0t + tin; (8.2)

ol ;,; est le temps ol la derniére couche considérée est émise. En effet, si ce temps n’est
pas nul, le rayon du choc sera le méme que pour un choc entre deux couches émises
simultanément a ¢ = 0, mais le temps du choc sera décalé de t;,;.

En reprenant le méme type de raisonnement, on peut considérer que la fin des chocs
internes a lieu pour un rayon Rrg = 2cAtT2; soit

At [ Ty \?

f 14 0

~61 — — 8.3
His =610 (1 s) (100) (8:3)

correspondant & un temps d’arrivée a I’'observateur
tlga = At +tin; (8.4)

L’impact de ¢;,; sera évidemment moins important pour des sursauts longs.

Nous constatons que les échelles de temps observées correspondent aux échelles de
temps de la source (un sursaut durant 2 s pour 'observateur aura effectivement une durée
de 2 s a la source - plus précisément 2/(1+2) s, ou z est le redshift de la source, en tenant
compte des effets cosmologiques).

8.2 Rayon et temps de décélération

Nous avons obtenu en section 5.2.1 les rayons et temps de décélération dans un milieu
uniforme de densité nm, et un vent de constante normalisée A* :

1/3 1/3 ~1/3 ~1/3 —2/3
it o (38 N g (BN (T V(R
D=\ Qnm, 22 - 10%3 erg 4 1 3 100 ‘
pL 0 p/cm

correspondant & un temps observateur

tumf 200 E 1/3 0 -1/3 n -1/3 T, —-8/3 (8 6)
~ — — — — S .
D.a 10%3 erg A7 1p/cm® 100
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et

E E Q\"’ Do\~
Ry ——— ~ 17108 (—— ) (=) @) (=) « 8.7
DT QAT (1053 erg) (47r> W) \qp) o @D

correspondant a un temps observateur
E ot/ To\!
(S yaaVly X —— — A* — 8.8
Daa (1053 erg> (zm) (A7) (100 i (8.8)

8.3 Rayon et temps de fin du choc retour

Nous allons calculer le rayon pour lequel le choc retour a traversé complétement
I’éjecta. Nous considérons ici le cas d'un éjecta “habituel” dont le facteur de Lorentz
reste autour de valeurs de I'ordre de la centaine. Pour cela, considérons dans le référentiel
fixe I'éjecta de masse totale M,;, de facteur de Lorentz moyen Iy, d’énergie totale E et
de durée totale At. La densité de I'éjecta est p;(r), celle du milieu extérieur p.(r). Dans le
référentiel fixe, le choc retour a un facteur de Lorentz I'gg < T, puisque dans le référentiel
de la matiére en mouvement le choc retour traverse 1’éjecta d’avant en arriére. D’aprés
la théorie des chocs relativistes, pour un choc fort - ce qui est le cas ici - le facteur de
Lorentz du choc retour peut s'écrire (Chevalier et Li, 2000 [16])

1/4T71/2
Tps = &0 (8.9)

ou ¢ est le rapport entre les densités de 'éjecta et du milieu extérieur & = p;/p.. Pour
calculer le rayon auquel le choc retour a traversé 1’éjecta, nous considérons deux “couches”
virtuelles, 'arriére de 1’éjecta et la couche ou se situe le choc retour, et nous nous retrou-
vons dans un cas similaire a celui des chocs internes, ol nous devions calculer le rayon de
rattrapage entre deux couches de facteurs de Lorentz différents.

La masse de 'éjecta vaut M,; = Qpi(T)TZATFO (['p permet de passer du référentiel en
comouvement avec I’éjecta au repére fixe) et peut s’écrire

E

M, = — 8.10
J F062 ( )
On en tire donc, en posant de plus p(r) = Ar~—° comme ci-dessus,
E 2
e ——— 8.11
= Gonare (8.11)

Considérons maintenant la vitesse relative des deux “couches”virtuelles, I'arriére de
I’éjecta et le choc retour. Cette vitesse peut s’écrire

Urel :c( ! ! ) c (8.12)

T2, 2I2) 2%,
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puisque, dans I’équation (8.9), I'gg f‘(l)/Z, donc pour des valeurs habituelles de Ty ~ 100,
IN'rs < Ty
Le choc retour se termine quand il a traversé tout 1’éjecta, c’est-a-dire quand

RRrs Rps dr
cAt = Vyperdt = — (8.13)
0 0 2FRS

En reportant U'expression de ¢ (équation 8.11) dans cette intégrale, nous obtenons

finalement )
(4 — s)?EAL\
— (= 7/ == .14
Brs ( 16QcA (8.14)

soit, pour un milieu uniforme (A = pg)

' E 1/4 At 1/4 0 —1/4 n —1/4
RV ~ 9010 o - N ‘ 8.15
i () (70) (2) () o o0

correspondant & un temps de réception

o E 1/4 At 1/4 0 —1/4 n —1/4 Ty -2 (5.16)
~ — — — —_— — S .
fisa 105 erg 1s A 1p/em® 100

et pour un milieu de type vent (dont A est la constante)

I Y2 s ANY2 o L2
vent 71 14 _ R A* —1/2 : 1
Ry ~3.710 107 org T g (AY) cm (8.17)

correspondant a un temps de réception

1/2 1/2 —-1/2 a —2
theSnt ~ 0.6 b g E (A*)il/Q & S (818)
@ 10°3 erg ls 4 100

8.4 Relations entre ces diverses valeurs

Nous allons maintenant, a partir des rayons caractéristiques calculés ci dessus, étudier
les rapports entre ceux-ci, afin de voir I'organisation des phases de chocs internes, choc
retour et décélération (début du choc avant). Nous travaillons en rayon plutét qu’en temps
afin de s’affranchir des effets de décalage dus a des temps d’injection non nuls (que nous
avons vu en traitant le cas des chocs internes dans cette section).
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Comparons d’abord les rayons caractéristiques des chocs internes (les temps de début
et fin) et de la décélération par le milieu extérieur :
Pour un milieu uniforme,

Rd, . - St E “1/3 o\ /3 n 1/3 T, 8/3
un;f ~510 2 53 s 3 T~ (819)
R 102 s 10°° erg 47 Ip/cm 100

R{S,a 5103 ﬁ E -1/3 & 1/3 n 1/3 E 8/3 (8 20)
Rng o 1s 1053 erg 47 1p/cm® 100 '

(8.21)

et pour un milieu de type vent

R ot E \'(Q To \’
,a ~351 -3 _ A* - .22
RUDeZt 3:510 <10_2 S) (1053 erg) (47) () (100) (522

Ris At E \'[Q Lo \*
2~ 0. — — | (A | — 2
Ry 055 (1 s) (1053 erg) (4%) (A7) (100) (8.23)

Nous pouvons ensuite comparer les rayons caractéristiques des chocs internes avec le
rayon de fin du choc retour :
Pour un milieu uniforme,

Rd 5t E “1/4 A\ VA g\ VA VRS
o (o) () () (5) (Gi) (@)
R}‘{;J; 102 s 1093 erg 1s 4 1 p/em 100
Rf At 3/4 E —1/4 0 1/4 1/4 T 2
24 ~ 301072 (—) <7) (—) <L3) <—0>8.25)
R%Ea 1s 1053 erg 47 1 p/em 100
et pour un milieu de type vent
Rl st Ap\ M4 E “1/2 7\ 12 o2
%0 ~1.6 10—2( ) (—) < ) (—) (A¥)H? (—0) (8.26)
REg,, 10725/ \1s 1053 erg 4 100

Rf At 3/4 E —1/2 0 1/2 T 2
%0~ 16 (—) ( ) <—) (A2 <—°) (8.27)
REg, 1s 10%3 erg 4 100

Nous pouvons donc voir que dans le cas d’'un milieu uniforme, les chocs internes se
déroulent en général bien avant que la décélération par le milieu extérieur ne commence
a se faire sentir. Cependant, dans le cas du vent la différence est plus faible (le rapport
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entre les temps de fin des chocs internes et le temps de décélération ou le temps de fin du
choc retour est proche de I'unité), ce qui implique que pour des valeurs des paramétres du
sursaut pas trop éloignées des valeurs standards ces phases peuvent se superposer (ceci
est normal puisque dans le cas du vent la densité proche de I’étoile est plus importante
que dans le cas d’un milieu uniforme, la décélération de I’éjecta sera donc plus rapidement
efficace dans un vent).

En outre, nous pouvons remarquer que la plupart des paramétres intervenant dans ces
rapports apparaissent a une puissance faible (1 ou moins), tandis que 'exposant du facteur
de Lorentz est plus grand (entre 2 et 4) : les positions respectives des chocs internes, de la
décélération de I’éjecta et du choc retour seront donc trés sensibles au facteur de Lorentz
de 1’éjecta, et une multiplication de ce dernier par 2 ou 3 suffit pour faire intervenir la
décélération de I'éjecta bien avant la fin des chocs internes.

Nous constatons donc que les phases de chocs internes, choc avant et choc
retour ne sont pas complétement séparées comme le laissait supposer le schéma
2.5, mais au contraire peuvent se superposer partiellement. Notre code est
donc parfaitement adapté a I’étude des sursauts gamma et en particulier de
la rémanence précoce, 1la oul la superposition des chocs internes avec les chocs
avant et retour est la plus forte.



Chapitre 9
Mécanismes d’émission

Nous décrivons dans ce chapitre les mécanismes d’émission du modéle “standard”.
Nous considérons que I’émission du sursaut proprement dit et de sa rémanence sont dues
au rayonnement synchrotron uniquement. La partie dynamique du code présentée dans
les chapitres précédents nous a donné toutes les valeurs nécessaires a ce calcul, que nous
allons maintenant décrire.

9.1 Chocs internes

A partir des valeurs recueillies pour chaque choc lors de la phase dynamique (les
collisions des couches), nous pouvons calculer les valeurs qui serviront au calcul du rayon-
nement produit. Nous rappelons (voir équation 7.8) que ’énergie dissipée par proton au
cours d’un choc entre deux couches est (dans le référentiel en comouvement avec la matiére
choquée)

(9.1)

Pour un contraste de facteurs de Lorentz I'y/T'y = 4 et deux couches de masses égales,
nous obtenons une énergie dissipée par proton de l'ordre de € ~ 240 MeV.

Une fraction a, de cette énergie est transférée a une fraction ¢ des électrons, et une
fraction ap sert a amplifier le champ magnétique.

Nous considérons une distribution en loi de puissance d’indice p des facteurs de Lorentz
des électrons comme suit :

dr’. ,
dN(T.) A pour I'; > T (9.2)
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Le facteur de Lorentz minimum vaut alors (pour p > 2)

A p—2q, €
Mt =——— 9.3
C Tl me 03
et le facteur de Lorentz moyen est donc
Qe €
r,~—= . 9.4
E 04
Une fraction apg de la densité d’énergie ne dissipée dans le choc est transformée en
. . . 2 . . .
densité d’énergie magnétique g—ﬂ. On en déduit le champ magnétique amplifié dans la

matiére choquée :
B ~ +/8mrapgne (9.5)

ou n est la densité typique de la matiére choquée déterminée a 1’équation (7.12). Nous
obtenons alors

b B\ NI e e
~ 165 S — ) (= <7) . 9.6
“5 | 102 erg/s (1 s> <300> 100 MeV (9.6)

Nous pouvons maintenant obtenir I'énergie typique rayonnée par rayonnement syn-
chrotron des photons (dans le référentiel fixe) :

r B r.\’
E, = B,y = 500 [ -~ ) kev 9.7
p = Py (300) (1000 G) (104> ¢ (9.7)

Nous voyons ici que le fait d’accélérer seulement une fraction des électrons est nécessaire,
puisque si ¢ = 1, en prenant des valeurs typiques (I, = 100, B = 1000 G, € ~ 240 MeV et
a. =1/3) I'. =150 et donc Ey,, = 0.11 keV, ce qui situe le rayonnement dans les UV. Le
fait d’avoir ¢ petit permet d’obtenir une émission en gamma : si par exemple ( = 1072,
alors I', = 15103 et donc Egyn = 1.125 MeV, qui est bien dans le domaine gamma.

Cependant, cela ne suffit pas pour obtenir par la suite des profils corrects de sursauts
gamma. Daigne et Mochkovitch (1998 [23]; 2003 [25]) ont donc pris le parti de considérer
une énergie plus phénoménologique pour se rapprocher des observations. Nous avons,
d’aprés (9.7), Egn o< T, BT2 Or, T, oc € (9.4) et B o (pe)t/? (9.6), donc (cette fois ci
exprimée dans le référentiel en comouvement)

E. == Cst(ae, ap,()p'/?? (9.8)

syn

la “constante” dépendant de a, ap et (. Une premiére solution fut de prendre ( ¢, ce
qui donnait I', constant, et donc Ey,, = Cst(a., ap, C)pl/Qel/Q, mais ce ne fut pas entié-
rement satisfaisant. L’idée est de considérer que a., ap et ¢ peuvent varier en fonction
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de p et €, et qu'on peut donc ajuster les exposants de p et e dans I’équation (9.8), et
écrire By, = Cst p”e¥. Les valeurs les plus satisfaisantes sont z ~ y ~ 1/4. L’ajustement
des sursauts synthétiques pour obtenir une énergie de pic £, = 300 keV pour un sursaut
typique (une couche de facteur de Lorentz 'y = 100 suivie de matiére a I' = 400, avec
un taux d’injection d’énergie E = 1052 erg/s) donne finalement la valeur de la constante
(Daigne et Mochkovitch, 2003 [25]). Nous avons donc finalement E,,,, oc p*/4e*/4 keV, avec
p = nm, ou n est la densité définie & I'équation (7.12). C’est ainsi que nous calculons
dans le code I'énergie typique émise par le rayonnement synchrotron des électrons.

Nous nous attachons maintenant au spectre des photons émis. C’est un spectre en
double loi de puissance de pentes « et (3 respectivement en dessous et au dessus de ’énergie
de changement de pente E, = Ej,, (seule deux pentes sont observées, parce que seule une
partie du spectre synchrotron complet, tel que décrit en section 5.2.1, est a considérer :
celle constituée des deux pentes de part et d’autre de E,,). La valeur théorique de la pente
a basse énergie est &« = —1.5; cependant, les valeurs de a observées étant souvent plus
proches de —1, au cours de nos simulation nous avons varié ce paramétre (ainsi que la pente
a haute énergie 3) afin d’en étudier les effets. La valeur attendue de « est —1.5 puisque
les électrons sont toujours en régime “fast cooling” lors des chocs internes. Nous pouvons
montrer ceci en comparant le temps de refroidissement des électrons par rayonnement
synchrotron au temps de refroidissement adiabatique dans le repére en comouvement
avec le fluide :

B \*/Tr.\"'
ton = 6 <) 9.9
y (1000 G) (100) i (9:9)

R IS AN M
~N — ~ e — § 1
fea ™ 7F, 67(100) <1 s) (300) i (9.10)
(9.11)

Ou T’y est le plus petit facteur de Lorentz de la distribution dans ’éjecta. Nous voyons
donc que pour des valeurs standards (I'y = 100, ', = 300, B = 1000 G et I'; = 150/(),
nous obtenons t., ~ 67 s et g, ~ 4¢ s. Comme en pratique ¢ < 1, on a sy, < t.;, nous
sommes donc bien en “fast cooling”.

Nous utilisons le spectre décrit ci-dessus pour calculer 1’émission des électrons, et nous
pouvons ensuite calculer le spectre du sursaut modélisé, qui est simplement la somme des
contributions spectrales de tous les chocs internes.
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9.2 Choc externe

Afin de déterminer I’émission due au choc externe, nous devons tout d’abord calculer
le facteur de Lorentz des électrons. Nous avons vu dans la section précédente que I', =
%(m:@) (équation 9.4), ou € est 'énergie dissipée par proton au cours d’un choc unique.
Dans le cas des chocs internes, les chocs ne sont pas ultra relativistes, contrairement au
cas des chocs externes. Or, dans le cas d'un choc ultra relativiste, I'énergie dissipée par
proton vaut, e = m,c*I';, ou I, est le facteur de Lorentz résultant de la matiére apreés le

choc. Nous avons donc finalement

T, = a. 2T, . (9.12)
Me

Nous devons aussi déterminer le champ magnétique amplifié derriére le choc. Nous le
calculons de la méme fagon que dans le cas des chocs internes, ¢’est-a-dire en considérant
qu’'une fraction ag de I'énergie dissipée dans le choc est transformée en densité d’énergie
magnétique %ﬁ. Cependant, dans le cas du choc externe, le choc est ultra relativiste, ce
qui implique un saut de densité de facteur 4I" dans la matiére choquée dans le référentiel
en comouvement par rapport au milieu extérieur. Nous avons donc peomouvement = 4L p (011
p est la densité du milieu extérieur). Nous obtenons donc finalement le champ magnétique

amplifié derriére le choc avant, qui vaut

B =Tcy/32magp (9.13)

Sachant que nous considérons en outre les électrons dans le régime “slow cooling”
(le temps durant lequel les électrons sont en “fast cooling” en début d’émission étant
négligeable), nous pouvons a partir de 13, et avec les valeurs enregistrée durant la partie
dynamique du calcul (le suivi de la progression de la couche avant dans le milieu extérieur)
calculer la contribution de chaque choc élémentaire, et la contribution totale du choc avant.



Chapitre 10

Effets géométriques

Les chapitres précédents ont présenté la dynamique et I’émission telles qu’elles étaient
décrites dans le code au début de ma thése. Plusieurs effets n’étaient alors pas pris en
compte, ou pas complétement : le fait que 1’angle de vue puisse changer (et ne soit pas
toujours aligné avec ’axe du jet), le fait que la courbure des surfaces émettrices implique
une superposition des émissions de chocs successifs pour ’observateur, ainsi que I'ouver-
ture latérale du jet.

. _Détecteur

Fig. 10.1 — Schéma définissant les principaus angles utiles pour la suite concernant
I’éjecta. La ligne en points et tirets indique la ligne de visée de l'observateur, et est donc
prise comme référence pour les angles.

Le fait que les surfaces émettrices soient courbées, plus précisément des portions de
sphéres, entraine deux conséquences pour 'observateur : I’étalement en temps et en fré-
quence des photons émis au méme instant (figure 10.2), ainsi que la superposition des
émissions de chocs successifs a la réception (figure 10.3). Seul I’étalement en temps de la
réception de photons émis au méme instant était considéré dans la version existante du
code au début de ma theése.
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Observateur
chocn
w ¥ D>R
D-R+AR
D-R

Fic. 10.2 — Schéma du premier effet de la courbure de la surface émettrice des photons :
les photons émis en méme temps sur cette surface arrivent sur un certain intervalle de
temps a 'observateur. De plus, du fait du changement de ’angle sous lequel les photons
emis en différents points de la surface émettrice arrivent a 'observateur, il y a étalement
en fréquence des photons recus.

Pour un choc se déroulant a ¢ au rayon r avec le facteur de Lorentz I' et une surface
émettrice sphérique, la réception des photons émis sera étalée sur une durée

r

At ~
2cl?

(10.1)

De la source sont émis deux jets, selon le méme axe mais dans des directions opposées.
Nous appellerons jet celui qui est émis en direction de l'observateur, et contre-jet celui
s’en éloignant. Dans la suite nous ne mentionnerons pas les valeurs liées au contre-jet :
étant donné les facteurs de Lorentz considérés, I’émission du contre-jet est largement né-
gligeable devant celle du jet. Cette émission est cependant prise en compte dans le code,
mais son ajout dans les explications qui suivent ne rajouterait rien a la compréhension
des phénomeénes.

Nous appellerons Dy, la distance de luminosité de la source, et z le redshift correspon-
dant. Les angles Af et 6, sont respectivement le demi angle d’ouverture du jet et I’angle
entre la ligne de visée et I’axe du jet (voir figure 10.1). L’angle solide €2 du jet vaut donc

Q = 2m(1 — cos(AF)).
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Observateur
choc n D>>R

g

h 4

Fic. 10.3 — Schéma du deuxiéme effet de la courbure de la surface émettrice des photons :
les photons émis en des instants différents par deux chocs successifs arrivent en méme
temps a l'observateur. Cette figure prend l'exemple de deux chocs, mais en réalité ceci
peut arriver sur plus de deux chocs a la fois, selon la rapidité de la succession des chocs.

10.1 Chocs internes

Nous considérons les chocs internes comme une succession de collisions donnant lieu
chacun & une émission instantanée. Soient t; et ry les temps et rayons de déroulement
d’un choc. Le facteur de Lorentz de la couche unique résultant de la collision est I',.

Intervalle de temps d’observation : Nous allons tout d’abord définir I'intervalle de
réception des photons émis, ainsi que certaines grandeurs utiles par la suite. Nous appelons
0 I’angle entre ’axe du jet et la portion émettrice considérée de la surface. Nous définissons
[ = cos 0, qui varie entre L, €t fhmee POUT le jet, ol fymin €t fimae Sont définis de la facon
suivante (voir figure 10.4) :

Hmin = c0s(AO + 6y) et vaut 0 pour le cas isotrope (10.2)

P { 1 si vu dans I'axe, soit 0 < Af

cos(fy — AF) si vu sur hors axe, soit 6 > Af (10.3)

On définit la vue dans l'axe si la ligne de visée de 1'observateur est dans le cone de
matiére du jet, c’est-a-dire si 0y < A#, et vue hors axe dans le cas contraire, c¢’est-a-dire
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e = Ry

fmax

- -
-

Détectegr

Fic. 10.4 — Schéma du cone du jet ou sont indiqués les angles et les valeurs de fi,;, et
Lmaz dans les deuz cas possibles : en haut se trouve la situation dans l'aze 0y < Af), et
en bas se trouve la situation hors aze (6 > A6).

si g > Af. Les temps de réception ¢, des photons variant de (1 + 2) (to — %Oumax) a
(1+2) (to — %O,umm) pour le jet, on définit le temps

tobs To
T = _ <t _ —) 10.4
1+ 2 07 ¢ (10-4)

et I’échelle de temps caractéristique
7o

AT = —
2cI'2

(10.5)
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[’énergie Ey,s dissipée dans le choc est rayonnée avec une distribution E,, pouvant
se mettre sous la forme

E 155 '
E, =% B(i,) (10.6)
Vp Vp

ol 1/1’0 est la fréquence de pic de I’émission dans le repére en comouvement, définie lors de
la phase dynamique du code, et B(v'/v;) le spectre de Band. L’énergie dissipée dans le
référentiel fixe s’écrit donc

+oo
Ediss = / E,/dV, (107)
0

La relation entre les fréquences dans le repére comobile et le repére de 'observateur est

la suivante - a )
+ z Vobs
— (1 10.8
v ( + AT) ( T ) (10.8)

1 2F0VZI)

T
(1+ %) (1+2)
Nous pouvons maintenant calculer le flux, a une fréquence v,,, donnée o dans une

bande [11 obs; V2,0bs), ainsi que la taux de comptage (le nombre de photons recus) dans cette
méme bande.

et donc

(10.9)

Vp obs =

Flux a la fréquence v, :

1 2 Ad I E, 155 Vobs
Fyy (tobs) = OD2 73 2(7‘T ) Vd B <V b ) (10.10)
. AT (1 —+ E) 'p,0bs 'p,0bs
Flux dans la bande |11 obs; V2,0bs)
V2,0bs
Era 2 ACI) ”p:o s
Fio(tons) = QD;l 3 Qﬂ“‘) /u1 Ob:’ B(x)dx (10.11)
L AT (1 + E) m
Taux de comptage dans la méme bande :
V2,0bs
1 2 A Eiiss  [vpovs B
Nio(tons) = =5 . (lu) Ea / - B, (10.12)
QDL AT (1 + %) 2m hyp,obs —Z;,ZZ:Z x

N , . AP , . . . . , .
oll, pour toutes ces équations, # définit la fraction visible de la surface émettrice, et

vaut

AD(|p]) { ¢(p) pour cos(Af +0p) < pu < cos (Al — 60) (10.13)

2 1 pour cos(Af —6y) <pu<1
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avec
1 AUES
¢(p) = — arccos cos A6 = pcos by (10.14)
™ sinfy/1 — p?

En pratique, pour calculer ces flux (ou taux de comptage) dans notre code, nous ef-
fectuons une boucle sur le temps observateur t,,,, a I'intérieur de laquelle une boucle sur
les différents chocs nous permet de tester pour chacun si I’émission du choc considéré
contribue ou non a I’émission au temps donné. Toutes les émissions des chocs contribuant
au temps donné sont sommeées, et on passe au temps suivant. Nous obtenons finalement
I’émission compléte pour tous les chocs internes (du fait de la similitude formelle entre
les collisions dues aux chocs internes et au choc retour, nous calculons les émissions ré-
sultantes de ces deux chocs de la méme fagon).

Le calcul du flux pour un pic unique (FRED) montre que lorsque le maximum est
passé, le déclin du flux est controlé par la dynamique des chocs internes, ce qui impose
une pente —3/2 tant que les chocs internes durent (Daigne et Mochkovitch 2003 [25]).
Lorsque ceux-ci s’arrétent, le flux devient controlé par la géométrie : c’est 1’émission de
haute latitude (cf figure 11.2 du chapitre suivant).

Emission de haute latitude : Considérons un choc interne unique, au temps ¢y, au
rayon 1 et de facteur de Lorentz ['y. Le jet a un demi angle d’ouverture A#, soit un angle
solide €2. Nous nous placons dans le cas simple ou I’axe de visée est aligné avec 'axe du
jet, soit Oy = 0.

Nous avons vu que la réception des photons émis au méme instant ¢y par ce choc sera
étalée sur une durée At ~ 2:1‘1(2). Cependant, au début de cet intervalle ce sont les photons
émis directement sur I’axe que nous recevons, puis des photons émis a angle de plus en
plus grand au fur et & mesure que le temps passe : c’est ce qu'on appelle I’émission de

haute latitude.

Nous pouvons tout d’abord remarquer que, d’aprés 1’équation 10.8, la fréquence ob-
servée des photons décroit avec le temps :
1 QF()V/
Vobs = 1 T (1 T ) (1015)
1+ 27) z
ol nous rappelons que ¢/ est la fréquence des photons émis dans le repére en comouvement.
Nous voyons donc que pour des temps ¢, grands devant le temps auquel s’est déroulé le
choc responsable de I’émission considérée la fréquence observée varie en

7//

Vohs X . (10.16)

obs
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. 4 / , —1
soit, pour une fréquence v/’ fixée, vg, o<t

Ensuite, si nous observons le flux dans une bande, nous voyons d’aprés (10.11) que
le flux décroit en t;li. C’est pourquoi dans une représentation log-log du flux du sursaut
en fonction du temps, la fin du sursaut devrait se manifester par une décroissance de
pente —3. Il est cependant possible, a des temps proches du temps ou le dernier choc
a lieu, d’obtenir des pentes plus raides. Cependant, des simulations montrent que cette
pente maximale atteinte avec notre code est de 'ordre de 3.6, tandis que de nombreuses
observations montrent des pentes bien plus importantes, jusqu’a 5 ou 6. Il semble donc
manquer a ’heure actuel un élément de la physique dans I’émission des sursauts, qui
permettrait d’obtenir de telles pente. D’autant plus que, comme nous 'avons vu au para-
graphe “flares” en section 6.2, les flares aussi présentent des pentes trés raides difficiles a
expliquer. Comme dans les deux cas il s’agit d’émission de haute latitude, nous pensons
que trouver une solution & I'un de ces problémes permettrait de résoudre 1’autre aussi.

10.2 Choc externe

Le choc externe est causé par l'éjecta entrant dans le milieu extérieur et balayant
devant lui la matiére présente. Nous discrétisons ce choc unique en une successions de
collisions. Considérons une collision au temps ¢ au rayon r(t), avec un facteur de Lorentz
['(t). Les temps caractéristiques et valeurs utiles (comme ) sont définies de la méme fagon
que pour les chocs internes, mais dépendent cette fois ci du temps t au lieu d’étre des
valeurs fixes. De plus, du fait que nous discrétisons un choc unique en une succession de
collisions, chacune d’entre elles n’émet pas instantanément, mais sur un intervalle allant
d’un temps ¢; & un temps ¢, (ce qui fait que lorsque nous considérons 1’émission d’une
collision, certaines des collisions précédentes contribuent encore elles aussi). Le flux détecté
a t,ps est donc non nul quand

tmin(tobs) S t S tmaw (tobs) (1017)
ol
t
tmin(tobs) = tl - T( 1),Umaz (1018)
&
r(t
tmaa:(tobs) - t2 - %Mmm (1019)
(10.20)
et ,
t= (10.21)
1+2

est le temps dans le repére fixe de la source.
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e
obs

1 1
i . (1 + Z)(t - p, v/c)
1 1
i i jet
1 ]
______i_ ___________ | (1 + Z)(t - py,, 1/c)
5 | !
O 1
£ : -
o : !
— :
1 1
: :
0 t, t, t

émission

Fi1G. 10.5 — Schéma explicatif des temps d’arrivée des photons par rapport aux temps
d’émission dans le cas ot [’on tient compte de la courbure des surfaces émettrices.

Du fait de la répartition de I’émission sur un laps de temps t5 — t;, nous devons
travailler avec la luminosité et non avec I'énergie émise. Pour un temps ¢ et une fréquence
d’émission ¢/ (dans le repére en comouvement), la luminosité vaut

Ly (t) = Ne(t) P5(t) (10.22)

ou N,(t) est le nombre d’électrons accélérés (équivalent isotrope) a l'instant ¢, et P5(¢) la
puissance émise a ce méme instant par électron a la fréquence v/, qui peut se mettre sous
la forme

Pa(t) = Pe(t)5< v ) (10.23)

vp(t)  \(t)
avec P¢(t) la puissance totale émise au temps ¢ par électron.
La luminosité totale au temps ¢ s’écrit donc

+oo +o0 e I/,
L(t) = /0 Lo = [ Ne(t)]; ((f))s( )dy’ (10.24)

Nous calculons alors le flux a une fréquence v, et dans une bande [y ps; V2 0bs), ainsi
que le taux de comptage dans cette méme bande.
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Flux a la fréquence v, :

j/cj
o 1 tmaz (tobs) 2 A@ PB t obs
F]/CJ i (’M‘)Ne(t) ( ) S( Vob )

Vune (Lobs) = 5793 dt
o D} Jolsny AT (1+L)° 27 Vp.obs () \ Vp,obs (1)
(10.25)

n

Flux dans la bande |11 obs; V2,0bs)

a5 (tobs) V3,005 /Vp,obs (1)
Vi) = —— [ a2 Ay yp / S(x)dz
obs QDT Jelei AT (14 L))" 27 V1,005 /Vp,obs (?)
(10.26)
Taux de comptage dans cette méme bande :
% (tobs) V3,005 /Vp,obs (1)
R —— a—2 2y SO %) g

hvy, ops(t) x
(10.27)

En pratique, nous avons vu que nous considérons le choc avant comme une succession
de collisions artificiellement créées.

Pour calculer le flux total, nous utilisons la méthode de Beloborodov (2005, [6]) : nous
avons vu que nous enregistrons lors de chaque collision le nombre d’électrons accélérés;
nous considérons tous les électrons situés a la position de la collision, ce qui est une
approximation mais fait commettre une faible erreur puisque la zone om se situent en
réalité les électrons accélérés est trés peu étendue. Pour chaque collision, nous suivons au
cours du temps le refroidissement de ces électrons, et lors de chaque prochaine collision
nous calculons I’émission des électrons accélérés lors de la collision considérée et celle
des électrons des collisions précédentes ayant eu le temps de partiellement se refroidir
adiabatiquement : nous effectuons une boucle sur les collisions numérotées j, puis une
boucle sur toutes les collisions antérieures, c’est a dire d’indices & < j. Il nous faut alors
calculer T',, et I'., facteurs de Lorentz critiques définis au chapitre 5.2.1 (nous travaillons
sur les facteurs de Lorentz plutot que sur les fréquences par commodité), ce que nous
faisons a la maniére de Beloborodov (2005, [6]).

Nous effectuons ensuite une boucle sur les temps observateurs, et sommons tous les
chocs j (et tous les chocs k < j émettant encore au moment du choc j) qui contribuent
au temps . et a la fréequence donnée (aux fréquences données pour le cas du flux ou
taux de comptage dans une bande). Le spectre utilisé est ici celui de la figure 5.5 (sauf
que nous travaillons en I" et non en fréquence).

- QDE i,y AT (14 L) 2m

1,0bs /Vp,obs (t)

10.3 Owuverture latérale du jet

Un autre phénoméne important & prendre en compte dans la dynamique du jet est
I’augmentation de 'angle d’ouverture de ce dernier. En effet, le jet s’élargit latéralement
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a la vitesse du son locale (Panaitescu & Kumar, 2001 [88]) :

cgdt

Af) = ' =
rd(Af) = cgdt T

(10.28)
ot I' est le facteur de Lorentz de I’éjecta, dt’ le temps dans le référentiel en comouvement
avec le jet et dt le temps dans le référentiel fixe. Dans la limite relativiste des vitesses des
mouvements internes, la vitesse du son locale vaut ¢, = c/\/g; lorsque les mouvements
internes ne sont pas relativistes (la matiére est froide), la vitesse du son est bien plus faible.

J’ai donc intégré cette ouverture du jet dans le code en recalculant la valeur de Af
aprés chaque interaction de la couche avant avec le milieu extérieur. Un tel effet n’est
intégré dans le code que pour les cas ou une couche unique de matiére se propage dans
le milieu extérieur : cette contrainte ne permet donc pas de prendre en compte 1’élargis-
sement du jet sur les chocs internes ni le choc retour, mais permet d’étudier son effet
sur le choc avant sans probléme (dans le cas du choc retour et des chocs internes nous
pouvons cependant prévoir que cet effet d’ouverture sera négligeable, puisque ces chocs
étant seulement moyennement relativistes, on a ¢y < ¢).



Chapitre 11

Résultats : le modéle standard

Nous allons montrer dans cette partie les possibilités de notre approche pour modéli-
ser les sursauts et leur rémanence, en donnant quelques exemples. Nous allons aussi voir
comment nos simulations se rapprochent des observations.

11.1 Sursauts nus

Nous allons illustrer tout d’abord le modéle des chocs internes, avec quelques exemples
de sursauts en I’absence de milieu extérieur (sursauts “nus”) dans le cas de différentes dis-
tributions de facteur de Lorentz initial (figure 11.1). Pour toutes ces courbes les paramétres
du sursaut sont les mémes (en dehors de la distribution de facteur de Lorentz bien sir) :
le redshift vaut z = 1, la pente du spectre des électrons est p = 2.5, I'énergie cinétique
totale isotrope du sursaut est E;,, = 10° ergs et le demi angle d’ouverture du jet vaut
Af = 10°. Le facteur de Lorentz varie entre I',, = 100 et I'y; = 400. Nous appelons t
le temps d’injection de la matiére (le temps auquel la couche de matiére est créée dans
le code), et ty la durée totale d’injection (le temps pour créer toutes les couches). Les
paramétres microphysiques sont les suivants : o, = 31072, ag = 1073 et ( = 1072. Nous
garderons ces parameétres constants pour les chocs internes, le choc avant et le choc retour.

Le premier cas présente un facteur de Lorentz plat avec une descente sinusoidale a
I’avant :

'yv+1,, TI'y—-1, t
= + cos(m
2 2 0.2ty

sit <02ty et I'(t) =Ty sit > 0.2ty.
Le deuxiéme cas présente un facteur de Lorentz sinusoidal avec deux bosses :

T —
() 5 5 cos(3m -~

I'(t) ) (11.1)

) (11.2)
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Le dernier cas présente un facteur de Lorentz variant aléatoirement avec le temps entre

I, et Iy
o.8
ax102 — — L |
o ) 0.6 — ]
3x102 — - i i
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S B g
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|- — =
5 L |
g
L B 8
2x10% — —
L i o2 _
102 — _ 3 ]
T R P R R ° | I I
5] 2 4 5] 8 10 o 10 20 30
tomission (5) tacconas
1.2
4ax102 — — S R
L i . i
3x10% — _ o8 - .
E L ]
F B S
L ] £ o6 - -
5
L i 3 L ]
e
2x102 — — 0.4 -
F B oz —
102 — — [
1 1 1 1 1 1 o
o = 4 5] 8 10 o
temision ()
4x10% — — s ]
[ ] 0.z |- -
3.5x10% — — 0.15 — -
£ r 4
L 1 5]
E L ]
L i £ L ]
L | g o1 -
8 L ]
3<10% — — t ]
F 1 0.05 — -
2.5%10% [ - - L ]
1 1 1 1 1 1 o
o = 4 8 10 o

FiGc. 11.1  Ezemples de distributions de facteurs de Lorentz (4 gauche) et le sursaut nu
correspondant (a droite, en nombre de coup, dans la bande 15—150 keV, ce qui correspond
a la bande d’observation de linstrument BAT de Swift). On appelle sursaut nu le sursaut
en 'absence de milieu extérieur (en pratique il suffit de prendre un milieu extérieur trés
peu dense, de sorte que les chocs internes soient terminés longtemps avant le début de
Uinteraction avec le milieu extérieur).
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FiGg. 11.2 — Profil temporel bolométrique (ligne continue) d’un sursaut créé par un pic
unique, avec un facteur de Lorentz variant entre 50 et 200 et une source active pendant
10 s. La ligne pointillée indique la pente correspondante. Apres le mazximum, le profil est
d’abord contrélé par la dynamique des chocs internes avant que les effets de courbure des
surfaces émettrices ne dominent pour des temps supérieurs a environ 20 s.

11.2 Effet du milieu extérieur

Nous allons maintenant voir 'effet du milieu extérieur sur le profil du sursaut, dans le
cas d'un milieu extérieur uniforme et dans le cas d’un milieu de type vent, avec différentes
densités.

Nous pouvons constater (figure 11.3) que lorsque la densité du milieu extérieur aug-
mente le choc retour intervient de plus en plus tot, et peut déformer le sursaut pour les
trés grandes valeurs de la densité. Nous voyons que l'intervention du choc retour dans
le profil du sursaut est beaucoup plus importante dans le cas du vent, ce qui est naturel
puisque dans un vent 1’éjecta est freiné de facon importante dés le début de son interaction
avec le milieu extérieur, a des rayons bien plus faibles que pour le cas du milieu uniforme.

11.2.1 Choc avant

Nous allons ici montrer les courbes de lumiéres correspondant a I’émission du choc
avant (qui donc pour le modéle "standard" serait la rémanence), figure 11.4. Nous prenons
les mémes paramétres que pour les profils de sursauts, soit z = 1, E;,, = 10 ergs,
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counts.cm™!
©

counts.cm™!
-

—_

Fic. 11.3 — Effet du milieu extérieur. Gauche : milieu uniforme. La densité n en nombre
de particules par cm® prend les valeurs 1073 (violet), 1072 (bleu foncé), 1071 (cyan), 1
(noir), 10 (jaune), 10* (vert) et 10° (rouge) cm™>. Les courbes violette a noire (valeurs
de po de 1073 & 1) sont superposées. Droite :milieu de type vent. La constante normalisée
du vent A* prend les valeurs 1073 (violet), 1072 (bleu foncé), 31072 (eyan), 107 (noir),
1 (jaune), 10 (vert) et 100 (rouge). Dans les deuz cas les courbes correspondant auz
densités les plus faibles sont superposées au courbes des sursauts nus : les différences sont
trop faibles pour étre visibles sur la figure.

AO =10° a, = 31072, ag = 1073, p = 2.5 et ( = 1072, L’effet d’expansion latérale du
jet est ici seulement considéré a partir du moment ou seule une couche subsiste (tous les
chocs internes ont donc déja eu lieu).

Quel que soit le milieu extérieur les courbes de rémanence X présentent des irrégu-
larités aux temps courts : ceci traduit ’historique du choc avant, c’est-a-dire que nous
pouvons voir les réilluminations de la courbe de lumiére dues aux chocs sur la couche
avant de portions de I'¢jecta, causant a chaque fois un ajout d’énergie. Nous pouvons
aussi remarquer, dans le cas d’un milieu uniforme (figure 11.4 haut), la présence d’un “jet
break” vers 8 10* s. Dans le cas du vent ce “jet break” est aussi présent, mais il se produit
plus tardivement et n’apparait donc pas sur les courbes.
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Fi1G. 11.4  Aspect des courbes de lumiére du choc avant correspondant au troisiéme cas
de sursaut, soit le cas d’un facteur de Lorentz variant aléatoirement. A gauche : Flug
(erg/cm?/s) dans la bande X 2 — 10 keV. A droite : magnitude optique a la fréquence
4.310" Hz (bande R). En haut : Cas d’un milieu uniforme de densité 1 particule par cm?.

En bas : Cas d’un milieu de type vent de constante normalisée A* = 0.1.
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11.2.2 Effet de angle de vue

Nous pouvons aussi grace a notre code étudier I’effet d’'une ligne de vue du sursaut
non alignée avec I'axe du jet (figures 11.5 et 11.6) : nous remarquons que plus nous nous
éloignons de I’axe du jet plus le flux recu est faible, et baisse beaucoup plus rapidement dés
lors que 'axe du vue n’est plus dans le cone du jet. Dans ce dernier cas, nous retrouvons
le flux comme si nous étions dans I'axe lorsque la matiére a été suffisamment ralentie pour
que le cone d’émission des photons s’élargisse assez pour atteindre la ligne de visée.

10-6 T

i

10-7

10-8

10-°

10-11

flux (erg/cm?/s)

10-15 | Ll Ll Lol L]
10 102 102 104

tops (5)

F1G. 11.5 — Aspect du sursaut pour un angle d’ouverture du jet valant 5° et pour diverses
valeurs de l'angle de vue 0y : 0° (noir), 3° (vert), 4° (rouge), 5° (noir), 5.2° (violet traits
courts), 5.5° (bleu clair), 6° (bleu foncé), 7° (violet pointillé). Les courbes en trait plein
correspondent a des angles de vue plus petits que le demi angle d’ouverture du jet 0y < Af,
la ligne en longs traits a 6y = Af et les lignes en traits courts et pointilés a 6y > Af. Le
fluzx est tracé dans la bande 15 — 150 keV.

En ce qui concerne 1’émission prompte, nous remarquons que I'écartement de la ligne
de visée tend a réduire trés rapidement 'intensité des pics. Le seuil de détection de BAT
étant 21078 erg/cm? /s, nous remarquons que I’émission prompte devient rapidement in-
détectable dés que la ligne de visée sort du cone du jet.
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Nous voyons au travers de ces différents exemples que notre approche est
bien apte a reproduire toutes sortes de sursauts différents, et peut gérer effi-
cacement les perturbations des chocs internes par le choc retour.
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F1G. 11.6 — Aspect de la rémanence pour un angle d’ouverture du jet valant 5° et pour
diverses valeurs de l'angle de vue : 0° (noir), 3° (vert), 4° (rouge), 5° (noir), 5.2° (violet
traits courts), 5.5° (bleu clair), 6° (bleu foncé), 7° (violet pointillé), 10° (rouge) et 13°
(vert). Les courbes en trait plein sont pour des angles de vue plus petits que le demi angle
d’ouverture du jet 6y < A6, la ligne en longs traits pour 6y = A0 et les lignes en traits
courts et pointilés pour 6y > AO. Haut : milieu uniforme de densité n = 1 particule/cm3.
Bas : milieu de type vent de constante normalisée A* = 0.1. Colonne de gauche : Flux
dans la bande X 2 — 10 keV. Colonne de droite : Magnitude optique dans la bande R.



Chapitre 12

Un modéle alternatif : le modeéle
électromagnétique

12.1 Principe de calcul

Dans ce modéle alternatif, comme nous I’avons vu précédemment (sections 4.2.2 et
5.2.2), c’est un flux purement électromagnétique qui est émis par la source et crée le
sursaut. Ce dernier n’étant pas modélisable, nous étudions ce modéle du point de vue de
sa rémanance. Celle-ci est formée par le transfert de I’énergie électromagnétique au milieu
extérieur. Nous partons donc de ce principe, et commencons par écrire les équations de
conservation de I’énergie et de I'impulsion pour le milieu extérieur choqué :

Epm + Myc® = My, (12.1)

ol Fgys est 'énergie électromagnétique de la coquille, M est la masse de milieu extérieur
balayée, I' le facteur de Lorentz de la coquille & l'issue de I'interaction et ~; le facteur de
Lorentz interne de la matiére choquée. L’énergie recue de la source peut s’écrire sous la
forme

Epu(t) = /0 t Lo (t)dt . (12.3)

L’élimination de ~; dans I’équation (12.1) aboutit, dans le cas d’un régime relativiste
ou I' > 1 (ce qui est toujours le cas ici), a la relation suivante :

Epy ~ 2M T2 (12.4)
Nous posons
QA
M(R) = 3 RS (12.5)
— S
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o A = py et s = 0 pour un milieu uniforme et A = 510" A*g.cm~! et s = 2 pour un

milieu de type vent. Nous rappelons que dt = dR/(2cI'?) (pour le temps observateur), et
nous différentions I’'équation (12.4) par rapport au temps. Nous obtenons ainsi :
dEgy QcA { dI’

= Ly = R3*I'— + (3 — s)cR>*T* 12.6
dt EM = 3 g tB sk (12.6)

D’aprés dt = dR/(2¢I'?), nous pouvons écrire

r= ( 1 dR)m (12.7)

2¢ dt
et donc
dar 1 (1\"? (drR\'* &R (128)
dt 2 \2c dt d? '
En remplagant (12.7) et (12.8) dans (12.6), nous obtenons finalement
QAc d dR

Lpu(t) = — | R — 12.9

() = 5o 4 (R0 (12.9)

Nous allons maintenant résoudre analytiquement cette équation dans trois cas particu-
liers : avec une luminosité constante, une sinusoidale et une exponentiellement décroissante
durant le temps d’activité ¢, de la source (qui s’éteint donc a ce temps), soit Lgps(t) = Lo,
Leu(t) = 2[1 + acos(wt)] (=1 < a < 1) et Lpa(t) = Lo exp(—put) respectivement pour
t < ts, qui seront utilisés dans le code. Nous intégrons tout d’abord I’équation (12.9) pour
obtenir R(t), puis nous utilisons (12.8) pour obtenir I'(¢).

Luminosité constante : Nous obtenons

I 1/4
R,(t) = (%) /2 (12.10)
3Ly 1/8 B
)= {—_) ¢4 12.11
®) <128onc5) ( )

pour un milieu uniforme et

R, (t) = (QLJZC)l/Zt (12.12)

Ly(t) = (ﬁﬁce\,)m (12.13)

pour un milieu de type vent.
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Luminosité sinusoidale : Nous obtenons

R,(t) = ( OLo )1/4 [ﬁ + 2 (1-— cos(wt))] . (12.14)

Qpoc 2 w?

3Lo \"*/ a . 12[2  a e

pour un milieu uniforme et

R,(t) = ( Q[;ZC)I/Q [g + % (1- cos(wt))} v (12.16)

Ly \'"* a 172 [ 2

pour un milieu de type vent.

a ~1/4
+ " (1- cos(wt))] (12.17)

Luminosité exponentiellement décroissante : Nous obtenons

120, \*
R,(t) = <u29p(;c> (ut + e+t — 1) (12.18)
3L \° 12 _ -3/8
L.(t) = (W) (1— pe )" (ut+ e —1) (12.19)
pour un milieu uniforme et
97, 1/2
R,(t) = (,uQQilc) (ut + e+t — 1) (12.20)
L 1/4 1/2 1/4
Ly(t) = (892 3) (1= pe )2 (ut 4+ e — 1)~ (12.21)
c

pour un milieu de type vent.

En pratique, nous n’utilisons pas directement ces formules analytiques, mais elles nous
serviront a valider les résultats de simulation. Nous discrétisons les interactions de la
coquille électromagnétique avec le milieu extérieur, et calculons pour chaque interaction
son rayon et son temps, son facteur de Lorentz, le facteur de Lorentz des électrons accélérés
durant le choc ainsi que le champ magnétique amplifié. Nous remarquons que, malgré
une évolution dynamique différente dans le milieu extérieur, les processus d’émission des
photons sont les mémes que dans le cas du modéle “standard” du choc avant : ce sont
les électrons accélérés dans le champ magnétique amplifié derriére le choc avec le milieu
extérieur qui produisent I’émission de la rémanence par rayonnement synchrotron. Une
fois la partie dynamique du calcul terminée, nous obtenons I’émission de la rémanence de
la méme maniére que pour le modeéle "standard" du choc externe.
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12.2 Résultats

Nous allons voir dans cette section quelques résultats de simulations obtenus grace a
notre code. Le sursaut lui-méme n’étant pas modélisable (en tout cas pas avec un modéle
simple comme le notre), seules des rémanences seront montrées.

30

Fi1G. 12.1  Les trois luminosités normalisées L(t)/Lo que nous avons pris en exemple
pour calculer les rémanences, en fonction du temps observateur : constante (courbe en
tirets), exponentiellement décroissante (courbe en trait plein) et sinusoidale (courbe en
longs tirets).

Nous montrons des exemples pour les trois types de luminosités définis précédemment
(figure 12.1). La luminosité étant définie comme L(t) = Lo f(t), les fonctions f(¢) prennent
les trois formes suivantes :

fcst(t) =1 (1222)
fexpdec(t) = 6(76” (1223)
fsin(t) = % [1 + cos (977?)] (12.24)

pour t < t,, et 0 pour t > t,, ou t, est le temps d’activité de la source dans le référentiel
fixe lié a celle-ci.

Les paramétres utilisés sont les suivants : t;, = 10s, z = 1, p = 2.5, Ej,, = 10% erg,
AfO = 10°. Les paramétres «, et o valent respectivement a, = 21071 et ag = 1073.

Nous tracons figure 12.2 le facteur de Lorentz de la matiére accrétée par la coquille
électromagnétique en fonction du temps observateur. Nous pouvons remarquer que les
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F1G. 12.2 — Facteurs de Lorentz correspondant aux trois formes de fonction montrées figure
12.1, en fonction du temps observateur : luminosité constante (courbe en tirets), exponen-
tiellement décroissante (courbe en trait plein) et sinusoidale (courbe en longs tirets). Les
résultats de notre code sont en trait fin noir, les résultats analytiques en trait épais rouge.
Gauche : Milieu uniforme de densité py = 1 particule/cm?. Droite : Milieu de type vent
de constante normalisée A* = 0.1. Nous pouvons constater que l’accord est trés bon entre
les résultats analytique et numérique durant le temps ot la source est active (t < tg), et
moins bon une fois celle-ci éteinte : les courbes numériques et analytiques ont au bout de
quelques fois ty la méme pente, mais le résultat numériqgue montre une chute de flux plus
prononcée juste apres ts.

simulations numériques et les solutions analytiques sont trés proches, quasiment confon-
dues, tant que la source est active. En revanche, une fois la source éteinte, nous pouvons
observer un régime transitoire dans le modéle numérique qui n’apparait pas dans le mo-
deéle analytique. Les pentes des deux modéles deviennent cependant identiques au bout
de quelques t,.

Nous voyons que nous pouvons efficacement calculer la rémanence dans divers cas de
luminosité de la source, ce qui nous permet de comparer notre modéle aux observations
(voir chapitre 14.7).

La variation de I'angle de vue donne pour le modéle électromagnétique des résultats
trés semblables a ceux du modéle "standard" : lorsque I'on s’écarte de ’axe du jet, la réma-
nence intervient plus tardivement, son amplitude baisse, et sa courbe de lumiére rattrape
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Fi1G. 12.3 — Rémanences obtenues par notre modéle pour les trois types de luminosités
montrés figure 12.1 : constante (courbe en tirets), exponentiellement décroissante (courbe
en trait plein) et sinusoidale (courbe en longs tirets). A gauche se trouvent les rémanences
X, et a droite les rémanences optiques. En haut : Milieu uniforme de densité n = 1
particule/cm3. En bas : Milieu de type vent de constante normalisée A* = 0.1.

celle du cas aligné pour des temps longs (lorsque le facteur de Lorentz est suffisamment
faible pour que I’angle 1/T" soit plus grand que I'angle A6, considéré).
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Chapitre 13

GRB 050820A : montée de la
rémanence durant 1’émission prompte

13.1 Emission optique pendant le sursaut

Nous avons vu que trés peu de sursauts avaient pu étre observés en optique durant
I’activité gamma. Le premier sursaut du 20 aott 2005 fait partie de ceux la, et présente
de plus la particularité d’avoir dans les observations optiques une forte montée vers 250 s
(temps observateur), qui est a priori la montée de la rémanence. GRB050820A a pu étre
observé en optique au cours de I'activité gamma du fait de sa longue durée (environ 700
secondes dans le repére observateur, soit 194 s dans le repére lié a la source, puisque son
redshift est z = 2.612) et de son profil : ce sursaut présente en effet un précurseur de
faible amplitude suivi de prés de 200 secondes d’inactivité avant les pics principaux. Il se
compose au total de sept pics d’amplitudes variables.

Nous allons donc étudier ce sursaut, en particulier la relation entre 1’émission prompte
et la montée de la rémanence. Nous nous placons dans le cadre standard ou I’émission
prompte provient des chocs internes et ot la rémanence est due au choc avant. Nous avons
basé notre travail en grande partie sur les observations de Vestrand et al. (2006, [111]).

13.2 Modélisation du sursaut

Etant donné que le but de ce travail est d’étudier la montée de la rémanence lors
d’un sursaut au profil compliqué plutét que de chercher a reproduire fidélement le com-
portement temporel du sursaut, ce dernier est construit par une successions de pics de
forme “FRED”. Chaque pic est donc modélisé par un facteur de Lorentz constant I' = 400

117
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précédé d’une partie plus lente de forme sinusoidale

t— 1o
m tO
ou to est le temps de début de 1'épisode en cours (I’épisode de facteur de Lorentz étant la

partie de la distribution donnant lieu au pic considéré) et ou ¢, est le temps o le facteur
de Lorentz atteint son maximum. Le facteur de Lorentz varie entre 400 et 100.

['(t > t,) = 250 — cos(m

) (13.1)
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Fi1G. 13.1 — Gauche : profil complet de facteur de Lorentz en fonction du temps (dans le
repére de la source). Droite : zoom sur le premier épisode.

La distribution de facteur de Lorentz est donc constituée de sept épisodes du type
décrit ci dessus, de durées variables, et pour une durée totale approchant les 200 secondes
dans le référentiel de la source. Nous pouvons voir figure 13.1 le profil complet de facteur
de Lorentz en fonction de la distance a la source a l'issue de I'éjection a gauche, et un
zoom sur un épisode (donnant lieu a 'un des pics) a droite.

Nous fixons I’énergie injectée dans chaque épisode afin de reproduire les intensités des
différents pics. L’énergie cinétique totale isotrope injectée est Ex = 1.8 10%° erg. L’effica-
cité de la dissipation par chocs internes étant de 'ordre de 5%, cela donne une énergie
isotrope totale valant Efyso ~ 910 erg en accord avec la valeur mesurée (Golenetskii et
al., 2005 |40]). La figure 13.2 montre notre profil modélisé et le profil observé par KONUS
dans la bande 18 — 1150 keV. L’accord est suffisant étant donné les objectifs fixés.

Nous avons vu en section 4.1.2 que la pente théorique a du spectre des photons va-
lait —3/2 pour ’émission prompte, puisque le régime applicable est le “fast cooling”. En



13.2. MODELISATION DU SURSAUT 119

J Vi 1 — T T T T T T T T T T T T ]
L 1 '_|4 — —
p— r L > - -
Z 600F - £ ]
A4 r 1o + i
] 3 ]
B L =" F ]
7400 ok 1
= ez b -
| 1~ C ]
§ Jw_ _ ;3 C 1
z | gl B
7] L O - -
0 | [ N
0 — s ~— N T —
B I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1 ]

0 200 400 600 0 200 400 600

E=lpyr, (s0C) t(sec)

F1G. 13.2 — Comparaison entre le sursaut tel qu’observé par KONUS et notre modélisation,
dans la bande 18 — 1150 keV, en l'absence de tout milieu extérieur.
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Fi1G. 13.3  Effet de la pente du spectre sur l’émission prompte. Les valeurs considérées
de o sont —3/2 (courbe en tirets), —1 (ligne pleine) et —2/3 (courbe pointillée).

pratique, la valeur —1 est bien plus couramment observée que les autres. Ceci montre
que notre compréhension des processus d’émission reste encore incompléte. Pour obte-
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nir le flux optique nous avons donc simplement adopté un indice moyen < a > depuis
I'optique jusqu’au gamma. De ce fait, le flux optique résultant (en considérant un flux
gamma fixe) est trés sensible a toute variation de cet indice : par exemple le flux décroit
de 10 magnitudes lorsque < o > passe de —3/2 & —2/3! La variation de < a > s’ac-
compagne aussi d’une variation de la forme du profil, ce dernier devenant moins piqué a
mesure que la valeur absolue de < a > baisse (figure 13.3). La valeur maximale observée
du flux optique en bande R étant R ~ 15, nous en déduisons un indice moyen valant
< a >~ 1.15. Cette valeur est étonnamment proche (étend donné qu’il s’agit d’une ap-
proximation assez grossiére) de la pente du spectre gamma observé par Cenko et al. (2006,
[15]), Qxonus = 1.127072.

13.3 Calcul de la rémanence

Nous avons tout d’abord obtenu la forme de la rémanence dans un milieu uniforme
(cf le calcul de la contribution du choc avant au chapitre 10). Celle ci consiste en une
premiére bosse, suivie d’'une montée raide donnant lieu & une deuxiéme bosse de plus
grande amplitude. La premiére bosse résulte de l'interaction du précurseur du sursaut
avec le milieu extérieur, et la deuxiéme bosse de l'interaction du reste de I'éjecta (celui
qui a donné les autres pics dans le sursaut) avec ce méme milieu extérieur.

Nous pouvons voir figure (13.4) I'effet de la variation de la densité du milieu extérieur :
lorsque la densité augmente, la rémanence devient plus brillante et la montée brusque de
la deuxiéme bosse s’effectue de plus en plus tot.

Nous fixons la densité pour obtenir le bon temps de montée de la deuxiéme bosse, soit
t,m, =~ 250 s, puis nous déterminons les parameétres microscopiques a., ag et p. Nous avons
obtenu les valeurs suivantes comme meilleur ajustement aux observations : o, = 31073,
ag =107% et p = 2.5.

Nous avons ensuite considéré un environnement de type vent d’étoile massive. Un
exemple de la courbe de lumiére de la rémanence est donné figure 13.5, en comparaison
avec la courbe de lumiére de la rémanence pour un milieu uniforme de densité n = 3
particules/cm?.

Nous pouvons remarquer que la premiére bosse est bien trop brillante par rapport
aux observations, ce qui s’explique par le fait que le précurseur rencontre le vent au plus
proche de I'étoile, 1a ou il est le plus dense.

Les observations de RAPTOR, montrant une premiére bosse environ trois magnitudes
plus faible que la seconde, favorisent donc clairement un environnement uniforme, a moins
que des circonstances spéciales (la variation des paramétres microphysiques ou un proces-
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Fic. 13.4 — Effet de la densité du milieu extérieur - pour un milieu uniforme - sur la
rémanence. Les paramétres physiques sont o, = 31073, ag = 1072 et p = 2.5. La densité
n prend les valeurs 0.3 (ligne pointillée), 3 (ligne pleine) et 30 particules/cm?.

sus de création de paires et d’accélération du milieu extérieur par exemple) ne puissent
réduire fortement la contribution du précurseur. Ceci est un premier probléme dans 1'in-
terprétation de ce sursaut dans le cadre du modéle "standard", puisqu’un milieu uniforme
semble préférable a un milieu de type vent, pourtant a priori attendu si 'objet parent est
une étoile trés massive.

13.4 Effet du milieu extérieur sur le profil du sursaut.

La courbe de lumiére de la rémanence obtenue pour une densité du milieu extérieur
de n = 3 particules/cm? s’approche suffisamment des observations, comme nous pouvons
le voir figure 13.6. Sur cette figure nous avons aussi représenté la composante optique
de I’émission du sursaut lui-méme (I’émission optique prompte) pour < o >= 1.15. En
effet, comme Vestrand et al., nous interprétons les observations optiques comme une
superposition de la rémanence optique et d’'une composante due au sursaut.

Cependant, la montée de la rémanence durant le sursaut n’est pas sans conséquences
sur le profil de ce dernier. En effet, ceci implique que I'éjecta commence a étre ralenti alors
que I’émission gamma, et donc la phase de chocs internes, est toujours en cours. Le choc
retour commence donc a traverser le jet avant que les chocs internes ne soient terminés,
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Fi1G. 13.5 — Comparaison entre les rémanences obtenues dans un milieu de type vent et
dans un milieu uniforme. Nous remarquons en particulier la premiére bosse bien trop
brillante dans le cas du vent.

ce qui modifie le profil de facteur de Lorentz, et donc le profil de I’émission gamma. Nous
pouvons voir figure 13.7 'effet d’une telle modification, ol nous comparons le profil du
sursaut en présence d’un milieu extérieur uniforme de densité n = 3 em™3 au profil du
sursaut nu, ¢’est-a-dire pour une densité du milieu extérieur tendant vers zéro (profil déja
montré figure 13.2).

Nous remarquons la présence de nouveaux pics dés 300 s aprés le début du sursaut,
ainsi qu’'une amplitude moyenne plus grande que celle du profil nu. La similitude de ce
profil avec les observations est bien moins grande que dans le cas du profil modélisé d’un
sursaut nu. Il semble donc y avoir un probléme intrinséque a notre facon de modéliser
le sursaut et sa rémanence. La section suivante propose quelques solutions étudiées pour
résoudre cette difficulté.

13.5 Diverses solutions tentées

13.5.1 Réduction de la densité du milieu extérieur

La premiére possibilité pour revenir a un profil plus proche du sursaut nu, et la plus
évidente, est de réduire la densité du milieu extérieur. Nous voyons cependant (figure 13.4)
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FiG. 13.6 — Résultat de notre modéle comparé aux observations de RAPTOR. La ligne
épaisse représente notre rémanence synthétique, la ligne pointillée la composante optique
prompte pour < o >= 1.15. Les données de RAPTOR sont indiquées par des carrés pleins
ou des “V” (limites supérieures). La ligne fine représente la fonction phénoménologique
utilisée par Vestrand et al. (2006) pour décrire la rémanence.

que lorsque n diminue le temps de montée de la deuxiéme bosse de la rémanence recule,
ce qui nous éloigne des observations. Cette solution ne semble donc pas étre la bonne.

13.5.2 Changement de la distribution de facteur de Lorentz

Nous savons que la montée de la rémanence durant ’activité gamma du sursaut, c’est-
a-dire pendant les chocs internes, implique que le choc retour déforme le profil du sursaut.
Nous avons donc cherché a tirer parti de ce fait, en faisant en sorte que le profil une
fois déformé par le choc retour soit celui qui se rapproche des observations. Ne pouvant
effectuer 'opération consistant a trouver le profil de facteur de Lorentz a partir d’un profil
de sursaut gamma, nous avons du estimer 'effet des déformations dues au choc retour.
Pour cela, nous nous basons sur la figure 13.2. Nous voyons que la plus grande déforma-
tion vient du choc retour dans I’épisode de production du vent causant le troisiéme pic
du sursaut (dans le sursaut nu). Les autres déformations, des pics supplémentaires ainsi
qu'une hausse de la ligne de base, peuvent étre considérés comme noyés dans le bruit des
observations si elles ne sont pas trop importantes, ce qui semble possible a atteindre au
vu de cette méme figure 13.2.

Nous avons donc utilisé une distribution de facteur de Lorentz semblable & celle utili-
sée dans les parties précédentes de cette étude, mais avec six épisodes seulement - aucun
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FiGg. 13.7 — Comparaison entre le profil du sursaut tenant compte du milieu extérieur
n =3 em™3 (pointillés) et le profil du sursaut nu (ligne continue).

épisode ne donnant lieu a un pic en place du troisiéme pic des observations - et un ré-
ajustement des amplitudes des autres pics en tenant compte du fait que le choc retour
contribue a les amplifier. Nous avons gardé les mémes paramétres microphysiques pour le
choc retour que pour les chocs internes

Nous montrons figure 13.8 un exemple de ce que nous avons pu obtenir. Nous remar-
quons que les deuxiéme et troisiéme pics (ce dernier créé par le choc retour dans I’épisode
de facteur de Lorentz responsable du deuxiéme pic) sont bien trop intenses, d’un facteur
deux a peu prés, et que le reste du sursaut est trop surélevé par rapport au sursaut nu. De
plus, si les temps de montée de la plupart des pics sont corrects, ce n’est pas le cas pour
le troisiéme, qui vient trop tard - un temps de montée correct impliquerait une intensité
encore plus grande de ce pic.

Si nous voulons obtenir le bon temps de montée pour le troisiéme pic, il nous faut
augmenter la densité du milieu extérieur, et donc l'intensité générale du sursaut. Si nous
voulons obtenir une intensité correcte pour les pics, nous devons baisser la densité du
milieu extérieur, et donc le troisiéme pic sera trop tardif.

Nous voyons donc que cette tentative pour résoudre le probléme de déformation du
profil du sursaut n’est pas aussi satisfaisante au final qu’on pouvait I'espérer au départ.
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FiG. 13.8 — A gauche :Rappel du profil gamma observe du sursaut. A droite : Profil syn-
thétique du sursaut gamma dans la cas ou le troisieme pic est causé uniquement par le
choc retour et non par les chocs internes (ligne en tirets) et le sursaut nu dans le cas de
la distribution initiale de facteur de Lorentz (ligne pleine).

13.5.3 Processus de création de paires

Nous avons en troisiéme solution tenté d’utiliser le processus de création de paires. Ce
processus résulte du flash gamma, qui pré-accélére le milieu extérieur, causant la forma-
tion d’une bulle de densité plus faible autour de la source (Madau & Thomson, 2002 [69] ;
Beloborodov, 2002 [5]), ce qui réduit I'effet du choc retour.

La figure 13.9 montre un exemple de courbe de lumiére optique de la rémanence et
de I’émission prompte dans le cas d’une bulle vide de rayon Ry = 3107 em. Nous
voyons que les deux composantes sont affaiblies par rapport au cas initial (figurel3.6),
et retardées, en particulier la rémanence. De plus, le sursaut reste déformé par le choc
retour dans sa deuxiéme moitié : I’éjecta sort de la bulle de moindre densité (pour cette
simulation, npue/n = 0.1) alors que la phase des chocs internes est toujours en cours. Ce
cas de figure est cependant le meilleur compromis que nous ayons pu obtenir. En effet, si
nous augmentons le rayon de la bulle, nous repoussons le moment ou le milieu extérieur
freinera ’éjecta, et donc le moment de la montée de la rémanence (en particulier de la
deuxiéme bosse) ; de plus 'amplitude du sursaut et de la rémanence baisseront encore. Si
au contraire nous réduisons le rayon de cette bulle, le temps de montée de la rémanence
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F1G. 13.9 — Courbes optiques de la rémanence et du sursaut obtenues dans le cas ot le
processus de création de paires a vidé une bulle de rayon Ry = 3107 em, dans laquelle
la densité vaut nyyuye. = 0.1n.

se rapprochera de la valeur observée, mais le sursaut sera de plus en plus déformé par le
choc retour, jusqu’a retrouver le probléme initial lorsque Ry, — 0.

Nous constatons donc que cette tentative n’est pas non plus concluante, nous avons
toujours le méme probléme : si nous voulons obtenir la montée de la rémanence au bon
moment, le sursaut est déformé par le choc retour jusqu'a ne plus ressembler au profil
observé.

13.5.4 Modéle électromagnétique

Le modeéle "standard" ne semblant pas donner de résultat satisfaisant, nous avons
tenté d’étudier la montée de la rémanence de GRB 050820A dans le cadre du modéle
électromagnétique. Nous voyons figure 13.10 que nous pouvons reproduire fidélement la
courbe de lumiére optique observée. Nous avons pris pour cette modélisation les valeurs
suivantes : £ = 810% erg, o, = 1073, ag = 2107, p = 2.5, milieu uniforme de densité
n = 1 particule/cm™3, 2 = 2.612, t,uree = 268 s. La source injecte 1’énergie en deux
“paquets” successifs, le deuxiéme étant 7.5 fois plus énergétique que le premier (qui donne
la premiére bosse).

Cependant, ceci n’est pas véritablement concluant, puisque nous ne pouvons pas mo-
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F1G. 13.10 — Courbe de lumiére optique de la rémanence obtenue dans le cadre du modéle
électromagnétique.

déliser le profil gamma du sursaut, et par conséquent nous ne pouvons voir les positions
respectives du sursaut et de la rémanence. Un point en faveur de ce modéle est I’absence de
choc retour, ce qui fait que le profil du sursaut ne sera donc pas déformé par sa présence,
mais nous ne pouvons en dire plus en 1’état actuel des choses.

13.6 Conclusion

Nous avons un code trés bien adapté a I’étude des phases o chocs internes, choc avant
et choc retour se superposent. Du fait de la montée de la rémanence durant 1’émission
prompte, GRB 050820A est un sursaut présentant exactement une telle caractéristique.
Nous avons tenté de comprendre comment s’organisaient le sursaut et la rémanence dans
le cadre du modele "standard", ou le choc avant cause la rémanence. Nous avons obtenu
des résultats proches des observations, cependant des problémes subsistent dans toutes
les approches tentées : la montée de la rémanence durant 'activité du sursaut perturbe
le profil gamma de ce dernier. La discussion dans le cadre du modéle électromagnétique
n’est pas concluante, du fait de ’absence de simulations du sursaut lui méme.

Nous pouvons voir au final que l’'interprétation de ce sursaut dans le cadre
du modéle "standard" s’avére difficile, et va jusqu’a remettre en question
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la validité de ce modéle. Nous avons ici un indice supplémentaire qu’il faut
peut-étre chercher une alternative a ce modéle "standard". Il serait notam-
ment intéressant de refaire une telle étude dans le cadre du modéle que nous
développons au chapitre suivant, ce que le manque de temps ne nous a pas
encore permis de faire.



Chapitre 14

Rémanence Précoce (~ 107 — 10% s)

Nous avons vu en section 6.2 que si aujourd’hui plusieurs théories étaient avancées
pour tenter d’expliquer la forme de la rémanence précoce observée par Swift, aucune ne
se révélait pleinement satisfaisante. Il est pourtant extrémement important de connaitre
I’origine de cette phase des sursauts gamma, qui fait la transition entre 1’émission prompte
et la rémanence telle qu’elle était observée auparavant (pour des temps ¢ 2> 10% s). Notre
modéle nous permettant aisément, comme nous I’avons vu, de suivre a la fois les chocs
internes, retour et avant, il est particuliérement adapté a I’étude d’une telle phase.

Nous allons donc dans ce chapitre expliquer notre modéle de la rémanence précoce :
nous proposons qu’elle soit une contribution du choc retour. Nous nous attachons ici uni-
quement a l'aspect général de la rémanence précoce, c’est-a-dire la rémanence “canonique”
tirée des observations de Swift, et pas du tout aux “flares”, qui constituent un travail a
part entiére que nous n’avons pu que débuter (section 14.8).

[.’éjecta est souvent considéré comme ayant une vitesse a peu prés constante sauf pour
la matiére éjectée au début, ou la vitesse décroit lorsqu’on s’éloigne de I'origine. Dans ce
cas, la source est considérée comme stoppant net I’émission de matiére a la fin de I'éjecta.
Nous considérons cependant naturel que la source s’arréte progressivement, ce qui fait que
I’éjecta présente une queue de matiére ot les vitesses décroissent progressivement avec le
temps d’émission.

Nous allons tout d’abord calculer la puissance dissipée par le choc retour pour une telle
distribution de facteur de Lorentz dans et montrer qu’il est ainsi possible de reproduire
les différentes pentes de la rémanence canonique. Nous allons ensuite discuter sous quelles
conditions I’énergie ainsi dissipée peut étre rayonnée en X, ce qui fait alors de notre modéle
une alternative pour expliquer la rémanence X précoce.

129
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14.1 Description détaillée du choc retour

Nous prenons tout d’abord une distribution de facteurs de Lorentz telle que celle de
I’équation (11.1) du chapitre 11 que nous rappelons ici :
Ly + 1, n Ly =T ( t
= cos(m
2 2 0.2ty

ING) ) (14.1)
sit <02ty et ['(t) =Ty sit > 0.2ty. Le choc retour traverse alors I'éjecta en trés peu
de temps (voir section 8.3), et ne peut donc expliquer une émission durant plusieurs jours.
La situation est cependant différente si au lieu d’un arrét brutal de la source au temps
t = ts (durée d’activité de la source), nous supposons que la source s’éteint progressive-
ment, donnant lieu & une distribution de facteurs de Lorentz décroissant progressivement
jusqu’a des valeurs faibles (pouvant atteindre I'unité) a ¢,. Le facteur de Lorentz I étant le
rapport E/(MCQ) des taux d’injection d’énergie et de masse, un faible facteur de Lorentz
peut étre la conséquence (i) d’une baisse de E, de moins en moins d’énergie étant dispo-
nible de la source pour accélérer les baryons, et/ou (ii) une accroissement catastrophique
de M. Le premier cas semble plus naturel au moment des derniéres phases d’activité de
la source, et a été adopté pour la suite de cette étude.

Nous avons donc introduit une nouvelle distribution de facteur de Lorentz pour t >
O.5tW .

L=ty t/twr (14.2)

) =Tp+Tu—Ty) { 05

Nous pouvons voir figure (14.1) un tracé de ce facteur de Lorentz dans le cas Iy, = 200,
I'y =2, tw =10 s et § = 1. Avec une telle distribution, la durée d’activité de la source ne
change pas, mais le choc retour sera présent bien plus longtemps, jusqu’a ce que 1’éjecta
ait été ralenti au point que son facteur de Lorentz atteigne I' ~ I';.

14.2 Puissance dissipée

Considérant la distribution de facteur de Lorentz décrite précédemment, nous avons
calculé la puissance dissipée dans différents types d’environnement, milieu extérieur uni-
forme ou de type vent. I’énergie gamma isotrope rayonnée vaut E;so = 10 ergs. Nous
avons considéré les valeurs 0.5, 0.1 et 0.05 du paramétre A* dans le cas du vent et les
valeurs 1000, 10 et 0.1 pour la densité n en nombre de particules par cm™2 dans le cas du
milieu uniforme. Les profils résultants sont montrés figure 14.2 pour les valeurs I'y = 2 et
d = 1 (voir équation 14.2). Nous avons cependant vérifié que ces profils changent trés peu
avec des variations de I'; entre 1 et 10 et de 0 entre 0.5 et 2.
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FiGg. 14.1 — Sursaut a un seul pic. (a) : distribution initiale de facteur de Lorentz dans
I’¢jecta relativiste en fonction du temps d’éjection et de la distance D a la fin de [’éjection
a la source (en secondes lumiére). Ce facteur de Lorentz est décrit par I'équation (14.1),
avec I'yy = 200, Ty, = 50, et ty = 10 s (ligne épaisse) et par l'équation (14.2) avec I'y = 2
et 6 =1 (ligne fine). (b) : Profil bolométrique correspondant a la distribution donnée par
Iéquation (14.1) (ligne pleine), accompagné de la pente temporelle correspondante (ligne
pointillée). Aprés le mazimum, le profil est d’abord controlé par la dynamique des chocs
internes avant que les effets de courbure des surfaces émettrices ne dominent pour des
temps supérieurs a enwviron 20 s.

Les courbes figure (14.2) montrent une ressemblance frappante avec les rémanences
précoces observées en X par Swift. Nous voyons qu’aprés une centaine de secondes la
composante du choc retour domine la queue de I'émission prompte (la descente de pente
—3 calculée précédemment). Aux temps longs le déclin suit une pente constante d’environ
1.5. La forme de la région intermédiaire est la plus sensible & la densité de ’environne-
ment : a haute densité cette partie disparait presque complétement, la pente ~ 1.5 suivant
directement le déclin rapide initial, et au contraire & haute densité cette partie devient
complétement plate, et peut méme présenter un minimum.

Pour comparaison, nous avons aussi tracé le cas du sursaut nu sur la figure 14.2. Sans
milieu extérieur et pour une distribution de facteur de Lorentz donnée toujours par I’équa-
tion (14.1) avec I'y = 2 et § = 1, nous trouvons qu’une part importante de I'éjecta (tout
le matériel dont le facteur de Lorentz est plus petit que 140) n’est pas affectée par les
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F1G. 14.2 — Puissance dissipée en fonction du temps observateur pendant la propagation

du choc retour. Le facteur de Lorentz est donné par l’équation (14.2), avec Ty = 2 and
d=1.(a) : cas d’un milieu extérieur de type vent avec A* = 0.5 (ligne de traits), A* = 0.1
(ligne pleine) et A* = 0.05 (ligne pointillée). (b) cas du milieu uniforme avec n = 1000
(ligne en traits), n = 10 (ligne pleine) et n = 0.1 em™3 (ligne pointillée). Dans chaque cas
la ligne fine représente le sursaut nu.

chocs internes. Avec un milieu extérieur le choc retour se propage a travers ce matériel et
produit la composante observée aux temps longs.

Pour comprendre le comportement de la contribution du choc retour nous considérons
le modéle suivant, suffisamment simple pour étre étudié analytiquement en détail : I'éjecta
est considéré comme une couche unique de masse M, et de facteur de Lorentz initial I'y
(représentant le matériel rapide ou ont eu lieu les chocs internes produisant 1’émission
prompte), suivi d’'une queue plus lente de la forme

M

I'(M)=T;+ (Cy—T;) (M) (14.3)

ou I'y est le facteur de Lorentz final a la fin de la queue et M, la masse totale du matériel
lent (M = 0 correspond a la derniére couche émise et § permet de varier la forme de la
queue). Nous pouvons remarquer que cette expression est directement tirée de I’équation
(14.1) dans le cas out M est constant. Une telle distribution ne donne pas lieu a des chocs
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internes et la puissance dissipée Py, est donc uniquement due au choc retour.

La contribution du choc retour est maximale a un temps proche du temps de décélé-
ration de la couche avant

Rdec

tdee = —— 14.4
dec ZCF(Q) ( )

_ 3=
with  Rgee = {M}

47TAFO

ot nous définissons la densité de la facon habituelle, c’est-a-dire p = Ar~ avec A = py et
s = 0 pour un milieu uniforme et s = 2 pour un milieu de type vent. Bien qu’une solution
analytique compléte puisse étre obtenue, nous n’avons considéré que son comportement
asymptotique en supposant que la couche avant suit la solution de Blandford-McKee (dé-
crite en section 5.2.1), c’est-a-dire qu’elle n’est que peu affectée par I'ajout d’énergie du
matériel lent la rattrapant peu a peu. L.a comparaison de cette approximation a des simu-
lations numériques montre qu’elle introduit une erreur de I'ordre de 25%. Pour calculer les
facteurs de Lorentz et énergie dissipée dans la collision nous considérerons le cas simplifié
décrit a la fin du chapitre 7.3. Le facteur de Lorentz de la couche avant sera noté I'y; la
masse et le facteur de Lorentz de la couche frappant cette couche avant seront M; et I'y.
Les équations (7.5) et (7.7) du chapitre 7.1 se réécrivent donc

Moly + (M — My)Ta; + M,T
T, =T, FQ\/ ol + o)/l + Ml (14.5)

Mol'y + (M — My)T'yy; + ML,
Egiss = [Mol'y + (M — Mo)Loy; + MiI'y — (Mo + (M — Mo)y; + M) T, 02(14-6)

Nous pouvons écrire la puissance dissipée dans le choc retour comme suit, :

dM dI’
Pdiss = r 6dz5802

14.
dr dt (147)

ol t est le temps observateur quand une couche de facteur de Lorentz I' rattrape la couche
avant.

La fraction ey, de I'énergie cinétique du matériel arrivant dissipée dans la collision
peut étre obtenue a partir des équation (14.5) et (14.6) en prenant M; < Mo+ (M —My)T;,

ce qui donne
1 r,\1?
e =— |1 — [ =2 14.8

Ou I', est le facteur de Lorentz de la couche avant donné par la solution de Blandford-

McKee \
R\-

Ir',~T 14.9

(7)) (14.9)



134 CHAPITRE 14. REMANENCE PRECOCE (~ 10? — 10* S)

avec A = 22 = 3/2 pour un milieu uniforme et A = 1/2 pour un milieu de type vent.

Utilisant la relation dR/dt = 2¢I'2 nous obtenons la relation entre le rayon du choc et le

temps observateur :
" 1 R\
— = — . 14.10

Avec la distribution de facteur de Lorentz que nous supposons (équation 14.3), les
couches de matiére ont des vitesses initiales croissantes avec le rayon, et se déplacent donc
indépendamment les unes des autres a un facteur de Lorentz I fixe jusqu’a rattraper la
couche avant (notons que si le facteur de Lorentz n’est initialement pas complétement
monotone, des chocs internes vont avoir lieu, réorganisant ainsi le matériel par ordre
croissant de vitesse avec le rayon). Nous négligeons de plus le fait que le matériel lent
est émis durant un certain temps et nous écrivons ainsi la position de chaque couche en
fonction du temps observateur. Pour des temps observateurs longs devant celui des chocs

internes, I’équation suivante reste donc valable :

R t [T)\?
wonlw) (11

Eliminant le rayon entre les équations (14.10) et (14.11), nous obtenons le temps auquel

une couche de facteur de Lorentz I rattrape le choc avant :

_ 2241

tﬁ (224 1)1 (;) t (14.12)

d 0

Nous calculons ensuite, a partir des équations (14.9), (14.10) et (14.12), le facteur de
Lorentz I';, de la couche avant lorsqu’une couche de facteur de Lorentz I' la rattrape :

[, =T\ +1)"12. (14.13)

Afin d’obtenir la puissance dissipée sous la forme d’une simple loi de puissance, nous
écrivons s
dM M, (T \ ¢

— = — 14.14

dl oI (FO) ( )

c¢’est-a-dire que nous utilisons I'équation (14.3) en prenant I'y = 0, ce qui n’est évidemment,
pas correct mais ne change pas le comportement de la solution dans le régime relativiste.
Combinant les équations (14.12), (14.13) et (14.14) nous obtenons finalement

Pyiss(t) = ®(A, ) FoMc (£> (14.15)
§tg \tq
ol
®(\, 5) :% [1 —(2A+ 1)1/2]2 X (2\ + 1) o (14.16)
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Pour = 1 et les deux valeurs intéressantes de \, la puissance dissipée devient

Py; £\
T M ;s;/t = 6.6107° (t_) pour A = 3/2 (milieu uniforme)
04i¥s d d
AN
— ]_5 ]_0_2 (t_) pour A frg 1/2 (Vent) (1417)
d

qui est en accord avec les comportements asymptotiques des courbes de lumiéres montrées
figure 14.2.

14.3 L’énergie dissipée peut-elle étre émise en X 7

Nous venons de trouver la puissance dissipée, dont le profil ressemble beaucoup a
celui des rémanences observées par Swift. Cependant, avec les hypothéses habituelles
la contribution du choc retour se manifesterait principalement en visible et infrarouge
(Sari & Piran, 1999 [102]). De plus, I’émission aurait principalement lieu dans le régime
“slow cooling”, de sorte que la courbe de lumiére observée ne serait pas a priori proche
de la courbe de puissance dissipée. Nous examinons donc sous quelles conditions une
partie importante de I’énergie dissipée peut étre émise (i) en X, et (ii), dans le régime
“fast cooling”. Nous avons vu au chapitre 9.1 que les énergies et temps caractéristiques
synchrotron se comportaient comme

Eqyn < BT? et t, o< BT} (14.18)

dans le repére du matériel choqué. Pour que les électrons rayonnent a haute énergie il
faut B grand et I'? grand. Pour avoir B grand il faut ap grand et pour avoir I'* grand
il faut «, grand (et ¢ petit, voir chapitre 9.1). Tl faut donc équipartition, c’est-a-dire

B = Qe = Qparyons = 1/3

Nous pouvons visualiser des exemples de courbes de lumiére synthétiques dans la bande
XRT 0.3—10 keV figure 14.3, obtenues dans le cas de I'équipartition de I’énergie dissipée,
¢ = 1072, p = 2.5 et un redshift supposé z = 2, typique de la population des sursauts
de Swift (Jakobsson et al., 2006 [50]). Ces courbes de lumiére semblent bien reproduire
ce qu’on peut voir sur beaucoup d’observations de Swift, en particulier dans le cas d'un
milieu extérieur de type vent. Au contraire, un milieu uniforme donne souvent lieu & un
minimum suivi d’une bosse, ce qui n’a pas été couramment observeé.

14.4 Autres longueurs d’onde

Nous venons de voir que notre modéle semble pouvoir reproduire correctement les
courbes de lumiére de rémanences précoces telles qu’observées par Swift. Cependant, pour
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Fic. 14.3 — Courbes de lumiére en X dans la bande 0.3 — 10 keV des modeles de la figure
14.2. Les paramétres de redistribution de l’énergie post choc sont a, = agp = 1/3 et
¢ = 1072. Le redshift vaut z = 2. Les différents cas considérés figure 14.2 sont représentés
par les méme lignes pleine, pointillée et en tirets.

que les rémanences précoces soient un effet du choc retour, la contribution du choc avant
doit étre plus faible : cela implique soit un transfert de I’énergie dissipée peu efficace vers
les électrons (a, < 1072) ou le champ magnétique (ap < 107°) dans le matériel choqué.
Des difficultés a produire un champ magnétique assez important s’étendant dans les ré-
gions émettrices des rémanences ont par exemple été soulignées par Milosavljevié¢ et Nakar
(2006, [74]). Si le choc retour domine en X, qu’en est-il dans les autres longueurs d’onde,
en particulier le visible 7 Nous avons vérifié que des petites valeurs de «, et/ou de ag pour
le choc avant impliquent la plupart du temps que le choc retour domine aussi en visible. Il

nous faut donc vérifier la cohérence de notre modéle a des longueurs d’ondes plus grandes.

Afin de mieux comprendre le comportement multi-longueur d’ondes de notre modéle,
nous étudions les comportements du flux maximum F); et des fréquences caractéristiques
synchrotron et de refroidissement v, et v,, d’aprés Sari, Piran et Narayan (1998, [104]).
Comme nous ’avons vu, ces trois quantités dépendent du temps observateur ¢, du nombre
total d’électrons accélérés N, du champ magnétique dans le matériel choqué B, du facteur
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de Lorentz des électrons I'. et du facteur de Lorentz du matériel émetteur I" :

Fy o< TBN, (14.19)
U x TT2B (14.20)
veox I71B7%72 (14.21)

Nous considérons leur comportement asymptotique décrit dans la section précédente,
dans le cas particulier d’un environnement de type vent. [.’évolution de I'" est donnée par
I’équation (14.12) qui peut se réécrire

I(t) = Ty < ! )1/4 19T, G)M (14.22)

21 a

ol FQ = F0/100
Les équations (14.8), (14.13) et I'expression de ', (équation (9.12) chapitre 9.2) montrent

que I', atteint une valeur constante
9 My Qe p— 2 Qe p—2

re=4310""°"— — ——

m. € p—1 = ? E (14.23)

oll nous avons ajouté le facteur de normalisation 7;—:? dans I'expression de I'.. Il est plus
commode pour la suite d’exprimer le champ magnétique a partir de la continuité de la
densité d’énergie a la surface de discontinuité plutot que d’utiliser I'expression habituelle
(équation (9.5) section 9.1) :
r

B= (32ch2A)1/2E (14.24)
ou A est la constante du vent habituelle (non normalisée). Avec les équations (14.10) pour
R et (14.22) pour T" nous obtenons

W 1/2 —3/4
B(t) = 310" % <%) ¢ (14.25)

Finalement, le nombre d’électrons accélérés peut étre obtenu a partir de 1’équation

(14.14) qui, pour 6 = 1 donne
AN
1-1.19 (t—> ] (14.26)
d

ou b = %FO M;c? est I'énergie totale dans le matériel lent.

No(t) = 25

- 2
Lymye
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Nous pouvons enfin calculer les expressions de Fy;, v, et v. a partir des équations
(14.22), (14.23), (14.25) et (14.26) :

2 *\1/2
Fy = 1.410° g;%g) (CEslan )y 1 )
2 2
Vo = 9.151016 (au A%)1/? (%> (Ifj—j) x 1 Hy (14.27)
Ve = 82105 _aslE o 412
c . (aBA*)B/Q

avec Fs3 = Eis"/(lO53 erg) et ol I'expression de F); a été écrite dans la limite ¢ > t,.

Comparons ces expressions avec celles du cas du choc avant (voir figure 5.5 de la sec-
tion 5.2.1) : Fy; o< t71, et v, décroit moins rapidement, en t~' au lieu de t=3/2. Pour un
environnement de type vent, la fréquence de refroidissement v. a la méme dépendance
v, o 112,

Nous pouvons aussi calculer le temps ¢, de passage du régime “fast cooling” (v,,, > v.)
au régime “slow cooling” (v, < ) :

—9 LAY
p—=2oa ) $7 3052, (14.28)

t:2.3106(
P p—1 (I

Dans le cas d’un vent de constante normalisée, et avec les valeurs suivantes des paramétres
physiques : Es3=1,To =1, . =ap=1/3, (=102 p=25 A*=01et t;=100s, le
temps observateur de changement de régime vaut t;bs = 3.7 heures.

14.4.1 Calcul du flux dans différents régimes

De ces expressions nous pouvons tirer le flux a une fréquence unique (en unité de 10174

Hz, correspondant a 1 keV) dans les régimes “fast cooling” et “slow cooling” (Sari, Piran
et Narayan, 1998 [104]) :

Régime “fast cooling”

vy :

(14 2)? (CEs3)(apA*) 13

~7/6
Viza Xt
AT

= 10" mJ (14.29)
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(14.30)

(14.31)

(14.32)

(14.33)
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V> :
p—1 _P
(i) ()
VC VC
(14 z)t-p/2
D

p—1 p—1

. -2 _

g (%) (p—l> vl x T m) (14.34)
p —

= 1.310* x 0.36"/2 (CEs3) (apA*) T ¢/

14.4.2 Conséquences

Pour mieux comprendre les comportements de F)y, v, et v., prenons un exemple :
Iy=1,a =ag=1/3,(=10"% p =25, A* = 0.5 et t; = 100 s. Ainsi, la transition
entre les régimes “fast cooling” et “slow cooling” (;’—; = 1) arrive a t = 1.3(1 + 2) jours.
Nous adoptons pour la suite les fréquences X et optiques suivantes : vy = 2.410'7 Hz
correspondant a 1 keV, et vy = 4.8 10 Hz correspondant a 2 eV. Le redshift sera pris

égal & z = 2.

Nous avons effectué des simulations numériques avec ces paramétres, sauf ¢ que nous
varions de 31072 a 31072. Nous adoptons de plus un rougissement Ay, = 0.5 dans la
galaxie hote du sursaut. Les courbes de lumiére X et optiques résultantes sont montrées
figure 14.4.

Nous remarquons que pour ¢ = 31072 et10=2 elles montrent des cassures chroma-
tiques, et présentent de remarquables similitudes avec les courbes de rémanences des
sursauts GRB 050802, GRB 050922C et GRB 050801 montrées dans Panaitescu (2006,
187]).

Pour expliquer ces cassures chromatiques, il faut expliquer pourquoi les comportements
des courbes X et visible sont différentes, ce que nous allons voir maintenant (pour toutes
les dépendances en fréquence et en temps, se référer a la section précédente).

Pourquoi la courbe visible ne suit-elle pas initialement la courbe X ? Comme
nous le voyons sur les schémas figure 14.5, la fréquence vx passe dés les premiéres se-
condes au dessus de v, et donc, puisqu’a ce moment nous sommes en régime “fast cooling”,

1/2. (p—1)/2 ) . ,
Fy x l/c/ V,(qf )2 Or, la fréquence optique est au départ entre 1, et v, (nous sommes
. , . . 1/2
toujours en régime “fast cooling”), et se comporte donc comme Fy I/c/ . Nous avons de

plus vu (équations (14.19) de la section 14.4) que seule v, dépend du facteur de Lorentz
des électrons et pas F); ni v,.
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Or, c’est ce facteur de Lorentz qui a une forme présentant un creux puis une bosse
avant de reprendre une descente douce : au moment ou le choc retour commence a se
propager dans la queue lente de la matiére il est peu intense, et le facteur de Lorentz
des électrons est, donc a ce moment plus faible, d’ot le creux; lorsque le choc retour se
propage plus loin dans la queue il redevient plus fort, ce qui explique la bosse, puis la
reprise de la descente douce de v,,.

C’est donc la présence ou I’absence de v, dans la dépendance des flux qui fait que
le flux optique présente aux temps courts un déclin doux et régulier tandis que le flux X
présente une forme rappelant celle de I'..

Pourquoi voyons-nous une cassure en optique et pas en X7 La fréquence op-
tique est initialement entre v, et v, dans le régime “fast cooling”, mais passe au dessus
de v, au bout de quelques heures (2.6 heures avec les paramétres décrits au début de
cette section). Le flux optique prend alors la méme dépendance en v, que le flux X, et
les deux courbes se suivent. Les dépendances temporelles avant et aprés ce passage de
Vm par vy étant t oc t73/4 pour v, > vy > v, et tooc t—EHD/A = 415 (dans le cas de
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Fi1G. 14.4  Courbes de lumiére de rémanences précoces X (ligne pleine) et visible (ligne
pointillée) produites par le choc retour pour ae = ap = 0.33, p = 2.5, Iy, =1, A* = 0.5,
ty = 100 5, Ay = 0.5 et, de gauche & droite, ¢ = 31073, 1072 et 31072, Nous pouvons
constater combien ces courbes présentent des ressemblances avec celles des rémanences
précoces de GRB 050802, GRB 050922C et GRB 050801 telles que montrées dans Panai-
tescu (2006, [87]) - voir Figure 5.1.
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F1G. 14.5 — Schémas des comportements complets de v,, et v., ainsi que les positions des
fréquences d’observation visible et X par rapport a ces deux fréquences caractéristiques.
Les deux figures marquent [’évolution de ces courbes lorsque ( augmente : la courbe de
gauche représente le cas pour ¢ < 1072, la courbe de droite pour un  plus grand. Au
milieu sont marquées les dépendances temporelles des fluxr pour les cas considérés pour
Vpm €t V.. Nous pouvons remarquer l’absence de changement de pente lors du passage de
v > Uy, dans le régime “fast cooling” a v > v, dans le régime “slow cooling”.

Iexemple précédent) pour vy > v, nous observons donc une cassure de la courbe de
lumiére au moment du passage de fréquence. Dans ’exemple précédent, nous observons
un changement de pente de 0.75 a 1.5. Cette cassure étant due a un passage de fréquence,
il s’agit d'une cassure spectrale.

Nous pouvons objecter que la fréquence X passe aussi de v, > vy > V. a vx > Uy, €t
qu’on devrait donc aussi observer une cassure dans la courbe X. Cependant, cette cassure
a lieu a petit temps (¢ ~ 100s), et est donc noyée dans la contribution des chocs internes
(’émission prompte). C’est pourquoi elle n’est pas visible.

De plus, il est important de noter qu’il n’y a pas de cassure observée lors du passage
du régime “fast cooling” au régime “slow cooling”. En effet, le passage se fait pour les
deux fréquences (optique et X) du cas v > v, du régime “fast cooling” au cas v > v, du

régime “slow cooling”, et dans les deux situations la dépendance temporelle du flux est
F, t—2p+1)/2.

Evolution du temps de cassure avec ¢ : Nous avons vu que v, o< I'Z et que ', oc (71,
nous avons donc v,, oc (=2, Donc lorsque ¢ augmente, v, baisse, et les temps pour lesquels
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vx et vy traversent cette fréquence baissent (La figure 14.5 montre les courbes de v, et
v, ainsi que les positions de vy et vy, et ’évolution de ces courbes lorsque ( augmente :
la courbe de gauche représente le cas ¢ < 1072, la courbe de droite ¢ plus grand). Comme
la pente de v, en fonction du temps est trés grande a 'endroit ol vx la croise, le fait que
I’ensemble de la courbe baisse ne change pas beaucoup le temps auquel ce croisement se
produit. En revanche, la pente de v, en fonction du temps est faible & I'endroit o vy la
croise, I'abaissement de 1’ensemble de la courbe diminuera beaucoup le moment auquel
ce croisement a lieu. Jusqu’au point ou vy croise v, a un temps de l'ordre de quelques
centaines de secondes : la courbe optique suit alors la courbe X durant presque tout le
temps, sauf au tout début; pour des sursauts trés longs, cette cassure peut méme avoir
lieu durant l'activité gamma du sursaut, et étre alors, comme la cassure X, noyée dans
I’émission prompte.

Nous voyons donc que notre modéle du choc retour permet d’expliquer naturellement
le fait que certaines rémanences présentent des cassures chromatiques. Le paramétre (
permet de plus d’expliquer une grande variation sur les temps auxquels ces cassures se
situent, si I'on admet que la proportion d’électrons accélérés dans les chocs peut varier
d’un sursaut a l'autre.

14.5 Position respective des contributions du choc re-
tour et du choc avant

Nous avons vu que notre modéle permettait d’obtenir des ressemblances frappantes
avec les rémanences précoces observées par Swift, mais qu’il les explique seulement si
la contribution du choc retour domine celle du choc avant. Cependant, méme si le choc
retour domine initialement, I’évolution ultérieure de la rémanence va dépendre des com-
portements de «,. et ag dans le choc avant. S’ils augmentent assez avec le temps la
contribution du choc avant va finalement dominer mais le moment de la transition est
difficile & exprimer en 'absence d’un quelconque modéle pour les variations de ces para-
metres. Si le choc avant domine au bout d’environ un jour, les ajustements multi-longueur
d’onde effectués sur des rémanences obtenues dans I’ére pré-Swift resteront valides mais
la rémanence précoce sera expliquée par le choc retour. La transition sera marquée a
priori par un changement de pente ou la présence d’une bosse. Bien que de tels accidents
soient observés dans certains sursauts, cela ne semble pas étre une généralité. Un point
de vue bien plus radical peut donc étre adopté : nous supposons que dans certains cas la
contribution du choc avant ne prend jamais le dessus, de sorte que toute la rémanence est
le produit du choc retour. Les résultats montrés figure 14.5 semblent aller dans le sens de
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cette hypothése.

Afin de confirmer ou informer ceci, nous avons étudié le comportement de 1’émission
du choc retour a des longueurs d’ondes et des temps bien plus grands, c’est-a-dire la ré-
manence radio (ce travail n’est qu'une étude préliminaire, mais les résultats obtenus sont
importants a souligner) : nous avons tracé, figure 14.6, diverses courbes de lumiére radio
obtenues avec notre modéle du choc retour, dans le cas discuté au début de ce chapitre
(lorsque nous avons introduit le modéle du choc retour) : e = ap =1/3, p=2.5, Ty =1,
A* =0.5,t; =100 s et z = 2; la valeur de ¢ prend les valeurs 31073, 31072 et 310~

Nous voyons que la rémanence radio est particulierement sensible a la fraction ¢ d’élec-
trons accélérés dans les chocs a travers leffet de la self-absorption au début de I’évolution
(pentes croissantes), et que de cette maniére nous reproduisons la diversité observée des
rémanences radio. Une telle diversité (comme montrée figure 14.7) était difficile a expli-
quer dans le cadre du modéle "standard", nous montrons ici qu’elle est la conséquence
de la variation d’une seule valeur dans le modéle du choc retour, et est donc aisément
reproduite.

Nous voyons donc que le modéle du choc retour reproduit bien les formes observées
de rémanence précoce et de rémanence tardive. Il semble donc possible que la rémanence
compléte soit produite par le choc retour dans certains cas, méme si une étude plus com-
pléte devra encore le confirmer.

Nous voyons donc que notre modéle combiné avec le modéle "standard" du choc avant
semble pouvoir expliquer la plupart des formes de rémanences et rémanences précoces,
selon que 'ensemble (rémanence précoce + rémanence) est produit par le choc avant, par
le choc retour puis le choc avant ou par le choc retour seul. Cependant, nous devons encore
étudier ceci, en précisant les conditions sous lesquelles telle ou telle situation arrive, ainsi
que les caractéristiques de chaque cas (comme par exemple, quand le choc retour domine
au début puis le choc avant prend le dessus, le temps de la transition, et les évolutions
des flux a diverses longueurs d’onde). Nous devrons ensuite confronter ce modeéle a de
nombreuses observations multi-longueurs d’onde.

14.6 Conclusion

Nous nous sommes intéressés a la dissipation d’énergie dans le choc retour dans le cas
ou le facteur de Lorentz dans le matériel éjecté par la source décroit jusqu’a des valeurs
faibles, de 'ordre de I'y < 10. La propagation du choc retour s’étend alors sur le temps
long que prend la décélération des parties rapides de I’éjecta jusqu’a I' ~ I'y. Nous avons
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F1G. 14.6 — Rémanences radio pour les parameétres suivants : o, = ag = 1/3, p = 2.5,
Iy=1, A* =05, ty = 100 et z = 2 et diverses valeurs de ¢ 21073 (ligne continue), 31073
(ligne en traits longs), 31072 (ligne en traits courts), 31071 (ligne en traits et points) et
1 (ligne pointillée).

obtenu I'énergie dissipée pour des environnements uniformes ou de type vent. [.’évolution
de cette puissance dissipée montre une ressemblance frappante avec les courbes de réma-
nence observées par Swift, en particulier dans le cas du vent. Cependant, la contribution
du choc retour étant plutot attendue a basse énergie, pour 'obtenir en X il faut transférer
I’énergie dissipée dans le choc a une fraction ¢ seulement des électrons. Si cette condition
est réalisable, les rémanences précoces observées par Swift pourraient étre expliquées par
notre modéle plutdt que par le modeéle "standard" du choc avant. Cette derniére condition
n’est peut-étre pas vitale, comme le montre un modéle de choc retour plus détaillé que le
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FiG. 14.7 — Ezemple de courbes de lumiére optique (rouge), X (violet) et radio (vert,
8 Ghz) de divers sursauts. Nous pouvons remarquer la diversité des formes observées.
Panaitescu et Kumar, 2004 [90].

notre (Beloborodov et Uhm, 2007, |7]).

Nous avons aussi calculé I’émission optique du choc retour, dont la comparaison avec
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I’émission X montre souvent la présence de cassures chromatiques durant les quelques
premiéres heures. De telles cassures ont été observée et sont difficiles & expliquer dans le
cadre du modéle "standard" du choc avant - Panaitescu et al. (2006b, [92]) tentent d’ex-
pliquer cette particularité par une évolution des paramétres microphysiques des électrons
et, du champ magnétique au cours du temps dans un milieu de type vent, ou une origine
différente pour les émissions X et optique par exemple. Nous avons finalement proposé
que selon les cas la rémanence puisse étre due entiérement au choc retour, entiérement
au choc avant ou au choc retour au début puis au choc avant. Nous avons en particulier
étudier notre modéle du choc retour a temps longs - et donc fréquences plus basses.

Nous avons donc proposé un modéle pour expliquer les rémanences pré-
coces observées par Swift. Ce modéle repose sur trois conditions, les deux
premiéres étant nécessaires et la troisiéme permettant d’obtenir de meilleurs
résultats plus facilement :

(1) le facteur de Lorentz du matériel éjecté doit présenter une queue lente
allant jusqu’a des facteurs de Lorentz I'y < 10 pour les derniéres couches
éjectées.

(i) la contribution du choc avant doit étre plus faible que celle du choc
retour.

(1ii) 1’énergie dissipée doit étre transmise a seulement une fraction ( des
électrons.

Nous avons vu que selon le respect ou non de la deuxiéme condition nous
pouvons expliquer les variétés de rémanences précoces observées.

Ce modéle reproduit bien la forme canonique des rémanences précoces ob-
servées, et permet de plus d’expliquer les cassures chromatiques de certaines
rémanences. Un autre point positif pour ce modéle est qu’il donne de meilleurs
résultats dans un environnement de type vent, ce qui semble plus probable
qu’un environnement uniforme pour des objets parents de type étoiles Wolf-
Rayet.

Le modéle semble en outre capable de reproduire les comportements obser-
vés des rémanences radio. Cela fait un argument en faveur d’une rémanence
complétement expliquée par le choc retour et non plus par le choc avant, mais
I’étude compléte des positions respectives des contributions des chocs avant
et retour reste a faire.
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Nous avons cependant aussi étudié un autre modéle, non baryonique celui-la, pour
tenter d’expliquer la rémanence précoce : le modéle électromagnétique, dont nous allons
maintenant voir les résultats dans ce cadre. Nous avons déja présenté ce modéle et ses
résultats en général au chapitre 12 page 109, nous allons maintenant voir ses possibilités
vis-a-vis de la rémanence précoce.

14.7 Modéle électromagnétique

Nous allons déterminer les courbes de lumiéres en X et dans la bande V, a la fois pour
le modéle électromagnétique et pour le modéle "standard", afin de pouvoir comparer les
deux.

14.7.1 Reégimes d’émission

Nous avons tout d’abord calculé les fréquences critiques v, et v, a la facon de Sari,
Piran et Narayan (1998, [104]), qui sont représentées figure 14.8 pour des environnements
uniforme ou de type vent, avec les parametres a1 = ap_3 = Lsz = l et n = 1 ou
A* = 0.1 (ou nous définissons a._1 = /107" et ap_3 = ap/1073) selon le milieu
extérieur, uniforme ou de type vent.

Dans le cadre du modéle électromagnétique avec un milieu uniforme et une source
constante, le rapport des deux fréquences critiques est donné par

Vm,

—= =0.065 ol _jah _snLs (14.35)

oll n est la densité en cm™3, Ly, la puissance électromagnétique en unités de 1052 erg.s!,

et ou le facteur numérique correspondant & un indice de loi de puissance des électrons
p = 2.5). Le régime de refroidissement reste donc fixé tant que la source est active et ne
varie pas. Avec les paramétres précédemment fixés, la rémanence est toujours en régime
“slow cooling” dans le cas du milieu uniforme et passe du régime “fast cooling” tant que
la source est active au régime “slow cooling” peu aprés dans le cas du vent.

14.7.2 Comparaison avec le modéle "standard"

Avec les mémes paramétres que pour la figure 14.8, nous calculons les courbes de
rémanence en X (bande 2 — 10 keV) et dans la bande V pour un milieu uniforme et un
milieu de type vent. Nous montrons aussi pour comparaison (figure 14.9) les rémanences
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FiG. 14.8 — Les deux fréquences critiques vy, (lignes continues) et v. (tirets) dans le

cadre du modéle électromagnétique (lignes épaisses) et du modéle "standard" du choc avant
(lignes fines). Les paramétres utilisés sont les suivants : o _1 = ap,_3 = Lso = 1 Gauche :
milieu extérieur uniforme de densité n = 1 em™3. Droite : milieu estérieur de type vent
de constante normalisée A* = 0.1.

calculées dans le cadre du modéle "standard" du choc avant avec la méme énergie totale

Nous voyons que si aux temps longs les deux modéles coincident (régime Blandford-
McKee), aux temps courts la rémanence est bien plus brillante dans le cadre du modéle
électromagnétique. La différence d’évolution est plus flagrante dans un milieu uniforme,
en particulier en X. Ceci est du au fait que le facteur de Lorentz est plus grand dans le
modéle électromagnétique (figure 12.2 section 12.2 : de 'ordre de 500 pour le milieu uni-
forme et 70 pour le vent) que dans le modéle standard (ot il est plutot de 1'ordre de 50),
ce qui implique un plus grand facteur de Lorentz des électrons dans le matériel extérieur
choqué. La fréquence v, est donc déja dans les X & temps trés court alors qu’elle est en
UV /visible dans le modéle "standard". Dans le cas du vent, les différences entre les deux
modéles étant plus faibles, il sera plus difficile de les différencier.

Nous voyons d’aprés la figure 12.2 section 12.2 que les rémanences obtenues pour des
sources émettant de 1’énergie de facon variable sont trés semblables a celles du cas d'une
source constante, nous ne comparerons donc pas ici ces cas avec le modéle standard : les
conclusions sont les mémes.
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Fi1G. 14.9 — Comparaison de rémanences entre le modéle électromagnétique (lignes conti-
nues) et le modeéle "standard" (lignes pointillées) Haut : bande X (2 — 10 keV). Bas :
bande V. Colonne de gauche : milieu uniforme de densité n = 1 ¢cm™3 Colonne de droite :
Milieu de type vent de constante normalisée A* = 0.1. Nous avons supposé un redshift
z = 2. En grisé est marquée la durée d’activité de la source, et donc la durée de l’émis-
sion prompte dans le référentiel observateur. Dans ces zones, il sera donc trés difficile de
discerner [’émission de la rémanence, puisque ’émission prompte lui sera superposée.

14.7.3 La rémanence “canonique” peut-elle étre expliquée par le
modéle électromagnétique ?

Nous voyons (figure 14.9) que les rémanences présentent vers quelques dizaines de
secondes une descente de faible pente (environ —0.25), en particulier dans le cas du vent,
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ou cette descente douce s’étend environ entre quelques secondes et 150 s (seulement entre
40 et 150 s dans le cas du milieu uniforme). La durée d’activité de la source - et donc
de 1I’émission prompte - étant de 50 s, cette descente douce ne dure que jusqu’a la fin
de l'activité de la source (150 s dans le référentiel observateur, puisque la source est a
un redshift z = 2), a des temps correspondants a ceux auxquels sont observés les plus
courts et précoces des “plateaux” des rémanences des observations de Swift. Cependant,
cette durée étant celle de I'activité de la source, nous pouvons penser qu’elle sera aussi
celle de I’émission prompte. Cette derniére viendra donc se superposer a la rémanence,
noyant ainsi le “platean” observé. A des temps plus longs nous n’observons aucun plateau.
Il semble donc peu probable que la rémanence précoce telle qu’observée par Swift puisse
étre expliquée par ce modeéle. Cependant, comme nous ne pouvons modéliser 1’émission
prompte, il faut rester prudent et ne pas I’écarter sans une étude approfondie.

14.7.4 Les observations permettraient-elles de distinguer entre
les modéles standard et électromagnétique ?

Nous voyons d’aprés les courbes figure 14.9 que les modéles électromagnétique et
standard donnent des rémanences différentes aux temps courts (¢ < 10% s). Cependant se
fonder sur ces différences uniquement pour identifier I'origine physique des sursauts serait
une tache difficile requérant une observation trés précoce de la rémanence.

En rayonnement X, Swift serait capable de la faire (au moins dans quelques cas), mais
le probléme vient ici du mélange a de tels temps de la rémanence avec ’émission prompte
plus brillante. Ce mélange empécherait probablement aussi une détection de I'empreinte
des variations de la source sur la rémanence (comme nous pouvons en voir figure 12.3
page 114).

Dans le visible, ot I’émission prompte est faible et probablement négligeable - voir ce-
pendant les récentes observations par RAPTOR des sursauts GRB 041219A et 050820A
(Vestrand et al., 2005 [110]; 2006[111]) - le modéle électromagnétique prédit une réma-
nence plus brillante pour des valeurs données de a,, ag et n ou A. Ces paramétres ne sont
cependant pas a priori connus dans les rémanences réelles, et opter pour I'un ou l'autre
modéle serait difficile. A I'heure actuelle, ce sont les propriétés de haute polarisation de
I’émission prompte dans le cas du modéle électromagnétique qui permettront, quand elles
seront mieux observables, de distinguer entre ce modéle et le modéle "standard".

14.7.5 Conclusion

Nous venons donc de voir que les rémanences obtenues dans le cadre du modéle électro-
magnétique différent notablement de celles obtenues avec le modéle standard aux temps
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courts. Cependant de telles différences seraient difficiles a voir, puisque probablement
noyées dans 1’émission prompte. De plus, si la présence d’une descente douce dans la
rémanence a des temps similaires & ceux observés pour les “plateaux” des rémanences
observées par Swift peut sembler prometteuse, expliquer la rémanence précoce canonique
par un modeéles électromagnétique impliquerait pour beaucoup de sursauts un temps d’ac-
tivité de la source trés long, et donc une énergie requise considérable.

Le modéle électromagnétique ne peut donc sans doute pas expliquer le
plateau des rémanences observées par Swift. L’origine physique de la réma-
nence - électromagnétique ou baryonique - pourrait étre déterminée par une
observation trés précoce si I’émission prompte ne s’avére pas occulter cette
rémanence a des temps aussi courts.

Cependant, nous ne pouvons complétement conclure sur ces deux points,
du fait de ’absence de prédiction de courbes de lumiéres d’émission prompte.
Le modéle électromagnétique n’est donc pas a écarter, mais il faudrait pouvoir
étudier en détail I’émission prompte pour conclure quant a sa validité ou non.

14.8 "Flares"

14.8.1 Modélisation et résultats

Nous avons vu en section 6.2 que par dessus la rémanence canonique se superposaient
souvent, des "flares", pics intenses dont on pense aujourd’hui qu’ils ne peuvent pas étre
produits par le choc avant. Nous avons donc tenté de les expliquer dans le cadre de notre
modele du choc retour.

Les premiers essais furent trés prometteurs, puisque nous pouvons produire des "flares"
de tailles et positions trés variables (figure 14.11). Pour cela, nous introduisons simple-
ment dans la queue lente de distribution de facteur de Lorentz des variations (une bosse
par exemple, voir figure 14.10) au sein de laquelle se produisent des chocs internes, créant
ainsi une concentration de matiére & méme facteur de Lorentz qui se manifestera par une
réillumination de la rémanence lorsque le choc retour la traversera.

Pour les exemples montrés ici, les paramétres sont les suivants : E;,, = 10% ergs,
ag = 107, a. = 0.1, p = 2.1, z = 1, et le milieu extérieur est un vent de constante
normalisée A* = 1072, La premiére bosse du facteur de Lorentz (tel que montré figure
14.10) varie entre 50 et 200. Nous appelons I', le maximum de la deuxiéme bosse de la
distribution de facteurs de Lorentz de la matiere, et I'y le facteur de Lorentz terminal de
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FiG. 14.10 — Ezxemple de facteur de Lorentz permettant d’obtenir un "flare"” dans la courbe
de lumiére et la rémanence précoce correspondant.

la distribution (le facteur de Lorentz de la toute derniére couche de matiére émise).

Nous comparons des formes de "flares" que nous avons pu obtenir a certaines réma-
nences précoces de sursauts présentant des caractéristiques particuliéres : GRB 050502B
(figure 14.12) présentant un sursaut intense suivi d'un deuxiéme plus petit de forme par-
ticuliére, et GRB 050904, présentant en fin d’émission prompte un pic avec une descente
raide, et plus loin une multiplicité de "flares". Il faut souligner le fait que ces comparai-
sons sont 1a a titre d’exemple pour montrer que nous pouvons représenter la diversité des
rémanences précoces et "flares" observés, mais que nous n’avons absolument pas cherché
a ajuster précisément les observations.

Le probleme de cette approche est que les pentes de descente des "flares" ainsi obtenus
sont limitées par les effets géométriques : les pentes les plus raides atteintes sont de I'ordre
de 3. Or, les pentes de descente observées des "flares" peuvent étre bien plus raides. Nous
avons donc cherché comment obtenir de telles pentes, et notre idée fut d’utiliser les “pat-
chy shells”, ou couches irréguliéres. Il est en outre d’autant plus intéressant d’essayer de
résoudre le probléme de la pente des “flares” que la fin de I’émission prompte se manifeste
aussi par une descente raide, avec des pentes observées parfois bien plus fortes que celles
prédites par 1’émission de haute latitude : nous pensons que les deux problémes sont liés
et que les “patchy shells” seraient & méme d’expliquer les deux.
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Fi1G. 14.11 — Position du "flare" obtenue avec une distribution semblable a celle de la
figure 14.10 mais avec diverses valeurs du facteur de Lorentz maximal Ty de la bosse
arriére (celle de gauche sur la représentation du facteur de Lorentz) : 400 (ligne pleine),
300 (traits longs), 200 (traits courts), 100 (pointillés), 50 (traits et points), 20 (traits
courts et traits longs).

14.8.2 Le modéle des couches irréguliéres

Le modéle des couches irréguliéres a été proposé par Kumar et Piran (2000b, [57]). Ce
modeéle part du principe qu’au sein d’un jet relativiste de facteur de Lorentz moyen I', la
taille d’une région causalement connectée est de 'ordre de 1/T". Le jet est donc composé de
(T AG)? régions causalement déconnectées. Une variation de la ligne de visée impliquera
donc une variation du flux observé - tant que nous sommes avant le “jet break”. Nous
avons pensé que ce modeéle pourrait remédier au probléme de la pente puisque, chaque
région émettrice étant plus petite que le jet, le flux décroitrait plus rapidement (ce qui
donnerait les pentes plus fortes attendues, aussi bien pour les flares que pour la fin de
I’émission prompte).

Mise en ceuvre dans notre code

Dans notre code, nous avons tout d’abord utilisé une approche simple : nous avons
découpé le jet en sous jets, ¢’est-a-dire que nous considérons en fait plusieurs jets d’angles
plus étroits que I'angle initial de 1’éjecta, ne se recouvrant pas, et une émission concentrée
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F1G. 14.12 — Comparaison d’une rémanence précoce synthétique (a droite) avec les "flares”
de GRB 050502B (a gauche). Nous pouvons constater la similitude, en dehors des pro-
blemes de pentes de descente que mous ne pouvons obtenir aussi raides. Les paramétres,
en plus de ceur communs a cette section, sont I'y = 250 et I'y = 50.

uniquement dans ces jets. En pratique, nous faisons la somme des contributions de chaque
sous jet en faisant tourner plusieurs fois le code.

Résultats

Malheureusement, nous n’avons pas obtenu de résultat probant, mais simplement une
baisse de flux sans changement de pente. Un tel résultat était sans doute prévisible, le
flux des diverses contributions des sous jets se moyennant.

14.8.3 Conclusion

Nous sommes capables avec notre modéle du choc retour de créer des flares & divers
endroits de la rémanence précoce ou plus lointaine, avec des intensités variables, et ce
avec des distributions de facteur de Lorentz simples, ce qui est trés prometteur. Nous ne
pouvons cependant pas encore reproduire les pentes de descente observées de ces flares,
mais ce probléme est présent aussi pour le modéle “standard”. Il faut faire appel & un
autre mécanisme pour expliquer ceci, mécanisme que nous n’avons pas encore identifié.
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14.9 La rémanence précoce : conclusion générale

Le modéle "standard" du choc avant a des difficultés a expliquer la rémanence pré-
coce canonique telle qu’observée par Swift. Nous avons donc tenté d’expliquer cette phase
cruciale par d’autres modéles.

Le premier modéle est celui du choc retour, que nous avons proposé dans une pu-
blication (art 3). Ce modéle repose sur trois conditions pour expliquer correctement la
rémanence précoce :

(i) le facteur de Lorentz du matériel éjecté doit présenter une queue lente allant jusqu’a

des facteurs de Lorentz I'y < 10 pour les derniéres couches éjectées.

(i1) la contribution du choc avant doit étre plus faible que celle du choc retour.

(111) 1'énergie dissipée doit étre transmise a seulement une fraction { < 1 des électrons.

Ce modéle permet de reproduire la diversité de formes observée de la ré-
manence précoce, avec ou sans flares, ainsi que de la rémanence tardive. De
plus, les cassures chromatiques, difficiles 4 expliquer par le modéle “standard”,
sont aisément expliquées par notre modéle. En outre, la similitude des profils
synthétiques avec les profils observée est meilleure dans le cas d’un environne-
ment de type vent. Tout ceci fait du modéle du choc retour une proposition a
considérer attentivement comme explication possible de la rémanence précoce
des sursauts longs.

Nous avons aussi tenté d’expliquer la rémanence précoce par le modéle
électromagnétique, sans cependant nous pencher sur les flares dans ce cas.
Ce modéle ne semble pas aussi prometteur qu’on pouvait le penser, méme si
I’absence de modélisation de 1’émission prompte ne permet pas de conclure de
maniére définitive.
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FiGg. 14.13 — Comparaison de rémanences précoces synthétiques (au milieu) avec GRB
050904 (en haut). Nous avons réussi a obtenir un pic en fin de sursaut proprement dit se
terminant par une descente raide, ainsi qu’une série de pics semblable a celle que GRB
050904 présente vers 10° — 10* s. Nous n’ajustons clairement pas les données, mais nous
pouvons obtenir des "flares" présentant un aspect caractéristique semblable a celui des ob-
servations. En bas sont représentés les profils de facteurs de Lorentz permettant d’obtenir
les rémanences situées juste au dessus. Nous avons, par dessus un profil constitué d’une
bosse suivie d’une partie plate puis d’'une descente sinusoidale, superposé des variations
AT

d’amplitude (?)bruit = 0.1 de forme sinusoidale (& gauche) ou aléatoires (a droite).
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Chapitre 15

La rémanence “classique” (~ 10% s et
plus)

Nous allons dans ce chapitre nous intéresser a la rémanence plus tardive, c¢’est-a-dire
a des temps ou elle était déja observée avant le satellite Swift.

Nous commencerons par étudier le sursaut GRB 030329, puis un environnement réa-
liste des objets parents de sursauts gamma. Ces travaux ayant été effectués avant le
développement de notre modéle du choc retour, ils seront décrits dans le cadre du modéle
standard, ou la rémanence est un effet du choc avant. Il sera intéressant de reprendre de
telles études dans le cadre du modéle du choc retour, cependant ceci ne pourra étre fait
qu’apres ma thése. Mais méme dans le cadre du modéle "standard", des points intéressants
ont pu étre soulevés lors de ces travaux.

15.1 GRB 030329 : chocs rafraichis et test du modéle
des chocs internes ?

15.1.1 Courbe de lumiére de la rémanence et particularités

Le sursaut du 29 mars 2003 est un des plus proches sursauts de redshift connu, et reste
le sursaut dont la rémanence est la plus brillante jusqu’a aujourd’hui. En conséquence,
elle a pu extrémement bien échantillonnée. De plus, nous savons que GRB 030329 est
associé a une supernova de type Ic, SN 2003dh (voir section 1.6 page 23).

Cette rémanence présente une premiére décroissance en loi de puissance avec une pente
aq ~ 0.9 jusqu’a une cassure vers t. ~ 0.5 jours, puis une décroissance en loi de puissance
de pente as &~ 1.9 (Lipkin et al., 2004 [63]). Aprés cette cassure la rémanence présente de
nombreuses irrégularités et bosses (figure 15.1).

159
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Fi1G. 15.1 — Courbe de lumiére optique de la rémanence de GRB 0303529.

Nous avons vu en section 5.2.1 diverses hypothése étudiées par Granot, Nakar et Piran
(2003, [43]) pour tenter d’expliquer de telles bosses dans la rémanence. Les premiéres hy-
pothése étudiées se révélérent insatisfaisantes, laissant comme seule hypothése admissible
celle des chocs rafraichis (section 5.2.1).

Nous allons donc étudier ces bosses dans le cadre de I’hypothése des chocs rafraichis,
nous focalisant principalement sur la premiére de ces bosses. Celle-ci est particuliérement
intéressante puisque son temps de monté est court, et le rapport de sa largeur temporelle
au temps de début de montée est plus petit que 1 : elle commence a monter a tp,s5c >~ 1.3
jours, et s’étale sur une largeur Atpysse =~ 0.3 jour, soit un rapport Atppsse/tposse = 0.23.
Les autres bosses présentent de fagon similaire un rapport Atposse/trosse S 0.2.

Dans le cadre des chocs rafraichis tel que nous I'avons déja vu (section 5.2.1 page 59),
ceci parait inexplicable. Cependant, en poussant plus avant I’étude de cette hypothése,
nous pouvons montrer qu’elle permet d’expliquer un tel phénomeéne.

15.1.2 Retour sur ’hypothése des chocs rafraichis

L’idée originale de 'hypothése des chocs rafraichis était que le choc entre le matériel
lent et le matériel initialement plus rapide se produisait a un temps ¢ précédent le “jet
break” ; ainsi, on aurait la largeur de la bosse At valant At ~ t. Cependant, si ce choc se
déroule apreés le “jet break”, tout le jet est visible.
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Le matériel avant (initialement plus rapide) accumule du matériel du milieu extérieur
et produit I’émission de la rémanence. Ce matériel est chaud, avec une énergie interne
bien supérieure a son énergie au repos. Ce matériel s’étend donc latéralement, a la vitesse
¢/+/3 dans le repére en comouvement (comme nous I’avons vu précédemment lors de la
description de I'ouverture latérale du jet, section 10.3). Au contraire, le matériel arriére
(initialement plus lent), s’étend dans un milieu avec trés peu de matiére (puisque cette
derniére a été balayée par le matériel avant) et donc, froide et de facteur de Lorentz
constant, ne s’étend latéralement que de fagon négligeable ([43]). Dans ce cas, I'angle
a prendre en compte lors du choc est celui du matériel arriére, 6;, et donc la largeur
temporelle de la bosse observée dans la rémanence est

RAG? AN (R AN (tons \
Atgpyg = —L = Aty (=) (= ) = At [ — obs (15.1)
2c Aeb Rb Aeb tb
ou les indices b se référent a des quantités définies au moment du “jet break” (At
est par exemple la largeur qu’aurait une bosse créée ainsi au temps ¢, du “jet break”, et
A, 'angle d’ouverture du matériel rapide a ¢;). L’exposant a vaut a = 1/4 si I'expansion

latérale du jet est négligeable (ce qui n’est pas le cas ici), et a =~ 0 si 'expansion latérale se
fait a la vitesse du son locale. Nous pouvons donc voir qu’il est possible d’obtenir une valeur

a
Atgng < Aty si Af; est assez petit devant Af, pour compenser 'effet de (%) . Nous

verrons plus loin que ceci est facile a réaliser, puisque I'exposant 2 des angles I'’emporte
largement sur l'exposant a < 1/4 des temps.

Maintenant que ceci est défini, nous allons pouvoir revenir au cas précis de la premiére
bosse de la rémanence du sursaut GRB 030329.

15.1.3 Origine de la premiére bosse de la rémanence de GRB
030329

Etant donné que le but n’est encore une fois pas de faire un ajustement précis d’une
simulation aux observations mais de comprendre un phénomeéne, par simplicité nous nous
consacrons uniquement a la premiére bosse. Nous nous plagons donc dans le cadre des
chocs rafraichis pour expliquer cette bosse.

Nous supposons que 1'objet central a émis du matériel rapide avec un facteur de Lo-
rentz [',, responsable de I’émission gamma du sursaut. Ce matériel rapide était suivi de
matériel plus lent, avec un facteur de Lorentz I'; de 'ordre de 10. Nous supposons que le
matériel lent et le matériel rapide sont émis simultanément.

Au début, le matériel rapide distance le matériel lent, puis est freiné par le milieu
extérieur, et est finalement rattrapé par le matériel lent. Nous allons donc tout d’abord
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calculer le temps auquel se produit le rattrapage.

Temps de rattrapage : Pour calculer le temps auquel se situe la bosse, nous consi-
dérons simplement deux couches, de facteurs de Lorentz initiaux respectifs I'; et I',, re-
présentant les matériels lent et rapide. Nous considérons de plus que la couche rapide se
déplace a facteur de Lorentz constant jusqu’au rayon de décélération Ry, suivant ensuite
la solution de Blandford-McKee définie en section 5.2.1

3

r=r, (R%)_%S (15.2)

avec toujours s = 0 pour un milieu uniforme et s = 2 pour un milieu de type vent.

Nous considérons le temps de décélération dans le repére observateur : nous prenons
ta = Rq/(2cT'?). Nous obtenons alors la relation entre le temps observateur et la position

de la couche avant :
R 4R t R\**®
obs d

La couche lente est, comme nous I'avons vu, protégée par la couche rapide, son facteur
de Lorentz est donc constant. La relation entre le temps observateur et son rayon est donc
tout simplement

obs __ R
! 2cI'?
A partir des équations 15.3 et 15.4, nous obtenons finalement le temps observateur de
collision des deux couches

(15.4)

. (T,\ %5
teot 2 tg(4 — 5)3—s (F—) (15.5)

l

Divers essais de simulations montrent qu’un milieu uniforme donne de bien meilleurs
résultats qu’un milieu de type vent : nous imposons donc un milieu extérieur uniforme de
densité nm,. Nous obtenons

B 1/3 n —~1/3 T, —-8/3
tg ~ 195 | ——— S 15.6
I (1053 erg) (1 parti01lle/cm3) (100) ( )

E 1/3 “1/3 N\ 8/3
teor ~ 1.66 (T> < [ 3) <_l) jours (15.7)
10° erg 1 particule/cm 10

et ainsi :
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Pour des valeurs standards E = 105 ergs et n = 1 particule/cm?, un temps de choc
de un jour est obtenu pour un facteur de Lorentz de la couche lente de I'ordre de I'; = 10.

Dans le modéle trés simple de deux couches, au moment du choc le matériel lent
ajoute son énergie au choc avant, causant ainsi la ré-illumination observée dans la courbe
de lumiére optique. Dans un cas plus réaliste, le matériel lent a une certaine extension et
une certaine dispersion en I', et la bosse est étalée sur un temps Atpysse pour plusieurs
raisons que nous allons détailler maintenant.

15.1.4 Largeur de la bosse
Effets géométriques

La premiére raison de 1’étalement de la bosse est indépendante du fait que le matériel
lent soit une couche unique ou plus épaisse : il s’agit de l'effet géométrique d’étalement du
temps de réception des photons du a la courbure des couches émettrices, que nous avons
déja étudié en détail (chapitre 10).

Rappelons que la bosse de la rémanence de GRB 030329 commence a monter a tp,5se ™~
1.3 jours, et s’étale sur une largeur Atposse >~ 0.3 jour, soit un rapport Atpesse/thosse == 0.23.
Elle ne peut donc pas étre expliquée par les chocs rafraichis avant un “jet break”, mais
nous avons vu que les chocs rafraichis aprés un “jet break” peuvent expliquer un rapport
At/t < 1. Nous en concluons donc que la cassure observée dans la rémanence de GRB
030329 doit étre un “jet break”. A cette condition, nous pouvons expliquer les bosses dans
le cadre des chocs rafraichis.

Considérant les différentes valeurs At, ~ t, = 0.5 jour de la cassure et Atp,sse ~ 0.3
jour, il est nécessaire que la valeur de a dans I’'équation (15.1) soit 0. La différence entre

2
les valeurs Atp,sse & 0.3 et At ~ 0.5 est alors expliquée par le facteur <2—3£) , plus petit

que 1 dans ce cas, puisque A#, est déterminé par le matériel rapide, en expansion, alors
que Af; est donné par le matériel lent, ne s’étendant latéralement que peu.

Dispersion du facteur de Lorentz dans le matériel lent

Nous avons calculé le temps de collision entre le matériel lent et le matériel rapide
pour deux couches uniques (équation 15.7) de facteurs de Lorentz donnés (et donc unique
pour le matériel lent). Si cependant le matériel lent a une certaine étendue spatiale et
un facteur de Lorentz présentant une certaine distribution, nous obtenons a partir de
cette méme équation une relation entre I’étalement en facteur de Lorentz du matériel et
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F1G. 15.2 — Aspect de la bosse dans la courbe de lumiére de la rémanence pour les valeurs
de parameétres suivantes : mn =1 em™, ag = 1073, a, = 107!, E;,, = 310°2 ergs, p ~ 2,
z = 0.168, un demi angle d’ouverture du matériel rapide valant 6°, et diverses valeurs du
demi angle d’ouverture du matériel lent : 3° (ligne pointillée), 4° (tirets courts), 5° (tirets
longs) et 6° (points et tirets). Nous voyons que dans les derniers cas, ot les matériels lent
et rapide ont des angles d’ouverture proches, la bosse se voit a peine car étalée sur un
temps plus long que lorsque 0, est bien plus petit que 0,.

I’étalement temporel correspondant de la bosse :

Ate, 4—sAl' AT . :
L2821 972t pour s = 0 (milieu uniforme)
tcol 3—35 Fl Fl

AT
= 4 F—l pour s = 2 (vent) (15.8)
!

Etant donné que dans le cas de GRB 030329 les bosses ont toutes un rapport Atyosse /thosse <
0.23, la relation précédente donne finalement une contrainte sur la dispersion en facteur
de Lorentz du matériel lent (puisque nous considérons un milieu uniforme) :

AL o4 (15.9)
I

15.1.5 Origine de ces contraintes

Nous venons de voir que dans le cadre de I’hypothése des chocs rafraichis, nous pou-
vons expliquer les bosses de la rémanence de GRB 030329, sous condition que deux faits
soient respectés : I'angle d’ouverture du matériel lent doit étre plus faible que celui du
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F1G. 15.3 — Aspect de la bosse dans la courbe de lumiére de la rémanence pour les mémes
valeurs de parametres que figure 15.2, un facteur de Lorentz du matériel lent T'y ~ 9 et
différentes valeurs de ATy : 0.1 (ligne pointillée), 0.3 (ligne en traits courts), 0.5 (ligne
en traits longs), 0.8 (ligne de points et traits courts), 1 (ligne de points et traits longs).

matériel rapide au moment de la cassure, et le facteur de Lorentz du matériel lent doit étre
trés plat!, presque constant, avec AT';/T; < 0.1. Tout ceci n’est cependant vrai que sous
une derniére contrainte : la cassure observée dans la rémanence doit étre un “jet break”.

Les deux premiéres conditions peuvent sembler trés “ad hoc”. Nous allons cependant
maintenant montrer qu’il n’en est rien, et qu’elles sont en fait naturellement obtenues.

Dispersion du facteur de Lorentz du matériel lent

L’une des conditions & satisfaire est le fait que la distribution de facteur de Lorentz
du matériel lent doit étre trés piquée (c’est-a-dire que nous devons avoir un facteur de
Lorentz du matériel lent presque constant). Cette condition peut sembler artificielle et
difficile a satisfaire : comment 1’'objet central peut il générer une telle distribution de fac-
teur de Lorentz étroite alors que le modéle des chocs internes requiert justement de larges
fluctuations ?

La réponse vient des chocs internes eux-mémes. En effet, durant les chocs internes,

selon les cas, il est plus clair de parler du facteur de Lorentz ou de sa distribution. Nous avons ici
AT /T < 0.1. Lorsque nous parlons du facteur de Lorentz (en fonction du rayon par exemple), nous
disons qu'il est plat ; lorsque nous parlons de sa distribution, nous disons qu’elle est trés piquée.
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F1G. 15.4 — Schéma des chocs internes : avant, la matiére présente une large distribution
de facteurs de Lorentz. Aprés, la matiére est ordonnée en facteurs de Lorentz croissants,
avec des paquets au sein desquels le facteur de Lorentz est quasiment constant..

comme nous l’avons vu, les couches rapides rattrapent les couches lentes et la masse
s’accumule sur les couches lentes. A la fin de la phase de chocs internes la matiére est
“rangée” par ordre croissant vers l'extérieur de facteurs de Lorentz, avec une succession
de “blocs” massifs présentant presque un facteur de Lorentz constant (figure 15.4). Un tel
comportement suggéré par des modeles simples comme celui des couches solides utilisé
dans cette thése a été confirmé par des simulations hydrodynamiques détaillées (Daigne
et Mochkovitch, 2000 [24]).

Les bosses successives dans la rémanence de GRB 030329 résultent donc probablement
de I'arrivée sur la couche avant de matériel ayant auparavant subi une phase de chocs
internes. De plus, ces chocs internes ayant eu lieu dans du matériel ayant un facteur de
Lorentz de I'ordre de 10 ou moins, ils se sont déroulés dans une matiére encore opaque a
son propre rayonnement. En effet, le calcul de la transparence aux photons d’un tel milieu

donne ) .
krE 3 E N\ T /T

= — =~ 10° | —57— — — 15.10

18 = 16rctoers (1053 erg) (1 S 10 ( )

ou kr est I'opacité de Thomson, E 'énergie injectée, ot I'échelle typique de variation
temporelle du facteur de Lorentz initial et I'; le facteur de Lorentz moyen du matériel
lent. Pour des valeurs standard, £ = 10° ergs, t = 1 s et I'; = 10, nous obtenons
Trs = 102, ce qui traduit un matériel opaque a son propre rayonnement. Nous pouvons
remarquer 'importance d’une valeur faible de I';, puisque dés que I'; dépasse 50 le matériel
devient transparent. Ceci explique donc pourquoi de telles phases de chocs internes n’ont
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pas été observées.

Condition sur les angles d’ouverture

Nous avons vu (section 10.3) qu'un jet de matiére s’étend latéralement avec une cer-
taine loi décrite par I'équation (10.28). Cette expansion latérale dépend du facteur de
Lorentz de la matiére, et donc de son évolution. Nous avons vu que le matériel rapide
voyait son facteur de Lorentz décroitre sous l'influence du milieu extérieur tandis que le
matériel lent, protégé par le matériel rapide, garde une vitesse constante. Les évolutions
en facteurs de Lorentz des deux matériels étant différentes, leur expansion le sera aussi.

De fagon plus détaillée, en partant de 1’équation (10.28) nous obtenons I’évolution en
fonction du temps de I'angle d’ouverture d’un jet de matiére (dans le référentiel fixe) :

t
AG = Ab, +/ Cstt (15.11)

, TR

ol Afy est I'angle initial d’ouverture du jet, identique pour les matériels lent et rapide.

[’évolution de I'angle d’ouverture dépend donc de la vitesse c¢s d’expansion latérale. Or,
comme nous ’avons vu, la matiére du milieu extérieur accrétée par le matériel rapide est
chaude, et donc sa vitesse d’expansion latérale est grande, valant ¢, = C/\/g Au contraire,
le matériel lent se déplace dans le vide, la matiére ayant été balayée devant lui par le
matériel rapide, et est donc froid. Il n’est cependant pas arbitrairement froid, puisque
comme nous venons de le voir, des chocs internes se sont déroulés en son sein alors qu’il
était encore opaque a son rayonnement, mais reste bien plus froid que le matériel rapide,
les chocs internes n’étant que faiblement relativistes. Nous avons donc /e < clopide ce
qui suffit & contrebalancer le fait que jusqu’a la collision I'; < T',, et donc au moment
ou se déroule le rattrapage 6, < #,.. Nous obtenons donc tout naturellement un angle
d’ouverture du matériel rapide plus grand que celui du matériel lent au moment de la
cassure, et ce méme en partant d’un angle d’ouverture identique pour les deux au niveau
de la source.

15.1.6 Conclusion

Nous avons donc vu au cours de ce travail un cadre dans lequel les bosses de la réma-
nence de GRB 030329 s’expliquent naturellement. Sous I’hypothése des chocs rafraichis,
pour obtenir Atposse/trosse S 0.23, deux conditions sont nécessaires : I'angle d’ouverture
du matériel lent doit étre plus faible que celui du matériel rapide au moment de la cassure
dans la rémanence, et la distribution de facteur de Lorentz dans le matériel lent doit étre
trés étroite. La premiére condition est une conséquence naturelle de I’expansion latérale

du jet, et la deuxiéme est naturellement obtenue si des chocs internes ont eu lieu dans le
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matériel lent avant le rattrapage. Tout ceci peut expliquer les bosses a la condition que
la cassure observée dans la rémanence soit un “jet break”.

Nous avons donc au cours de ce travail montré que la rémanence de GRB
030329 est une bonne indication en faveur des chocs internes, puisque ces der-
niers permettent d’expliquer naturellement une condition sinon peu évidente
a satisfaire pour expliquer les observations.

Ce travail a cependant été effectué dans le cadre du modéle "standard" du choc avant,
il sera donc important de réexaminer la situation avec le modéle du choc retour (étude
que nous n’avons malheureusement pas eu le temps de mener) : notre nouveau modéle
permet-il d’expliquer aussi simplement les bosses de la rémanence de GRB 030329, et les
conclusions sont-elles les mémes? une telle étude permettrait-elle de donner des indices
en faveur de 1'un ou lI'autre modéle au temps ot les bosses se trouvent ?

15.2 Environnement réaliste des sursauts gamma et son
effet sur la rémanence

Nous venons de voir que la rémanence des sursauts présente parfois des bosses, que
nous avons expliqué par le modéle des chocs rafraichis. Nous allons maintenant montrer
qu’un environnement plus réaliste peut aussi conduire a la formation d’une bosse.

L’association des sursauts gamma avec des supernovae de type Ib/c a été confirmée par
plusieurs observations directes (GRB 980425 et SN 1998bw ; GRB 030329 et SN 2003dh).
Ceci montre que les étoiles de type Wolf-Rayet (notées WR dans la suite) sont des ob-
jets parents des sursauts gamma, puisqu’elles sont a l'origine de ce type de supernovae.
De plus, les modéles d’objets parents et d’environnement (Ramirez-Ruis et al, 2001 [94] ;
Ramirez-Ruis et al, 2005 |95] ; Chevalier, Li et Fransson, 2004 [17]; van Marle, Langer et
Garcia-Segure, 2005 [108]) des sursauts ont montré que les WR sont de bons candidats
objets parents : les pentes de déclin des rémanences correspondent a une densité de type
vent de WR, et certaines raies d’absorption observées donnent une vitesse compatible
avec les vitesses de vents d’étoiles WR. Connaissant le type d’étoile donnant lieu & des
sursauts gamma, nous pouvons étudier I’environnement que de telles étoiles produisent et
qui sera donc celui dans lequel la rémanence du sursaut sera émise.

Dans cette étude nous avons utilisé le travail de Eldridge (Art 1) sur les environnements
d’étoiles de type WR et leur évolution jusqu’au moment de la supernova ou du sursaut
gamma, : nous étudions l'effet d’un tel environnement sur la rémanence, en particulier sa
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capacité a créer ou non des bosses dans la courbe de lumiére. Nous allons donc commencer
par décrire I'environnement des sursauts tel qu’il a été obtenu par Eldridge, puis nous
étudierons les rémanences obtenues dans de tels environnements.

15.2.1 Description de ’environnement

L’interaction du vent de I'étoile WR avec le milieu uniforme crée finalement une bulle
composée de différentes parties, comme on peut le voir figure 15.5, schématisé figure 15.6 :
tout d’abord le vent de I'étoile libre (“free wind”), puis le vent choqué (“stalled wind”),
avant d’atteindre le milieu interstellaire, choqué tout d’abord puis non choqué.

10°2F T 3 10 #FT T T T T T T T T T T T LA I B B LA B B |
1077 1072 -

N N

| 10724 |

1072

Density / g cm
Density / g cm

107% 1077 |

10728

E 1072

-27 -29
10 P I P P . 10 PSS A A A A AR RS A SN AN A A
0 2x10" 4x10" 6x10" 8x10'° 0 1x10% 2x10% 3x10% 4x10%°
Radius / cm. Radius / cm.

FI1G. 15.5  Densité de l’environnement d’une étoile de 70 masses solaires avec une mé-
tallicité Z = 0.004. La densité initiale du milieu interstellaire est ng = 10 em™ (gauche)
ou ng = 0.01 em™3 (droite). La densité est représentée selon l'axze y de rotation (ligne
de traits), selon l'axe x perpendiculaire a l'aze de rotation (ligne continue) et selon 'aze
x =y (ligne pointillée).

Lorsque la densité nyg du milieu interstellaire augmente, la bulle est de rayon de plus
en plus petit. Les inhomogénéités du vent choqué dépendent de ny et de I'inhomogénéité
initiale du vent stellaire.

Seule la hauteur du saut de densité entre les vents libre et choqué est importante pour
les rémanences de sursauts gamma, puisqu’'une fois I’éjecta au-dela de cette interface il
est considérablement ralenti et prend des années pour atteindre les autres interfaces. La
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F1G. 15.6 — Schéma de la densité au sein d’une bulle créée par le vent stellaire. Les axes
sont en unités logarithmiques. C’est un profil de densité de ce type que nous prendrons
pour en étudier 'effet sur la rémanence des sursauts gamma.

rémanence sera alors trop faible pour étre observable. Selon les paramétres de départ (prin-
cipalement ng) les rayons de transition vent libre/vent choque (R;.) et vent choqué/milieu
interstellaire (Rysrg) varient : 2101 < R, < 710%° ¢m et 10" < Ry79 < 910% cm.

Le saut de densité entre les deux vents est compris entre 4 et 8. Le facteur 4 est le cas
d’un choc adiabatique. Le facteur 8 est rare et arrive seulement pour des milieux interstel-
laires initialement trés denses (le cas de la figure 15.5 gauche par exemple). En général,
les modeéles donnent des sauts d’un facteur a peine plus grand que le cas adiabatique (< 5).

L’environnement que nous avons trouvé commence (aux petits rayons) par un milieu
de type vent, c’est-a-dire de densité Ar—2. Les valeurs de A* obtenues par Eldridge sont
au final 0.3 < A* < 3. Ce modéle ne semble donc pas pouvoir expliquer des valeurs plus
basses, comme celles trouvées a partir de plusieurs rémanences observées (tableau 15.1).
Cependant, étant donné les incertitudes présentes dans le modéle notamment sur la clas-
sification des différents types d’étoiles WR (que nous ne détaillerons pas ici), des valeurs
plus basses que 0.3 peuvent sans doute étre acceptées.

Les environnements de sursauts considérés sont la plupart du temps purement de
type vent ou uniforme (c’est ce que nous avons utilisé dans nos autres travaux). Nous
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GRB A,
011121 0.02
020405 < 0.07
021211 ~0.015
970508 0.3 0.39
991208 0.4 0.65

991216 ~1
000301C 0.45
000418 0.69
021004 0.6

TAB. 15.1 — Valeurs de A* pour divers sursauts, adapté de Chevalier, Li et Fransson (2004
[17]) et Panaitescu et Kumar (2002 [89]).

voyons qu’il faut cependant considérer le vent choqué. Ce dernier présente de grandes
inhomogénéités, mais aprés I'avoir pénétré 1’éjecta est énormément ralenti et ne parcourra
pas une grande distance. Nous pouvons donc considérer le vent choqué comme un milieu
uniforme. Pour notre étude des effets d’un tel environnement sur la rémanence, nous allons
finalement considérer un milieu de type vent (densité en Ar~2) suivi d’un milieu uniforme
avec un saut de densité au rayon de transition.

15.2.2 Effet d’un tel environnement sur la rémanence

Nous allons maintenant étudier la rémanence obtenue par ralentissement de 1'éjecta
dans un environnement tel que décrit dans la section précédente. Nous supposerons une
énergie isotrope totale Ej,, = 10° ergs, des paramétres microphysiques ag = 1073 et
a, = 0.1, une pente du spectre des électrons p = 2.5 et un redshift z = 1. Nous supposons
aussi un angle d’ouverture du jet Af = 10°, et une ligne de visée alignée avec ’axe du jet.
Nous calculons les rémanences obtenues dans la bande V.

Nous observons dans les rémanences (figure 15.7) une descente initiale de pente ~ —1.5
correspondant, & un environnement de type vent, puis un saut di au passage de l'inter-
face vent libre/vent choqué a Ry, et ensuite une descente de pente ~ —1 correspondant &
un milieu uniforme. Nous pouvons aussi voir dans certains cas la cassure due au “jet break”.

Nous illustrons figure 15.7 gauche Deffet de la variation de la densité du vent (& R,
fixé) : une densité plus grande implique une rémanence plus brillante et une décélération
de I'éjecta plus rapide. La rencontre avec 'interface a R;. a donc lieu plus tard lorsque A*
augmente.

L’effet du rayon Rj. auquel se situe la transition vent libre/vent choqué est décrit
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F1G. 15.7 — Gauche : Rémanences obtenues pour un rayon de transition vent libre/vent
choqué Ry, = 10'® em, un angle d’ouverture du jet AO = 10° et diverses valeurs de A* :
1, 0.1 et 0.01. La ligne en traits n’a été utilisée que pour rendre [’ensemble plus lisible aux
temps longs. Droite : Idem, mais cette fois-ci A* =1 est fixé et c’est Ry, qui varie.

figure 15.7 & droite. Pour des rayons de transition trés petits (R;. = 10'® ¢m), Ueffet du
saut de densité est masqué dans la forme générale de la courbe. Plus Ry. est grand, plus
le saut et le changement de pente I’accompagnant ont lieu tard dans la rémanence.

Il faut cependant noter que ces courbes ont été obtenues au début de ma thése, donc
avant que l'effet d’expansion latérale du jet soit inclus dans le programme. Lorsqu’un tel
effet est inclus, le jet ralentit plus vite, et donc atteint la transition entre le vent libre et
le vent choqué plus tard.

15.2.3 Conclusion

Nous venons de voir une fagon plus réaliste de décrire 'environnement des sursauts
gamma que simplement un milieu uniforme ou de type vent. Cependant, I’environnement
que nous venons de décrire n’est pas incompatible avec ces hypothéses simplificatrices,
puisque selon la valeur de la transition entre le vent libre et le vent choqué divers cas se
présentent : pour Ry trés grand, I’éjecta ne se propage que dans le vent libre (la transition
a lieu & un moment ou la rémanence n’est plus visible) ; pour Ry trés petit, nous avons vu
que leffet du saut de densité est masqué dans la forme de la rémanence, et nous observe-
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rons donc une rémanence de type uniforme; pour des R,. intermédiaires, nous observons
la transition par un saut accompagné d’un changement de pente dans la rémanence.

Le cas des Ry;. intermédiaires implique que le saut est vu dans la rémanence, nous
pouvons donc penser que cela serait un moyen d’expliquer des bosses comme dans le cas
de GRB 030329. Cependant, le passage de la transition implique un changement de pente
(vers une descente plus douce) aprés le saut, ce qui n’est pas observé dans la courbe de
lumiére de GRB 030329. Une telle explication n’est donc pas valable, d’autant plus qu'une
seule bosse est causée par ce type d’environnement, alors que la rémanence de GRB 030329
en présente plusieurs. Cependant, si dans une rémanence était observée une bosse suivie
d’un adoucissement du déclin, un effet de ’environnement tel que nous venons de le voir
serait a considérer.

15.3 La rémanence “classique” : conclusion générale

Nous avons donc étudié la rémanence “classique” des sursauts, c’est-a-dire pour des
temps t > 10* s. Nous avons observé la présence de bosses dans certaines rémanences, et
tenté de les expliquer par divers moyens.

L’hypothése des chocs rafraichis s’est révélée capable d’expliquer de telles
bosses, et apporte méme dans le cas de GRB 030329 une indication en faveur
du modéle des chocs internes, de méme qu’en faveur de l’ouverture latérale
du jet.

L’effet d’un milieu extérieur plus réaliste que ce qui est habituellement
considéré est de produire une bosse dans la rémanence, ainsi qu’un change-
ment de pente pour un déclin plus doux aprés cette bosse. Un tel effet ne peux
donc pas expliquer les rémanences présentant plusieurs bosses, ni celles dont
la pente est la méme avant et aprés la ou les bosses(s). Cependant, une telle
forme est assez repérable, et si elle était trouvée dans une courbe de lumiére
on pourrait remonter aux valeurs des densités des vents libre et choqué, ainsi
qu’au rayon de transition.
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Cette thése a débuté environ un an avant I'arrivée des premiéres observations de Swift.
Cela m’a donc laissé le temps d’appréhender le modéle "standard", avant de le voir remis
en cause par de plus en plus d’observations incohérentes avec tel ou tel point de ce modéle.
C’est donc dans cette ére de remise en question que nous avons abordé diverses questions
concernant les différentes phases des sursauts gamma, et en particulier la rémanence pré-
coce, particulierement importante du fait de son role charniére entre 1’émission prompte
et la rémanence classique. C’est de plus cette phase pour laquelle le flux de données de
Swift est encore aujourd’hui le plus important, et qui pose le plus de contraintes auquel
tout modéle doit répondre avant d’étre validé. Ces données ont conduit la communauté
scientifique a constater Iexistence d’une rémanence canonique, composée d'une descente
raide, suivie d’un plateau ou d’une descente douce, avant qu’apparaisse la rémanence telle
qu’observée avant Swift.

Nous nous sommes placés la plupart du temps dans le cadre de modéles baryoniques
(“standard”, ou notre modéle du choc retour), bien que nous ayons aussi étudié certains
cas sous l'éclairage du modéle électromagnétique.

Nous avons tout d’abord vu comment nous modélisions I'éjecta dans le cadre du modéle
des chocs internes, et comment nous avons pris en compte les effets géométriques dus a la
courbure des surfaces émettrices ainsi que I’étalement latéral du jet. Le freinage de 1’éjecta
par le milieu extérieur cause les chocs avant et retour. Dans le modéle “standard”, c¢’est le
choc avant qui émet la rémanence.

Nous avons montré que les chocs internes, le choc avant et le choc retour ne sont pas
forcément temporellement distincts, et que le choc retour peut notamment perturber le
profil du sursaut en intervenant en méme temps que les chocs internes. Ceci fait de notre
code un outil particuliérement adapté a I’étude de la rémanence précoce, ou les chocs
internes, avant et retour interviennent simultanément.

Nous avons ensuite étudié le sursaut phase par phase, en commencant par I’émission
prompte, avant de passer a la rémanence précoce puis a la rémanence plus tardive. Nous
avons montré, en nous appuyant sur le sursaut GRB 050820A, que la montée de la ré-
manence durant I’émission prompte était difficilement explicable dans le cadre du modéle
"standard", le choc retour venant perturber le profil gamma. Ceci nous a amené a propo-
ser un modéle alternatif au modeéle "standard", o la rémanence est due au choc retour
plutét qu’au choc avant.

Ce modéle du choc retour reproduit trés bien la forme de la rémanence canonique sous
réserve que trois conditions soient remplies : le choc retour doit étre de longue durée, ce
qui implique la présence d'une queue lente dans la distribution initiale de facteur de Lo-
rentz, la contribution du choc avant doit étre plus faible que celle du choc retour, et enfin
seule une partie des électrons doit étre accélérée. Ce modéle permet de plus d’obtenir des
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cassures chromatiques dans la rémanence, et reproduit aussi la diversité des rémanences
radio observées. Seuls les "flares" posent probléme, puisque nous pouvons expliquer la
diversité de positions et d’intensités observée, mais pas les pentes de descente trés raides.
Le modeéle du choc retour est donc a considérer sérieusement comme alternative au modéle
"standard" pour expliquer la rémanence précoce en cette période ot les observations de
Swift remettent en cause bien des faits que nous pensions acquis.

Le modéle électromagnétique permet de reproduire aisément la rémanence de GRB
050820A, mais l'absence de modélisation de I’émission prompte rend toute conclusion
définitive impossible. De méme, nous ne pouvons conclure quant a une distinction obser-
vationnelle de ce modéle par rapport au modéle "standard". Une mesure critique serait
I’'observation de la polarisation de I’émission prompte, qui doit, étre forte dans le cas du
modéle électromagnétique, contrairement au modéle "standard".

Le travail effectué sur la rémanence plus tardive montre que les bosses observées dans
la rémanence de GRB 030329 sont une bonne indication en faveur des chocs internes. Nous
avons aussi montré I'effet d’un milieu extérieur plus détaillé et réaliste que les simples vent
ou milieu uniforme habituellement considérés.

Voici donc les contributions que nous avons apporté a 'effort théorique visant a com-
prendre les sursauts gamma :

— notre analyse d’un sursaut bien observé, GRB 030329, favorise le modéle des chocs
internes.
notre modéle a montré qu’il est impossible de distinguer a partir des observations
de la rémanence le modéle “standard” du modéle électromagnétique.

— nous avons montré que le modéle “standard” a de grosses difficultés a reproduire la
montée de la rémanence de GRB 050820A.

— ceci, ajouté a des difficultés a reproduire les rémanences précoces observées par
Swift, nous a conduit a proposer un modéle alternatif pour la rémanence, dans le-
quel elle est produite par le choc retour. Ce modéle donne des résultats prometteurs
(forme des rémanences, cassures chromatiques), mais nécessite encore de nombreuses
études.

Il nous reste cependant de nombreuses études a effectuer, sur notre modeéle ou sur la

rémanence de fagon plus générale :

— I'étude du modeéle du choc retour est a poursuivre, notamment en ce qui concerne
I'identification du phénomeéne physique manquant pour expliquer les pentes trés
raides de fin de sursaut et des “flares”.

— il nous faut encore déterminer les caractéristiques observationelles qui permettront
de trancher en faveur du nouveau modéle, du modéle "standard" du choc avant ou
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d’une cohabitation des deux selon le temps et/ou le sursaut.

certains travaux de cette thése ayant été effectués dans le cadre du modéle "stan-
dard", il serait intéressant de les réexaminer & la lumiére du modéle du choc retour,
afin de comparer les résultats des deux études.

— enfin, il nous parait intéressant d’étudier une sorte particuliére de sursauts, courts
(Too < 5 s) et durs mais suivis d’une bosse longue (jusqu’a une centaine de secondes)
et molle. Nous pensions qu’ils pouvaient étre expliqués par une superposition de
I’émission prompte et de la montée de la rémanence, mais une étude préliminaire a
montré que cette interprétation ne se révélait pas pleinement satisfaisante.

Les données sont chaque jour plus nombreuses grace aux mission actuelles, et de nou-
velles missions déja prévues vont apporter d’autres observations, ouvrant notamment de
nouvelles fenétres :

- Le satellite italien AGILE observera a la fois dans les domaines 10 — 40 keV (ins-
trument superAGILE) et 30 MeV - 50 GeV (instrument GRID). Il fut mis en orbite
par une fusée indienne PSLV (Polar Satellite Launch Vehicle) le 23 avril 2007, et
travaillera dans les mémes bandes d’énergie que le faisait I'instrument FGRET a
bord du satellite ComptonGRO.

- Xshooter est un spectrométre qui doit étre installé sur le VLT en 2007. 11 devrait
recevoir la premiére lumiére en juillet 2008 et commencer a étre opérationnel début
2009. Il aura la particularité d’avoir une large bande d’observation a résolution
intermédiaire, et pourra entre autres utiliser les sursauts gamma comme source
lointaine permettant d’étudier le milieu inter-galactique.

- Le satellite international GLAST (Gamma Ray Large Area Space Telescope), dont le
lancement est prévu pour fin 2007, observera I'univers a haute énergie. I.’observation
des sursauts gamma se fera de 10 keV a 300 GeV, ouvrant ainsi une fenétre dans
les hautes énergies. Ce satellite comportera un télescope nouvelle génération LAT,
sensible de 20 MeV a 300 GeV, et plusieurs détecteurs de sursauts gamma, GBM,
sensibles de 20 keV a 25 MeV. Sa meilleur sensibilité (environ trente fois supérieure
aux performances actuelles) et sa résolution angulaire lui permettrons de localiser
les sources a quelques minutes d’arc seulement.

- L’instrument FCLAIRs, élément clé du satellite sino-frangais SVOM (Space based
multi-band Variable Object Monitor) est un télescope multi longueurs d’onde dé-
dié a I'étude des sursauts gamma. Il sera doté de deux caméras observant dans les
domaines 4 — 300 keV et 1 — 10 keV. Le point important de cette mission sera la
coordination avec deux télescopes au sol observant dans le visible et le proche infra-
rouge, ce qui permettra de suivre des rémanences de sursauts a trés grand redshift.
Son lancement est prévu en 2012,

Les sursauts gamma sont toujours un domaine en pleine expansion ou les surprises
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apportées par un nouveau satellite sont une constante : leur découverte par les satellites
VELA en 1967, la révélation par BATSE de leur isotropie sur le ciel, la découverte des
contreparties par BeppoSAX et enfin les observation de rémanences précoces par Swift.
Nous devons donc nous attendre & de nouveaux rebondissements dans les années futures,
mais il faut espérer que I'importance du flux de données de ces prochaines années per-
mettra de tendre vers une connaissance approfondie et détaillée de ces phénoménes.
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