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13Les sursauts gamma ont été dé
ouverts au 
ours des années 1960 par les satellitesaméri
ains de type VELA. Ce sont des phénomènes très brefs, durant de quelques mil-lise
ondes à quelques 
entaines de se
ondes, dont l'énergie est émise prin
ipalement enrayonnement gamma, autour de quelques 
entaines de keV. Leurs spe
tres sont tous trèssemblables, non thermiques et présentent un 
omportement en loi de puissan
e. En re-van
he, leurs pro�ls temporels sont très variés, montrant des stru
tures allant d'un pi
unique à une multipli
ité de pi
s de tailles et amplitudes variables. La variabilité de 
essursauts, pouvant des
endre jusqu'à la millise
onde dans 
ertains 
as, implique une sour
e
ompa
te 
omme origine du phénomène.La dé
ouverte de 
ontreparties optiques en 1997 apporte un nouveau sou�e à l'étudedes sursauts, ouvrant notamment de nouvelles fenêtres spe
trales d'étude, auparavantrestreinte aux rayons gamma et X. De plus, la dé
ouverte des 
ontreparties optiques
on�rme 
e qui n'était que soupçonné jusqu'alors : les sursauts ont lieu à des distan
es
osmologiques. La détermination des distan
es des sursauts a montré que les énergies de
es phénomènes étaient 
onsidérables : de l'ordre de 1051 à 1053 ergs pour une émissionisotrope, multipliées par un fa
teur ( Ω
4π

)

< 1 si l'émission n'est pas isotrope mais a lieudans un jet d'angle solide Ω : un sursaut en 
ours d'émission est la sour
e la plus lumi-neuse de l'univers.Jusqu'en 2004, année de début de ma thèse, divers satellites et téles
opes au sol ontobservé les sursauts et leurs 
ontreparties (que nous appelons rémanen
es), et le redshift(dé
alage 
osmologique vers le rouge) moyen de 
es sursauts était 1.2, ave
 un maximumà 4.5. De plus l'observation du sursaut et 
elle de sa rémanen
e étaient séparées par un
ertain laps de temps où au
une observation n'était disponible. Le lan
ement de Swift ennovembre 2004, et l'arrivée de ses premières observations quelques mois après, ont révo-lutionné les 
onnaissan
es que l'on pensait avoir sur les sursauts et leur rémanen
e. Toutd'abord, la sensibilité de 
e satellite permet une observation de sursauts plus faibles et/ouplus lointains, et surtout Swift peux pivoter pour lo
aliser et étudier les sursauts en moinsd'une 
entaine de se
ondes : l'observation gamma permet de lo
aliser le sursaut ave
 unepré
ision de quelques minutes d'ar
, mais en pivotant rapidement Swift peut lo
aliser pluspré
isément le sursaut grâ
e à sa rémanen
e X ave
 une pré
ision de quelques se
ondesd'ar
.Grâ
e à Swift, de nombreuses avan
ées ont été faites dans les observations de sur-sauts : en mai 2007, le redshift observé a été repoussé à 2.6, ave
 un maximum à 6.3 !Sur 172 sursauts déte
tés (soit environ 100 par an), 85% ont aussi été déte
tés en X, 58%en optique, et plusieurs 
ontreparties de sursauts 
ourts ont pu être observées (dont 65%en X, 30% en optique et 8% en radio). En outre, des observations 
ontinues ont pu êtrefaites entre le sursaut et sa 
ontrepartie dans de nombreux 
as, dévoilant la forme de 
ette



14transition, et la révélant bien plus 
omplexe que l'on avait pu le penser auparavant.Nous allons dans 
ette thèse aborder plusieurs points de la modélisation des sursautsgamma dans le 
adre du s
énario suivant : un événement 
atastrophique (
oales
en
e dedeux objets 
ompa
ts ou e�ondrement d'une étoile très massive) ayant lieu à distan
e
osmologique 
onduit à la formation d'un trou noir de masse stellaire en rotation entouréd'un disque épais. Une fra
tion de l'énergie de 
e système est inje
tée, par un mé
anismeque nous n'étudierons pas i
i, dans un éje
ta ultra relativiste. Cet éje
ta pourra être denature baryonique ou éle
tromagnétique, bien que nous ne 
onsidérerons la plupart dutemps que le 
as d'un éje
ta baryonique.Dans 
e modèle, une fra
tion de l'énergie 
inétique du vent est 
onvertie en rayonne-ment de la façon suivante : des inhomogénéités initiales du fa
teur de Lorentz présentesdans l'éje
ta (de telles variation sont envisageables du fait de la 
ourte é
helle de tempsdynamique du système à l'origine de l'éje
ta) mènent à la formation de 
ho
s au sein dela matière, les 
ho
s internes. Les ondes de 
ho
 ampli�ent le 
hamp magnétique et ya

élèrent les éle
trons. Ceux-
i rayonnent alors, émettant des photons gamma par rayon-nement syn
hrotron prin
ipalement : 
'est le sursaut proprement dit (appelé autrementémission �prompte�). Ensuite, l'éje
ta est freiné par l'environnement du sursaut, et deuxnouveaux 
ho
s se forment : le 
ho
 avant et le 
ho
 retour. Dans le modèle "standard",le 
ho
 avant est responsable de l'émission de la 
ontrepartie du sursaut, sa rémanen
e.La luminosité de 
ette rémanen
e dé
roît en loi de puissan
e et l'énergie typique de sesphotons aussi, traversant le spe
tre des rayons X à la radio en passant par l'optique.Dans le 
as du modèle éle
tromagnétique, le sursaut est produit par des re
onne
tionsmagnétiques au sein d'une bulle éle
tromagnétique, et la 
ontrepartie de façon similaireau 
as du modèle "standard" : la 
oquille formant la paroi extérieure de 
ette bulle éle
-tromagnétique balaye le milieu extérieur et est don
 freinée par 
e milieu environnant.Nous 
ommen
erons dans une première partie par rappeler l'historique des sursautsgamma, de leur dé
ouverte à aujourd'hui, puis nous présenterons les prin
ipales propriétéstemporelles et spe
trales observées de l'émission prompte et de la rémanen
e. Nous dé
ri-rons ensuite l'état a
tuel de la modélisation de 
es phénomènes. Du fait de l'importan
edu satellite Swift, nous insisterons sur les observations qu'il a e�e
tuées, et distingueronsl'état des modèles avant leur arrivée et en tenant 
ompte de 
es observations. Nous re-marquerons que de nombreux points que l'on pensait 
onnus de l'origine du sursaut et desa rémanen
e ont ainsi été remis en question, en parti
ulier en 
e qui 
on
erne la jon
tionentre le sursaut et la rémanen
e, 
e que nous appelons la rémanen
e pré
o
e.



15Nous dé
rirons dans la partie suivante le modèle des "
ou
hes solides" que nous utili-sons pour étudier les sursauts gamma, ainsi que son appli
ation pour synthétiser numéri-quement les 
ourbes de lumières d'émissions promptes et de rémanen
es. Nous dé
rironsquelles améliorations nous avons apportées à l'outil numérique utilisé. Nous montre-rons que la transition entre l'émission prompte et la rémanen
e est une phase
omplexe où 
ho
s internes, 
ho
 retour et 
ho
 avant se superposent, et quenotre outil numérique est parti
ulièrement adapté à l'étude d'une telle phase.La troisième partie sera 
onsa
rée à l'étude détaillée des sursauts dans leurs di�érentesphases : émission prompte, rémanen
e pré
o
e (102−104 s) et rémanen
e plus tardive (104s et plus). Nous oublierons dans 
ette partie la présen
e de la sour
e : nous partirons duprin
ipe qu'elle a émis l'énergie qui sera ultimement rayonnée, que 
ette énergie soit sousforme baryonique ou éle
tromagnétique. Nous tâ
herons au 
ours de 
ette partiede tester et 
omparer les modèles standard, éle
tromagnétique et un modèleque nous développerons, le modèle du 
ho
 retour. Nous 
her
herons aussi àmodéliser la transition entre l'émission prompte et la rémanen
e.Nous 
ommen
erons par étudier le sursaut proprement dit, 
'est-à-dire l'émissionprompte, puis la montée de la rémanen
e, ave
 le sursaut GRB 050820A1. Nous 
onsidére-rons pour 
e sursaut le modèle "standard" où la rémanen
e est une 
ontribution du 
ho
avant, ainsi que le modèle éle
tromagnétique.Nous montrerons que le modèle "stan-dard" présente des di�
ultés à expliquer un tel sursaut, 
e qui laisse à penserque 
e n'est pas la meilleure manière de dé
rire la réalité. Nous montreronsque le modèle éle
tromagnétique, s'il permet d'expliquer 
ertains points, nepeux 
omplètement être 
onfronté aux observations du fait de la 
omplexitéde sa modélisation.Nous étudierons ensuite la rémanen
e pré
o
e, en dé
rivant tout d'abord en détail unmodèle que nous proposons, dans lequel elle provient d'une 
ontribution du 
ho
 retour.Nous étudions les 
onditions dans lesquelles 
e modèle s'applique. Nous montrons que
e modèle reproduit la plupart des 
ara
téristiques des rémanen
es pré
o
esobservées par Swift dans les bandes X et optiques, ainsi que de la rémanen
eplus tardive en radio. Nous tentons dans 
ette même partie d'expliquer la rémanen
epré
o
e par le modèle éle
tromagnétique. Nous 
ara
térisons les di�éren
es entre lemodèle "standard" et le modèle éle
tromagnétique. Nous montrons que dans1Les sursauts gamma sont individuellement désignés 
omme suit : les trois lettre GRB (pour Gamma-Ray Burst) suivies de 6 
hi�res, la date de déte
tion é
rite année-mois-jour ave
 deux 
hi�res pour 
haque.Si plusieurs sursauts sont déte
tés le même jour, une lettre est ajoutée, 'a' pour le premier du jour, 'b'pour le suivant, et
. Par exemple GRB 050820A, premier sursaut déte
té le 20 août 2005.
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e 
as en
ore une fois le modèle éle
tromagnétique n'est pas à é
arter maisqu'on ne peux 
on
lure quant à son e�
a
ité à expliquer la rémanen
e pré
o
e.Notre travail sur la rémanen
e plus tardive visera prin
ipalement à étudier une parti-
ularité de 
ertaines rémanen
es, des séries de ré-illumination de la 
ourbe de lumière seprésentant sous forme de bosses. Ces études ayant été faites au début de notre thèse, ellessont présentées dans le 
adre du modèle standard où la rémanen
e est une 
ontributiondu 
ho
 avant. Nous montrerons par l'étude de GRB 030329 que la présen
ede 
es bosses est un fort indi
e en faveur des 
ho
s internes dans le 
adredu modèle �standard�. Nous montrerons 
omment un milieu environnant plusréaliste que 
e qui est habituellement 
onsidéré peut être obtenu, et 
ommentun tel milieu peut expliquer un 
ertain type de bosses dans la rémanen
e,mais pas 
elles de GRB 030329.



Deuxième partiePropriétés et modélisation des sursautsgamma
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Chapitre 1
Historique
1.1 La dé
ouverte des sursauts gammaLes sursauts gamma furent dé
ouverts par des satellites ameri
ains en 1967. Ces sa-tellites, de la 
lasse VELA, avaient été développés à la suite du Nu
lear Test Ban Treaty,traité international interdisant les essais nu
léaires dans et hors de l'atmosphère. Ayantpour but de véri�er que 
e traité était bien respe
té, ils disposaient d'instruments 
apablesde déte
ter des explosions nu
léaires, qui émettent entre autres du rayonnement gamma.Une étude des résultats par Klebesadel, indiqua un événement auquel le satellite avaitrépondu, mais qui ne pouvait pas être un essai nu
léaire. Ce
i resta une énigme jusqu'à
e qu'on déte
te de nouveaux événements du même type et qu'on puisse s'assurer qu'ilsétaient produits hors du système solaire.La dé
ouverte ne fut rendue publique par Klebesadel et al.[51℄ qu'en 1973 par unepubli
ation dans la revue ApJ et une 
onféren
e à la So
iété Améri
aine d'Astronomie.Seize sursauts avaient alors été déte
tés. Ces nouveaux phénomènes astrophysiques pré-sentent les 
ara
téristiques suivantes : une émission autour de 100 keV, très brève, et uneapparition aléatoire en position sur le 
iel 
omme en date. Plusieurs missions s
ienti�quesdédiées à l'étude des sursauts gamma suivirent, mais jusqu'aux années 1990 l'interpré-tation des résultats a

umulés resta déli
ate du fait que 
es sursauts n'étaient toujoursobservés que dans le domaine gamma. En parti
ulier, il était alors impossible de déter-miner la distan
e de 
es phénomènes, du fait de la mauvaise lo
alisation spatiale donnéepar les di�érents déte
teurs utilisés, et de l'absen
e de toute 
ontrepartie dans d'autreslongueurs d'onde. 19



20 CHAPITRE 1. HISTORIQUE1.2 Les premières missions spatialesParmi les diverses expérien
es dédiées à l'étude des sursauts gamma on peut 
iter lesexpérien
es améri
aines sur les sondes PVO (Pioneer Venus Orbiter, 1978-1992) et ISEE(International Sun Earth Explorer, 1978-1982), les expérien
es fran
o-russes SIGNE surles satellites Prognoz 6 (1977-1978), 7 (1978-1979) et 9 (1983-1984) et sur les sondesinterplanétaires Venera 11 et 12 (1978-1980) et Venera 13 et 14 (1981-1983), les expé-rien
es améri
aines sur la mission allemande Helios 2 (1976-1981). A la �n des années1980, environ 500 sursauts avaient déjà été déte
tés et plusieurs missions 
ontinuaient deles observer : l'expérien
e améri
aine toujours en 
ours sur la sonde Pioneer ainsi que lamission SMM (Solar Maximum Mission, 1980-1989), l'instrument fran
o-soviétique Lilassur la sonde Phobos (1988) et la mission japonaise Ginga (1987-1991).Dans les années 1990 de nouvelles expérien
es furent 
onsa
rées aux sursauts gamma,dont les prin
ipales furent PHEBUS (parti
ipation française), KONUS et TOURNESOLà bord du satellite soviétique GRANAT (1989-1999), un déte
teur gamma sur la sondeUlysses (lan
ée en 1990), les expérien
es TGRS et KONUS sur la sonde améri
aineWIND(lan
ée en 1994) et en�n l'expérien
e BATSE (Burst and Transient Sour
e Experiment)à bord de l'observatoire spatial améri
ain CGRO (Compton Gamma-Ray Observatory,1991-2000).BATSE ayant une sensibilité 
inq à dix fois plus élevée que les pré
édentes expérien
es,de grands espoirs étaient fondés sur ses résultats. En parti
ulier sur la lumière qu'ilsapporteraient sur les di�érents modèles de sursauts proposés dans les années 1980. Cesmodèles expliquaient les sursauts par des phénomènes prenant pla
e à la surfa
e d'étoilesà neutrons dans le disque gala
tique : explosions thermonu
léaires (Woosley et Walla
e,1982 [115℄ ; Hameury et Lasota, 1986 [44℄), a

rétion de matière 
ométaire (Mitrofanovet Sagdeev, 1990 [75℄), tremblements de 
roûte (Blaes et al., 1989 [10℄) ou instabilités dudisque d'a

rétion (Epstein, 1985 [30℄). On attendait notamment que la distribution dessursauts les plus faibles révèle leur lo
alisation dans le disque gala
tique.On pensait 
es étoiles à neutrons d'origine gala
tique suite à plusieurs faits observa-tionnels : 
ertains sursauts semblaient présenter des raies 
y
lotron (déte
tion par Gingaet 
ertaines expérien
es russes), extrême variabilité des pro�ls (
onduisant à envisager dessour
es très 
ompa
tes) et 
ompatibilité de 
es observations ave
 les estimations faites dunombre de sour
es et de leur énergie. Les étoiles à neutrons étant de plus invoquéespour expliquer d'autres phénomènes dans les domaines X et gamma, il paraissait logiquequ'elles puissent aussi expliquer les sursauts gamma. La �n des années 1980 voit l'exis-ten
e de plusieurs versions de 
e modèle gala
tique prédisant des propriétés temporelleset spe
trales en a

ord ave
 les observations de l'époque.



1.3. ISOTROPIE DE LA DISTRIBUTION SUR LE CIEL DES SURSAUTS GAMMA211.3 Isotropie de la distribution sur le 
iel des sursautsgammaLes résultats de BATSE surprirent don
 en révélant une distribution parfaitementisotrope (voir 
hapitre 3), 
e qui suggérait une distribution 
osmologique, ou dans unhalo gala
tique très étendu, (Fenimore et al., 1993 [34℄). On observa de plus que 
ettedistribution était inhomogène en distan
e, ave
 un dé�
it de sursauts faibles par rapportà 
e que donnerait, une distribution homogène dans un univers eu
lidien statique. L'hy-pothèse de l'origine des sursauts gamma dans le disque gala
tique devenant intenable,d'autres théories reviennent sur le devant de la s
ène : une première qui asso
ie toujoursles sursauts à des étoiles à neutrons, mais situées dans un halo gala
tique, et une autreproposant une origine 
osmologique (Pa
zy«ski 1986 [85℄). Cette dernière permet de plusd'expliquer simplement la distribution en distan
e observée des sursauts. Au fur et à me-sure de l'a

umulation de données, l'hypothèse du halo gala
tique devint de moins enmoins probable, la taille de 
e dernier devenant gigantesque (> 300 kp
) pour respe
terl'isotropie des sursauts.D'autres missions sont don
 programmées, pouvant 
ette fois déte
ter des sursautsdans plusieurs domaines spe
traux, a�n de les lo
aliser. L'année 1996 voit le lan
ementde HETE (High Energy Transient Explorer), qui é
houe, puis 
elui du satellite italo-néerlandais BeppoSAX, qui 
ommen
e à fon
tionner à la �n de 
ette même année. Bep-poSAX possède des 
apteurs gamma et X, 
e qui lui permet de déte
ter une éventuelle
ontrepartie X rapidement, et ainsi de lo
aliser bien plus pré
isément le sursaut : 3' aulieu de ∼ 5◦.
1.4 Dé
ouverte des 
ontrepartiesLe 28 février 1997 se produit une dé
ouverte majeure : pour la première fois, des
ontreparties X et optique sont déte
tées, grâ
e au satellite BeppoSAX, quelques heuresaprès le sursaut GRB 970228 (van Paradijs et al. 1997 [109℄). Cette même année voit la
on�rmation de l'origine 
osmologique des sursauts gamma ave
 la mesure par le téles-
ope Ke
k II du spe
tre optique de la rémanen
e de GRB 970508, où sont vues des raiesd'absorption du fer et du magnésium ave
 un dé
alage 
osmologique vers le rouge, ouredshift, z = 0.835. Cette origine 
osmologique est à nouveau 
on�rmée par la mesured'un nouveau redshift en dé
embre de la même année, z = 3.42 pour GRB 971214. Lamesure des distan
es auxquelles se déroulent 
es phénomènes fait prendre 
ons
ien
e dela quantité impressionnante d'énergie libérée par 
ha
un d'eux : de 1051 à 1053 ergs !



22 CHAPITRE 1. HISTORIQUELes observations faites par BeppoSAX indiquant qu'il ne fallait pas attendre un impor-tant rayonnement UV ou optique des sursauts gamma, mais qu'en revan
he le rayonne-ment X était plus important que prévu, l'équipe HETE dé
ida pour la deuxième versionde son satellite (les fonds furent a

ordés par la NASA en juillet 1997) d'�ter les 
amérasUV et de les rempla
er par des 
améras sensibles aux rayons X mous. Le lan
ement dusatellite eut lieu en o
tobre 2000.Le satellite HETE-2 apporta deux faits majeurs : la première preuve 
laire de l'as-so
iation d'un sursaut long (GRB 030329) ave
 une supernova de type I
 (SN 2003dh),et la première déte
tion de la rémanen
e d'un sursaut 
ourt (GRB 050709). Il a de pluspermis de mieux 
omprendre la distribution des paramètres spe
traux des sursauts, en
ara
térisant pré
isément les sursauts �mous� : �X-Ray Ri
h GRBs� et �X-Ray Flashes�(voir page 42).Dans les années 1997-2004, un nouveau type d'instrument pour le suivi des sursautsgamma apparaît : les téles
opes robotiques au sol, dont les prin
ipaux sont LOTIS (Li-vermore Opti
al Trans
ient Imaging System), ROTSE (Roboti
 Opti
al Trans
ient Sear
hExperiment), TAROT (Téles
ope à A
tion Rapide pour les Objets Transitoires). Ces té-les
opes peuvent s'orienter rapidement (quelques dizaines de se
ondes) suivant les alerteset lo
alisations envoyées par le satellite ayant déte
té le sursaut. Le premier grand su

èsde 
ette méthode fut la déte
tion en optique par ROTSE du sursaut du 23 janvier 1999,GRB 990123 (Akerlof et al., 1999 [1℄), alors même que l'émission gamma était toujoursen 
ours (émission dite �prompte�). L'observation de l'émission optique prompte reste 
e-pendant un phénomène rare, la déte
tion de GRB 990123 étant due en grande partie aufait qu'il était ex
eptionnellement brillant.Aujourd'hui, diverses missions non spé
ialement dédiées à l'étude des sursauts ob-servent 
ependant 
eux-
i ou leur rémanen
e : le satellite européen INTEGRAL (INTEr-national Gamma-Ray Astrophysi
s Laboratory), la mission améri
aine CHANDRA, lan
éen juillet 1999, et qui posséde une résolution huit fois supérieure à tous les satellites Xpré
édents, et la mission européenne XMM-Newton, lan
ée en dé
embre 1999. Les sa-tellites CHANDRA et XMM-Newton ne peuvent déte
ter de nouveaux sursauts, étantdonné qu'ils n'ont pas d'instrument gamma, mais sont utilisés pour suivre les rémanen
esX jusqu'à plusieurs semaines après l'événement.1.5 Les révélations de SwiftRé
emment eut lieu le lan
ement du satellite améri
ain Swift, dédié entièrement àl'étude des sursauts gamma (novembre 2004 - peu de temps après le début de ma thèse).Doté d'une sensibilité 
omparable à 
elle de BATSE, et surtout d'un temps d'orientation



1.6. LES OBJETS PARENTS 23rapide pour pointer des téles
opes X et optiques a�n de lo
aliser et d'étudier les sursautsdéte
tés, la 
ommunauté s
ienti�que attendait beau
oup de 
e satellite. Et ave
 raison.Le fait qu'il puisse s'orienter rapidement vers le sursaut déte
té par l'instrumentgamma (BAT, Burst Alert Teles
ope, 15 − 150 keV) lui permet de suivre très t�t dansson évolution la rémanen
e X ave
 le téles
ope XRT (X-Ray Teles
ope, 0.2−10 keV). Lesobservations réalisées soulevèrent de nombreuses questions sur des points qu'on pensait
ompris auparavant (
e
i sera détaillé au 
hapitre 6).Près de deux ans après son lan
ement, le satellite Swift a dé
ouvert en moyenne unsursaut tous les deux ou trois jours, dont 85% ont été suivis en X et 58% en optique. Il apermis la mesure de 83 redshifts au 24 septembre 2007. Swift a aussi pu observer plusieursrémanen
es de sursauts 
ourts, 
e qui n'avait jusqu'alors été fait qu'une fois par HETE-2pour GRB 050709. Sa sensibilité a aussi permis d'observer des sursauts plus lointains queles pré
édents satellites, repoussant le redshift moyen de 1.2 à 2.6 (Jakobsson et al., 2006[50℄, version révisée du 7 février 2006), et le redshift maximal observé de 4.5 à 6.3.1.6 Les objets parentsLes galaxies h�tes de sursauts longs (de durée supérieure à 2 s, voir 
hapitre 4) qui ontpu être observées sont de type tardif, souvent des galaxies bleues à fort taux de formationd'étoiles (Bloom et Pro
haska, 2005 [13℄ ; Savaglio, Glazebrook et Le Borgne, 2005 [105℄ ;Stanek et al., 2006 [107℄). Ce
i semblait indiquer que les sursauts longs provenaient del'e�ondrement d'étoiles massives, fait 
on�rmé par des observations prouvant que 
ertainssursauts étaient dire
tement asso
iés ave
 des surpernovae de type Ib/I
 (le premier 
asd'une telle asso
iation fut le sursaut GRB 980425, mais il n'apportait pas de preuve dé�-nitive du fait de ses 
ara
téristiques inhabituelles - Kulkarni et al., 1998 [54℄ ; la premièrepreuve formelle fut l'observation de GRB 030329 par HETE-2, qui est asso
ié à SN2003dh(Stanek et al., 2003 [106℄ ; Hjorth et al., 2003, [48℄)). Des études observationnelles ré
entesont de plus montré que la métalli
ité de 
es galaxies est inférieure à la métalli
ité moyennedes galaxies du même type (Le Flo
'h et al., 2003a [61℄ ; Le Flo
'h et al., 2003b [62℄ ; Sta-nek et al., 2006 [107℄)Les galaxies h�tes de sursauts 
ourts n'ont pu être observées que tout ré
emment : lapremière rémanen
e de sursaut 
ourt fut déte
tée par HETE-2 en 2005 : GRB 050709, etles suivantes par Swift. Sur les dix h�tes déte
tés depuis �n 2005, quatre sont des galaxieselliptiques (GRB 040924, 050509B, 050724 et 050813 ; Gehrels et al., 2005 [39℄ ; Barthelmyet al., 2005 [3℄ ; Berger et al., 2005 [9℄), une est une galaxie pro
he irrégulière (GRB 050709 ;Fox et al., 2005 [36℄) et une est une galaxie à fort taux de formation d'étoiles (GRB 050906 ;Jakobsson, 2005 [49℄). La présen
e de galaxies elliptiques 
omme objets parents va dans



24 CHAPITRE 1. HISTORIQUEle sens de l'hypothèse la plus souvent invoquée : la 
oales
en
e de deux objets 
ompa
ts(étoile à neutrons - trou noir ou étoile à neutrons - étoile à neutrons) 
omme sour
e dessursauts 
ourts (Pa
zy«ski, 1986 [85℄ ; Ei
hler et al., 1989 [28℄ ; Barthelmy et al., 2005[3℄ ; Lee, Ramirez-Ruiz et Granot, 2005 [60℄). Ce
i est 
ependant en
ore in
ertain, au
uneobservation dire
te - 
omme l'observation d'ondes gravitationnelles en provenan
e de lasour
e du sursaut - n'étant venu le 
on�rmer 
omme l'asso
iation formelle d'un sursautlong ave
 une supernova.1.7 Aujourd'huiNous vivons aujourd'hui un moment 
ru
ial de l'histoire des sursauts gamma, ave
l'arrivée régulière de nouvelles observations et parfois des surprises, 
omme la déte
tionde GRB 050904 qui a repoussé les limites du plus lointain sursaut observé à z = 6.3, oul'observation détaillée pour la première fois depuis GRB 990123 d'une émission optiquependant que le sursaut était en
ore a
tif en gamma, GRB 050820A (qui sera étudié endétail au 
hapitre 13.1). J'ai pu aussi au 
ours de 
ette thèse suivre les surprises 
on
er-nant la forme générale des rémanen
es observées par Swift, et les remises en question que
ela a progressivement soulevé. Là où la 
ommunauté pensait bien 
omprendre l'originephysique des sursauts gamma, nous en sommes à un point où de nouveaux modèles sontrégulièrement proposés, et 
onfrontés aux données.Ma thèse se situe don
 à un moment 
lé de l'histoire des sursauts gamma où de nom-breux points théoriques sont remis en question, et où en parti
ulier la rémanen
e pré
o
eapparaît sous un jour nouveau révélant toute sa 
omplexité.



Chapitre 2Cadre théorique généralLes sursauts gamma furent, 
omme on vient de le voir, longtemps d'origine mysté-rieuse. Aujourd'hui 
ependant, la 
ommunauté s
ienti�que est parvenue à un s
hémaglobal de produ
tion d'un sursaut gamma, dont voi
i les grandes lignes. A�n de poserle 
adre théorique dans lequel se situent nos travaux, nous esquisserons tout d'abord lesmé
anismes de produ
tion d'un vent relativiste, avant de dé
rire brièvement les mé
a-nismes d'émission du rayonnement observé (mé
anisme qui sera repris en détail dans les
hapitres 4 à 6).2.1 Événement initial et éje
tion d'un vent relativisteUn événement 
atastrophique mène à la 
réation d'un trou noir entouré d'un disque.Cet événement 
atastrophique peut être de deux types :� 
oales
en
e d'un système binaire de deux objets 
ompa
ts. Ce système peut être
omposé de deux étoiles à neutrons (Goodman, 1986 [41℄ ; Ei
hler et al., 1989 [28℄ ;Pa
zy«ski, 1991 [86℄ ; Narayan et al., 1992 [80℄) ou d'une étoile à neutrons et d'untrou noir (Narayan et al., 1992 [80℄ ; Mo
hkovit
h et al., 1993 [76℄).� �hypernova� ou �
ollapsar� (
es deux termes désignent tous deux le même phénomèneastrophysique mais de deux points de vue di�érents : l'�hypernova� est le point devue de l'observateur, puisque 
e phénomène ressemble à une supernova mais en pluslumineux, et le �
ollapsar� est le point de vue du théori
ien, puisque 
e nom désignela nature physique du phénomène) : e�ondrement du 
÷ur d'une étoile massive (parexemple de type Wolf-Rayet) en trou noir.Étant données les énergies impliquées dans un sursaut gamma, un trou noir de quelquesmasses solaires entouré d'un tore d'a

rétion est une solution naturelle. L'énergie qui seraensuite disponible pour le sursaut est l'énergie de liaison du disque et l'énergie de rotationdu trou noir (énergie qui peut être extraite par e�et Blandford-Znajek (1977, [12℄). Lalibération de 
ette énergie gravitationnelle se fait sur une é
helle de temps de l'ordre de25



26 CHAPITRE 2. CADRE THÉORIQUE GÉNÉRALquelques se
ondes ou 
entaines de se
ondes.Un modèle simple appelé �boule de feu� 
onsidère que l'énergie est inje
tée sous formepurement thermique. En réalité, une partie de l'énergie est aussi inje
tée sous forme ma-gnétique.Un point important intervenant dans 
e modèle de sursaut est le problème de 
ompa-
ité : étant donné la quantité de photons qui doit être émise dans un si petit volume, lamatière est a priori opaque à son propre rayonnement, et 
e pour trois raisons (Lithwi
k etSari, 2001 [64℄) : la 
oupure à haute énergie 
ausée par l'annihilation γ+γ → e++e−, pos-sible i
i à 
ause du non parallélisme des traje
toires des photons, la di�usion de photonssur les éle
trons ou positrons 
réés par l'annihilation de paires de photons et la di�usionde photons par des éle
trons asso
iés à des baryons présents dans l'éje
ta. Cependant, lesspe
tres des sursauts s'étendent au dessus de 0.5 MeV, 
'est-à-dire qu'il n'y a au
une 
ou-pure à haute énergie qui serait la signature de l'annihilation γ+γ → e++e−. Ce
i impliqueun très grand libre par
ours moyen des photons. Pour l'expliquer il faut invoquer le faitque des photons émis de façon isotrope dans le référentiel de la matière apparaissent fo
a-lisés dans un angle solide d'ouverture 1
Γ
(où Γ est le fa
teur de Lorentz de la matière) dansle référentiel de l'observateur. Lorsque Γ augmente, la fo
alisation des photons augmenteaussi et les traje
toires de 
es derniers sont don
 de plus en plus parallèles, diminuantainsi l'énergie disponible dans le repère du 
entre de masse et don
 augmentant l'éner-gie de seuil de l'intera
tion photon photon. Le deuxième phénomène dé
rit (la di�usionde photons sur les éle
trons ou positrons 
réés par l'annihilation de paires de photons)pose lui aussi une 
ontrainte sur le fa
teur de Lorentz, qui peut être plus importantedans 
ertains 
as que 
elle de l'annihilation photon-photon (la troisième 
ondition estgénéralement moins 
ontraignante que les deux pré
édentes). La 
ontrainte �nale sur lefa
teur de Lorentz moyen est Γ̄ ≥ 100 (Harding et Baring, 1994 [45℄ ; Mészáros, 1995 [71℄).Il y a don
 éje
tion d'un vent relativiste, qui atteint ensuite une période d'expan-sion libre. Puis viennent les phases d'émission des photons gamma qui parviendront àl'observateur. Ces dernières sont dé
rites dans la se
tion suivante.2.2 Émissions des photons responsables du sursaut etde la rémanen
eLe mé
anisme le plus dis
uté pour expliquer l'origine de l'émission prompte est lemodèle des 
ho
s internes. Le fa
teur de Lorentz du matériel éje
té est variable, sur uneé
helle de temps 
omparable à 
elle des variations de la sour
e, jusqu'à la millise
onde.
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Fig. 2.1 � Origine des sursauts : un événement 
atastrophique, qui peut être l'e�ondrementd'une étoile très massive (en haut) ou la 
oales
en
e de deux objets 
ompa
ts (en bas),mène à la 
réation d'un trou noir entouré d'un disque, d'où sont éje
tés deux jets dematière relativiste.Au sein de l'éje
ta se trouvent don
 des parties plus lentes et d'autres plus rapides1. Lesparties plus rapides rattrapent don
 au 
ours du temps les parties plus lentes (�gure 2.2).Au moment du rattrapage, il y a 
ho
, au sein duquel sont émis les rayons gamma res-ponsables du sursaut (voir 
hapitre 4).La rémanen
e est quant à elle généralement expliquée par le modèle du 
ho
 externe,qui intervient lorsque l'e�et du milieu extérieur (milieu interstellaire ou vent éje
té parl'étoile massive) 
ommen
e à se faire sentir à plus grande distan
e de la sour
e : le jetrelativiste éje
té par le trou noir balaye la matière de 
e milieu extérieur et est freiné.Nous avons don
 un 
ho
 avant se propageant dans le milieu extérieur, et un 
ho
 retourse propageant dans la matière du jet, la matière étant divisée en quatre zones distin
tes(par ordre de rayon 
roissant ; voir �gure 2.3) : l'éje
ta non 
hoqué (par le 
ho
 retour ;1Nous désignerons par la suite 
es parties sous les termes �parties lentes� et �parties rapides�, mêmesi 
es termes ne sont pas vraiment appropriés, puisque dans les deux 
as le fa
teur de Lorentz est granddevant un, de l'ordre de la 
entaine.
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Fig. 2.2 � Mé
anisme 
ausant l'émission des rayons gamma dans le modèle des 
ho
sinternes : les parties plus rapides de l'éje
ta rattrapent les plus lentes, 
ausant un 
ho
 au
ours duquel sont émis les photons gamma.des 
ho
s internes ont pu avoir lieu auparavant, ou même être en
ore en 
ours), l'éje
ta
hoqué (séparé du pré
édent par le 
ho
 retour), le milieu extérieur 
hoqué (séparé dupré
édent par la surfa
e de dis
ontinuité) et le milieu extérieur non 
hoqué (séparé dupré
édent par le 
ho
 avant). Vient ensuite le moment où, sous l'in�uen
e du milieu ex-térieur, le fa
teur de Lorentz de la matière baissant, le jet s'ouvre (voir se
tion 10.3).Dans le modèle "standard", le 
ho
 avant est responsable de l'émission de la réma-nen
e (
e
i sera dis
uté au 
hapitre 5). La 
ontribution du 
ho
 retour est in
ertaine,parfois 
onsidérée 
omme responsable d'un �ash optique, qui n'a 
ependant été observéqu'une seule fois, pour le sursaut GRB 990123, dont on peut voir les observations �gure2.4 (nous ne parlerons pas plus dans 
ette thèse de 
ette hypothèse du �ash optique, maisnous invoquerons le 
ho
 retour pour expliquer la rémanen
e au 
hapitre 14).
2.3 Référentiels et é
helles temporellesPlusieurs référentiels sont utilisés dans 
ette thèse :



2.3. RÉFÉRENTIELS ET ÉCHELLES TEMPORELLES 29

Fig. 2.3 � Intera
tion entre l'éje
ta et le milieu extérieur. Nous montrons sur 
e s
héma lepro�l de densité en fon
tion du rayon. Nous pouvons distinguer quatre régions (indiquéespar des 
hi�res arabes), séparées par trois surfa
es de dis
ontinuité (indiquées par des
hi�res romains) : (1) l'éje
ta non 
hoqué, (i) le 
ho
 retour, (2) l'éje
ta 
hoqué, (ii) lasurfa
e de dis
ontinuité, (3) le milieu extérieur 
hoqué, (iii) le 
ho
 avant, et (4) le milieuextérieur non 
hoqué.Le référentiel �xe : 
e référentiel est un référentiel �xe lié à la sour
e. Pour toute 
ettethèse, 
'est le référentiel utilisé par défaut.Dans le référentiel �xe tous les fa
teurs de Lorentz 
onsidérés sont grands devant 1(de l'ordre de 100 ou plus), nous ferons don
 toujours l'approximation β = v
c
∼ 1 − 1

2Γ2 .Le référentiel en 
omouvement : 
e référentiel est 
elui dans lequel une 
ou
hede matière, de fa
teur de Lorentz Γ dans le référentiel �xe, est au repos. Le passagedu référentiel �xe à 
e référentiel 
e fait par une transformation de Lorentz de vitesse
orrespondant à Γ. Don
, par rapport au référentiel �xe, les distan
es sont dilatées d'unfa
teur Γ, et les durées 
omme les énergies sont divisées par 
e même fa
teur (il fautdon
 produire des photons X dans 
e référentiel pour obtenir un sursaut gamma dansle référentiel �xe). Les variables 
onsidérées dans 
e repère seront notées ave
 un prime(exemple t′, temps dans le référentiel en 
omouvement).
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Fig. 2.4 � Courbe gamma de GRB 990123 observée par BATSE, ainsi que les points op-tiques observés par ROTSE. C'est l'ex
eptionnelle brillan
e de 
e �ash optique - magnitude
9 à un redshift z = 1.6 - qui a permis son observation.Le point de vue de l'observateur : il s'agit d'un référentiel lié au déte
teur de sur-sauts gamma. De 
e point de vue, les temps observés sont les temps du référentiel �xe liéà la sour
e modi�és par le temps mis par les photons pour par
ourir la distan
e entre leursour
e et le déte
teur (les variables observateur seront repérées par l'indi
e �obs� (exemple
tobs, temps observateur) :Considérons un rayonnement émis au rayon R0 au temps t0 au sein d'une 
ou
he dematière se déplaçant ave
 un fa
teur de Lorentz Γ dans le référentiel �xe lié à la sour
e.Nous appelons D la distan
e de l'observateur à la sour
e, et nous nous plaçons dans le 
assimple où la ligne de visée et l'axe du jet sont 
onfondus (nous verrons 
omment est intro-duit le 
hangement d'angle de visée au 
hapitre 10). L'observateur reçoit le rayonnementau temps

tsobs ≃ t0 +
D − R0

c
(2.1)soit, en 
hangeant l'origine des temps pour l'observateur tobs = tsobs − D

c
(
e qui revient àignorer le temps de par
ours des photons entre la sour
e et l'observateur, 
'est-à-dire àprendre la même origine des temps à la sour
e et au niveau de l'observateur),

tobs ≃ t0 −
R0

c
∼ t0 −

(

1 − 1

2Γ2

)

t0 ∼
t0

2Γ2
. (2.2)
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t0 ∼

R0

v
∼ R0

βc
∼ R0

c
(

1 − 1
2Γ2

) (2.3)il s'ensuit
tobs ∼

t0
2Γ2

∼ R0

2cΓ2
. (2.4)Nous avons �nalement une relation entre tobs et R0 :

tobs ∼
R0

2cΓ2
. (2.5)Lorsque nous tenons de plus 
ompte de l'expansion de l'univers, les temps observateurssont en plus multipliés par un fa
teur 1 + z, et les énergies divisées par 
e même fa
teur.

Nous allons maintenant aborder plus en détail les di�érents points de 
e s
héma gé-néral. Pour 
ela nous examinerons d'abord les propriétés observées des diverses phasesdes sursauts gamma (émission dite �prompte�, rémanen
e et rémanen
e pré
o
e), en in-sistant sur les ré
entes observations de Swift ; puis nous dé
rirons la théorie s'appliquantà 
haque phase, là aussi en insistant sur les apports et remises en question résultant desobservations de Swift.
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Fig. 2.5 � Mé
anismes responsables de l'émission prompte et de la rémanen
e (l'é
hellesur la gau
he indique le logarithme de la distan
e en mètres) : 1- a

élération de l'éje
ta.2- expansion libre. 3- rayon de transparen
e (la matière devient transparente à son proprerayonnement). 4- 
ho
s internes (responsables de l'émission gamma dite �prompte�). 5-
ho
 retour (dont la 
ontribution sera dis
utée en se
tion 14). 6- surfa
e de dis
ontinuité.7- 
ho
 avant (responsable de la rémanen
e dans le modèle standard). 8- ouverture du jetsous l'e�et du ralentissement 
ausé par le milieu extérieur.



Chapitre 3Propriétés globales des sursautsNous parlons i
i des propriétés globales des sursauts, 
'est-à-dire de leurs 
ara
té-ristiques en tant que population. Nous aborderons tout d'abord les propriétés de leurdistribution sur le 
iel, puis de leur distribution en durée et en�n leur distribution endistan
e.Distribution sur le 
iel : Durant ses 9 ans d'a
tivité, BATSE a déte
té 2704 sur-sauts, et au
une répétition n'a pu être mise en éviden
e. Les sursauts déte
tés par 
etteexpérien
e ont été lo
alisés ave
 des boîtes d'erreur de l'ordre de 5◦, parfois amélioréespar la suite par triangulation ave
 les déte
tions d'autres missions. La �gure 3.1 montre ladistribution sur le 
iel de 
es 2704 sursauts. Au
un é
art à l'isotropie n'est statistiquementdéte
té.Distribution temporelle : Les sursauts gamma sont des phénomènes très brefs, ave

ependant une distribution de durée s'étalant sur plusieurs ordres de grandeurs, 
ommeon peut le voir �gure 3.2 : la distribution s'étend de quelques 10−3 s à près de 103 s. Cettemême �gure montre bien que 
ette distribution est bimodale, ave
 un groupe de sursauts�
ourts�, 
entré sur 0.1 s, et un groupe de sursauts �longs�, 
entré sur 15 s ; la séparationintervient vers 2 s.La durée des sursauts est souvent dé�nie par un nombre Tn. Il s'agit de la durée entre
t 100+n

2
et t 100−n

2
, où t 100+n

2
(respe
tivement t 100−n

2
) est la date à laquelle 100+n

2
% (respe
tive-ment 100−n

2
%) de la �uen
e totale (intégrale du �ux sur le temps d'émission) a été reçue.Cette dé�nition sera utilisée pour toute 
ette thèse.Distribution en distan
e : Nous pouvons voir �gure 3.3 la distribution en redshift dessursauts, 
omparée à 
e qu'elle serait si le taux de sursauts était proportionnel au taux33
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-180+180

2704 BATSE Gamma-Ray Bursts

10-7 10-6 10-5 10-4

Fluence, 50-300 keV (ergs cm-2)Fig. 3.1 � Distribution sur le 
iel des 2704 sursauts observés par BATSE. La distributionapparaît parfaitement isotrope.

Fig. 3.2 � Distribution des durées des sursauts gamma du 
atalogue 4B de BATSE (Pa-
iesas et al., 1999 [84℄). La durée prise en 
ompte i
i est T50, 
'est-à-dire la durée t75− t25oú t25 (respe
tivement t75) est la date à laquelle 25% (respe
tivement 75%) de la �uen
etotale dans les bandes 2+3 (50 − 300 keV) a été reçue.de formation d'étoiles ou 
roissant ave
 la métalli
ité dé
roissante des étoiles (Jakobssonet al., 2006, [50℄).
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Fig. 3.3 � Distribution en redshift des sursauts gamma avant Swift (en bleu) et observéspar Swift (en rouge). Les lignes noires représentent les distributions obtenues dans le
adre de deux modèles : un premier où le taux de sursaut est proportionnel au taux deformation d'étoiles (ligne 
ontinue) et un deuxième où le taux de sursaut augmente ave
la métalli
ité dé
roissante des étoiles (pointillés).La �gure 3.4 montre le diagramme log N-log P des sursauts observés par BATSE :
N(P ) est le nombre de sursauts dont l'intensité au maximum est supérieure au seuil P .Si la distribution des sursauts était homogène dans un univers eu
lidien statique, 
e dia-gramme serait une droite de pente −3/2 (puisque ave
 la distan
e le �ux dé
roît en loide puissan
e de pente −2 alors que le volume augmente en loi de puissan
e de pente 3).Nous pouvons 
onstater que les sursauts s'é
artent de 
ette droite aux petites valeurs de
P : il y a dé�
it de sursauts faibles.Ce
i s'interprète de façon naturelle par l'e�et de l'expansion de l'univers si les sursautsgamma sont situés à distan
e 
osmologique - 
e qui est bien le 
as, 
omme le montrent lesnombreux redshifts obtenus jusqu'à aujourd'hui (plus d'une 
entaine). Un tel diagrammepermet en outre d'étudier la 
orrélation du taux de formation des sursauts gamma autaux de formation stellaire, bien que 
ela soit 
ompliqué par le fait que la luminositéintrinsèque des sursauts semble pouvoir varier sur plusieurs ordres de grandeur.
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Fig. 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 maximum est supérieure auseuil P . La ligne pleine représente l'ensemble des sursauts, les 
roix seulement les sursautslongs (de durée T90 > 1 s), et les pointillés les observations non 
orrigées des e�ets debaisse d'e�
a
ité au voisinage du seuil (Stern et al.).



Chapitre 4Le sursaut, ou émission �prompte�
4.1 ObservationsNous allons dé
rire dans 
e 
hapitre les prin
ipales propriétés observées des sursautsgamma, tout d'abord les propriétés temporelles, puis les propriétés spe
trales. Nous nouso

uperons i
i uniquement du sursaut lui-même, 
'est-à-dire de l'émission dite �prompte�.Nous nous fonderons prin
ipalement sur les observations e�e
tuées 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-�eld X-ray Monitor) et entre 0.5et 10 keV (SXC : Soft X-ray Camera) et BATSE entre 25 keV et 1 MeV. Nous dé
rironsaussi les observations faites par des téles
opes robotiques au sol dans le domaine optique.4.1.1 Propriétés temporellesVariabilité : Les sursauts présentent souvent une variabilité à temps 
ourt pouvantparfois aller jusqu'à l'é
helle de la millise
onde. C'est 
ette 
ourte é
helle de temps quiimplique l'intervention d'une sour
e très 
ompa
te dans les modèles de sursauts gamma.Diversité des pro�ls : Ce
i introduit une autre propriété des sursauts gamma, qui estleur extrême diversité de pro�ls (
omme on peut le voir �gures 4.8) : 
ertains sursautsprésentent un pi
 unique, tandis que d'autres ont une stru
ture très 
omplexe. Certainsauteurs (Fenimore et al., 1995, [35℄ ; Norris et al., 1996, [82℄) ont montré que les pro�ls
omplexes sont en fait une superposition de plusieurs pi
s. Les pi
s présentent souventune forme typique appelée �FRED� : Fast Rise Exponential De
ay, 
'est-à-dire montéerapide et dé
roissan
e exponentielle (un exemple tiré du 
atalogue BATSE est montré�gure 4.1). Les pi
s de 
ette forme sont quasiment symétriques lorsqu'ils sont brefs, et lerapport temps de des
ente sur temps de montée augmente au fur et à mesure que la duréedu pi
 augmente. Il arrive parfois, mais plus rarement, qu'un pi
 ait un temps de montée37
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Fig. 4.1 � Exemple de pro�l présentant la forme 
ara
téristique appelée �FRED� : FastRise Exponential De
ay. Cet exemple est tiré du quatrième 
atalogue BATSE (Pa
iesas etal., 1999 [84℄) ; le �ux total de photons en nombre de 
oups dans les quatre bandes (soit
25 keV - 1 MeV) est représenté en fon
tion du temps.dépassant le temps de redes
ente. Norris et al. (1996, [82℄) ont aussi montré qu'il existaitune relation entre la largeur des pi
s à une énergie donnée et 
ette énergie pour des pi
sde durée 
omprise entre 0.1 et 10 s : W (E) ∝ E−0.4.Pré
urseur : Certains sursauts présentent un élément parti
ulier, qui est un pi
 defaible amplitude arrivant seul, longtemps (jusqu'à plusieurs 
entaines de se
ondes) avantl'événement prin
ipal. Un tel phénomène est di�
ile à expliquer dans le 
adre du modèle�standard�, mais très utile puisqu'il �prévient� de l'arrivée du sursaut un 
ertain tempsavant l'a
tivité prin
ipale, et permet au satellite et téles
opes au sol de pouvoir bienrepérer et étudier le sursaut. C'est grâ
e à un pré
urseur que le sursaut GRB 050820A apu être observé en optique alors que l'a
tivité gamma était en
ore présente.Sursauts 
ourts ave
 une bosse longue en X : La distribution des durées présentée�gure 3.2 semble montrer qu'il existe deux populations de sursauts : longs et 
ourts. Ce-pendant, 
ertains sursauts semblent é
happer à 
ette 
lassi�
ation, présentant un premierévénement bref (quelques se
ondes) et intense - don
 a priori un sursaut 
ourt - mais suivid'une longue bosse de moindre amplitude, mais de �uen
e 
omparable ou supérieure a
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Fig. 4.2 � Exemples de pro�ls de sursauts gamma présentant un pré
urseur, 
'est-à-direun événement peu brillant pré
édant le reste du sursaut d'un temps assez long à l'é
hellede 
e sursaut.
elle du premier pi
 - don
 au �nal un sursaut long. Cette parti
ularité est 
on�rmée parles 
ara
téristiques spe
trales parti
ulières de 
e type de sursauts, puisque les propriétésspe
trales de l'événement bref initial et de la bosse sont di�érentes (nous pouvons voirl'exemple de GRB 050709 �gure 4.3).Les observations optiques promptes : Du fait de la faible durée des sursauts, il fautun instrument 
apable de pointer très rapidement et pré
isément la sour
e pour observerun sursaut dans le domaine optique en 
ours d'a
tivité gamma. Ce
i explique don
 lefaible nombre d'observations de 
e type. La première fut l'observation par ROTSE deGRB 990123, dont on peut voir la 
ourbe de lumière gamma et les points optiques �gure2.4. Depuis, seuls quelques sursauts parti
ulièrement longs ont pu être observés en optiquependant l'émission prompte, par exemple GRB 041219A (�gure 4.4) ou GRB 050820A,dont nous parlerons en détail au 
hapitre 13.1. Dans 
ertains 
as l'émission optique semble
orrélée à l'émission gamma (GRB 041219A), dans d'autres non (GRB 060111B).4.1.2 Propriétés spe
tralesSi les pro�ls temporels des sursauts peuvent être très di�érents, il n'en est pas du toutde même pour les spe
tres : tous présentent le même aspe
t générique (�gure 4.5).La plus grande partie de l'énergie est 
on
entrée entre 0.1 et 2 MeV. Le spe
tre desphotons est non thermique, et se présente sous forme d'une double loi de puissan
e dont
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Fig. 4.3 � Courbes de lumière de GRB 050709 observées par HETE-2 dans di�érentesbandes d'énergie, de haut en bas : 2− 10 keV, 10− 25 keV, 5− 40 keV, 32− 400 keV. Onvoit bien la bosse longue suivant le premier pi
 bref en X (2−10 keV), mais elle disparaîtdans des bandes d'énergie plus élevées.l'énergie de 
hangement de pente se trouve dans 
ette même fenêtre, et dont les lois depuissan
e s'étendent jusqu'au rayons X et dans l'autre sens parfois jusqu'à la 
entainede MeV. L'expérien
e EGRET (Energeti
 Gamma Ray Explorer Teles
ope à bord deCGRO) a dete
té des photons de très haute énergie dans un petit nombre de sursauts,parfois ave
 un large retard sur l'émission prin
ipale. Les spe
tres sont souvent représentéssous la forme E2n(E) (soit νFν) en fon
tion de l'énergie E. Le maximum de 
es spe
tresdonne alors l'énergie typique des photons émis, Ep. Cette forme en double loi de puissan
eest bien reproduite par la fon
tion de Band (Band et al., 1993 [2℄) :
n(E) =

Eγ

ΦE2
p

× S( E

Ep

) (4.1)où Eγ est l'énergie totale rayonnée dans le domaine gamma, Ep est l'énergie de pi
 dusursaut, et la fon
tion S(x) est 
onstituée de deux lois de puissan
e reliées de façon
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Fig. 4.4 � Un exemple de sursaut pour lequel un suivi en optique a pu être e�e
tué alorsque le sursaut était en
ore a
tif (et don
 que l'émission gamma avait lieu) : GRB 041219A.Nous pouvons remarquer que 
e sursaut est parti
ulièrement long (environs 500 s), 
e quiexplique que les téles
opes optiques au sol ont eu le temps d'être pointés pour l'observer.Nous pouvons remarquer que dans 
e 
as l'émission optique semble 
orrélée à l'émissiongamma.progressive : S(x) =

{

xα exp(−(2 + α)x) x ≤ xb

xβxα−β
b exp(−(2 + α)xb) x ≥ xboù α et β sont les pentes à basse et haute énergie et où la transition entre les deuxpentes se fait à xb = (α − β)/(2 + α). Le fa
teur de normalisation de la fon
tion vaut

Φ =
∫∞

0
S(x)xdx.Les distributions des paramètres α, β et de l'énergie de 
hangement de pente Eb = xbEpont été étudiés par Pree
e et al. (2000 [93℄) sur un ensemble de sursauts longs et brillantsdete
tes par BATSE. Ils ont pour 
ela é
hantillonné les sursauts en temps et 
onsidéréles valeurs de 
es paramètres dans 
es é
hantillons. Les valeurs moyennes des pentes àbasse et haute énergie sont α ∼ −1.0 et β = −2.25 (�gure 4.6 gau
he et milieu), et onobserve que l'énergie de 
hangement de pente a une distribution étroite, entre 100 keV et

1 MeV prin
ipalement (�gure 4.6 droite). Les valeurs trouvées de la pente à basse énergiene 
orrespondent pas à la valeur prédite théoriquement αth = −3/2.La notion de dureté est souvent utilisée pour 
ara
tériser les sursauts. La dureté d'unsursaut se dé�nit par le rapport entre les �uen
es observées dans une bande d'énergiehaute et une autre d'énergie plus basse. Une relation intéressante qui a pu être mise enéviden
e dans les données de PHEBUS et BATSE (Kouveliotou et al., 1993 [53℄ ; Dezalay
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tre de GRB 990123 fait à partir des instruments de ComptonGRO, en�ux de photons NE (en haut) et en unités de E2NE (en bas). Briggs et al, 1999 [14℄. Cespe
tre montre bien les 
ara
téristiques génériques des spe
tres de sursauts gamma, et estbien ajusté par une fon
tion de Band, ave
 les paramètres suivants : Ep = 720 ± 10 keV(
ette valeur est parti
ulièrement élevée pour un sursaut gamma), α = −0.60 ± 0.01 et
β = −3.11 ± 0.07.et al., 1996a [27℄) lie la durée et la dureté des sursauts : les sursauts 
ourts sont plus durs.Il est également intéressant de noter l'évolution de la dureté au 
ours du sursaut :- la dureté et le taux de 
omptage de 
haque pi
 sont souvent 
orrélés- la sursaut évolue globalement du dur vers le mou (�gure 4.7).- les pi
s tardifs, même intenses, sont généralement plus mous qu'au début du sursaut.Flashes X et XRR : Les �ashes X (XRF : X-ray Flashes) sont des sursauts dont les
ourbes de lumière sont semblables à 
elles de sursauts gamma typiques, mais dont le
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Fig. 4.6 � Distributions des indi
es spe
traux et de l'énergie de 
hangement de pente desspe
tres d'un é
hantillon de sursauts longs et brillants du 
atalogue BATSE. Gau
he :indi
e des basses énergies α. Milieu : indi
e des hautes énergies β. Tous les spe
tres àpente unique ou ayant une valeur β < −4 sont in
lus dans la barre tout à gau
he dugraphique. Droite : énergies de 
hangement de pente, pour tout l'é
hantillon (ligne pleine)(Pree
e et al., 2000 [93℄).spe
tre est beau
oup plus mou : leur énergie de pi
 est de l'ordre de la dizaine de keV oumoins. Ce type parti
ulier de sursauts fut dé
ouvert par Beppo-SAX et étudié en détailpar HETE-2. Leurs luminosités isotropes sont généralement plus faibles que 
elles dessursauts �normaux�, 
e qui rend l'observation de leurs rémanen
es plus di�
iles. Quelquesrémanen
es ont 
ependant été déte
tées, et des redshifts ont pu être mesurés dans 
ertains
as. Les XRR (X-Ray Ri
h) sont une 
lasse intermédiaire entre les sursauts normaux etles �ashes X : 
e sont des sursauts gamma dont le spe
tre présente une proportion derayonnements X plus forte que pour des sursauts normaux - mais émettant tout de mêmeen gamma, 
ontrairement aux �ashes X.4.2 Des
ription de la théorieNous dé
rivons dans 
ette partie l'origine physique la plus 
ouramment admise del'émission prompte des sursauts gamma. Nous allons traiter i
i de la manière dont l'éner-gie libérée par la sour
e est 
onvertie en émission observée dans le 
adre du modèle "stan-dard". Nous oublions dans 
ette se
tion la sour
e, nous 
onsidérons simplement qu'ellea donné lieu à un vent relativiste. Nous n'allons qu'exprimer les idées générales de 
esthéories ; le développement en équations du modèle des 
ho
s internes sera e�e
tué au
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Fig. 4.7 � Évolution spe
trale du sursaut BATSE numéro 543. Une évolution globaledu dur vers le mou est 
lairement visible, ainsi qu'une 
orrélation entre l'intensité et ladureté dans la phase des
endante de 
haque pi
. Nous pouvons remarquer en pointillés ledé
oupage analytique du sursaut en une série de pi
s.
hapitre 7.1.4.2.1 Le modèle des 
ho
s internesCe modèle a été proposé pour la première fois par Rees et Mészáros (1994, [97℄).Comme nous l'avons vu en se
tion 2.2, l'idée dire
tri
e de 
e modèle est qu'au sein de lamatière éje
tée le fa
teur de Lorentz �u
tue autour de sa valeur moyenne, sur une é
hellede temps allant de la se
onde à la millise
onde. La matière va don
 se réorganiser ausein du jet par des 
ho
s su

essifs, 
e qu'on nomme les �
ho
s internes�. Le rayonnementgamma est produit par des éle
trons a

élérés dans le 
hamp magnétique ampli�é derrièreles 
ho
s sous forme de rayonnement syn
hrotron et rayonnement Compton inverse.Dans 
e modèle, il est intéressant de noter que la durée de la phase des 
ho
s internes,et par 
onséquent du sursaut, est dire
tement liée à la durée d'inje
tion de matière dansle jet par la sour
e. Le pro�l est lui en grande partie déterminé par les variations de ladistribution initiale de fa
teur de Lorentz dans la matière éje
tée. La diversité des pro�lsest expliquée par la diversité des distributions de Lorentz initiales possibles.Ce modèle a été testé en profondeur par 
omparaisons aux observations, et sembledonner des très bons résultats. Il est notamment 
apable de reproduire la diversité despro�ls temporels des sursauts et leurs propriétés spe
trales, bien que 
ela implique une
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a
ité très faible, de l'ordre de quelques pour 
ents (Daigne et Mo
hkovit
h, 1998 [23℄).Ce modèle peut aussi simplement expliquer les �ashes X, en invoquant un faible 
ontrastede fa
teurs de Lorentz au sein de l'éje
ta (Mo
hkovit
h et al., 2003 [25℄ ; Barraud etal., 2005 [4℄), et reproduit bien les relations dureté-luminosité et �time lag1�-luminosité(Daigne et Mo
hkovit
h, 2003 [25℄).4.2.2 Le modèle éle
tromagnétiqueIl s'agit d'un modèle alternatif au modèle "standard", proposée par Lyutikov et Bland-ford (Lyutikov et Blandford, 2002 [66℄ ; Lyutikov et Blandford, 2003 [67℄).Dans 
e modèle, les sursauts gamma sont 
réés quand un objet parent en rotationperd la majeure partie de son énergie de rotation sous forme d'un �ux de Poynting au
ours d'une période d'a
tivité durant environ 100s. Une bulle éle
tromagnétique à sy-métrie axiale s'étend de façon non relativiste à l'intérieur de l'étoile, plus rapidement lelong de l'axe de rotation. La bulle dépasse ensuite la surfa
e stellaire puis son expansiondevient relativiste.À la �n de l'a
tivité de la sour
e, l'énergie est 
on
entrée dans une �ne pelli
ule éle
-tromagnétique à la surfa
e de dis
ontinuité entre l'éje
ta et le milieu environnant. Celle-
ipousse une onde de 
ho
 relativiste vers l'extérieur. Des instabilités se développent ausein de 
ette 
oquille à un rayon voisin de 3 × 1016 
m et mènent à la dissipation du
hamp magnétique et à l'a

élération de paires, qui produisent par rayonnement syn
hro-tron le sursaut gamma. Une grande e�
a
ité de rayonnement est possible, 
ontrairementau modèle des 
ho
s internes, et une haute polarisation est attendue (Lyutikov, 2004 [65℄).Ce modèle paraît intéressant de par ses possibilités, surtout aujourd'hui où le modèle�standard� 
onnaît des di�
ultés. Il faut 
ependant remarquer que du fait de sa 
omplexitéil n'a pu être réellement simulé. Ce modèle peut don
 sembler prometteur, mais il est loind'avoir la maturité que 
onfère la 
onfrontation à l'observation 
omme dans le 
as dumodèle �standard�.
1le �time lag� est le dé
alage temporel qui existe entre les émissions de di�érentes bandes d'énergied'un même sursaut : plus l'énergie 
onsidérée est haute, plus les pi
s du sursaut vont arriver t�t.
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Fig. 4.8 � Exemples de pro�ls de sursauts gamma. Le nombre de photons re
ueilli par BATdans la bande 15 - 150 keV est représenté en fon
tion du temps en se
ondes. Nous pouvonsremarquer leur diversité. Un exemple de sursaut 
ourt est donné par GRB 060502B.



Chapitre 5La rémanen
e
5.1 ObservationsNous allons dé
rire dans 
ette partie les prin
ipales propriétés observées de la réma-nen
e des sursauts gamma. Nous nous 
on
entrons i
i sur la rémanen
e telle qu'elle étaitobservée avant l'ère Swift, 
'est-à-dire pour des temps observateur supérieurs à quelquesheures (tobs ≥ 104 s).Nous nous fonderons prin
ipalement sur les observations e�e
tuées par BATSE entre
25 keV et 1 MeV, HETE-2 entre 2 et 25 keV (WXM : Wide-�eld X-ray Monitor) et entre0.5 et 10 keV (SXC : Soft X-ray Camera) et BeppoSAX entre 0.1 et 200 keV ; ainsi que lesobservations par les téles
opes optiques au sol, ROTSE et TAROT prin
ipalement pourl'observation de la rémanen
e pré
o
e. La rémanen
e plus tardive a pu être suivie par denombreux téles
opes au sol. Nous 
ompléterons 
es résultats ave
 quelques observationsde Swift entre 0.2 et 10 keV (instrument XRT ) et entre 170 et 650 nm (instrument UVOT,UV/Opti
al Teles
ope).5.1.1 Courbes de lumière et spe
tresLa rémanen
e est généralement bien dé
rite par une dé
roissan
e en loi de puissan
een temps et en fréquen
e Fν(t) ∝ t−αν−β, où α est la pente temporelle de la rémanen
e et
β sa pente spe
trale. Les pentes temporelles sont généralement de l'ordre de 1.1 à 1.7, etles pentes spe
trales de 0.7 à 1.2. De nombreuses rémanen
es montrent une 
assure, suivied'une dé
roissan
e toujours en loi de puissan
e, mais de pente plus forte, de l'ordre de 2à 3, pour des temps supérieurs à 105 s. Certaines rémanen
es présentent une ou plusieursbosses dans leur 
ourbe de lumière.Le spe
tre des rémanen
es de sursauts gamma se présente sous la forme de lois depuissan
e en segments. De plus, la fréquen
e 
ara
téristique des émissions diminue ave
47



48 CHAPITRE 5. LA RÉMANENCEle temps : les observations évoluent don
 du domaine des X jusqu'à l'optique, puis laradio. Quelques rémanen
es ont ainsi pu être suivies plusieurs années après les premièresobservations, 
omme par exemple GRB 030329 en radio.Nous allons maintenant nous atta
her à 
ertaines parti
ularités des 
ourbes de lumière.5.1.2 Cassures dans la 
ourbe de lumièreDe nombreuses rémanen
es montrent un phénomène parti
ulier : une ou plusieurs
assures dans la 
ourbe de lumière, faisant de la rémanen
e une loi de puissan
e parmor
eaux et non plus une simple loi de puissan
e. Ces 
assures peuvent être 
hromatiques,
'est-à-dire n'apparaissant qu'à 
ertaines fréquen
es (�gure 5.1), ou a
hromatiques, 
'est-à-dire identiques pour toutes les fréquen
es observées (�gure 5.2).
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Fig. 5.1 � Six exemples de 
ourbes de rémanen
e où une 
assure est observée en X etpas en optique : GRB 050401, GRB 050802, GRB 050922C, GRB 050319, GRB 050607,GRB 050713A. (Panaites
u et al., 2006b [92℄)
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Fig. 5.2 � Deux exemples de 
assures a
hromatiques, dans les rémanen
es de GRB 020813et GRB 990510. Gau
he : Covino et al., 2003 [20℄ Droite : Harrison et al., 1999 [46℄5.1.3 Bosses dans la 
ourbe de lumièreLes 
ourbes de lumière de 
ertains sursauts montrent un phénomène parti
ulier : uneou plusieurs bosses, 
omme dans les rémanen
es des sursauts GRB 970508, GRB 000301,GRB 021004 ou en
ore GRB 030329, que nous étudierons en détail se
tion 15.1. GRB030329 présente la parti
ularité d'avoir une bosse ave
 un temps de montée 
ourt, la pentede la rémanen
e restant quasi in
hangée après la bosse, 
e qui n'est pas toujours le 
as
omme on peut le voir �gure 5.3 à gau
he ave
 GRB 970508.5.1.4 "Flares" : pi
s observés dans la rémanen
eLe satellite Swift a révélé, en même temps que la rémanen
e pré
o
e que nous verronsau 
hapitre suivant, la présen
e de ��ares�, des pi
s observés à divers moments de larémanen
e et de la rémanen
e pré
o
e. La parti
ularité de 
es ��ares�, en 
omparaisonave
 les bosses pré
édemment dé
rites, est le fait que la ligne de base de la rémanen
eest la même avant et après le ��are�, et que les pentes de montée et de des
ente sont trèsraides. Ces ��ares� peuvent être très énergétiques : 
e fut le 
as notamment pour GRB050502, où le �ux au maximum du ��are� le plus énergétique vaut 500 fois 
elui de larémanen
e sous-ja
ente, et où la �uen
e du "�are" égale 
elle de l'événement prin
ipal(�gure 5.4).
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Fig. 5.3 � Courbes de lumière de GRB 970508 (Galama et al., 1998 [37℄) et GRB 030329dans la bande R. Dans les deux 
as nous pouvons remarquer la présen
e de bosses.Les 
ara
téristiques de 
es ��ares� sont très di�
iles à obtenir par le modèle du 
ho
externe. On invoque don
 généralement pour les expliquer les 
ho
s internes, par exemplepar une reprise d'a
tivité de la sour
e. Nous verrons 
ependant que 
ette hypothèse pose
ertains problèmes, 
e qui mène à la remettre en question et à proposer d'autres solutions.5.2 Des
ription des modèles pre-SwiftNous allons i
i dé
rire la théorie permettant d'expliquer les observations de réma-nen
es, tout d'abord dans le 
adre du modèle "standard", puis dans le 
adre du modèlealternatif éle
tromagnétique.5.2.1 Le modèle "standard" : le modèle du 
ho
 externeDe la même façon que lorsque nous avons introduit les 
ho
s internes, nous resteronsi
i très des
riptif : le développement en équations du modèle des 
ho
s avant et retour,ainsi que les mé
anismes d'émission, seront présentés au 
hapitre 7.2.



5.2. DESCRIPTION DES MODÈLES PRE-SWIFT 51

10
2

10
3

10
4

10
5

10
6

10
−4

10
−3

10
−2

10
−1

10
0

10
1

10
2

Time Since BAT Trigger (sec)

X
R

T
 C

o
u

n
t 
R

a
te

 (
c
o

u
n

t 
s

 −
1
)

10
1

10
2

10
3

10
4

10
5

10
−2

10
−1

10
0

10
1

10
2

10
3

Time Since BAT Trigger (sec)

X
R

T
 C

o
u

n
t 
R

a
te

 (
c
o

u
n

t 
s

 −
1
)

Fig. 5.4 � Gau
he : Courbe XRT de la rémanen
e pré
o
e de GRB 050502B, où le "�are"est 
lairement visible, ainsi qu'un autre moins fort un peu plus tard. Droite : Fit du "�are"prin
ipal par Fal
one et al., où on peut 
lairement voir la ligne de base qui reste la mêmeavant et après le ��are�. (2006, [31℄)Le 
ho
 avantLe modèle du 
ho
 externe a été proposé avant même 
elui des 
ho
s internes pour lapremière fois par Rees et Mészáros (1992, [96℄) ; Mészáros et Rees (1993, [72℄). Il fut dé-veloppé au départ pour expliquer l'émission prompte, puis abandonné en faveur des 
ho
sinternes. Il fut de nouveau invoqué pour expliquer l'intera
tion ave
 le milieu extérieurquand on 
ommença à étudier la rémanen
e.Ce modèle est inspiré dire
tement de l'évolution de l'enveloppe d'une supernova. Lamatière éje
tée a

umule progressivement devant elle la matière du milieu extérieur qu'ellebalaye, et deux 
ho
s sont ainsi formés : le 
ho
 avant, traversant le milieu extérieur nonen
ore 
hoqué, et le 
ho
 retour, traversant l'éje
ta. Le 
ho
 avant est ultra relativiste,puisque une 
ou
he en mouvement pro
he de la vitesse de la lumière ren
ontre la ma-tière immobile du milieu extérieur ; le 
ho
 retour est seulement moyennement relativiste,puisque les 
ou
hes de matière se 
hoquant ont toutes un fa
teur de Lorentz de l'ordre de
100 mais un fa
teur de Lorentz relatif Γrelatif . 2.Une émission tardive provenant du 
ho
 avant fut prédite par Mészáros et Rees (1997,
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e qui fut 
on�rmé la même année par l'observation de la rémanen
e de GRB970228, qui montrait un ex
ellent a

ord ave
 les prédi
tions théoriques (Wijers et al.,1997b [113℄). Une des
ription détaillée du rayonnement du 
ho
 avant fut faite par Sari,Piran et Narayan (1998 [104℄). Le problème est analogue à 
elui de Sedov pour les en-veloppes de supernovae, mais ave
 une expansion ultra relativiste. Il existe de la mêmefaçon que pour le problème de Sedov une solution autosimilaire analytique (Blandford etM
Kee, 1976 [11℄) que nous allons voir maintenant.L'intera
tion du jet ave
 le milieu extérieur devient e�
a
e quand la masse a

rétéepar l'éje
ta est égale à M/Γ0, où M est la masse de la 
ou
he et où Γ0 est le fa
teur deLorentz moyen initial de l'éje
ta. Dans 
ette approximation, l'éje
ta avan
e à fa
teur deLorentz 
onstant jusqu'au rayon de dé
élération Rd, puis ralentit.Rayon de dé
élération : Nous allons montrer tout d'abord pourquoi nous 
onsidé-rons que l'intera
tion ave
 le milieu extérieur devient e�
a
e quand la masse balayée parl'éje
ta vaut M/Γ0.Nous 
ommençons par é
rire les équations de 
onservation de l'énergie et de l'impulsiond'une 
ou
he de matière de masse M et de fa
teur de Lorentz Γ0 balayant une masse mimmobile de milieu extérieur :
MΓ0c

2 + mc2 = (M + m)Γrγic
2 (5.1)

MΓ0βc2 = (M + m)Γrβrγic
2 (5.2)où Γr est le fa
teur de Lorentz de la 
ou
he de masse M + m résultant de l'intera
tion et

γi le fa
teur de Lorentz des mouvements internes de 
ette 
ou
he de matière 
hoquée.En remarquant que le se
ond membre de l'équation (5.2) vaut 
elui de l'équation (5.1)au fa
teur β près nous trouvons rapidement
βr = β

MΓ0

MΓ0 + m
≃ β

(

1 − m

MΓ0

) (5.3)en 
onsidérant que m
MΓ0

≪ 1, puis, à partir de β ≃ 1 − 1
2Γ2 nous en tirons l'expression de

Γr :
Γr ≃

Γ0
√

1 + 2Γ0
m
M

. (5.4)Nous voyons que pour que l'intera
tion soit e�
a
e, 
'est-à-dire que la matière ralen-tisse de façon notable, il faut que 2mΓ0

M
soit de l'ordre de 1, soit m = M

2Γ0
. Nous dé�nissons
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élération 
omme le rayon pour lequel la masse de milieu exté-rieur balayée par la 
ou
he est su�sante pour ralentir de façon e�
a
e 
ette 
ou
he soitune valeur 
hoisie
Mbal =

M

Γ0
. (5.5)

Solution de Blandford-M
Kee : Nous allons maintenant dé
rire de manière simpli-�ée la solution de Blandford-M
Kee.La masse balayée vaut
Mbal =

∫ R

0

Ωr2ρ(r)dr =
ΩA

3 − s
R3−s (5.6)où nous posons ρ(r) = Ar−s, ave
 A = ρ0 et s = 0 pour un milieu uniforme et A la
onstante du vent1 et s = 2 pour un milieu de type vent. Ω est l'angle solide de l'éje
ta2.La masse a

rétée au rayon de dé
élération vaut

Mbal =
M

Γ0
=

E

Γ2
0c

2
(5.7)où E est l'énergie totale du jet. Le rayon de dé
élération vaut don
 �nalement

Rd =

(

(3 − s)E

Γ2
0c

2ΩA

)
1

3−s (5.8)Nous posons maintenant td,obs = Rd/(2cΓ2
0) (valable pour Γ0 ≫ 1), et nous obtenons

Runif
d,obs = 1.2 1017

(

E

1053 erg)1/3(
Γ0

100

)−2/3(
Ω

4π sr)−1/3(
n

1 parti
ule/
m3

)−1/3 
m(5.9)
tunif
d,obs = 200

(

E

1053 erg)1/3(
Γ0

100

)−8/3(
Ω

4π sr)−1/3(
n

1 parti
ule/
m3

)−1/3 s(5.10)1Cette 
onstante est dé�nie par A = Ṁ/(4πvvent), où Ṁ est le taux de perte de masse de l'étoileà l'origine du vent et vvent la vitesse de 
e vent. Nous utiliserons souvent par la suite le paramètre dedensité A∗ qui est la 
onstante A normalisée pour avoir une valeur 1 pour un vent standard pour uneétoile de Wolf-Rayet.
A∗ =

(

Ṁ

10−5 M⊙/an

)

(

103 km/s

vvent

)

=
A

5 1011g/cm
.. 2En appelant ∆θ le demi angle d'ouverture du 
�ne formé par le jet, son angle solide est déterminépar Ω = 2π(1 − cos(∆θ))
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Rvent

d,obs = 1.7 1015

(

E

1053 erg)( Γ0

100

)−2(
Ω

4π sr)−1

(A∗)−1 
m (5.11)
tvent
d,obs = 2.8

(

E

1053 erg)( Γ0

100

)−4(
Ω

4π sr)−1

(A∗)−1 s (5.12)pour un milieu de type vent. Nous pouvons d'ores et déjà remarquer 
ombien la dé
élé-ration est plus e�
a
e dans un vent.Le 
ho
 étant fort, la matière 
hoquée à un fa
teur de Lorentz des mouvementsinternes valant γi = Γ. Dans le référentiel en 
omouvement, l'énergie de l'éje
ta est
E =∼ γiM(R)c2 ∼ ΓM(R)c2. Dans le référentiel �xe, 
ette énergie s'exprime don
 àtout moment par

E ∼ M(R)Γ2c2. (5.13)soit, en fon
tion de Γ et R (en utilisant l'équation 5.6) :
E ∝ Γ2R3−s. (5.14)Nous en déduisons don
 que lors de la dé
élération, Γ ∝ R−(3−s)/2. Comme l'éje
ta
ommen
e à ralentir au rayon Rd, nous obtenons pour R ≥ Rd

Γ(R) = Γ0

(

R

Rd

)− 3−s
2 (5.15)qui peut aussi s'é
rire, toujours dans l'approximation Γ ≫ 1

Γ(t) ≃ Γ0

(

t

td

)− 1
2

3−s
4−s (5.16)soit

Γ(t) ≃ Γ0

(

t

td

)−3/8 (5.17)pour un milieu uniforme et
Γ(t) ≃ Γ0

(

t

td

)−1/4 (5.18)pour un milieu de type vent.Le régime 
hangera lorsque Γ tendra vers un, donnant alors lieu à une évolution 
las-sique de Sedov après un temps tS valant
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tunif
S,obs = 0.3

(

E

1053 erg)1/3(
Ω

4π sr)−1/3(
n

1 parti
ule/
m3

)−1/3 ans (5.19)pour un milieu uniforme. Pour un milieu de type vent, l'éje
ta ren
ontre le 
ho
 de ter-minaison du vent libre (que nous pouvons voir �gure 5.9) avant d'atteindre un fa
teur deLorentz de l'ordre de 1, il n'y a don
 pas lieu de 
al
uler tvent
S,obs dans 
e 
as.La dé
élération 
omplète de l'éje
ta s'e�e
tue don
 en un temps de l'ordre de l'annéepour l'observateur.Spe
tre de la rémanen
eL'émission de la rémanen
e est due en majorité au rayonnement syn
hrotron, dont lafréquen
e 
ara
téristique dépend du fa
teur de Lorentz du matériel freiné par le milieuextérieur, du 
hamp magnétique B et du fa
teur de Lorentz Γe des éle
trons a

élérés(νp ∝ Γ Γ2

e B). Or, au fur et à mesure que l'éje
ta est freiné, Γ baisse, le 
ho
 ave
 le mi-lieu extérieur devient moins violent, don
 Γe baisse. Le 
hamp magnétique, 
omme nousle verrons en se
tion 9.1, est proportionnel à la densité au sein de l'éje
ta (B ≃
√

8παBnǫ,voir équation 9.5), et don
 baisse aussi . Ce
i implique qu'au fur et à mesure de son ra-lentissement, 
e matériel va émettre dans des longueurs d'ondes 
ara
téristiques de plusen plus grandes, 
e qui est en a

ord ave
 les observations.Nous avons vu que le spe
tre en énergie de la rémanen
e peut s'exprimer sous la formede une ou plusieurs lois de puissan
e su

essives Fν ∝ ν−βt−α. Sari, Piran et Narayan(1998, [104℄) ont 
al
ulé les pentes de 
es lois de puissan
es et l'évolution des fréquen
es
ara
téristiques (voir �gure 5.5). Ce spe
tre fut initialement 
al
ulé pour une onde de
ho
 sphérique se propageant dans un milieu extérieur de densité uniforme, mais il existeune solution similaire pour un milieu de densité en r−2, 
omme le vent d'un objet parentde type étoile massive (Chevalier et Li, 2000 [16℄), ou pour un jet (Rhoads, 1999 [99℄ ;Sari, Piran et Halpern, 1999 [103℄).La fréquen
e syn
hrotron observée produite par un éle
tron de fa
teur de Lorentz Γevaut
ν = ΓΓ2

e

(

eB

2πmec

) (5.20)où Γ est le fa
teur de Lorentz de la matière émettri
e et B le 
hamp magnétique.On dé�nit ainsi une première fréquen
e 
ritique, la fréquen
e de refroidissement adia-batique (�
ooling frequen
y�), 
orrespondant par la formule 5.20 au fa
teur de Lorentz
Γc d'un éle
tron qui peut émettre toute son énergie par émission syn
hrotron durant τex,temps typique de refroidissement adiabatique. C'est-à-dire que pour Γe ≥ Γc, le refroidis-sement de l'éle
tron par émission syn
hrotron est e�
a
e (et ne l'est pas pour Γe < Γc).
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ν (Hz)Fig. 5.5 � Spe
tre syn
hrotron d'un 
ho
 relativiste ave
 une distribution d'éle
trons enloi de puissan
e n(Γe) ∝ Γ−p
e . Le spe
tre 
onsiste en quatre fragments En haut :
as durégime �fast 
ooling� (νm > νc), qui est attendu à temps 
ourts pour la rémanen
e. Lesfréquen
es νm, νc et νa dé
roissent ave
 le temps. Les indi
ations au dessus des �è
hes
orrespondent à une évolution adiabatique, les indi
ations entre 
ro
hets en dessous à uneévolution radiative. En bas :
as du régime �slow 
ooling� (νm < νc), attendu à temps longs(l'évolution est alors toujours adiabatique).Un éle
tron pour lequel le fa
teur de Lorentz initial Γe est supérieur à Γc émettra don
e�
a
ement jusqu'à des
endre à Γc. Une deuxième fréquen
e fréquen
e 
ritique, νm, 
or-respond par la formule 5.20 au fa
teur de Lorentz minimum de la distribution d'éle
trons.La dernière fréquen
e 
ritique est νa, en dessous de laquelle l'auto absorption syn
hrotrondevient importante.
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 exister : Si Γm ≥ Γc, tous les éle
trons peuvent émettree�
a
ement et se refroidir jusqu'à Γc : on est dans le régime de refroidissement rapide, ou�fast 
ooling�. Selon la proportion ǫe de l'énergie dissipée dans les 
ho
s qui est transmiseaux éle
trons, deux �sous régimes� sont possibles : si les éle
trons reçoivent une grandeproportion de l'énergie dissipée, 
omme ils rayonnent e�
a
ement, la matière est alors enrégime radiatif (l'énergie produite est e�
a
ement rayonnée). Si au 
ontraire la fra
tiond'énergie reçue est faible, le fait que les éle
trons rayonnent e�
a
ement est négligeablepour l'ensemble de la matière, on est don
 en régime quasi adiabatique.Si Γm < Γc, seuls les éle
trons de la partie haute énergie du spe
tre (les éle
trons pourlesquels Γe ≥ Γc) peuvent se refroidir en émettant e�
a
ement. Le reste, formant le grosde la population, ne se refroidit pas durant le temps τex : 
'est le régime de refroidisse-ment lent, ou �slow 
ooling�. L'évolution de la matière se fera alors for
ément de manièreadiabatique.Dans la suite de la thèse j'utiliserai les termes de �fast 
ooling� et �slow 
ooling� pourdésigner 
es deux régimes.�Jet break�Nous allons expliquer i
i l'origine de la 
assure observée dans les 
ourbes de rémanen
e.Pour 
omprendre 
e phénomène, il faut supposer que la matière émise par la sour
e estfo
alisée dans un jet d'angle solide Ω 
orrespondant à un angle d'ouverture ∆θ par larelation Ω = 2π(1 − cos(∆θ)).Dans le référentiel de la matière en mouvement, l'émission syn
hrotron des éle
tronsse fait de manière isotrope. Du fait du mouvement à fa
teur de Lorentz Γ de 
ette ma-tière dans le référentiel de l'observateur, l'émission apparaît fo
alisée dans un 
�ne dedemi angle d'ouverture θ = 1/Γ. Lorsque Γ diminue à la suite du freinage par le milieuenvironnement, la fo
alisation de l'émission diminue aussi, et il arrive un point où l'angled'ouverture de l'émission syn
hrotron devient plus grand que l'angle d'ouverture ∆θ dujet de matière. Tant que 1/Γ < ∆θ, l'observateur ne voit qu'une partie du jet, et reçoittoute l'énergie émise de la partie visible du jet. Au 
ontraire, lorsque 1/Γ > ∆θ, l'obser-vateur voit tout le jet, mais ne re
evra pas toute l'énergie émise : les photons qui auraientdu être émis par la matière en dehors du jet si il y en avait eu sont absents, 
e qui setraduit par une baisse plus rapide du �ux sur la 
ourbe de lumière, 
omme on peut le voir�gure 5.6. Un tel phénomène se déroule au temps observateur (pour un milieu uniforme)
tobs

td
∼ Γ̄

8/3
0 (∆θ)8/3 (5.21)
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Fig. 5.6 � A gau
he : exemple de 
ourbe de rémanen
e. En 
ouleur sont indiquées lespentes, 
orrespondant aux s
hémas de la �gure de droite expliquant les deux situations,avant et après le jet �break�. A droite, en haut : Angle d'ouverture du rayonnement syn
hro-tron avant le �jet break� : 1/Γ < ∆θ, seule une partie du jet est visible par l'observateur.A droite, en bas : Angle d'ouverture du rayonnement syn
hrotron après le �jet break� :
1/Γ > ∆θ, la totalité du jet est visible par l'observateur.(où td est le temps de dé
élération (équation 5.10 se
tion 5.2.1), Γ̄0 le fa
teur de Lorentzinitial moyen de l'éje
ta et Ω l'angle solide du jet) soit

tobs ∼ 4

(

E

1053erg

)1/3(
n

1p/cm3

)−1/3(
∆θ

0.1

)8/3

jours (5.22)Nous pouvons don
, à partir du moment où la 
assure est observée dans la rémanen
e,remonter à l'angle d'ouverture du jet. Les angles ainsi obtenus sont de l'ordre de 5 à 20degrés pour les sursauts longs. En réalité, il faut tenir 
ompte de l'ouverture latérale dujet (qui sera développée en se
tion 10.3), 
e que nous n'avons pas fait i
i. Ce
i 
ompliquele 
al
ul, puisque ∆θ augmente ave
 le temps , mais le fa
teur de Lorentz diminue plusvite 
ar la se
tion de milieu extérieur balayée est plus grande que sans ouverture. Seul le
al
ul 
omplet permet alors de 
onnaître la relation exa
te entre le temps de la 
assureet l'angle d'ouverture du jet.
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ourbes de lumière des rémanen
esComme nous l'avons vu pré
édemment, de nombreux sursauts gamma présentent uneou plusieurs bosses dans leur 
ourbe de rémanen
e. Divers expli
ations furent proposées :e�et de mi
rolentille gravitationnelle (Garnavi
h, Loeb et Stanek, 2000 [38℄), pour desrémanen
es ne présentant qu'une seule bosse, 
omme 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(�pat
hy shell model�, Kumar et Piran, 2000b [57℄) ; 
ho
s retardés et inje
tion 
ontinued'énergie par la sour
e (Rees et Mészáros, 1998 [98℄ ; Kumar et Piran, 2000a [56℄ ; Sariet Mészáros, 2000 [101℄) ; modèle à deux jets, un étroit responsable de l'émission X àtemps 
ourts et un jet plus large responsable des émissions radio et optique à temps longs(Berger et al., 2000 [8℄).Certaines de 
es expli
ations ont été examinées par Granot, Nakar et Piran (2003,[43℄) dans le 
adre de l'étude de la rémanen
e de GRB 030329, qui présente 
omme nousl'avons vu une su

ession de bosses situées après 
e qui semble être un �jet break�. Deuxdes trois solutions testées se révèlent inadaptées, seule la dernière permet d'expliquer demanière satisfaisante la rémanen
e de GRB 030329. La première solution, un milieu exté-rieur de densité variable, impliquerait dans le 
as présent une densité en mar
hes dis
rètessu

essives de densité 
roissante ave
 le rayon, milieu fort peu probable. La deuxième so-lution est 
elle du �pat
hy shell model�, où l'énergie par unité d'angle solide dans l'éje
taest variable ; dans 
e modèle, au fur et à mesure que l'angle visible de l'éje
ta augmentealors que 
e dernier se propage et ralentit dans le milieu extérieur, l'observateur voit desvariations de �ux ; 
ependant, les bosses se situant i
i après le �jet break�, tout le jet estalors visible, et il n'y a don
 plus de variations, 
e qui élimine 
ette hypothèse.Hypothèse des 
ho
s rafraî
hisLa troisième solution proposée est 
elle qui semble la plus plausible aux auteurs : les
ho
s rafraî
his. Dans le s
énario des 
ho
s rafraî
his, du matériel rapide et du matériellent sont émis su

essivement. Le matériel rapide distan
e le matériel lent, avant d'êtreralenti par le milieu extérieur. Su�samment ralenti, il peut être rattrapé par le matériellent, à un temps - dont le 
al
ul sera detaillé en se
tion 15.1.3 - long devant le tempsauquel ont eu lieu les 
ho
s internes ([98℄ ; [56℄ ; [101℄). Le matériel lent ajoute alors del'énergie dans le 
ho
 avant, et 
ause ainsi une réillumination de la 
ourbe de lumièrede la rémanen
e. Après 
ette réillumination, la rémanen
e retrouve son taux de dé
rois-san
e initial, mais ave
 un �ux plus important que3 si la réillumination n'avait pas eu lieu.
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tromagnétiqueNous avons vu en se
tion 4.2.2 que dans 
e modèle le sursaut lui même (l'émissionprompte) était 
réé par des instabilités se développant dans une 
oquille éle
tromagnétiqueà environ ∼ 3 × 1016 
m de la sour
e. À plus grand rayon, l'énergie 
ontenue dans 
ette
oquille éle
tromagnétique a été presque totalement transférée au milieu environnant. Lemé
anisme de produ
tion de l'émission de la rémanen
e est alors assez semblable à 
eluidu modèle "standard", 
e qui nous permettra d'en détailler l'évolution, même sans pouvoirmodéliser l'émission prompte, au 
hapitre 12. Il faut 
ependant noter que dans le 
adre de
e modèle, il n'y a pas de 
ho
 retour, puisque l'éje
ta est sous forme éle
tromagnétiqueet non baryonique.5.3 Environnement des sursauts gammaComme nous l'avons vu dans l'historique (
hapitre 1), les environnements des sursautsgamma peuvent être de di�érentes natures. Il y a aujourd'hui des arguments forts enfaveur d'étoiles massives de type Wolf-Rayet 
omme objets parents des sursauts. Cesderniers se déroulent don
 dans des environnements 
réés par les vents de leur étoileparente. En revan
he, l'environnement des sursauts 
ourts reste en
ore in
ertain, même sila 
ommunauté pen
he en faveur de la 
oales
en
e de deux objets 
ompa
ts 
omme objetsparents pour 
es sursauts : leur environnement serait dans 
e 
as de type uniforme.L'asso
iation de 
ertains sursauts longs ave
 des supernovae est la preuve qui manquaitpour 
on�rmer que les objets parents de 
es sursauts sont des étoiles massives, souvent detype Wolf-Rayet. Ce
i peut se voir à la fois sur la 
ourbe de lumière de la rémanen
e - oùune bosse due à l'émission de la supernova émerge au bout d'un temps assez long (�gure5.7) - ou sur le spe
tre - qui évolue pour laisser apparaître le spe
tre de la supernovasous-ja
ente (�gure 5.8). Une dizaine d'asso
iation de sursaut ave
 une supernova a déjàété dé
ouverte.Cependant, de nombreux auteurs trouvent, lors d'ajustements multi-longueurs d'ondede la rémanen
e, un milieu uniforme 
omme environnement de sursauts longs (Panaites
uet Kumar, 2001 [88℄). Une solution possible est 
elle faisant intervenir un milieu plus 
om-plexe, dans lequel le vent de l'étoile parente en 
hoquant le milieu interstellaire uniformeà donné lieu à un pro�l de densité 
onstitué de plusieurs domaines (�gure 5.9).Nous pouvons voir que si la transition entre le vent libre et le vent 
hoqué est assezpro
he de la sour
e, les observations peuvent donner l'impression d'un milieu uniforme
omme environnement du sursaut. Nous dis
uterons 
ela et ses impli
ations sur l'aspe
tde la rémanen
e en se
tion 15.2.
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Fig. 5.7 � Courbe de lumière de GRB 011121, où les observations montrent une bossedue à la supernova sous-ja
ente (Stanek et al., 2003 [106℄).
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Fig. 5.8 � Gau
he : Évolution du spe
tre de GRB 030329 au 
ours du temps, où apparaîtprogressivement la forme du spe
tre de la supernova sous-ja
ente. Droite : Comparaisondu spe
tre de 
ette supernova ave
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62 CHAPITRE 5. LA RÉMANENCE

Fig. 5.9 � S
héma d'un milieu extérieur plus réaliste que simplement un milieu uniformeou un milieu de type vent. Plusieurs régions se distinguent : le vent libre (�free wind�) toutd'abord, puis le vent 
hoqué (�stalled wind�), et en�n le milieu extérieur (�ISM�), 
hoquépuis non 
hoqué (Eldridge et al., 2006 (art 1)).



Chapitre 6La rémanen
e pré
o
e : un e�et du
ho
 avant ?
6.1 ObservationsAvant le satellite Swift, au
une observation de la rémanen
e n'avait été faite avantquelques heures après le sursaut. En e�et, les observations gamma s'arrêtaient au plustard quelques 
entaines de se
ondes après le début du sursaut, et les observations X dela rémanen
e, du fait de la faible pré
ision de lo
alisation et de la faible vitesse de poin-tage des satellites, ne 
ommençaient que quelques 104 s après le début du sursaut. Lesobservations e�e
tuées par Swift ont permis de 
ombler 
ette la
une ave
 les instrumentsBAT, et surtout XRT. Nous pouvons voir �gure 6.1 des 
ourbes de lumière XRT, toutd'abord masquées entre ∼ 100 s et ∼ 104 s, a�n de visualiser le �vide� que présentaient lesobservations avant 2005 (
'est-à-dire avant les premiers résultats de Swift), puis entières,
e qui permettra de voir leurs propriétés.La rémanen
e pré
o
e semble posséder un 
ertain nombre de 
ara
téristiques souventobservées. La 
ommunauté s
ienti�que a dé�ni une �rémanen
e 
anonique� (�gure 6.1),
onstituée des phases su

essives suivantes (voir Chin
arini et al., 2006 [18℄ ; Nousek etal., 2005 [83℄ ; Zhang et al., 2005 [117℄) :- une des
ente rapide du �ux FX ∝ t−α1 , ave
 des pentes temporelles de l'ordre de 3à 5, et un spe
tre Fν ∝ ν−β1 ave
 des pentes spe
trales 
omprises entre 1 et 2 ; 
ettephase s'étend jusqu'à des temps de l'ordre de 300 s à 500 s.- un plateau FX ∝ t−α2 , ave
 des pentes temporelles de l'ordre de 0 à 0.8, et unspe
tre Fν ∝ ν−β2 ave
 des pentes spe
trales 
omprises entre 0.7 et 1.2 ; 
ette phases'étend jusqu'à des temps de l'ordre de 103 s à quelques 104 s.- la rémanen
e �normale� telle qu'on pouvait l'observer avant Swift, FX ∝ t−α3 , ave
des pentes temporelles de l'ordre de 1.1 à 1.7, et un spe
tre Fν ∝ ν−β3 ave
 des pentes63
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Fig. 6.1 � Comparaison entre 
e qu'on pouvait observer avant Swift et les observationsde Swift. Là où il semblait naturel d'extrapoler les 
ourbes de rémanen
e pour faire le lienave
 l'émission prompte, Swift a montré une stru
ture des 
ourbes de lumière bien plus
ompliquée (Mangano et al., 2006 [68℄).spe
trales 
omprises entre 0.7 et 1.2 (pas de 
hangement spe
tral par rapport à laphase pré
édente) ; 
ette phase s'étend jusqu'à des temps de l'ordre de 105 s ou plus.- éventuellement une des
ente plus raide FX ∝ t−α4 , ave
 des pentes temporelles del'ordre de 2 à 3 pour des temps supérieurs à 105 s.A 
e s
héma général viennent souvent se superposer des ��ares�, observés la plupart dutemps entre 100 s et 105 s : 
e sont des pi
s intenses ave
 des pentes de montée et dedes
ente pouvant être très raides.6.2 Origine de la rémanen
e pré
o
e : théories a
tuellesAvant l'arrivée des observations de Swift, il semblait naturel d'extrapoler les droitesdes rémanen
es pour faire le lien ave
 l'émission prompte (puisque de plus l'extrapolationsemble se ra

order dire
tement à l'émission prompte). Les observations de Swift ont 
e-pendant montré que la réalité était beau
oup plus 
ompliquée, 
omme nous venons de levoir (
f. �gure 6.1). C'est en revan
he en
ore le 
ho
 avant qui est le plus souvent invoquépour expliquer la rémanen
e pré
o
e, et 
e malgré de nombreuse di�
ultés.
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Fig. 6.2 � Rémanen
e 
anonique telle qu'observée par Swift. Nous pouvons voir les quatrephases (des
ente rapide, plateau, des
entes à pentes −1.5 puis −p après un �jet break�).Nous pouvons aussi voir, s
hématisé par une pointe verti
ale, un �are. Les pointillésindiquent que les �ares peuvent être présents à toutes les phases de la rémanen
e.Plusieurs modèles sont a
tuellement invoqués pour tenter de résoudre les problèmesposés par 
ette rémanen
e 
anonique, en parti
ulier le plateau : la des
ente raide au dé-but de la rémanen
e pré
o
e est expliquée par l'émission de haute latitude, 
'est-à-dire laqueue de l'émission prompte (Kumar et Panaites
u, 2000 [55℄ ; Nousek et al. 2005 [83℄) ;
e
i sera détaillé au 
hapitre 10. Le plateau est généralement interprété par inje
tion tar-dive d'énergie, ou 
ho
s rafraî
his (que l'on a vu pré
édemment dans un autre 
adre) :au fur et à mesure que la matière tardive arrive, elle ajoute son énergie au 
ho
 avant,ralentissant la des
ente. Cette matière tardive peut avoir plusieurs origines, que 
e soitla présen
e initiale de matière lente à l'arrière de l'éje
ta (la sour
e n'a alors pas besoind'être a
tive très longtemps ; prédit par Rees et Mészáros, 1998 [98℄ ; Panaites
u et al.,2006a [91℄ ; Zhang et al., 2005 [117℄) ou une a
tivité prolongée de la sour
e ; 
ette dernièrehypothèse implique don
 une sour
e a
tive jusqu'à des durées supérieures à 105 s, 
e quisemble di�
ile à réaliser ave
 les modèles a
tuels de sour
es. Une autre possibilité invo-quée est le retard de la montée de la 
ontribution du 
ho
 avant à 
ause d'e�ets d'anglede vue (Ei
hler & Granot, 2005 [29℄).Ces expli
ations ne sont 
ependant pas entièrement satisfaisantes, en parti
ulier ellesrenfor
ent la 
ontrainte sur l'e�
a
ité du mé
anisme de l'émission prompte, qui est déjà



66 CHAPITRE 6. LA RÉMANENCE PRÉCOCE : UN EFFET DU CHOC AVANT?un problème potentiel du modèle des 
ho
s internes (Fan & Piran, 2006 [32℄ ; Zhang etal, 2006 [117℄)."Flares" : Pour expliquer 
es pi
s intenses apparaissant à divers moments de la réma-nen
e, et en parti
ulier de la rémanen
e pré
o
e, plusieurs expli
ations ont été proposées :la di�usion Compton inverse dans le 
ho
 retour pourrait expliquer un pulse unique audébut de la rémanen
e, mais pas les pentes très raides (Kobayashi et al., 2005 [52℄), desmodèles reposant sur un environnement �grumeleux� peuvent expliquer plusieurs "�ares"mais pas les montées et des
entes raides (Nakar et Piran, 2003 [78℄ ; Zhang et al., 2005[117℄), à moins que 
es �grumaux� ne soient extrêmement dense et abrupts (Dermer, 2005[26℄). Cependant les modèles les plus prometteurs expliquent les "�ares" par une a
tivitétardive de la sour
e (Nousek et al., 2005 [83℄ ; Zhang et al., 2005 [117℄ ; Panaites
u etal., 2006b [92℄). En e�et, de nombreux arguments semblent montrer que les "�ares" sont
ausés par des 
ho
s internes, et non plus par le 
ho
 avant, et 
e pour di�érentes raisons(Zhang et al., 2005 [117℄ ; Fan & Wei, 2005 [33℄ ; Wu et al., 2006 [116℄) :Tout d'abord, il semble peu probable que le 
ho
 avant puisse produire les "�ares"pour les raisons suivantes :- les "�ares" présentent des pentes de montée et redes
ente bien trop raides pour êtreproduites par le 
ho
 avant, ave
 un rapport entre la largeur ∆t et le temps auquel
t ils se déroulent ∆t/t ∼ 0.1.- la rémanen
e se retrouve après un "�are" en 
ontinuité ave
 
e qu'elle était avant,
e qui montre que le ��are� est superposé à la rémanen
e, et laisse à penser qu'il aune origine di�érente de 
ette dernière.- les "�ares" ont des pro�ls très semblables à des pi
s d'émission prompte.De plus, la présen
e de multiples "�ares" dans 
ertains sursauts élimine les modèlesà pulse unique. Les "�ares" peuvent ensuite être produits par les 
ho
s internes pour lesraisons suivantes :- tous les problèmes 
ités juste 
i-dessus pour le 
ho
 avant disparaissent si on expliqueles "�ares" par les 
ho
s internes.- la grande quantité d'énergie requise par 
ertains "�ares" est plus fa
ilement obtenue.- l'évolution spe
trale des "�ares" est similaire à 
elle d'un pi
 d'émission prompte.Cependant, la largeur ∆t des "�ares" semble augmenter ave
 le temps selon ∆t/t ∼ 0.1,
e qui n'est pas évident à expliquer par les 
ho
s internes.Nous n'avons pas au 
ours de 
ette thèse pu développer l'étude des �ares, mais nousprésenterons 
ependant quelques résultats préliminaires en se
tion 14.8.
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Nous avons don
 vu dans 
ette partie le 
adre théorique dans lequel nousnous plaçons, ainsi que les di�
ultés de 
ette théorie pour expliquer la ré-manen
e pré
o
e. Nous allons maintenant nous intéresser aux outils que j'aiutilisés au 
ours de ma thèse : ils sont parti
ulièrement bien adaptés au 
asde la rémanen
e pré
o
e qui est une phase où, 
omme nous le verrons en dé-tail, les di�érents types de 
ho
s (internes, avant et retour) peuvent intervenirsimultanément.
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Troisième partieUne modélisation 
ohérente desdiverses étape d'émission d'un sursautgamma

69





Chapitre 7Des
ription du modèle des 
ou
hessolides et prin
ipe d'évolution del'éje
taNous avons vu que, dans le 
adre du modèle �standard�, l'émission des sursauts gammaest produite au sein d'un éje
ta relativiste dans lequel la matière présente une distributionde vitesses. Une telle distribution a pour 
onséquen
e des variations de la pression, 
ausantdes 
ho
s lorsque le gradient de pression devient trop grand. Au 
ours de 
eux-
i estampli�é le 
hamp magnétique et sont a

élérés des éle
trons qui vont rayonner en gamma,
e qui donnera lieu à l'émission prompte. Au sein de l'éje
ta, l'essentiel de l'énergie est sousforme 
inétique (étant donnés les fa
teurs de Lorentz atteints) : l'énergie interne est petitedevant l'énergie 
inétique. La pression est don
 faible en 
omparaison. Nous allons don
modéliser la dynamique dans l'éje
ta en négligeant 
es ondes de pression, 
'est-à-dire pardes 
ollisions dire
tes entre �
ou
hes solides�. Une 
omparaison des résultats donnés par
e modèle des 
ou
hes solides ave
 des simulations hydrodynamiques 
omplètes montrentque 
ette approximation est tout à fait valide (Daigne et Mo
hkovit
h, 2000 [24℄) dans le
as des 
ho
s internes.Le 
as du 
ho
 avant est di�érent, puisque 
e 
ho
 étant ultra relativiste, l'énergieinterne de la matière 
hoquée, et don
 la pression, sont grandes (le fa
teur de Lorentzinterne de la matière 
hoquée γi est de l'ordre du fa
teur de Lorentz de la matière dans lerepère �xe Γ). Négliger les ondes de pression est don
 une approximation beau
oup plusgrossière, que nous ferons 
ependant.Le 
ode que j'ai utilisé au 
ours de ma thèse pour toutes les études des diverses étapesdes sursauts gamma utilise don
 
e modèle des 
ou
hes solides. Daigne et Mo
hkovit
h(1998, [23℄) ont 
réé le 
ode utilisant 
ette méthode, et je l'ai amélioré en ajoutant lese�ets géométriques, 
e qui sera détaillé au 
hapitre 10, ainsi que l'étalement latéral dujet, détaillé en se
tion 10.3. 71
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Dans le modèle des 
ou
hes solides, l'éje
ta, 
�ne d'ouverture ∆θ (soit un angle solide

Ω), de durée totale dans le rèpere de la sour
e ∆t, d'énergie totale E et de fa
teur deLorentz moyen Γ̄, est dis
rétisé : il est modélisé par une su

ession de 
ou
hes 
ara
téri-sées par leur masse et leur fa
teur de Lorentz, émises à intervalles réguliers δt. Le fa
teurde Lorentz de 
es 
ou
hes varie autour du fa
teur de Lorentz moyen ; les 
ou
hes les plusrapides peuvent don
 rattraper les plus lentes. Les 
ho
s internes sont modélisés 
ommedes 
ollisions dire
tes.L'intera
tion de l'éje
ta ave
 le milieu extérieur est elle aussi dis
rétisée : on 
onsidèrequ'il y a un 
ho
 entre la 
ou
he avant (la 
ou
he de plus grand rayon, 
'est-à-dire 
ellequi balaye le milieu extérieur) de masse Mavant et de fa
teur de Lorentz Γavant et le milieuextérieur 
haque fois que la masse de milieu extérieur balayée par la 
ou
he avant vautune fra
tion dé�nie q du rapport Mavant

Γavant
. On dé�nit don
 le temps de rattrapage entrela 
ou
he avant et le milieu extérieur 
omme le temps qu'il faut pour balayer qMavant

Γavant
(qvalant typiquement 10−2 dans notre 
ode).Pour suivre l'évolution de l'éje
ta, nous 
al
ulons le temps de rattrapage le plus 
ourtentre deux 
ou
hes ou entre la 
ou
he la plus externe (la 
ou
he avant) et le milieu exté-rieur. Nous e�e
tuons ensuite la 
ollision, en fusionnant les deux 
ou
hes entre elles, oula 
ou
he avant ave
 la masse de milieu extérieur a

rété, avant de répéter l'opération,jusqu'à 
e qu'on dé
ide d'arrêter le pro
essus. A 
haque 
ollision, nous déterminons les
ara
téristiques physiques résultant du 
ho
, 
omme la quantité d'énergie libérée puis lenombre d'éle
trons a

élérés et le 
hamp magnétique en dé
oulant. La surfa
e de dis
onti-nuité dans 
e modèle est simplement in
luse dans la 
ou
he avant, 
omme nous le verronsplus loin dans 
e 
hapitre.Nous allons maintenant analyser en détail les deux types de 
ollisions possibles : entredeux 
ou
hes internes, puis entre la 
ou
he externe et le milieu extérieur. Nous utili-serons deux 
as parti
uliers d'environnement : le milieu uniforme (de densité 
onstante

ρ(r) = ρ0 = n0mp) et le reste de vent d'une étoile massive (de densité inversement pro-portionnelle au 
arré du rayon ρ(r) = A/r2.



7.1. CHOCS INTERNES ET CHOC EN RETOUR 737.1 Cho
s internes et 
ho
 en retour : 
ollision entredeux �
ou
hes solides�La propagation d'ondes de 
ho
 dans l'éje
ta relativiste (
ho
s internes, 
ho
 en re-tour) est modélisée dans 
ette appro
he par des 
ollisions dire
tes entre �
ou
hes solides�.Nous 
onsidérons don
 le 
as de la 
ollision entre deux 
ou
hes solides, de massesrespe
tives M1 et M2 et de fa
teurs de Lorentz respe
tifs Γ1 et Γ2. Nous 
onsidérons
Γ2 > Γ1. Le temps de 
ollision de deux 
ou
hes de fa
teurs de Lorentz Γ1 et Γ2 (et don
de vitesses v1,2 = c

(

1 − 1
2Γ2

1,2

)) initialement séparées par un temps δt est tratt = cδt
v2−v1

.Ce
i 
orrespond à un rayon d'intera
tion
R12 ∼

2Γ2
2Γ

2
1

Γ2
2 − Γ2

1

cδt (7.1)Lorsque le 
ontraste Γ2

Γ1
augmente, la 
ollision a lieu de plus en plus près de la sour
e,ave
 
ependant une limite à grand 
ontraste (valable dès une valeur de 
ontraste de l'ordrede 4) posée par Γ1 :

lim
Γ2→∞

R12 = Rinter = 2Γ2
1cδt = 6 1014

(

Γ1

100

)2(
δt

1s

)

cm. (7.2)L'intera
tion 
onsidérée est la fusion de deux 
ou
hes solides après une 
ollision dire
te.Nous allons maintenant 
al
uler les 
ara
téristiques de la 
ou
he unique résultant del'intera
tion : la masse de la 
ou
he résultante est tout simplement Mr = M1 + M2. Pour
al
uler le fa
teur de Lorentz résultant, nous utilisons les équations de 
onservation del'énergie (7.3) et de l'impulsion (7.4).
M1Γ1c

2 + M2Γ2c
2 = (M1 + M2) Γrγic

2 (7.3)
M1Γ1β1c

2 + M2Γ2β2c
2 = (M1 + M2) Γrβrγic

2 (7.4)où les indi
es 1 et 2 indiquent les 
ou
hes interagissant et l'indi
e r indique la 
ou
heunique résultante, et où γi est le fa
teur de Lorentz des mouvements internes de la matière
hoquée. Nous en tirons le fa
teur de Lorentz résultant,
Γr ≈

√

Γ1Γ2

√

M1Γ1 + M2Γ2

M1Γ2 + M2Γ1
(7.5)qui est 
elui qui sera pris en 
ompte pour 
al
uler les intera
tions de 
ette 
ou
he ave
 lesautres par la suite. Le fa
teur de Lorentz interne vaut don


γi =
M1Γ1 + M2Γ2

(M1 + M2) Γr

. (7.6)



74 CHAPITRE 7. LE MODÈLE DES COUCHES SOLIDESOn peut maintenant 
al
uler l'énergie dissipée par la 
ollision, qui est simplement ladi�éren
e entre l'énergie 
inétique avant la 
ollision et l'énergie 
inétique après la 
ollision :
Ediss = M1Γ1c

2 + M2Γ2c
2 − (M1 + M2) Γrc

2 . (7.7)L'essentiel de l'énergie étant dissipée dans la 
ou
he de masse la plus faible (
e que lessimulations hydrodynamiques nous montrent), nous dé�nissons la masse e�
a
e 
omme
Meff = min(M1, M2). Nous obtenons ensuite l'énergie dissipée par proton dans le repèreen 
omouvement

ǫ = mp
Ediss

MeffΓr
(7.8)où mp est la masse d'un proton. Nous trouvons, dans le 
as parti
ulier M1 = M2, unee�
a
ité de 
onversion de l'énergie 
inétique de l'éje
ta en énergie interne dans la matière
hoquée valant

eff = 1 − 2
Γr

Γ1 + Γ2
(7.9)qui est typiquement de l'ordre de quelques dixièmes pour des 
ontrastes de fa
teurs deLorentz de quelques unités (0.2 pour Γ2/Γ1 = 4 et toujours M1 = M2).Notre modèle ne suivant pas l'évolution de l'épaisseur des di�érentes 
ou
hes, la densitén'est pas 
onnue au sein de l'éje
ta. Nous utilisons don
 la densité moyenne 
omme densitédu milieu 
hoqué. Le taux d'inje
tion de masse isotrope valant

Ṁ =
Ė

Γc2
= 4πR2ρΓc (7.10)nous en déduisons la densité moyenne du milieu, qui vaut

ρ̄ ≃ Ė

4πR2Γ̄2c3
(7.11)même si 
ette densité sous-estime la 
ompression de la matière 
hoquée (les simulationshydrodynamiques montrent qu'à l'endroit des 
ho
s la densité présente un pi
 important,que nous ignorons ave
 
ette approximation). En nous plaçant au rayon typique d'intera
-tion Rinter dé�ni à l'équation 7.2 (et en é
rivant ρ = nmp) nous obtenons une estimationde la densité lors des intera
tions :

n ≃ 6.8 106

(

Ė

1052 erg/s)( δt

1 s)−2(
Γ̄

300

)−6 parti
ule/
m3 (7.12)
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al
ul : L'éje
ta est modélisé par une su

ession de 
ou
hes de masses Miet fa
teurs de Lorentz Γi donnés. Les 
ou
hes rapides rattrapent les 
ou
hes plus lentes.Nous nous plaçons au rayon Rchoc,1 et temps tchoc,1 du premier 
ho
 qui a lieu, puis nousfusionnons les 
ou
hes ensemble, et 
al
ulons l'énergie dissipée (équation 7.7), la densitéen 
e point (7.12) puis l'énergie syn
hrotron ave
 le modèle phénoménologique qui seradé
rit en se
tion 9.1. Nous remplaçons les deux 
ou
hes ayant fusionné par une 
ou
heunique de masse Mr égale à la somme des masses des deux 
ou
hes et de fa
teur de Lo-rentz Γr (équation 7.5). Nous re
ommençons ensuite l'opération en passant au pro
hain
ho
. Les 
ou
hes ont des vitesses 
onstantes entre deux 
ollisions. A 
haque intera
tionentre deux 
ou
hes, il faut réajuster les positions de 
ha
une des autres 
ou
hes, et tenir
ompte de la matière balayée par la 
ou
he avant lors de son dépla
ement entre le 
ho
pré
édent et le 
ho
 qui vient d'être e�e
tué.Le pro
essus s'arrête lorsqu'il n'y a plus qu'une seule 
ou
he de matière, dans le 
asd'un milieu extérieur dense, ou lorsque l'éje
ta est ordonné en vitesses, les 
ou
hes lesplus rapides à l'avant et les 
ou
hes les plus lentes à l'arrière, dans le 
as d'un milieuextérieur de faible densité ou inexistant. La distribution de fa
teurs de Lorentz �nale estalors un ensemble de Dira
 
orrespondant aux 
ou
hes de plus faibles vitesses initialesoù s'est a

umulée la matière dans le 
as du modèle des 
ou
hes solides, 
e qui est unebonne approximation du résultat de simulations hydrodynamiques, où 
ette distributionprésente des pi
s étroits, ∆Γ/Γ petit pour 
haque zone d'a

umulation de matière, del'ordre de 0.1 ou moins (Daigne et Mo
hkovit
h, 2000 [24℄).Un point important est la transparen
e du milieu à son rayonnement. Daigne [21℄ayant montré que les fa
teurs de Lorentz utilisés impliquent que le milieu est toujourstransparent, nous ne testons pas 
e
i à 
haque 
ho
 dans le 
ode - 
e qui diminue 
onsi-dérablement le temps de 
al
ul.Les 
ho
s internes et le 
ho
 en retour étant seulement moyennement relativistes, lefa
teur de Lorentz des mouvements internes à la matière 
hoquée est de l'ordre de l'unité.Dans le 
as du régime �fast 
ooling� (
elui de l'émission prompte), 
ette énergie interneest e�
a
ement rayonnée, le fa
teur de Lorentz des mouvements internes de la 
ou
he
hoquée est don
 ramené à 1 avant de 
al
uler le 
ho
 suivant.Une fois que le pro
essus est terminé, nous avons don
 toutes les 
ara
téristiques dy-namiques des 
ho
s, et nous pouvons ensuite 
al
uler l'émission asso
iée, 
omme nous leverrons au 
hapitre 9.1.
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ho
 avant : 
ollision entre la 
ou
he externe etle milieu extérieurL'a

rétion du milieu extérieur par l'éje
ta et le 
ho
 avant en résultant sont modélisésdans le modèle des �
ou
hes solides� par une a

rétion su

essive de matière extérieuresur la 
ou
he avant. Le milieu extérieur est don
 dis
rétisé en une su

ession de 
ou
hesde masse dépendant de 
elle de la 
ou
he avant, et qui seront progressivement a

rétéespar 
ette dernière.Considérons don
 le 
as de la 
ollision entre la 
ou
he avant de l'éje
ta et le milieuextérieur. La 
ou
he avant est dé�nie par sa masse M et son fa
teur de Lorentz Γ. Nousdé�nissons par γi le fa
teur de Lorentz des mouvements internes à la matière. L'intera
tionde la 
ou
he ave
 le milieu extérieur devient e�
a
e lorsque la masse balayée devient del'ordre de M/Γ : 
e
i dé�nit le rayon de dé
élération de la 
ou
he avant (voir se
tion5.2.1).En pratique nous 
onsidérons qu'il y a une 
ollision entre la 
ou
he avant et le milieuextérieur 
haque fois que la masse a

rétée vaut Macc = qM/Γ, ave
 dans le 
ode engénéral q = 10−2. Pour représenter la surfa
e de dis
ontinuité, nous 
onsidérons que la
ou
he avant est en fait 
omposée de deux 
ou
hes de même fa
teur de Lorentz, et demasses respe
tives M0 et M − M0. M0 provient de sa masse initiale et des 
ou
hes del'éje
ta ayant déjà fusionné ave
 elle ; M − M0 est la masse de milieu extérieur balayéejusqu'à l'instant 
onsidéré. Les mouvements internes sont lo
alisés uniquement dans lamatière provenant du milieu extérieur balayé (la masse M − M0). Ce
i est justi�é parle fait que le 
ho
 avant étant très relativiste, le fa
teur de Lorentz des mouvements in-ternes de la matière 
hoquée lors d'un tel pro
essus est grand (γi ∼ Γ) ; tandis que le
ho
 retour est moyennement relativiste, et don
 la matière 
hoquée aura un fa
teur deLorentz des mouvements internes bien plus faible, de l'ordre de l'unité. La 
ou
he avantentre en 
ollision ave
 une masse Macc de milieu extérieur immobile, et le tout fusionnepour donner une 
ou
he unique de masse Mr = M +Macc et de fa
teur de Lorentz Γr. Lesmouvements internes - toujours lo
alisés dans la partie de la 
ou
he provenant du milieuextérieur balayé - voient leur fa
teur de Lorentz passer de γi à γ′
i.De la même façon que pour les 
ho
s internes, pour 
al
uler le fa
teur de Lorentz dela 
ou
he résultante nous utilisons les équations de 
onservation de l'énergie (7.13) et del'impulsion (7.14) :

M0Γc2 + (M − M0)Γγic
2 + Maccc

2 = M0Γrc
2 + (M − M0)γ

′
iΓrc

2 + Maccγ
′
iΓrc

2 (7.13)
M0Γβc2 + (M − M0)γiΓβc2 = M0Γrβrc

2 + (M − M0)γ
′
iΓrβrc

2 + Maccγ
′
iΓrβrc

2 (7.14)
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Fig. 7.1 � S
héma représentant la façon dont nous 
al
ulons l'intera
tion de la 
ou
heavant de l'éje
ta ave
 le milieu extérieur : une 
ou
he de masse totale M , de fa
teur deLorentz Γ et de fa
teur de Lorentz des mouvements internes γi entre en 
ollision ave
 unemasse Macc de milieu extérieur immobile et fusionne ave
 elle en une 
ou
he de masse
M + Macc, de fa
teur de Lorentz Γr et de fa
teur de Lorentz des mouvements internes γ′

i.La masse de la 
ou
he est divisée en deux parties, de masses M0 et M −M0 : M0 provientde sa masse initiale et des 
ou
hes de l'éje
ta ayant déjà fusionné ave
 elle ; M −M0 estla masse de milieu extérieur balayée jusqu'au temps 
onsidéré. Ce
i permet de représenterla surfa
e de dis
ontinuité, qui est la séparation entre 
es deux �sous 
ou
hes�Nous obtenons ainsi la valeur de βr

βr = β
M0 + (M − M0)γi

M0 + (M − M0)γi + Macc

Γ

(7.15)puis de Γr :
Γr ≃

[

Γ
M0Γ + (M − M0)Γγi + Macc

M0 + (M − M0)γi + 2MaccΓ

]1/2 (7.16)puis nous en déduisons le nouveau fa
teur de Lorentz des mouvements internes de la massea

rétée :
γ′

i =
M0(Γ − Γr) + (M − M0)Γγi + Macc

(M − M0 + Macc)Γr
(7.17)
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al
ul : Pour gérer les intera
tions de toutes les 
ou
hes de l'éje
ta, nouspro
édons 
omme dé
rit à la �n du 
hapitre pré
édent, mais en tenant 
ompte du milieuextérieur : lors du 
al
ul du temps de 
ollision le plus 
ourt, nous 
onsidérons, en plusdes temps de 
ollisions entre 
ou
hes, le temps mis par la 
ou
he avant pour balayer unemasse Macc de milieu extérieur. Pour 
ela, nous 
her
hons d'abord le rayon Rc auquel
ette 
ollision se déroulera, en 
onsidérant que la masse a

rétée entre le rayon a
tuel Rde la 
ou
he avant et 
e rayon de 
ho
 doit valoir Macc = qM/Γ, 
'est-à-dire
Macc(R → Rc) =

∫ Rc

R

Ωr2ρ(r)dr = q
M

Γ
(7.18)
e qui donne

Rc = R +
qM

ΩAΓ
(7.19)pour un milieu extérieur de type vent de densité ρ(r) = AR−2 et

Rc =

(

R3 +
3qM

Ωρ0Γ

)1/3 (7.20)pour un milieu extérieur uniforme de densité ρ(r) = ρ0.Lors de 
haque 
ho
 ave
 le milieu extérieur, nous mémorisons les paramètres dyna-miques, 
e qui nous permet ensuite de 
al
uler l'émission due à 
e 
ho
, 
omme nous leverrons au 
hapitre 9.2.7.3 Traitement de la surfa
e de dis
ontinuité : 
ollisionentre la première et la deuxième 
ou
heLe 
as d'une 
ollision où la deuxième 
ou
he rattrape la première est un peu parti
ulier,puisque entre son pré
édent 
ho
 et 
e 
ho
 la 
ou
he avant balaye du matériel extérieur,
e dont il faut tenir 
ompte en é
rivant les équations de 
onservation de l'énergie et del'impulsion. Celles-
i deviennent alors (en ayant déjà simpli�é par c2)
M1Γ1 + M0Γ0 + (M − M0)Γ0γi + Macc = [M1 + M0 + (M − M0)γ

′
i + Maccγ

′
i] Γr (7.21)

M1Γ1β1 + M0Γ0β0 + (M − M0)Γ0γiβ = [M1 + M0 + (M − M0)γ
′
i + Maccγ

′
i] Γrβr (7.22)où les notations 
on
ernant les 
ou
hes avant et résultante sont les mêmes, et où M1 et Γ1désignent respe
tivement la masse et le fa
teur de Lorentz avant 
ollision de la deuxième
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ou
he. Nous pouvons alors 
al
uler βr, puis par la formule Γr = 1/
√

(1 − β2
r ) la valeurde Γr (que nous n'é
rivons pas i
i du fait de son aspe
t 
omplexe et peu lisible) :

βr =
M0Γ0β0 + M1Γ1β1 + (M − M0)Γ0γiβ0

M0Γ0 + M1Γ1 + (M − M0)Γγi + Macc
(7.23)où Macc est à déterminer : il s'agit de la masse a

rétée par la 
ou
he avant durant le tempsque met la deuxième 
ou
he pour la rattraper. Nous obtenons aussi l'énergie dissipée :

Ediss = [(M0 + (M − M0)γi) Γ1 + M1Γ1 − (M0 + (M − M0)γi + M1) Γr] c
2 (7.24)En pratique dans le 
ode, nous pro
édons en deux étapes : nous �nalisons d'abordla 
ollision entre les première et deuxième 
ou
hes sans intervention du milieu extérieur- 
e qui nous permet d'obtenir notamment le temps tratt1,2 mis pour le rattrapage desdeux 
ou
hes, puis nous 
onsidérons l'a

rétion du milieu extérieur à l'avant de la 
ou
herésultante pendant 
e temps tratt1,2. Ce
i est bien évidemment une approximation, maisl'erreur 
ommise est faible.
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Chapitre 8Cho
s internes, 
ho
 avant et 
ho
retour : dé�nitions et organisationtemporelleDans notre modèle, les 
ho
s internes et le 
ho
 en retour sont modélisés par les 
ol-lisions entre deux 
ou
hes, et le 
ho
 avant est modélisé par la propagation de la 
ou
heavant dans le milieu extérieur.Lors de 
haque 
ollision de la 
ou
he avant ave
 le milieu extérieur, la 
ou
he avantralentit (
f équation 7.15, qui donne βr/β < 1 pour 
haque 
ollision de 
e type), 
equi permet par la suite à la 
ou
he située juste derrière elle de la rattraper, même sielle avait initialement une vitesse plus faible. Cette 
ollision de la 
ou
he avant par ladeuxième 
ou
he se propage de pro
he en pro
he : 
'est le 
ho
 retour. Étant donné que
es 
ollisions sont formellement de même nature que 
elles asso
iées aux 
ho
s internes,la dynamique du 
ho
 retour sera traitée de la même façon que 
elle des 
ho
s internes.Nous voyons 
ependant que les phases de 
ho
s internes, de 
ho
 avant et de 
ho
retour ne sont pas arti�
iellement séparées, bien au 
ontraire puisque notre façon de 
al-
uler l'évolution de l'éje
ta est de 
onsidérer les 
ho
s dans l'ordre où ils se déroulent,quelle que soit leur nature. Contrairement à 
e qui se passe sur le s
héma 2.5 page 32 dela première partie de 
ette thèse, les phases de 
ho
s internes, de 
ho
 avant et de 
ho
retour peuvent se superposer.Nous allons maintenant véri�er 
e
i, ainsi que les 
onditions sous lesquelles 
es phasessont ou non séparées. Pour 
ela, nous 
al
ulerons les rayons entre lesquels se déroulent les
ho
s internes, le rayon auquel le 
ho
 retour a traversé tout l'éje
ta ainsi que le rayon dedé
élération. 81



82CHAPITRE 8. CHOCS INTERNES, CHOC AVANT ET CHOC RETOUR : DÉFINITIONS ET ORGANISATION TEMPORELLE8.1 Rayon et temps typiques des 
ho
s internesNous avons vu que les 
ho
s internes débutent à un rayon typique RIS = 2cδtΓ̄2
0(équation 7.2), soit

Rd
IS ≃ 6 1012

(

δt

10−2 s)( Γ̄0

100

)2

cm (8.1)
e qui 
orrespond à un temps d'arrivée à l'observateur
tdIS,a ≃ δt + tinj (8.2)où tinj est le temps où la dernière 
ou
he 
onsidérée est émise. En e�et, si 
e temps n'estpas nul, le rayon du 
ho
 sera le même que pour un 
ho
 entre deux 
ou
hes émisessimultanément à t = 0, mais le temps du 
ho
 sera dé
alé de tinj .En reprenant le même type de raisonnement, on peut 
onsidérer que la �n des 
ho
sinternes a lieu pour un rayon RIS = 2c∆tΓ̄2

0, soit
Rf

IS ≃ 6 1014

(

∆t

1 s)( Γ̄0

100

)2 (8.3)
orrespondant à un temps d'arrivée à l'observateur
tfIS,a ≃ ∆t + tinj (8.4)L'impa
t de tinj sera évidemment moins important pour des sursauts longs.Nous 
onstatons que les é
helles de temps observées 
orrespondent aux é
helles detemps de la sour
e (un sursaut durant 2 s pour l'observateur aura e�e
tivement une duréede 2 s à la sour
e - plus pré
isément 2/(1+z) s, où z est le redshift de la sour
e, en tenant
ompte des e�ets 
osmologiques).8.2 Rayon et temps de dé
élérationNous avons obtenu en se
tion 5.2.1 les rayons et temps de dé
élération dans un milieuuniforme de densité nmp et un vent de 
onstante normalisée A∗ :

Runif
D ≃

(

3E

ΩnmpΓ̄
2
0c

2

)1/3

≃ 1.2 1017

(

E

1053 erg)1/3(
Ω

4π

)−1/3(
n1p/
m3

)−1/3(
Γ̄0

100

)−2/3 
m(8.5)
orrespondant à un temps observateur
tunif
D,a ≃ 200

(

E

1053 erg)1/3(
Ω

4π

)−1/3(
n1p/
m3

)−1/3(
Γ̄0

100

)−8/3 s (8.6)
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Rvent

D ≃ E

ΩAΓ̄2
0c

2
≃ 1.7 1015

(

E

1053 erg)( Ω

4π

)−1

(A∗)−1

(

Γ̄0

100

)−2 
m (8.7)
orrespondant à un temps observateur
tvent
D,a ≃ 2.8

(

E

1053 erg)( Ω

4π

)−1

(A∗)−1

(

Γ̄0

100

)−4 s (8.8)8.3 Rayon et temps de �n du 
ho
 retourNous allons 
al
uler le rayon pour lequel le 
ho
 retour a traversé 
omplètementl'éje
ta. Nous 
onsidérons i
i le 
as d'un éje
ta �habituel� dont le fa
teur de Lorentzreste autour de valeurs de l'ordre de la 
entaine. Pour 
ela, 
onsidérons dans le référentiel�xe l'éje
ta de masse totale Mej , de fa
teur de Lorentz moyen Γ̄0, d'énergie totale E etde durée totale ∆t. La densité de l'éje
ta est ρi(r), 
elle du milieu extérieur ρe(r). Dans leréférentiel �xe, le 
ho
 retour a un fa
teur de Lorentz ΓRS < Γ̄0, puisque dans le référentielde la matière en mouvement le 
ho
 retour traverse l'éje
ta d'avant en arrière. D'aprèsla théorie des 
ho
s relativistes, pour un 
ho
 fort - 
e qui est le 
as i
i - le fa
teur deLorentz du 
ho
 retour peut s'é
rire (Chevalier et Li, 2000 [16℄)
ΓRS =

ξ1/4Γ̄
1/2
0

2
(8.9)où ξ est le rapport entre les densités de l'éje
ta et du milieu extérieur ξ = ρi/ρe. Pour
al
uler le rayon auquel le 
ho
 retour a traversé l'éje
ta, nous 
onsidérons deux �
ou
hes�virtuelles, l'arrière de l'éje
ta et la 
ou
he où se situe le 
ho
 retour, et nous nous retrou-vons dans un 
as similaire à 
elui des 
ho
s internes, où nous devions 
al
uler le rayon derattrapage entre deux 
ou
hes de fa
teurs de Lorentz di�érents.La masse de l'éje
ta vaut Mej = Ωρi(r)r

2∆rΓ̄0 (Γ̄0 permet de passer du référentiel en
omouvement ave
 l'éje
ta au repère �xe) et peut s'é
rire
Mej =

E

Γ̄0c2
(8.10)On en tire don
, en posant de plus ρe(r) = Ar−s 
omme 
i-dessus,

ξ =
E

Ωc3∆tAΓ̄2
0

rs−2 (8.11)Considérons maintenant la vitesse relative des deux �
ou
hes�virtuelles, l'arrière del'éje
ta et le 
ho
 retour. Cette vitesse peut s'é
rire
vrel = c

(

1

2Γ2
RS

− 1

2Γ̄2
0

)

∼ c

2Γ2
RS

(8.12)



84CHAPITRE 8. CHOCS INTERNES, CHOC AVANT ET CHOC RETOUR : DÉFINITIONS ET ORGANISATION TEMPORELLEpuisque, dans l'équation (8.9), ΓRS ∝ Γ̄
1/2
0 , don
 pour des valeurs habituelles de Γ̄0 ∼ 100,

ΓRS ≪ Γ̄0.Le 
ho
 retour se termine quand il a traversé tout l'éje
ta, 
'est-à-dire quand
c∆t =

∫ RRS

0

vreldt =

∫ RRS

0

dr

2Γ2
RS

(8.13)En reportant l'expression de ξ (équation 8.11) dans 
ette intégrale, nous obtenons�nalement
RRS =

(

(4 − s)2E∆t

16ΩcA

)
1

4−s (8.14)soit, pour un milieu uniforme (A = ρ0)
Runif

RS ≃ 2.0 1016

(

E

1053 erg)1/4(
∆t

1 s)1/4(
Ω

4π

)−1/4(
n

1 p/
m3

)−1/4 
m (8.15)
orrespondant à un temps de ré
eption
tunif
RS,a ≃ 33

(

E

1053 erg)1/4(
∆t

1 s)1/4(
Ω

4π

)−1/4(
n

1 p/
m3

)−1/4(
Γ̄0

100

)−2 s (8.16)et pour un milieu de type vent (dont A est la 
onstante)
Rvent

RS ≃ 3.7 1014

(

E

1053 erg)1/2(
∆t

1 s)1/2(
Ω

4π

)−1/2

(A∗)−1/2 
m (8.17)
orrespondant à un temps de ré
eption
tvent
RS,a ≃ 0.6

(

E

1053 erg)1/2(
∆t

1 s)1/2(
Ω

4π

)−1/2

(A∗)−1/2

(

Γ̄0

100

)−2 s (8.18)8.4 Relations entre 
es diverses valeursNous allons maintenant, à partir des rayons 
ara
téristiques 
al
ulés 
i dessus, étudierles rapports entre 
eux-
i, a�n de voir l'organisation des phases de 
ho
s internes, 
ho
retour et dé
élération (début du 
ho
 avant). Nous travaillons en rayon plut�t qu'en tempsa�n de s'a�ran
hir des e�ets de dé
alage dus à des temps d'inje
tion non nuls (que nousavons vu en traitant le 
as des 
ho
s internes dans 
ette se
tion).
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ara
téristiques des 
ho
s internes (les temps de débutet �n) et de la dé
élération par le milieu extérieur :Pour un milieu uniforme,
Rd

IS,a

Runif
D,a

≃ 5 10−5

(

δt

10−2 s)( E

1053 erg)−1/3(
Ω

4π

)1/3(
n1p/
m3

)1/3(
Γ̄0

100

)8/3 (8.19)
Rf

IS,a

Runif
D,a

≃ 5 10−3

(

∆t

1 s)( E

1053 erg)−1/3(
Ω

4π

)1/3(
n1p/
m3

)1/3(
Γ̄0

100

)8/3 (8.20)(8.21)et pour un milieu de type vent
Rd

IS,a

Rvent
D,a

≃ 3.5 10−3

(

δt

10−2 s)( E

1053 erg)−1(
Ω

4π

)

(A∗)

(

Γ̄0

100

)4 (8.22)
Rf

IS,a

Rvent
D,a

≃ 0.35

(

∆t

1 s)( E

1053 erg)−1(
Ω

4π

)

(A∗)

(

Γ̄0

100

)4 (8.23)Nous pouvons ensuite 
omparer les rayons 
ara
téristiques des 
ho
s internes ave
 lerayon de �n du 
ho
 retour :Pour un milieu uniforme,
Rd

IS,a

Runif
RS,a

≃ 3.0 10−4

(

δt

10−2 s)( E

1053 erg)−1/4(
∆t

1 s)−1/4(
Ω

4π

)1/4(
n

1 p/
m3

)1/4(
Γ̄0

100

)2(8.24)
Rf

IS,a

Runif
RS,a

≃ 3.0 10−2

(

∆t

1 s)3/4(
E

1053 erg)−1/4(
Ω

4π

)1/4(
n

1 p/
m3

)1/4(
Γ̄0

100

)2(8.25)et pour un milieu de type vent
Rd

IS,a

Rvent
RS,a

≃ 1.6 10−2

(

δt

10−2 s)(∆t

1 s)−1/4(
E

1053 erg)−1/2(
Ω

4π

)1/2

(A∗)1/2

(

Γ̄0

100

)2 (8.26)
Rf

IS,a

Rvent
RS,a

≃ 1.6

(

∆t

1 s)3/4(
E

1053 erg)−1/2(
Ω

4π

)1/2

(A∗)1/2

(

Γ̄0

100

)2 (8.27)Nous pouvons don
 voir que dans le 
as d'un milieu uniforme, les 
ho
s internes sedéroulent en général bien avant que la dé
élération par le milieu extérieur ne 
ommen
eà se faire sentir. Cependant, dans le 
as du vent la di�éren
e est plus faible (le rapport



86CHAPITRE 8. CHOCS INTERNES, CHOC AVANT ET CHOC RETOUR : DÉFINITIONS ET ORGANISATION TEMPORELLEentre les temps de �n des 
ho
s internes et le temps de dé
élération ou le temps de �n du
ho
 retour est pro
he de l'unité), 
e qui implique que pour des valeurs des paramètres dusursaut pas trop éloignées des valeurs standards 
es phases peuvent se superposer (
e
iest normal puisque dans le 
as du vent la densité pro
he de l'étoile est plus importanteque dans le 
as d'un milieu uniforme, la dé
élération de l'éje
ta sera don
 plus rapidemente�
a
e dans un vent).En outre, nous pouvons remarquer que la plupart des paramètres intervenant dans 
esrapports apparaissent à une puissan
e faible (1 ou moins), tandis que l'exposant du fa
teurde Lorentz est plus grand (entre 2 et 4) : les positions respe
tives des 
ho
s internes, de ladé
élération de l'éje
ta et du 
ho
 retour seront don
 très sensibles au fa
teur de Lorentzde l'éje
ta, et une multipli
ation de 
e dernier par 2 ou 3 su�t pour faire intervenir ladé
élération de l'éje
ta bien avant la �n des 
ho
s internes.Nous 
onstatons don
 que les phases de 
ho
s internes, 
ho
 avant et 
ho
retour ne sont pas 
omplètement séparées 
omme le laissait supposer le s
héma2.5, mais au 
ontraire peuvent se superposer partiellement. Notre 
ode estdon
 parfaitement adapté à l'étude des sursauts gamma et en parti
ulier dela rémanen
e pré
o
e, là où la superposition des 
ho
s internes ave
 les 
ho
savant et retour est la plus forte.



Chapitre 9Mé
anismes d'émissionNous dé
rivons dans 
e 
hapitre les mé
anismes d'émission du modèle �standard�.Nous 
onsidérons que l'émission du sursaut proprement dit et de sa rémanen
e sont duesau rayonnement syn
hrotron uniquement. La partie dynamique du 
ode présentée dansles 
hapitres pré
édents nous a donné toutes les valeurs né
essaires à 
e 
al
ul, que nousallons maintenant dé
rire.9.1 Cho
s internesA partir des valeurs re
ueillies pour 
haque 
ho
 lors de la phase dynamique (les
ollisions des 
ou
hes), nous pouvons 
al
uler les valeurs qui serviront au 
al
ul du rayon-nement produit. Nous rappelons (voir équation 7.8) que l'énergie dissipée par proton au
ours d'un 
ho
 entre deux 
ou
hes est (dans le référentiel en 
omouvement ave
 la matière
hoquée)
ǫ = mp

Ediss

MeffΓr

(9.1)Pour un 
ontraste de fa
teurs de Lorentz Γ2/Γ1 = 4 et deux 
ou
hes de masses égales,nous obtenons une énergie dissipée par proton de l'ordre de ǫ ∼ 240 MeV.Une fra
tion αe de 
ette énergie est transférée à une fra
tion ζ des éle
trons, et unefra
tion αB sert à ampli�er le 
hamp magnétique.Nous 
onsidérons une distribution en loi de puissan
e d'indi
e p des fa
teurs de Lorentzdes éle
trons 
omme suit :
dN(Γe) ∝

dΓe

Γp
e
pour Γe ≥ Γmin

e (9.2)87



88 CHAPITRE 9. MÉCANISMES D'ÉMISSIONLe fa
teur de Lorentz minimum vaut alors (pour p > 2)
Γmin

e =
p − 2

p − 1

αe

ζ

ǫ

mec2
(9.3)et le fa
teur de Lorentz moyen est don


Γe ≃
αe

ζ

ǫ

mec2
. (9.4)Une fra
tion αB de la densité d'énergie nǫ dissipée dans le 
ho
 est transformée endensité d'énergie magnétique B2

8π
. On en déduit le 
hamp magnétique ampli�é dans lamatière 
hoquée :

B ≃
√

8παBnǫ (9.5)où n est la densité typique de la matière 
hoquée déterminée à l'équation (7.12). Nousobtenons alors
B ≃ 165 α

1/2
B

(

Ė

1052 erg/s)1/2
(

δt

1 s)−1(
Γ̄

300

)−3
( ǫ

100 MeV)1/2 G. (9.6)Nous pouvons maintenant obtenir l'énergie typique rayonnée par rayonnement syn-
hrotron des photons (dans le référentiel �xe) :
Ep = Esyn = 500

(

Γr

300

)(

B

1000 G)( Γe

104

)2 keV (9.7)Nous voyons i
i que le fait d'a

élérer seulement une fra
tion des éle
trons est né
essaire,puisque si ζ = 1, en prenant des valeurs typiques (Γr = 100, B = 1000 G, ǫ ∼ 240 MeV et
αe = 1/3) Γe = 150 et don
 Esyn = 0.11 keV, 
e qui situe le rayonnement dans les UV. Lefait d'avoir ζ petit permet d'obtenir une émission en gamma : si par exemple ζ = 10−2,alors Γe = 15 103 et don
 Esyn = 1.125 MeV, qui est bien dans le domaine gamma.Cependant, 
ela ne su�t pas pour obtenir par la suite des pro�ls 
orre
ts de sursautsgamma. Daigne et Mo
hkovit
h (1998 [23℄ ; 2003 [25℄) ont don
 pris le parti de 
onsidérerune énergie plus phénoménologique pour se rappro
her des observations. Nous avons,d'après (9.7), Esyn ∝ ΓrBΓ2

e. Or, Γe ∝ ǫ (9.4) et B ∝ (ρǫ)1/2 (9.6), don
 (
ette fois 
iexprimée dans le référentiel en 
omouvement)
E ′

syn = Cst(αe, αB, ζ)ρ1/2ǫ5/2 (9.8)la �
onstante� dépendant de αe, αB et ζ . Une première solution fut de prendre ζ ∝ ǫ, 
equi donnait Γe 
onstant, et don
 Esyn = Cst(αe, αB, ζ)ρ1/2ǫ1/2, mais 
e ne fut pas entiè-rement satisfaisant. L'idée est de 
onsidérer que αe, αB et ζ peuvent varier en fon
tion



9.1. CHOCS INTERNES 89de ρ et ǫ, et qu'on peut don
 ajuster les exposants de ρ et ǫ dans l'équation (9.8), eté
rire Esyn = Cst ρxǫy. Les valeurs les plus satisfaisantes sont x ≃ y ≃ 1/4. L'ajustementdes sursauts synthétiques pour obtenir une énergie de pi
 Ep = 300 keV pour un sursauttypique (une 
ou
he de fa
teur de Lorentz Γ0 = 100 suivie de matière à Γ = 400, ave
un taux d'inje
tion d'énergie Ė = 1052 erg/s) donne �nalement la valeur de la 
onstante(Daigne et Mo
hkovit
h, 2003 [25℄). Nous avons don
 �nalement Esyn ∝ ρ1/4ǫ1/4 keV, ave

ρ = nmp où n est la densité dé�nie à l'équation (7.12). C'est ainsi que nous 
al
ulonsdans le 
ode l'énergie typique émise par le rayonnement syn
hrotron des éle
trons.Nous nous atta
hons maintenant au spe
tre des photons émis. C'est un spe
tre endouble loi de puissan
e de pentes α et β respe
tivement en dessous et au dessus de l'énergiede 
hangement de pente Ep = Esyn (seule deux pentes sont observées, par
e que seule unepartie du spe
tre syn
hrotron 
omplet, tel que dé
rit en se
tion 5.2.1, est à 
onsidérer :
elle 
onstituée des deux pentes de part et d'autre de Em). La valeur théorique de la penteà basse énergie est α = −1.5 ; 
ependant, les valeurs de α observées étant souvent pluspro
hes de−1, au 
ours de nos simulation nous avons varié 
e paramètre (ainsi que la penteà haute énergie β) a�n d'en étudier les e�ets. La valeur attendue de α est −1.5 puisqueles éle
trons sont toujours en régime �fast 
ooling� lors des 
ho
s internes. Nous pouvonsmontrer 
e
i en 
omparant le temps de refroidissement des éle
trons par rayonnementsyn
hrotron au temps de refroidissement adiabatique dans le repère en 
omouvementave
 le �uide :

tsyn = 6

(

B

1000 G)−2(
Γe

100

)−1 s (9.9)
tex ∼ R

cΓr

∼ 67

(

Γ1

100

)2(
δt

1 s)( Γr

300

)−1 s (9.10)(9.11)Où Γ1 est le plus petit fa
teur de Lorentz de la distribution dans l'éje
ta. Nous voyonsdon
 que pour des valeurs standards (Γ1 = 100, Γr = 300, B = 1000 G et Γe = 150/ζ),nous obtenons tex ∼ 67 s et tsyn ∼ 4ζ s. Comme en pratique ζ ≪ 1, on a tsyn ≪ tex, noussommes don
 bien en �fast 
ooling�.Nous utilisons le spe
tre dé
rit 
i-dessus pour 
al
uler l'émission des éle
trons, et nouspouvons ensuite 
al
uler le spe
tre du sursaut modélisé, qui est simplement la somme des
ontributions spe
trales de tous les 
ho
s internes.
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 externeA�n de déterminer l'émission due au 
ho
 externe, nous devons tout d'abord 
al
ulerle fa
teur de Lorentz des éle
trons. Nous avons vu dans la se
tion pré
édente que Γe =
αe

ζ
ǫ

(mec2)
(équation 9.4), où ǫ est l'énergie dissipée par proton au 
ours d'un 
ho
 unique.Dans le 
as des 
ho
s internes, les 
ho
s ne sont pas ultra relativistes, 
ontrairement au
as des 
ho
s externes. Or, dans le 
as d'un 
ho
 ultra relativiste, l'énergie dissipée parproton vaut, ǫ = mpc

2Γr, où Γr est le fa
teur de Lorentz résultant de la matière après le
ho
. Nous avons don
 �nalement
Γe = αe

mp

me
Γr . (9.12)Nous devons aussi déterminer le 
hamp magnétique ampli�é derrière le 
ho
. Nous le
al
ulons de la même façon que dans le 
as des 
ho
s internes, 
'est-à-dire en 
onsidérantqu'une fra
tion αB de l'énergie dissipée dans le 
ho
 est transformée en densité d'énergiemagnétique B2

8π
. Cependant, dans le 
as du 
ho
 externe, le 
ho
 est ultra relativiste, 
equi implique un saut de densité de fa
teur 4Γ dans la matière 
hoquée dans le référentielen 
omouvement par rapport au milieu extérieur. Nous avons don
 ρcomouvement = 4Γρ (où

ρ est la densité du milieu extérieur). Nous obtenons don
 �nalement le 
hamp magnétiqueampli�é derrière le 
ho
 avant, qui vaut
B = Γc

√

32παBρ (9.13)Sa
hant que nous 
onsidérons en outre les éle
trons dans le régime �slow 
ooling�(le temps durant lequel les éle
trons sont en �fast 
ooling� en début d'émission étantnégligeable), nous pouvons à partir de là, et ave
 les valeurs enregistrée durant la partiedynamique du 
al
ul (le suivi de la progression de la 
ou
he avant dans le milieu extérieur)
al
uler la 
ontribution de 
haque 
ho
 élémentaire, et la 
ontribution totale du 
ho
 avant.



Chapitre 10E�ets géométriquesLes 
hapitres pré
édents ont présenté la dynamique et l'émission telles qu'elles étaientdé
rites dans le 
ode au début de ma thèse. Plusieurs e�ets n'étaient alors pas pris en
ompte, ou pas 
omplètement : le fait que l'angle de vue puisse 
hanger (et ne soit pastoujours aligné ave
 l'axe du jet), le fait que la 
ourbure des surfa
es émettri
es impliqueune superposition des émissions de 
ho
s su

essifs pour l'observateur, ainsi que l'ouver-ture latérale du jet.

Fig. 10.1 � S
héma dé�nissant les prin
ipaux angles utiles pour la suite 
on
ernantl'éje
ta. La ligne en points et tirets indique la ligne de visée de l'observateur, et est don
prise 
omme référen
e pour les angles.Le fait que les surfa
es émettri
es soient 
ourbées, plus pré
isément des portions desphères, entraîne deux 
onséquen
es pour l'observateur : l'étalement en temps et en fré-quen
e des photons émis au même instant (�gure 10.2), ainsi que la superposition desémissions de 
ho
s su

essifs à la ré
eption (�gure 10.3). Seul l'étalement en temps de laré
eption de photons émis au même instant était 
onsidéré dans la version existante du
ode au début de ma thèse. 91
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Fig. 10.2 � S
héma du premier e�et de la 
ourbure de la surfa
e émettri
e des photons :les photons émis en même temps sur 
ette surfa
e arrivent sur un 
ertain intervalle detemps à l'observateur. De plus, du fait du 
hangement de l'angle sous lequel les photonsémis en di�érents points de la surfa
e émettri
e arrivent à l'observateur, il y a étalementen fréquen
e des photons reçus.Pour un 
ho
 se déroulant à t au rayon r ave
 le fa
teur de Lorentz Γ et une surfa
eémettri
e sphérique, la ré
eption des photons émis sera étalée sur une durée
∆t ∼ r

2cΓ2
(10.1)De la sour
e sont émis deux jets, selon le même axe mais dans des dire
tions opposées.Nous appellerons jet 
elui qui est émis en dire
tion de l'observateur, et 
ontre-jet 
eluis'en éloignant. Dans la suite nous ne mentionnerons pas les valeurs liées au 
ontre-jet :étant donné les fa
teurs de Lorentz 
onsidérés, l'émission du 
ontre-jet est largement né-gligeable devant 
elle du jet. Cette émission est 
ependant prise en 
ompte dans le 
ode,mais son ajout dans les expli
ations qui suivent ne rajouterait rien à la 
ompréhensiondes phénomènes.Nous appellerons DL la distan
e de luminosité de la sour
e, et z le redshift 
orrespon-dant. Les angles ∆θ et θ0 sont respe
tivement le demi angle d'ouverture du jet et l'angleentre la ligne de visée et l'axe du jet (voir �gure 10.1). L'angle solide Ω du jet vaut don


Ω = 2π(1 − cos(∆θ)).
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Fig. 10.3 � S
héma du deuxième e�et de la 
ourbure de la surfa
e émettri
e des photons :les photons émis en des instants di�érents par deux 
ho
s su

essifs arrivent en mêmetemps à l'observateur. Cette �gure prend l'exemple de deux 
ho
s, mais en réalité 
e
ipeut arriver sur plus de deux 
ho
s à la fois, selon la rapidité de la su

ession des 
ho
s.10.1 Cho
s internesNous 
onsidérons les 
ho
s internes 
omme une su

ession de 
ollisions donnant lieu
ha
un à une émission instantanée. Soient t0 et r0 les temps et rayons de déroulementd'un 
ho
. Le fa
teur de Lorentz de la 
ou
he unique résultant de la 
ollision est Γ0.Intervalle de temps d'observation : Nous allons tout d'abord dé�nir l'intervalle deré
eption des photons émis, ainsi que 
ertaines grandeurs utiles par la suite. Nous appelons
θ l'angle entre l'axe du jet et la portion émettri
e 
onsidérée de la surfa
e. Nous dé�nissons
µ = cos θ, qui varie entre µmin et µmax pour le jet, où µmin et µmax sont dé�nis de la façonsuivante (voir �gure 10.4) :

µmin = cos(∆θ + θ0) et vaut 0 pour le 
as isotrope (10.2)
µmax =

{

1 si vu dans l'axe, soit θ0 ≤ ∆θ
cos(θ0 − ∆θ) si vu sur hors axe, soit θ0 > ∆θ

(10.3)On dé�nit la vue dans l'axe si la ligne de visée de l'observateur est dans le 
�ne dematière du jet, 
'est-à-dire si θ0 ≤ ∆θ, et vue hors axe dans le 
as 
ontraire, 
'est-à-dire
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Fig. 10.4 � S
héma du 
�ne du jet où sont indiqués les angles et les valeurs de µmin et
µmax dans les deux 
as possibles : en haut se trouve la situation dans l'axe (θ0 ≤ ∆θ), eten bas se trouve la situation hors axe (θ0 > ∆θ).si θ0 > ∆θ. Les temps de ré
eption tobs des photons variant de (1 + z)

(

t0 − r0

c
µmax

) à
(1 + z)

(

t0 − r0

c
µmin

) pour le jet, on dé�nit le temps
T =

tobs

1 + z
−
(

t0 −
r0

c

) (10.4)et l'é
helle de temps 
ara
téristique
∆T =

r0

2cΓ2
0

(10.5)
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L'énergie Ediss dissipée dans le 
ho
 est rayonnée ave
 une distribution Eν′ pouvantse mettre sous la forme

Eν′ =
Ediss

ν ′
p

B( ν ′

ν ′
p

) (10.6)où ν ′
p est la fréquen
e de pi
 de l'émission dans le repère en 
omouvement, dé�nie lors dela phase dynamique du 
ode, et B(ν ′/ν′

p) le spe
tre de Band. L'énergie dissipée dans leréférentiel �xe s'é
rit don

Ediss =

∫ +∞

0

Eν′dν ′ (10.7)La relation entre les fréquen
es dans le repère 
omobile et le repère de l'observateur estla suivante
ν ′ =

(

1 +
T

∆T

)(

(1 + z)νobs

2Γ0

) (10.8)et don

νp,obs =

1
(

1 + T
∆T

)

2Γ0ν
′
p

(1 + z)
(10.9)Nous pouvons maintenant 
al
uler le �ux, à une fréquen
e νobs donnée où dans unebande [ν1,obs; ν2,obs], ainsi que la taux de 
omptage (le nombre de photons reçus) dans 
ettemême bande.Flux à la fréquen
e νobs :

Fνobs
(tobs) =

1

ΩD2
L

2

∆T
(

1 + T
∆T

)3

∆Φ(|µ|)
2π

Ediss

νp,obs
B( νobs

νp,obs

) (10.10)Flux dans la bande [ν1,obs; ν2,obs] :
F1,2(tobs) =

Erad

ΩD2
L

2

∆T
(

1 + T
∆T

)3

∆Φ(|µ|)
2π

∫

ν2,obs
νp,obs

ν1,obs
νp,obs

B(x)dx (10.11)Taux de 
omptage dans la même bande :
N1,2(tobs) =

1

ΩD2
L

2

∆T
(

1 + T
∆T

)3

∆Φ(|µ|)
2π

Ediss

hνp,obs

∫

ν2,obs
νp,obs

ν1,obs
νp,obs

B(x)

x
dx (10.12)où, pour toutes 
es équations, ∆Φ(|µ|)

2π
dé�nit la fra
tion visible de la surfa
e émettri
e, etvaut

∆Φ(|µ|)
2π

=

{

φ(µ) pour cos(∆θ + θ0) ≤ µ < cos (∆θ − θ0)
1 pour cos(∆θ − θ0) ≤ µ < 1

(10.13)
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φ(µ) =

1

π
arccos

(

cos ∆θ − µ cos θ0

sin θ0

√

1 − µ2

) (10.14)En pratique, pour 
al
uler 
es �ux (ou taux de 
omptage) dans notre 
ode, nous ef-fe
tuons une bou
le sur le temps observateur tobs, à l'intérieur de laquelle une bou
le surles di�érents 
ho
s nous permet de tester pour 
ha
un si l'émission du 
ho
 
onsidéré
ontribue ou non à l'émission au temps donné. Toutes les émissions des 
ho
s 
ontribuantau temps donné sont sommées, et on passe au temps suivant. Nous obtenons �nalementl'émission 
omplète pour tous les 
ho
s internes (du fait de la similitude formelle entreles 
ollisions dues aux 
ho
s internes et au 
ho
 retour, nous 
al
ulons les émissions ré-sultantes de 
es deux 
ho
s de la même façon).Le 
al
ul du �ux pour un pi
 unique (FRED) montre que lorsque le maximum estpassé, le dé
lin du �ux est 
ontr�lé par la dynamique des 
ho
s internes, 
e qui imposeune pente −3/2 tant que les 
ho
s internes durent (Daigne et Mo
hkovit
h 2003 [25℄).Lorsque 
eux-
i s'arrêtent, le �ux devient 
ontr�lé par la géométrie : 
'est l'émission dehaute latitude (
f �gure 11.2 du 
hapitre suivant).Émission de haute latitude : Considérons un 
ho
 interne unique, au temps t0, aurayon r0 et de fa
teur de Lorentz Γ0. Le jet a un demi angle d'ouverture ∆θ, soit un anglesolide Ω. Nous nous plaçons dans le 
as simple où l'axe de visée est aligné ave
 l'axe dujet, soit θ0 = 0.Nous avons vu que la ré
eption des photons émis au même instant t0 par 
e 
ho
 seraétalée sur une durée ∆t ≃ r0

2cΓ2
0
. Cependant, au début de 
et intervalle 
e sont les photonsémis dire
tement sur l'axe que nous re
evons, puis des photons émis à angle de plus enplus grand au fur et à mesure que le temps passe : 
'est 
e qu'on appelle l'émission dehaute latitude.Nous pouvons tout d'abord remarquer que, d'après l'équation 10.8, la fréquen
e ob-servée des photons dé
roît ave
 le temps :

νobs =
1

(

1 + T
∆T

)

2Γ0ν
′

(1 + z)
(10.15)où nous rappelons que ν ′ est la fréquen
e des photons émis dans le repère en 
omouvement.Nous voyons don
 que pour des temps tobs grands devant le temps auquel s'est déroulé le
ho
 responsable de l'émission 
onsidérée la fréquen
e observée varie en

νobs ∝
ν ′

tobs

(10.16)



10.2. CHOC EXTERNE 97soit, pour une fréquen
e ν ′ �xée, νobs ∝ t−1
obs.Ensuite, si nous observons le �ux dans une bande, nous voyons d'après (10.11) quele �ux dé
roît en t−3

obs. C'est pourquoi dans une représentation log-log du �ux du sursauten fon
tion du temps, la �n du sursaut devrait se manifester par une dé
roissan
e depente −3. Il est 
ependant possible, à des temps pro
hes du temps où le dernier 
ho
a lieu, d'obtenir des pentes plus raides. Cependant, des simulations montrent que 
ettepente maximale atteinte ave
 notre 
ode est de l'ordre de 3.6, tandis que de nombreusesobservations montrent des pentes bien plus importantes, jusqu'à 5 ou 6. Il semble don
manquer à l'heure a
tuel un élément de la physique dans l'émission des sursauts, quipermettrait d'obtenir de telles pente. D'autant plus que, 
omme nous l'avons vu au para-graphe ��ares� en se
tion 6.2, les �ares aussi présentent des pentes très raides di�
iles àexpliquer. Comme dans les deux 
as il s'agit d'émission de haute latitude, nous pensonsque trouver une solution à l'un de 
es problèmes permettrait de résoudre l'autre aussi.10.2 Cho
 externeLe 
ho
 externe est 
ausé par l'éje
ta entrant dans le milieu extérieur et balayantdevant lui la matière présente. Nous dis
rétisons 
e 
ho
 unique en une su

essions de
ollisions. Considérons une 
ollision au temps t au rayon r(t), ave
 un fa
teur de Lorentz
Γ(t). Les temps 
ara
téristiques et valeurs utiles (
omme µ) sont dé�nies de la même façonque pour les 
ho
s internes, mais dépendent 
ette fois 
i du temps t au lieu d'être desvaleurs �xes. De plus, du fait que nous dis
rétisons un 
ho
 unique en une su

ession de
ollisions, 
ha
une d'entre elles n'émet pas instantanément, mais sur un intervalle allantd'un temps t1 à un temps t2 (
e qui fait que lorsque nous 
onsidérons l'émission d'une
ollision, 
ertaines des 
ollisions pré
édentes 
ontribuent en
ore elles aussi). Le �ux déte
téà tobs est don
 non nul quand

tmin(tobs) ≤ t ≤ tmax(tobs) (10.17)où
tmin(tobs) = t1 −

r(t1)

c
µmax (10.18)

tmax(tobs) = t2 −
r(t2)

c
µmin (10.19)(10.20)et

t =
tobs

1 + z
(10.21)est le temps dans le repère �xe de la sour
e.
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Fig. 10.5 � S
héma expli
atif des temps d'arrivée des photons par rapport aux tempsd'émission dans le 
as où l'on tient 
ompte de la 
ourbure des surfa
es émettri
es.Du fait de la répartition de l'émission sur un laps de temps t2 − t1, nous devonstravailler ave
 la luminosité et non ave
 l'énergie émise. Pour un temps t et une fréquen
ed'émission ν ′ (dans le repère en 
omouvement), la luminosité vaut
Lν′(t) = Ne(t)P

e
ν′(t) (10.22)où Ne(t) est le nombre d'éle
trons a

élérés (équivalent isotrope) à l'instant t, et P e

ν′(t) lapuissan
e émise à 
e même instant par éle
tron à la fréquen
e ν ′, qui peut se mettre sousla forme
P e

ν′(t) =
P e(t)

ν ′
p(t)

S( ν ′

ν ′
p(t)

) (10.23)ave
 P e(t) la puissan
e totale émise au temps t par éle
tron.La luminosité totale au temps t s'é
rit don

L(t) =

∫ +∞

0

Lν′(t)dν ′ =

∫ +∞

0

Ne(t)
P e(t)

ν ′
p(t)

S( ν ′

ν ′
p(t)

)

dν ′ (10.24)Nous 
al
ulons alors le �ux à une fréquen
e νobs et dans une bande [ν1,obs; ν2,obs], ainsique le taux de 
omptage dans 
ette même bande.
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e νobs :
F j/cj

νobs
(tobs) =

1

ΩD2
L

∫ t
j/cj
max(tobs)

t
j/cj
min(tobs)

dt
2

∆T
(

1 + T
∆T

)3

∆Φ(|µ|)
2π

Ne(t)
Pe(t)

νp,obs(t)
S( νobs

νp,obs(t)

)(10.25)Flux dans la bande [ν1,obs; ν2,obs] :
F j/cj

νobs
(tobs) =

1

ΩD2
L

∫ t
j/cj
max(tobs)

t
j/cj
min(tobs)

dt
2

∆T
(

1 + T
∆T

)3

∆Φ(|µ|)
2π

Ne(t)Pe(t)

∫ ν2,obs/νp,obs(t)

ν1,obs/νp,obs(t)

S(x)dx(10.26)Taux de 
omptage dans 
ette même bande :
F j/cj

νobs
(tobs) =

1

ΩD2
L

∫ t
j/cj
max(tobs)

t
j/cj
min(tobs)

dt
2

∆T
(

1 + T
∆T

)3

∆Φ(|µ|)
2π

Ne(t)
Pe(t)

hνp,obs(t)

∫ ν2,obs/νp,obs(t)

ν1,obs/νp,obs(t)

S(x)

x
dx(10.27)En pratique, nous avons vu que nous 
onsidérons le 
ho
 avant 
omme une su

essionde 
ollisions arti�
iellement 
réées.Pour 
al
uler le �ux total, nous utilisons la méthode de Beloborodov (2005, [6℄) : nousavons vu que nous enregistrons lors de 
haque 
ollision le nombre d'éle
trons a

élérés ;nous 
onsidérons tous les éle
trons situés à la position de la 
ollision, 
e qui est uneapproximation mais fait 
ommettre une faible erreur puisque la zone où se situent enréalité les éle
trons a

élérés est très peu étendue. Pour 
haque 
ollision, nous suivons au
ours du temps le refroidissement de 
es éle
trons, et lors de 
haque pro
haine 
ollisionnous 
al
ulons l'émission des éle
trons a

élérés lors de la 
ollision 
onsidérée et 
elledes éle
trons des 
ollisions pré
édentes ayant eu le temps de partiellement se refroidiradiabatiquement : nous e�e
tuons une bou
le sur les 
ollisions numérotées j, puis unebou
le sur toutes les 
ollisions antérieures, 
'est a dire d'indi
es k ≤ j. Il nous faut alors
al
uler Γm et Γc, fa
teurs de Lorentz 
ritiques dé�nis au 
hapitre 5.2.1 (nous travaillonssur les fa
teurs de Lorentz plut�t que sur les fréquen
es par 
ommodité), 
e que nousfaisons à la manière de Beloborodov (2005, [6℄).Nous e�e
tuons ensuite une bou
le sur les temps observateurs, et sommons tous les
ho
s j (et tous les 
ho
s k ≤ j émettant en
ore au moment du 
ho
 j) qui 
ontribuentau temps tobs et à la fréquen
e donnée (aux fréquen
es données pour le 
as du �ux outaux de 
omptage dans une bande). Le spe
tre utilisé est i
i 
elui de la �gure 5.5 (saufque nous travaillons en Γ et non en fréquen
e).10.3 Ouverture latérale du jetUn autre phénomène important à prendre en 
ompte dans la dynamique du jet estl'augmentation de l'angle d'ouverture de 
e dernier. En e�et, le jet s'élargit latéralement



100 CHAPITRE 10. EFFETS GÉOMÉTRIQUESà la vitesse du son lo
ale (Panaites
u & Kumar, 2001 [88℄) :
rd(∆θ) = csdt′ =

csdt

Γ
(10.28)où Γ est le fa
teur de Lorentz de l'éje
ta, dt′ le temps dans le référentiel en 
omouvementave
 le jet et dt le temps dans le référentiel �xe. Dans la limite relativiste des vitesses desmouvements internes, la vitesse du son lo
ale vaut cs = c/

√
3 ; lorsque les mouvementsinternes ne sont pas relativistes (la matière est froide), la vitesse du son est bien plus faible.J'ai don
 intégré 
ette ouverture du jet dans le 
ode en re
al
ulant la valeur de ∆θaprès 
haque intera
tion de la 
ou
he avant ave
 le milieu extérieur. Un tel e�et n'estintégré dans le 
ode que pour les 
as où une 
ou
he unique de matière se propage dansle milieu extérieur : 
ette 
ontrainte ne permet don
 pas de prendre en 
ompte l'élargis-sement du jet sur les 
ho
s internes ni le 
ho
 retour, mais permet d'étudier son e�etsur le 
ho
 avant sans problème (dans le 
as du 
ho
 retour et des 
ho
s internes nouspouvons 
ependant prévoir que 
et e�et d'ouverture sera négligeable, puisque 
es 
ho
sétant seulement moyennement relativistes, on a cs ≪ c).



Chapitre 11Résultats : le modèle standardNous allons montrer dans 
ette partie les possibilités de notre appro
he pour modéli-ser les sursauts et leur rémanen
e, en donnant quelques exemples. Nous allons aussi voir
omment nos simulations se rappro
hent des observations.11.1 Sursauts nusNous allons illustrer tout d'abord le modèle des 
ho
s internes, ave
 quelques exemplesde sursauts en l'absen
e de milieu extérieur (sursauts �nus�) dans le 
as de di�érentes dis-tributions de fa
teur de Lorentz initial (�gure 11.1). Pour toutes 
es 
ourbes les paramètresdu sursaut sont les mêmes (en dehors de la distribution de fa
teur de Lorentz bien sûr) :le redshift vaut z = 1, la pente du spe
tre des éle
trons est p = 2.5, l'énergie 
inétiquetotale isotrope du sursaut est Eiso = 1053 ergs et le demi angle d'ouverture du jet vaut
∆θ = 10◦. Le fa
teur de Lorentz varie entre Γm = 100 et ΓM = 400. Nous appelons tle temps d'inje
tion de la matière (le temps auquel la 
ou
he de matière est 
réée dansle 
ode), et tW la durée totale d'inje
tion (le temps pour 
réer toutes les 
ou
hes). Lesparamètres mi
rophysiques sont les suivants : αe = 3 10−2, αB = 10−3 et ζ = 10−2. Nousgarderons 
es paramètres 
onstants pour les 
ho
s internes, le 
ho
 avant et le 
ho
 retour.Le premier 
as présente un fa
teur de Lorentz plat ave
 une des
ente sinusoïdale àl'avant :

Γ(t) =
ΓM + Γm

2
+

ΓM − Γm

2
cos(π

t

0.2tW
) (11.1)si t < 0.2tW et Γ(t) = ΓM si t ≥ 0.2tW .Le deuxième 
as présente un fa
teur de Lorentz sinusoïdal ave
 deux bosses :

Γ(xn) =
ΓM + Γm

2
− ΓM − Γm

2
cos(3π

t − tW
tW

) (11.2)101



102 CHAPITRE 11. RÉSULTATS : LE MODÈLE STANDARDLe dernier 
as présente un fa
teur de Lorentz variant aléatoirement ave
 le temps entre
Γm et ΓM .

Fig. 11.1 � Exemples de distributions de fa
teurs de Lorentz (à gau
he) et le sursaut nu
orrespondant (à droite, en nombre de 
oup, dans la bande 15−150 keV, 
e qui 
orresponda la bande d'observation de l'instrument BAT de Swift). On appelle sursaut nu le sursauten l'absen
e de milieu extérieur (en pratique il su�t de prendre un milieu extérieur trèspeu dense, de sorte que les 
ho
s internes soient terminés longtemps avant le début del'intera
tion ave
 le milieu extérieur).
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Fig. 11.2 � Pro�l temporel bolométrique (ligne 
ontinue) d'un sursaut 
réé par un pi
unique, ave
 un fa
teur de Lorentz variant entre 50 et 200 et une sour
e a
tive pendant
10 s. La ligne pointillée indique la pente 
orrespondante. Après le maximum, le pro�l estd'abord 
ontr�lé par la dynamique des 
ho
s internes avant que les e�ets de 
ourbure dessurfa
es émettri
es ne dominent pour des temps supérieurs à environ 20 s.11.2 E�et du milieu extérieurNous allons maintenant voir l'e�et du milieu extérieur sur le pro�l du sursaut, dans le
as d'un milieu extérieur uniforme et dans le 
as d'un milieu de type vent, ave
 di�érentesdensités.Nous pouvons 
onstater (�gure 11.3) que lorsque la densité du milieu extérieur aug-mente le 
ho
 retour intervient de plus en plus t�t, et peut déformer le sursaut pour lestrès grandes valeurs de la densité. Nous voyons que l'intervention du 
ho
 retour dansle pro�l du sursaut est beau
oup plus importante dans le 
as du vent, 
e qui est naturelpuisque dans un vent l'éje
ta est freiné de façon importante dès le début de son intera
tionave
 le milieu extérieur, à des rayons bien plus faibles que pour le 
as du milieu uniforme.11.2.1 Cho
 avantNous allons i
i montrer les 
ourbes de lumières 
orrespondant à l'émission du 
ho
avant (qui don
 pour le modèle "standard" serait la rémanen
e), �gure 11.4. Nous prenonsles mêmes paramètres que pour les pro�ls de sursauts, soit z = 1, Eiso = 1053 ergs,
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Fig. 11.3 � E�et du milieu extérieur. Gau
he : milieu uniforme. La densité n en nombrede parti
ules par 
m3 prend les valeurs 10−3 (violet), 10−2 (bleu fon
é), 10−1 (
yan), 1(noir), 10 (jaune), 102 (vert) et 103 (rouge) 
m−3. Les 
ourbes violette à noire (valeursde ρ0 de 10−3 à 1) sont superposées. Droite :milieu de type vent. La 
onstante normaliséedu vent A∗ prend les valeurs 10−3 (violet), 10−2 (bleu fon
é), 3 10−2 (
yan), 10−1 (noir),
1 (jaune), 10 (vert) et 100 (rouge). Dans les deux 
as les 
ourbes 
orrespondant auxdensités les plus faibles sont superposées au 
ourbes des sursauts nus : les di�éren
es sonttrop faibles pour être visibles sur la �gure.
∆θ = 10◦, αe = 3 10−2, αB = 10−3, p = 2.5 et ζ = 10−2. L'e�et d'expansion latérale dujet est i
i seulement 
onsidéré à partir du moment où seule une 
ou
he subsiste (tous les
ho
s internes ont don
 déjà eu lieu).Quel que soit le milieu extérieur les 
ourbes de rémanen
e X présentent des irrégu-larités aux temps 
ourts : 
e
i traduit l'historique du 
ho
 avant, 
'est-à-dire que nouspouvons voir les réilluminations de la 
ourbe de lumière dues aux 
ho
s sur la 
ou
heavant de portions de l'éje
ta, 
ausant à 
haque fois un ajout d'énergie. Nous pouvonsaussi remarquer, dans le 
as d'un milieu uniforme (�gure 11.4 haut), la présen
e d'un �jetbreak� vers 8 104 s. Dans le 
as du vent 
e �jet break� est aussi présent, mais il se produitplus tardivement et n'apparaît don
 pas sur les 
ourbes.
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Fig. 11.4 � Aspe
t des 
ourbes de lumière du 
ho
 avant 
orrespondant au troisième 
asde sursaut, soit le 
as d'un fa
teur de Lorentz variant aléatoirement. Á gau
he : Flux(erg/
m2/s) dans la bande X 2 − 10 keV. Á droite : magnitude optique à la fréquen
e
4.3 1014 Hz (bande R). En haut : Cas d'un milieu uniforme de densité 1 parti
ule par 
m3.En bas : Cas d'un milieu de type vent de 
onstante normalisée A∗ = 0.1.



106 CHAPITRE 11. RÉSULTATS : LE MODÈLE STANDARD11.2.2 E�et de l'angle de vueNous pouvons aussi grâ
e à notre 
ode étudier l'e�et d'une ligne de vue du sursautnon alignée ave
 l'axe du jet (�gures 11.5 et 11.6) : nous remarquons que plus nous nouséloignons de l'axe du jet plus le �ux reçu est faible, et baisse beau
oup plus rapidement dèslors que l'axe du vue n'est plus dans le 
�ne du jet. Dans 
e dernier 
as, nous retrouvonsle �ux 
omme si nous étions dans l'axe lorsque la matière a été su�samment ralentie pourque le 
�ne d'émission des photons s'élargisse assez pour atteindre la ligne de visée.

Fig. 11.5 � Aspe
t du sursaut pour un angle d'ouverture du jet valant 5◦ et pour diversesvaleurs de l'angle de vue θ0 : 0◦ (noir), 3◦ (vert), 4◦ (rouge), 5◦ (noir), 5.2◦ (violet traits
ourts), 5.5◦ (bleu 
lair), 6◦ (bleu fon
é), 7◦ (violet pointillé). Les 
ourbes en trait plein
orrespondent à des angles de vue plus petits que le demi angle d'ouverture du jet θ0 < ∆θ,la ligne en longs traits à θ0 = ∆θ et les lignes en traits 
ourts et pointilés à θ0 > ∆θ. Le�ux est tra
é dans la bande 15 − 150 keV.En 
e qui 
on
erne l'émission prompte, nous remarquons que l'é
artement de la lignede visée tend à réduire très rapidement l'intensité des pi
s. Le seuil de déte
tion de BATétant 2 10−8 erg/
m2/s, nous remarquons que l'émission prompte devient rapidement in-déte
table dès que la ligne de visée sort du 
�ne du jet.



11.2. EFFET DU MILIEU EXTÉRIEUR 107Nous voyons au travers de 
es di�érents exemples que notre appro
he estbien apte à reproduire toutes sortes de sursauts di�érents, et peut gérer e�-
a
ement les perturbations des 
ho
s internes par le 
ho
 retour.
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Fig. 11.6 � Aspe
t de la rémanen
e pour un angle d'ouverture du jet valant 5◦ et pourdiverses valeurs de l'angle de vue : 0◦ (noir), 3◦ (vert), 4◦ (rouge), 5◦ (noir), 5.2◦ (violettraits 
ourts), 5.5◦ (bleu 
lair), 6◦ (bleu fon
é), 7◦ (violet pointillé), 10◦ (rouge) et 13◦(vert). Les 
ourbes en trait plein sont pour des angles de vue plus petits que le demi angled'ouverture du jet θ0 < ∆θ, la ligne en longs traits pour θ0 = ∆θ et les lignes en traits
ourts et pointilés pour θ0 > ∆θ. Haut : milieu uniforme de densité n = 1 parti
ule/
m3.Bas : milieu de type vent de 
onstante normalisée A∗ = 0.1. Colonne de gau
he : Fluxdans la bande X 2 − 10 keV. Colonne de droite : Magnitude optique dans la bande R.



Chapitre 12Un modèle alternatif : le modèleéle
tromagnétique
12.1 Prin
ipe de 
al
ulDans 
e modèle alternatif, 
omme nous l'avons vu pré
édemment (se
tions 4.2.2 et5.2.2), 
'est un �ux purement éle
tromagnétique qui est émis par la sour
e et 
rée lesursaut. Ce dernier n'étant pas modélisable, nous étudions 
e modèle du point de vue desa rémanan
e. Celle-
i est formée par le transfert de l'énergie éle
tromagnétique au milieuextérieur. Nous partons don
 de 
e prin
ipe, et 
ommençons par é
rire les équations de
onservation de l'énergie et de l'impulsion pour le milieu extérieur 
hoqué :

EEM + Mbc
2 = MbΓγic

2 (12.1)
EEM = MbβΓγic

2 (12.2)où EEM est l'énergie éle
tromagnétique de la 
oquille, M est la masse de milieu extérieurbalayée, Γ le fa
teur de Lorentz de la 
oquille à l'issue de l'intera
tion et γi le fa
teur deLorentz interne de la matière 
hoquée. L'énergie reçue de la sour
e peut s'é
rire sous laforme
EEM(t) =

∫ t

0

LEM(t)dt . (12.3)L'élimination de γi dans l'équation (12.1) aboutit, dans le 
as d'un régime relativisteoù Γ ≫ 1 (
e qui est toujours le 
as i
i), à la relation suivante :
EEM ≃ 2Mc2Γ2 (12.4)Nous posons

M(R) =
ΩA

3 − s
R3−s (12.5)109



110CHAPITRE 12. UNMODÈLE ALTERNATIF : LEMODÈLE ÉLECTROMAGNÉTIQUEoù A = ρ0 et s = 0 pour un milieu uniforme et A = 5 1011 A∗g.
m−1 et s = 2 pour unmilieu de type vent. Nous rappelons que dt = dR/(2cΓ2) (pour le temps observateur), etnous di�érentions l'équation (12.4) par rapport au temps. Nous obtenons ainsi :
dEEM

dt
= LEM =

ΩcA

3 − s

[

R3−sΓ
dΓ

dt
+ (3 − s)cR2−sΓ4

] (12.6)D'après dt = dR/(2cΓ2), nous pouvons é
rire
Γ =

(

1

2c

dR

dt

)1/2 (12.7)et don

dΓ

dt
=

1

2

(

1

2c

)1/2(
dR

dt

)−1/2
d2R

dt2
(12.8)En remplaçant (12.7) et (12.8) dans (12.6), nous obtenons �nalement

LEM(t) =
ΩAc

3 − s

d

dt

(

R3−s dR

dt

) (12.9)Nous allons maintenant résoudre analytiquement 
ette équation dans trois 
as parti
u-liers : ave
 une luminosité 
onstante, une sinusoïdale et une exponentiellement dé
roissantedurant le temps d'a
tivité ts de la sour
e (qui s'éteint don
 à 
e temps), soit LEM(t) = L0,
LEM(t) = L0

2
[1 + a cos(ωt)] (−1 ≤ a ≤ 1) et LEM(t) = L0 exp(−µt) respe
tivement pour

t ≤ ts, qui seront utilisés dans le 
ode. Nous intégrons tout d'abord l'équation (12.9) pourobtenir R(t), puis nous utilisons (12.8) pour obtenir Γ(t).Luminosité 
onstante : Nous obtenons
Ru(t) =

(

6L0

Ωρ0c

)1/4

t1/2 (12.10)
Γu(t) =

(

3L0

128Ωρ0c5

)1/8

t−1/4 (12.11)pour un milieu uniforme et
Rv(t) =

(

L0

ΩAc

)1/2

t (12.12)
Γv(t) =

(

L0

4ΩAc3

)1/4 (12.13)pour un milieu de type vent.



12.1. PRINCIPE DE CALCUL 111Luminosité sinusoïdale : Nous obtenons
Ru(t) =

(

6L0

Ωρ0c

)1/4 [
t2

2
+

a

ω2
(1 − cos(ωt))

]1/4 (12.14)
Γu(t) =

(

3L0

211Ωρ0c5

)1/8
(

t +
a

ω
sin(ωt)

)1/2
[

t2

2
+

a

ω2
(1 − cos(ωt))

]−3/8 (12.15)pour un milieu uniforme et
Rv(t) =

(

L0

Ωρ0c

)1/2 [
t2

2
+

a

ω2
(1 − cos(ωt))

]1/2 (12.16)
Γv(t) =

(

L0

16ΩAc3

)1/4
(

t +
a

ω
sin(ωt)

)1/2
[

t2

2
+

a

ω2
(1 − cos(ωt))

]−1/4 (12.17)pour un milieu de type vent.Luminosité exponentiellement dé
roissante : Nous obtenons
Ru(t) =

(

12L0

µ2Ωρ0c

)1/4
(

µt + e−µt − 1
)1/4 (12.18)

Γu(t) =

(

3L0µ
2

210Ωρ0c5

)1/8
(

1 − µe−µt
)1/2 (

µt + e−µt − 1
)−3/8 (12.19)pour un milieu uniforme et

Rv(t) =

(

2L0

µ2ΩAc

)1/2
(

µt + e−µt − 1
)1/2 (12.20)

Γv(t) =

(

L0

8ΩAc3

)1/4
(

1 − µe−µt
)1/2 (

µt + e−µt − 1
)−1/4 (12.21)pour un milieu de type vent.En pratique, nous n'utilisons pas dire
tement 
es formules analytiques, mais elles nousserviront à valider les résultats de simulation. Nous dis
rétisons les intera
tions de la
oquille éle
tromagnétique ave
 le milieu extérieur, et 
al
ulons pour 
haque intera
tionson rayon et son temps, son fa
teur de Lorentz, le fa
teur de Lorentz des éle
trons a

élérésdurant le 
ho
 ainsi que le 
hamp magnétique ampli�é. Nous remarquons que, malgréune évolution dynamique di�érente dans le milieu extérieur, les pro
essus d'émission desphotons sont les mêmes que dans le 
as du modèle �standard� du 
ho
 avant : 
e sontles éle
trons a

élérés dans le 
hamp magnétique ampli�é derrière le 
ho
 ave
 le milieuextérieur qui produisent l'émission de la rémanen
e par rayonnement syn
hrotron. Unefois la partie dynamique du 
al
ul terminée, nous obtenons l'émission de la rémanen
e dela même manière que pour le modèle "standard" du 
ho
 externe.



112CHAPITRE 12. UNMODÈLE ALTERNATIF : LEMODÈLE ÉLECTROMAGNÉTIQUE12.2 RésultatsNous allons voir dans 
ette se
tion quelques résultats de simulations obtenus grâ
e ànotre 
ode. Le sursaut lui-même n'étant pas modélisable (en tout 
as pas ave
 un modèlesimple 
omme le notre), seules des rémanen
es seront montrées.

Fig. 12.1 � Les trois luminosités normalisées L(t)/L0 que nous avons pris en exemplepour 
al
uler les rémanen
es, en fon
tion du temps observateur : 
onstante (
ourbe entirets), exponentiellement dé
roissante (
ourbe en trait plein) et sinusoïdale (
ourbe enlongs tirets).Nous montrons des exemples pour les trois types de luminosités dé�nis pré
édemment(�gure 12.1). La luminosité étant dé�nie 
omme L(t) = L0f(t), les fon
tions f(t) prennentles trois formes suivantes :
fcst(t) = 1 (12.22)
fexpdec(t) = e(−6t) (12.23)
fsin(t) =

1

2

[

1 + cos

(

9π

2

t

ts

)] (12.24)pour t ≤ ts, et 0 pour t > ts, où ts est le temps d'a
tivité de la sour
e dans le référentiel�xe lié à 
elle-
i.Les paramètres utilisés sont les suivants : ts = 10 s, z = 1, p = 2.5, Eiso = 1053 erg,
∆θ = 10◦. Les paramètres αe et αB valent respe
tivement αe = 2 10−1 et αB = 10−3.Nous traçons �gure 12.2 le fa
teur de Lorentz de la matière a

rétée par la 
oquilleéle
tromagnétique en fon
tion du temps observateur. Nous pouvons remarquer que les
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Fig. 12.2 � Fa
teurs de Lorentz 
orrespondant aux trois formes de fon
tion montrées �gure12.1, en fon
tion du temps observateur : luminosité 
onstante (
ourbe en tirets), exponen-tiellement dé
roissante (
ourbe en trait plein) et sinusoïdale (
ourbe en longs tirets). Lesrésultats de notre 
ode sont en trait �n noir, les résultats analytiques en trait épais rouge.Gau
he : Milieu uniforme de densité ρ0 = 1 parti
ule/
m3. Droite : Milieu de type ventde 
onstante normalisée A∗ = 0.1. Nous pouvons 
onstater que l'a

ord est très bon entreles résultats analytique et numérique durant le temps où la sour
e est a
tive (t < ts), etmoins bon une fois 
elle-
i éteinte : les 
ourbes numériques et analytiques ont au bout dequelques fois ts la même pente, mais le résultat numérique montre une 
hute de �ux pluspronon
ée juste après ts.simulations numériques et les solutions analytiques sont très pro
hes, quasiment 
onfon-dues, tant que la sour
e est a
tive. En revan
he, une fois la sour
e éteinte, nous pouvonsobserver un régime transitoire dans le modèle numérique qui n'apparaît pas dans le mo-dèle analytique. Les pentes des deux modèles deviennent 
ependant identiques au boutde quelques ts.Nous voyons que nous pouvons e�
a
ement 
al
uler la rémanen
e dans divers 
as deluminosité de la sour
e, 
e qui nous permet de 
omparer notre modèle aux observations(voir 
hapitre 14.7).La variation de l'angle de vue donne pour le modèle éle
tromagnétique des résultatstrès semblables à 
eux du modèle "standard" : lorsque l'on s'é
arte de l'axe du jet, la réma-nen
e intervient plus tardivement, son amplitude baisse, et sa 
ourbe de lumière rattrape
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Fig. 12.3 � Rémanen
es obtenues par notre modèle pour les trois types de luminositésmontrés �gure 12.1 : 
onstante (
ourbe en tirets), exponentiellement dé
roissante (
ourbeen trait plein) et sinusoïdale (
ourbe en longs tirets). A gau
he se trouvent les rémanen
esX, et à droite les rémanen
es optiques. En haut : Milieu uniforme de densité n = 1parti
ule/
m3. En bas : Milieu de type vent de 
onstante normalisée A∗ = 0.1.
elle du 
as aligné pour des temps longs (lorsque le fa
teur de Lorentz est su�sammentfaible pour que l'angle 1/Γ soit plus grand que l'angle ∆θ0 
onsidéré).



Quatrième partieL'émission des sursauts gamma, del'émission prompte à la rémanen
e
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Chapitre 13GRB 050820A : montée de larémanen
e durant l'émission prompte
13.1 Émission optique pendant le sursautNous avons vu que très peu de sursauts avaient pu être observés en optique durantl'a
tivité gamma. Le premier sursaut du 20 août 2005 fait partie de 
eux là, et présentede plus la parti
ularité d'avoir dans les observations optiques une forte montée vers 250 s(temps observateur), qui est a priori la montée de la rémanen
e. GRB050820A a pu êtreobservé en optique au 
ours de l'a
tivité gamma du fait de sa longue durée (environ 700se
ondes dans le repère observateur, soit 194 s dans le repère lié à la sour
e, puisque sonredshift est z = 2.612) et de son pro�l : 
e sursaut présente en e�et un pré
urseur defaible amplitude suivi de près de 200 se
ondes d'ina
tivité avant les pi
s prin
ipaux. Il se
ompose au total de sept pi
s d'amplitudes variables.Nous allons don
 étudier 
e sursaut, en parti
ulier la relation entre l'émission prompteet la montée de la rémanen
e. Nous nous plaçons dans le 
adre standard où l'émissionprompte provient des 
ho
s internes et où la rémanen
e est due au 
ho
 avant. Nous avonsbasé notre travail en grande partie sur les observations de Vestrand et al. (2006, [111℄).13.2 Modélisation du sursautÉtant donné que le but de 
e travail est d'étudier la montée de la rémanen
e lorsd'un sursaut au pro�l 
ompliqué plut�t que de 
her
her à reproduire �dèlement le 
om-portement temporel du sursaut, 
e dernier est 
onstruit par une su

essions de pi
s deforme �FRED�. Chaque pi
 est don
 modélisé par un fa
teur de Lorentz 
onstant Γ = 400117
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édé d'une partie plus lente de forme sinusoïdale
Γ(t ≥ tm) = 250 − cos(π

t − t0
tm − t0

) (13.1)où t0 est le temps de début de l'épisode en 
ours (l'épisode de fa
teur de Lorentz étant lapartie de la distribution donnant lieu au pi
 
onsidéré) et où tm est le temps où le fa
teurde Lorentz atteint son maximum. Le fa
teur de Lorentz varie entre 400 et 100.

Fig. 13.1 � Gau
he : pro�l 
omplet de fa
teur de Lorentz en fon
tion du temps (dans lerepère de la sour
e). Droite : zoom sur le premier épisode.La distribution de fa
teur de Lorentz est don
 
onstituée de sept épisodes du typedé
rit 
i dessus, de durées variables, et pour une durée totale appro
hant les 200 se
ondesdans le référentiel de la sour
e. Nous pouvons voir �gure 13.1 le pro�l 
omplet de fa
teurde Lorentz en fon
tion de la distan
e à la sour
e à l'issue de l'éje
tion à gau
he, et unzoom sur un épisode (donnant lieu à l'un des pi
s) à droite.Nous �xons l'énergie inje
tée dans 
haque épisode a�n de reproduire les intensités desdi�érents pi
s. L'énergie 
inétique totale isotrope inje
tée est EK = 1.8 1055 erg. L'e�
a-
ité de la dissipation par 
ho
s internes étant de l'ordre de 5%, 
ela donne une énergieisotrope totale valant Eiso
γ ∼ 9 1053 erg en a

ord ave
 la valeur mesurée (Golenetskii etal., 2005 [40℄). La �gure 13.2 montre notre pro�l modélisé et le pro�l observé par KONUSdans la bande 18 − 1150 keV. L'a

ord est su�sant étant donné les obje
tifs �xés.Nous avons vu en se
tion 4.1.2 que la pente théorique α du spe
tre des photons va-lait −3/2 pour l'émission prompte, puisque le régime appli
able est le �fast 
ooling�. En
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Fig. 13.2 � Comparaison entre le sursaut tel qu'observé par KONUS et notre modélisation,dans la bande 18 − 1150 keV, en l'absen
e de tout milieu extérieur.

Fig. 13.3 � E�et de la pente du spe
tre sur l'émission prompte. Les valeurs 
onsidéréesde α sont −3/2 (
ourbe en tirets), −1 (ligne pleine) et −2/3 (
ourbe pointillée).pratique, la valeur −1 est bien plus 
ouramment observée que les autres. Ce
i montreque notre 
ompréhension des pro
essus d'émission reste en
ore in
omplète. Pour obte-
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 simplement adopté un indi
e moyen < α > depuisl'optique jusqu'au gamma. De 
e fait, le �ux optique résultant (en 
onsidérant un �uxgamma �xe) est très sensible à toute variation de 
et indi
e : par exemple le �ux dé
roîtde 10 magnitudes lorsque < α > passe de −3/2 à −2/3 ! La variation de < α > s'a
-
ompagne aussi d'une variation de la forme du pro�l, 
e dernier devenant moins piqué àmesure que la valeur absolue de < α > baisse (�gure 13.3). La valeur maximale observéedu �ux optique en bande R étant R ∼ 15, nous en déduisons un indi
e moyen valant
< α >∼ 1.15. Cette valeur est étonnamment pro
he (étend donné qu'il s'agit d'une ap-proximation assez grossière) de la pente du spe
tre gamma observé par Cenko et al. (2006,[15℄), αKonus = 1.12+0.13

−0.15.13.3 Cal
ul de la rémanen
eNous avons tout d'abord obtenu la forme de la rémanen
e dans un milieu uniforme(
f le 
al
ul de la 
ontribution du 
ho
 avant au 
hapitre 10). Celle 
i 
onsiste en unepremière bosse, suivie d'une montée raide donnant lieu à une deuxième bosse de plusgrande amplitude. La première bosse résulte de l'intera
tion du pré
urseur du sursautave
 le milieu extérieur, et la deuxième bosse de l'intera
tion du reste de l'éje
ta (
eluiqui a donné les autres pi
s dans le sursaut) ave
 
e même milieu extérieur.Nous pouvons voir �gure (13.4) l'e�et de la variation de la densité du milieu extérieur :lorsque la densité augmente, la rémanen
e devient plus brillante et la montée brusque dela deuxième bosse s'e�e
tue de plus en plus t�t.Nous �xons la densité pour obtenir le bon temps de montée de la deuxième bosse, soit
tm ≃ 250 s, puis nous déterminons les paramètres mi
ros
opiques αe, αB et p. Nous avonsobtenu les valeurs suivantes 
omme meilleur ajustement aux observations : αe = 3 10−3,
αB = 10−5 et p = 2.5.Nous avons ensuite 
onsidéré un environnement de type vent d'étoile massive. Unexemple de la 
ourbe de lumière de la rémanen
e est donné �gure 13.5, en 
omparaisonave
 la 
ourbe de lumière de la rémanen
e pour un milieu uniforme de densité n = 3parti
ules/
m3.Nous pouvons remarquer que la première bosse est bien trop brillante par rapportaux observations, 
e qui s'explique par le fait que le pré
urseur ren
ontre le vent au pluspro
he de l'étoile, là où il est le plus dense.Les observations de RAPTOR, montrant une première bosse environ trois magnitudesplus faible que la se
onde, favorisent don
 
lairement un environnement uniforme, à moinsque des 
ir
onstan
es spé
iales (la variation des paramètres mi
rophysiques ou un pro
es-
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Fig. 13.4 � E�et de la densité du milieu extérieur - pour un milieu uniforme - sur larémanen
e. Les paramètres physiques sont αe = 3 10−3, αB = 10−5 et p = 2.5. La densité
n prend les valeurs 0.3 (ligne pointillée), 3 (ligne pleine) et 30 parti
ules/
m3.sus de 
réation de paires et d'a

élération du milieu extérieur par exemple) ne puissentréduire fortement la 
ontribution du pré
urseur. Ce
i est un premier problème dans l'in-terprétation de 
e sursaut dans le 
adre du modèle "standard", puisqu'un milieu uniformesemble préférable à un milieu de type vent, pourtant à priori attendu si l'objet parent estune étoile très massive.13.4 E�et du milieu extérieur sur le pro�l du sursaut.La 
ourbe de lumière de la rémanen
e obtenue pour une densité du milieu extérieurde n = 3 parti
ules/
m3 s'appro
he su�samment des observations, 
omme nous pouvonsle voir �gure 13.6. Sur 
ette �gure nous avons aussi représenté la 
omposante optiquede l'émission du sursaut lui-même (l'émission optique prompte) pour < α >= 1.15. Ene�et, 
omme Vestrand et al., nous interprétons les observations optiques 
omme unesuperposition de la rémanen
e optique et d'une 
omposante due au sursaut.Cependant, la montée de la rémanen
e durant le sursaut n'est pas sans 
onséquen
essur le pro�l de 
e dernier. En e�et, 
e
i implique que l'éje
ta 
ommen
e à être ralenti alorsque l'émission gamma, et don
 la phase de 
ho
s internes, est toujours en 
ours. Le 
ho
retour 
ommen
e don
 à traverser le jet avant que les 
ho
s internes ne soient terminés,
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Fig. 13.5 � Comparaison entre les rémanen
es obtenues dans un milieu de type vent etdans un milieu uniforme. Nous remarquons en parti
ulier la première bosse bien tropbrillante dans le 
as du vent.
e qui modi�e le pro�l de fa
teur de Lorentz, et don
 le pro�l de l'émission gamma. Nouspouvons voir �gure 13.7 l'e�et d'une telle modi�
ation, où nous 
omparons le pro�l dusursaut en présen
e d'un milieu extérieur uniforme de densité n = 3 
m−3 au pro�l dusursaut nu, 
'est-à-dire pour une densité du milieu extérieur tendant vers zéro (pro�l déjàmontré �gure 13.2).Nous remarquons la présen
e de nouveaux pi
s dès 300 s après le début du sursaut,ainsi qu'une amplitude moyenne plus grande que 
elle du pro�l nu. La similitude de 
epro�l ave
 les observations est bien moins grande que dans le 
as du pro�l modélisé d'unsursaut nu. Il semble don
 y avoir un problème intrinsèque à notre façon de modéliserle sursaut et sa rémanen
e. La se
tion suivante propose quelques solutions étudiées pourrésoudre 
ette di�
ulté.13.5 Diverses solutions tentées13.5.1 Rédu
tion de la densité du milieu extérieurLa première possibilité pour revenir à un pro�l plus pro
he du sursaut nu, et la plusévidente, est de réduire la densité du milieu extérieur. Nous voyons 
ependant (�gure 13.4)
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Fig. 13.6 � Résultat de notre modèle 
omparé aux observations de RAPTOR. La ligneépaisse représente notre rémanen
e synthétique, la ligne pointillée la 
omposante optiqueprompte pour < α >= 1.15. Les données de RAPTOR sont indiquées par des 
arrés pleinsou des �V� (limites supérieures). La ligne �ne représente la fon
tion phénoménologiqueutilisée par Vestrand et al. (2006) pour dé
rire la rémanen
e.que lorsque n diminue le temps de montée de la deuxième bosse de la rémanen
e re
ule,
e qui nous éloigne des observations. Cette solution ne semble don
 pas être la bonne.13.5.2 Changement de la distribution de fa
teur de LorentzNous savons que la montée de la rémanen
e durant l'a
tivité gamma du sursaut, 
'est-à-dire pendant les 
ho
s internes, implique que le 
ho
 retour déforme le pro�l du sursaut.Nous avons don
 
her
hé à tirer parti de 
e fait, en faisant en sorte que le pro�l unefois déformé par le 
ho
 retour soit 
elui qui se rappro
he des observations. Ne pouvante�e
tuer l'opération 
onsistant à trouver le pro�l de fa
teur de Lorentz à partir d'un pro�lde sursaut gamma, nous avons du estimer l'e�et des déformations dues au 
ho
 retour.Pour 
ela, nous nous basons sur la �gure 13.2. Nous voyons que la plus grande déforma-tion vient du 
ho
 retour dans l'épisode de produ
tion du vent 
ausant le troisième pi
du sursaut (dans le sursaut nu). Les autres déformations, des pi
s supplémentaires ainsiqu'une hausse de la ligne de base, peuvent être 
onsidérés 
omme noyés dans le bruit desobservations si elles ne sont pas trop importantes, 
e qui semble possible à atteindre auvu de 
ette même �gure 13.2.Nous avons don
 utilisé une distribution de fa
teur de Lorentz semblable à 
elle utili-sée dans les parties pré
édentes de 
ette étude, mais ave
 six épisodes seulement - au
un
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Fig. 13.7 � Comparaison entre le pro�l du sursaut tenant 
ompte du milieu extérieur
n = 3 
m−3 (pointillés) et le pro�l du sursaut nu (ligne 
ontinue).épisode ne donnant lieu à un pi
 en pla
e du troisième pi
 des observations - et un ré-ajustement des amplitudes des autres pi
s en tenant 
ompte du fait que le 
ho
 retour
ontribue à les ampli�er. Nous avons gardé les mêmes paramètres mi
rophysiques pour le
ho
 retour que pour les 
ho
s internesNous montrons �gure 13.8 un exemple de 
e que nous avons pu obtenir. Nous remar-quons que les deuxième et troisième pi
s (
e dernier 
réé par le 
ho
 retour dans l'épisodede fa
teur de Lorentz responsable du deuxième pi
) sont bien trop intenses, d'un fa
teurdeux à peu près, et que le reste du sursaut est trop surélevé par rapport au sursaut nu. Deplus, si les temps de montée de la plupart des pi
s sont 
orre
ts, 
e n'est pas le 
as pourle troisième, qui vient trop tard - un temps de montée 
orre
t impliquerait une intensitéen
ore plus grande de 
e pi
.Si nous voulons obtenir le bon temps de montée pour le troisième pi
, il nous fautaugmenter la densité du milieu extérieur, et don
 l'intensité générale du sursaut. Si nousvoulons obtenir une intensité 
orre
te pour les pi
s, nous devons baisser la densité dumilieu extérieur, et don
 le troisième pi
 sera trop tardif.Nous voyons don
 que 
ette tentative pour résoudre le problème de déformation dupro�l du sursaut n'est pas aussi satisfaisante au �nal qu'on pouvait l'espérer au départ.
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Fig. 13.8 � À gau
he :Rappel du pro�l gamma observe du sursaut. À droite : Pro�l syn-thétique du sursaut gamma dans la 
as où le troisième pi
 est 
ausé uniquement par le
ho
 retour et non par les 
ho
s internes (ligne en tirets) et le sursaut nu dans le 
as dela distribution initiale de fa
teur de Lorentz (ligne pleine).13.5.3 Pro
essus de 
réation de pairesNous avons en troisième solution tenté d'utiliser le pro
essus de 
réation de paires. Cepro
essus résulte du �ash gamma, qui pré-a

élère le milieu extérieur, 
ausant la forma-tion d'une bulle de densité plus faible autour de la sour
e (Madau & Thomson, 2002 [69℄ ;Beloborodov, 2002 [5℄), 
e qui réduit l'e�et du 
ho
 retour.La �gure 13.9 montre un exemple de 
ourbe de lumière optique de la rémanen
e etde l'émission prompte dans le 
as d'une bulle vide de rayon Rbulle = 3 1017 
m. Nousvoyons que les deux 
omposantes sont a�aiblies par rapport au 
as initial (�gure13.6),et retardées, en parti
ulier la rémanen
e. De plus, le sursaut reste déformé par le 
ho
retour dans sa deuxième moitié : l'éje
ta sort de la bulle de moindre densité (pour 
ettesimulation, nbulle/n = 0.1) alors que la phase des 
ho
s internes est toujours en 
ours. Ce
as de �gure est 
ependant le meilleur 
ompromis que nous ayons pu obtenir. En e�et, sinous augmentons le rayon de la bulle, nous repoussons le moment où le milieu extérieurfreinera l'éje
ta, et don
 le moment de la montée de la rémanen
e (en parti
ulier de ladeuxième bosse) ; de plus l'amplitude du sursaut et de la rémanen
e baisseront en
ore. Siau 
ontraire nous réduisons le rayon de 
ette bulle, le temps de montée de la rémanen
e
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Fig. 13.9 � Courbes optiques de la rémanen
e et du sursaut obtenues dans le 
as où lepro
essus de 
réation de paires a vidé une bulle de rayon Rbulle = 3 1017 
m, dans laquellela densité vaut nbulle = 0.1n.se rappro
hera de la valeur observée, mais le sursaut sera de plus en plus déformé par le
ho
 retour, jusqu'à retrouver le problème initial lorsque Rbulle → 0.Nous 
onstatons don
 que 
ette tentative n'est pas non plus 
on
luante, nous avonstoujours le même problème : si nous voulons obtenir la montée de la rémanen
e au bonmoment, le sursaut est déformé par le 
ho
 retour jusqu'à ne plus ressembler au pro�lobservé.13.5.4 Modèle éle
tromagnétiqueLe modèle "standard" ne semblant pas donner de résultat satisfaisant, nous avonstenté d'étudier la montée de la rémanen
e de GRB 050820A dans le 
adre du modèleéle
tromagnétique. Nous voyons �gure 13.10 que nous pouvons reproduire �dèlement la
ourbe de lumière optique observée. Nous avons pris pour 
ette modélisation les valeurssuivantes : E = 8 1053 erg, αe = 10−3, αB = 2 10−5, p = 2.5, milieu uniforme de densité
n = 1 parti
ule/
m−3, z = 2.612, tsource = 268 s. La sour
e inje
te l'énergie en deux�paquets� su

essifs, le deuxième étant 7.5 fois plus énergétique que le premier (qui donnela première bosse).Cependant, 
e
i n'est pas véritablement 
on
luant, puisque nous ne pouvons pas mo-
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Fig. 13.10 � Courbe de lumière optique de la rémanen
e obtenue dans le 
adre du modèleéle
tromagnétique.déliser le pro�l gamma du sursaut, et par 
onséquent nous ne pouvons voir les positionsrespe
tives du sursaut et de la rémanen
e. Un point en faveur de 
e modèle est l'absen
e de
ho
 retour, 
e qui fait que le pro�l du sursaut ne sera don
 pas déformé par sa présen
e,mais nous ne pouvons en dire plus en l'état a
tuel des 
hoses.13.6 Con
lusionNous avons un 
ode très bien adapté à l'étude des phases où 
ho
s internes, 
ho
 avantet 
ho
 retour se superposent. Du fait de la montée de la rémanen
e durant l'émissionprompte, GRB 050820A est un sursaut présentant exa
tement une telle 
ara
téristique.Nous avons tenté de 
omprendre 
omment s'organisaient le sursaut et la rémanen
e dansle 
adre du modèle "standard", où le 
ho
 avant 
ause la rémanen
e. Nous avons obtenudes résultats pro
hes des observations, 
ependant des problèmes subsistent dans toutesles appro
hes tentées : la montée de la rémanen
e durant l'a
tivité du sursaut perturbele pro�l gamma de 
e dernier. La dis
ussion dans le 
adre du modèle éle
tromagnétiquen'est pas 
on
luante, du fait de l'absen
e de simulations du sursaut lui même.Nous pouvons voir au �nal que l'interprétation de 
e sursaut dans le 
adredu modèle "standard" s'avère di�
ile, et va jusqu'à remettre en question
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e modèle. Nous avons i
i un indi
e supplémentaire qu'il fautpeut-être 
her
her une alternative à 
e modèle "standard". Il serait notam-ment intéressant de refaire une telle étude dans le 
adre du modèle que nousdéveloppons au 
hapitre suivant, 
e que le manque de temps ne nous a pasen
ore permis de faire.



Chapitre 14Rémanen
e Pré
o
e (∼ 10
2 − 10

4 s)
Nous avons vu en se
tion 6.2 que si aujourd'hui plusieurs théories étaient avan
éespour tenter d'expliquer la forme de la rémanen
e pré
o
e observée par Swift, au
une nese révélait pleinement satisfaisante. Il est pourtant extrêmement important de 
onnaîtrel'origine de 
ette phase des sursauts gamma, qui fait la transition entre l'émission prompteet la rémanen
e telle qu'elle était observée auparavant (pour des temps t & 104 s). Notremodèle nous permettant aisément, 
omme nous l'avons vu, de suivre à la fois les 
ho
sinternes, retour et avant, il est parti
ulièrement adapté à l'étude d'une telle phase.Nous allons don
 dans 
e 
hapitre expliquer notre modèle de la rémanen
e pré
o
e :nous proposons qu'elle soit une 
ontribution du 
ho
 retour. Nous nous atta
hons i
i uni-quement à l'aspe
t général de la rémanen
e pré
o
e, 
'est-à-dire la rémanen
e �
anonique�tirée des observations de Swift, et pas du tout aux ��ares�, qui 
onstituent un travail àpart entière que nous n'avons pu que débuter (se
tion 14.8).L'éje
ta est souvent 
onsidéré 
omme ayant une vitesse à peu près 
onstante sauf pourla matière éje
tée au début, où la vitesse dé
roît lorsqu'on s'éloigne de l'origine. Dans 
e
as, la sour
e est 
onsidérée 
omme stoppant net l'émission de matière à la �n de l'éje
ta.Nous 
onsidérons 
ependant naturel que la sour
e s'arrête progressivement, 
e qui fait quel'éje
ta présente une queue de matière où les vitesses dé
roissent progressivement ave
 letemps d'émission.Nous allons tout d'abord 
al
uler la puissan
e dissipée par le 
ho
 retour pour une telledistribution de fa
teur de Lorentz dans et montrer qu'il est ainsi possible de reproduireles di�érentes pentes de la rémanen
e 
anonique. Nous allons ensuite dis
uter sous quelles
onditions l'énergie ainsi dissipée peut être rayonnée en X, 
e qui fait alors de notre modèleune alternative pour expliquer la rémanen
e X pré
o
e.129



130 CHAPITRE 14. RÉMANENCE PRÉCOCE (∼ 102 − 104 S)14.1 Des
ription détaillée du 
ho
 retourNous prenons tout d'abord une distribution de fa
teurs de Lorentz telle que 
elle del'équation (11.1) du 
hapitre 11 que nous rappelons i
i :
Γ(t) =

ΓM + Γm

2
+

ΓM − Γm

2
cos(π

t

0.2tW
) (14.1)si t < 0.2tW et Γ(t) = ΓM si t ≥ 0.2tW . Le 
ho
 retour traverse alors l'éje
ta en très peude temps (voir se
tion 8.3), et ne peut don
 expliquer une émission durant plusieurs jours.La situation est 
ependant di�érente si au lieu d'un arrêt brutal de la sour
e au temps

t = ts (durée d'a
tivité de la sour
e), nous supposons que la sour
e s'éteint progressive-ment, donnant lieu à une distribution de fa
teurs de Lorentz dé
roissant progressivementjusqu'à des valeurs faibles (pouvant atteindre l'unité) à ts. Le fa
teur de Lorentz Γ étant lerapport Ė/(Ṁc2) des taux d'inje
tion d'énergie et de masse, un faible fa
teur de Lorentzpeut être la 
onséquen
e (i) d'une baisse de Ė, de moins en moins d'énergie étant dispo-nible de la sour
e pour a

élérer les baryons, et/ou (ii) une a

roissement 
atastrophiquede Ṁ . Le premier 
as semble plus naturel au moment des dernières phases d'a
tivité dela sour
e, et a été adopté pour la suite de 
ette étude.Nous avons don
 introduit une nouvelle distribution de fa
teur de Lorentz pour t >
0.5tW :

Γ(t) = Γf + (ΓM − Γf)

[

1 − t/tW
0.5

]δ (14.2)Nous pouvons voir �gure (14.1) un tra
é de 
e fa
teur de Lorentz dans le 
as ΓM = 200,
Γf = 2, tW = 10 s et δ = 1. Ave
 une telle distribution, la durée d'a
tivité de la sour
e ne
hange pas, mais le 
ho
 retour sera présent bien plus longtemps, jusqu'à 
e que l'éje
taait été ralenti au point que son fa
teur de Lorentz atteigne Γ ∼ Γf .14.2 Puissan
e dissipéeConsidérant la distribution de fa
teur de Lorentz dé
rite pré
édemment, nous avons
al
ulé la puissan
e dissipée dans di�érents types d'environnement, milieu extérieur uni-forme ou de type vent. l'énergie gamma isotrope rayonnée vaut Eiso

γ = 1053 ergs. Nousavons 
onsidéré les valeurs 0.5, 0.1 et 0.05 du paramètre A∗ dans le 
as du vent et lesvaleurs 1000, 10 et 0.1 pour la densité n en nombre de parti
ules par 
m−3 dans le 
as dumilieu uniforme. Les pro�ls résultants sont montrés �gure 14.2 pour les valeurs Γf = 2 et
δ = 1 (voir équation 14.2). Nous avons 
ependant véri�é que 
es pro�ls 
hangent très peuave
 des variations de Γf entre 1 et 10 et de δ entre 0.5 et 2.
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Fig. 14.1 � Sursaut à un seul pi
. (a) : distribution initiale de fa
teur de Lorentz dansl'éje
ta relativiste en fon
tion du temps d'éje
tion et de la distan
e D à la �n de l'éje
tionà la sour
e (en se
ondes lumière). Ce fa
teur de Lorentz est dé
rit par l'équation (14.1),ave
 ΓM = 200, Γm = 50, et tW = 10 s (ligne épaisse) et par l'équation (14.2) ave
 Γf = 2et δ = 1 (ligne �ne). (b) : Pro�l bolométrique 
orrespondant à la distribution donnée parl'équation (14.1) (ligne pleine), a

ompagné de la pente temporelle 
orrespondante (lignepointillée). Après le maximum, le pro�l est d'abord 
ontr�lé par la dynamique des 
ho
sinternes avant que les e�ets de 
ourbure des surfa
es émettri
es ne dominent pour destemps supérieurs à environ 20 s.Les 
ourbes �gure (14.2) montrent une ressemblan
e frappante ave
 les rémanen
espré
o
es observées en X par Swift. Nous voyons qu'après une 
entaine de se
ondes la
omposante du 
ho
 retour domine la queue de l'émission prompte (la des
ente de pente
−3 
al
ulée pré
édemment). Aux temps longs le dé
lin suit une pente 
onstante d'environ
1.5. La forme de la région intermédiaire est la plus sensible à la densité de l'environne-ment : à haute densité 
ette partie disparaît presque 
omplètement, la pente ∼ 1.5 suivantdire
tement le dé
lin rapide initial, et au 
ontraire à haute densité 
ette partie devient
omplètement plate, et peut même présenter un minimum.Pour 
omparaison, nous avons aussi tra
é le 
as du sursaut nu sur la �gure 14.2. Sansmilieu extérieur et pour une distribution de fa
teur de Lorentz donnée toujours par l'équa-tion (14.1) ave
 Γf = 2 et δ = 1, nous trouvons qu'une part importante de l'éje
ta (toutle matériel dont le fa
teur de Lorentz est plus petit que 140) n'est pas a�e
tée par les



132 CHAPITRE 14. RÉMANENCE PRÉCOCE (∼ 102 − 104 S)

Fig. 14.2 � Puissan
e dissipée en fon
tion du temps observateur pendant la propagationdu 
ho
 retour. Le fa
teur de Lorentz est donné par l'équation (14.2), ave
 Γf = 2 and
δ = 1. (a) : 
as d'un milieu extérieur de type vent ave
 A∗ = 0.5 (ligne de traits), A∗ = 0.1(ligne pleine) et A∗ = 0.05 (ligne pointillée). (b) 
as du milieu uniforme ave
 n = 1000(ligne en traits), n = 10 (ligne pleine) et n = 0.1 
m−3 (ligne pointillée). Dans 
haque 
asla ligne �ne représente le sursaut nu.
ho
s internes. Ave
 un milieu extérieur le 
ho
 retour se propage à travers 
e matériel etproduit la 
omposante observée aux temps longs.Pour 
omprendre le 
omportement de la 
ontribution du 
ho
 retour nous 
onsidéronsle modèle suivant, su�samment simple pour être étudié analytiquement en détail : l'éje
taest 
onsidéré 
omme une 
ou
he unique de masse M0 et de fa
teur de Lorentz initial Γ0(représentant le matériel rapide où ont eu lieu les 
ho
s internes produisant l'émissionprompte), suivi d'une queue plus lente de la forme

Γ(M) = Γf + (Γ0 − Γf)

(

M

Ms

)δ (14.3)où Γf est le fa
teur de Lorentz �nal à la �n de la queue et Ms la masse totale du matériellent (M = 0 
orrespond à la dernière 
ou
he émise et δ permet de varier la forme de laqueue). Nous pouvons remarquer que 
ette expression est dire
tement tirée de l'équation(14.1) dans le 
as où Ṁ est 
onstant. Une telle distribution ne donne pas lieu à des 
ho
s
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e dissipée Pdiss est don
 uniquement due au 
ho
 retour.La 
ontribution du 
ho
 retour est maximale à un temps pro
he du temps de dé
élé-ration de la 
ou
he avant
tdec =

Rdec

2c Γ2
0

with Rdec =

[

M0 (3 − s)

4πAΓ0

]
1

3−s (14.4)où nous dé�nissons la densité de la façon habituelle, 
'est-à-dire ρ = Ar−s ave
 A = ρ0 et
s = 0 pour un milieu uniforme et s = 2 pour un milieu de type vent. Bien qu'une solutionanalytique 
omplète puisse être obtenue, nous n'avons 
onsidéré que son 
omportementasymptotique en supposant que la 
ou
he avant suit la solution de Blandford-M
Kee (dé-
rite en se
tion 5.2.1), 
'est-à-dire qu'elle n'est que peu a�e
tée par l'ajout d'énergie dumatériel lent la rattrapant peu à peu. La 
omparaison de 
ette approximation à des simu-lations numériques montre qu'elle introduit une erreur de l'ordre de 25%. Pour 
al
uler lesfa
teurs de Lorentz et énergie dissipée dans la 
ollision nous 
onsidérerons le 
as simpli�édé
rit à la �n du 
hapitre 7.3. Le fa
teur de Lorentz de la 
ou
he avant sera noté Γa ; lamasse et le fa
teur de Lorentz de la 
ou
he frappant 
ette 
ou
he avant seront M1 et Γ1.Les équations (7.5) et (7.7) du 
hapitre 7.1 se réé
rivent don


Γr =
√

Γ1Γ2

√

M0Γa + (M − M0)Γaγi + M1Γ1

M0Γ1 + (M − M0)Γ1γi + M1Γa
(14.5)

Ediss = [M0Γa + (M − M0)Γaγi + M1Γ1 − (M0 + (M − M0)γi + M1) Γr] c
2(14.6)Nous pouvons é
rire la puissan
e dissipée dans le 
ho
 retour 
omme suit :

Pdiss = −dM

dΓ

dΓ

dt
Γ edissc

2 (14.7)où t est le temps observateur quand une 
ou
he de fa
teur de Lorentz Γ rattrape la 
ou
heavant.La fra
tion ediss de l'énergie 
inétique du matériel arrivant dissipée dans la 
ollisionpeut être obtenue à partir des équation (14.5) et (14.6) en prenant M1 ≪ M0+(M−M0)Γi,
e qui donne
ediss =

1

2

[

1 −
(

Γa

Γ

)]2 (14.8)Où Γa est le fa
teur de Lorentz de la 
ou
he avant donné par la solution de Blandford-M
Kee
Γa ≃ Γ0

(

R

Rd

)−λ (14.9)
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 λ = 3−s
2

= 3/2 pour un milieu uniforme et λ = 1/2 pour un milieu de type vent.Utilisant la relation dR/dt = 2cΓ2
a nous obtenons la relation entre le rayon du 
ho
 et letemps observateur :
t

td
=

1

2λ + 1

(

R

Rd

)2λ+1

. (14.10)Ave
 la distribution de fa
teur de Lorentz que nous supposons (équation 14.3), les
ou
hes de matière ont des vitesses initiales 
roissantes ave
 le rayon, et se dépla
ent don
indépendamment les unes des autres à un fa
teur de Lorentz Γ �xe jusqu'à rattraper la
ou
he avant (notons que si le fa
teur de Lorentz n'est initialement pas 
omplètementmonotone, des 
ho
s internes vont avoir lieu, réorganisant ainsi le matériel par ordre
roissant de vitesse ave
 le rayon). Nous négligeons de plus le fait que le matériel lentest émis durant un 
ertain temps et nous é
rivons ainsi la position de 
haque 
ou
he enfon
tion du temps observateur. Pour des temps observateurs longs devant 
elui des 
ho
sinternes, l'équation suivante reste don
 valable :
R

Rd

=
t

td

(

Γ

Γ0

)2

. (14.11)Éliminant le rayon entre les équations (14.10) et (14.11), nous obtenons le temps auquelune 
ou
he de fa
teur de Lorentz Γ rattrape le 
ho
 avant :
t

td
= (2λ + 1)1/2λ

(

Γ

Γ0

)− 2λ+1
λ

. (14.12)Nous 
al
ulons ensuite, à partir des équations (14.9), (14.10) et (14.12), le fa
teur deLorentz Γa de la 
ou
he avant lorsqu'une 
ou
he de fa
teur de Lorentz Γ la rattrape :
Γa = Γ(2λ + 1)−1/2 . (14.13)A�n d'obtenir la puissan
e dissipée sous la forme d'une simple loi de puissan
e, nousé
rivons
dM

dΓ
=

Ms

δΓ0

(

Γ

Γ0

)
1−δ

δ (14.14)
'est-à-dire que nous utilisons l'équation (14.3) en prenant Γf = 0, 
e qui n'est évidemmentpas 
orre
t mais ne 
hange pas le 
omportement de la solution dans le régime relativiste.Combinant les équations (14.12), (14.13) et (14.14) nous obtenons �nalement
Pdiss(t) = Φ(λ, δ)

Γ0Msc
2

δ td

(

t

td

)−[ 3λ+1+λ/δ
2λ+1 ] (14.15)où

Φ(λ, δ) =
λ

2

[

1 − (2λ + 1)−1/2
]2

× (2λ + 1)
1−δ(1+4λ)
2δ(2λ+1) . (14.16)



14.3. L'ÉNERGIE DISSIPÉE PEUT-ELLE ÊTRE ÉMISE EN X? 135Pour δ = 1 et les deux valeurs intéressantes de λ, la puissan
e dissipée devient
Pdiss

Γ0Msc2/td
= 6.6 10−2

(

t

td

)−7/4 pour λ = 3/2 (milieu uniforme)
= 1.5 10−2

(

t

td

)−3/2 pour λ = 1/2 (vent) (14.17)qui est en a

ord ave
 les 
omportements asymptotiques des 
ourbes de lumières montrées�gure 14.2.14.3 L'énergie dissipée peut-elle être émise en X ?Nous venons de trouver la puissan
e dissipée, dont le pro�l ressemble beau
oup à
elui des rémanen
es observées par Swift. Cependant, ave
 les hypothèses habituellesla 
ontribution du 
ho
 retour se manifesterait prin
ipalement en visible et infrarouge(Sari & Piran, 1999 [102℄). De plus, l'émission aurait prin
ipalement lieu dans le régime�slow 
ooling�, de sorte que la 
ourbe de lumière observée ne serait pas a priori pro
hede la 
ourbe de puissan
e dissipée. Nous examinons don
 sous quelles 
onditions unepartie importante de l'énergie dissipée peut être émise (i) en X, et (ii), dans le régime�fast 
ooling�. Nous avons vu au 
hapitre 9.1 que les énergies et temps 
ara
téristiquessyn
hrotron se 
omportaient 
omme
Esyn ∝ BΓ2

e et ts ∝ B−2Γ−1
e (14.18)dans le repère du matériel 
hoqué. Pour que les éle
trons rayonnent à haute énergie ilfaut B grand et Γ2

e grand. Pour avoir B grand il faut αB grand et pour avoir Γ2
e grandil faut αe grand (et ζ petit, voir 
hapitre 9.1). Il faut don
 équipartition, 
'est-à-dire

αB = αe = αbaryons = 1/3.Nous pouvons visualiser des exemples de 
ourbes de lumière synthétiques dans la bandeXRT 0.3−10 keV �gure 14.3, obtenues dans le 
as de l'équipartition de l'énergie dissipée,
ζ = 10−2, p = 2.5 et un redshift supposé z = 2, typique de la population des sursautsde Swift (Jakobsson et al., 2006 [50℄). Ces 
ourbes de lumière semblent bien reproduire
e qu'on peut voir sur beau
oup d'observations de Swift, en parti
ulier dans le 
as d'unmilieu extérieur de type vent. Au 
ontraire, un milieu uniforme donne souvent lieu à unminimum suivi d'une bosse, 
e qui n'a pas été 
ouramment observé.14.4 Autres longueurs d'ondeNous venons de voir que notre modèle semble pouvoir reproduire 
orre
tement les
ourbes de lumière de rémanen
es pré
o
es telles qu'observées par Swift. Cependant, pour
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Fig. 14.3 � Courbes de lumière en X dans la bande 0.3− 10 keV des modèles de la �gure14.2. Les paramètres de redistribution de l'énergie post 
ho
 sont αe = αB = 1/3 et
ζ = 10−2. Le redshift vaut z = 2. Les di�érents 
as 
onsidérés �gure 14.2 sont représentéspar les même lignes pleine, pointillée et en tirets.
que les rémanen
es pré
o
es soient un e�et du 
ho
 retour, la 
ontribution du 
ho
 avantdoit être plus faible : 
ela implique soit un transfert de l'énergie dissipée peu e�
a
e versles éle
trons (αe . 10−2) ou le 
hamp magnétique (αB . 10−5) dans le matériel 
hoqué.Des di�
ultés à produire un 
hamp magnétique assez important s'étendant dans les ré-gions émettri
es des rémanen
es ont par exemple été soulignées par Milosavljevi¢ et Nakar(2006, [74℄). Si le 
ho
 retour domine en X, qu'en est-il dans les autres longueurs d'onde,en parti
ulier le visible ? Nous avons véri�é que des petites valeurs de αe et/ou de αB pourle 
ho
 avant impliquent la plupart du temps que le 
ho
 retour domine aussi en visible. Ilnous faut don
 véri�er la 
ohéren
e de notre modèle à des longueurs d'ondes plus grandes.A�n de mieux 
omprendre le 
omportement multi-longueur d'ondes de notre modèle,nous étudions les 
omportements du �ux maximum FM et des fréquen
es 
ara
téristiquessyn
hrotron et de refroidissement νm et νc, d'après Sari, Piran et Narayan (1998, [104℄).Comme nous l'avons vu, 
es trois quantités dépendent du temps observateur t, du nombretotal d'éle
trons a

élérés Ne, du 
hamp magnétique dans le matériel 
hoqué B, du fa
teur
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trons Γe et du fa
teur de Lorentz du matériel émetteur Γ :
FM ∝ ΓBNe (14.19)
νm ∝ Γ Γ2

eB (14.20)
νc ∝ Γ−1B−3t−2 (14.21)Nous 
onsidérons leur 
omportement asymptotique dé
rit dans la se
tion pré
édente,dans le 
as parti
ulier d'un environnement de type vent. L'évolution de Γ est donnée parl'équation (14.12) qui peut se réé
rire

Γ(t) = Γ0

(

t

2 td

)−1/4

= 119 Γ2

(

t

td

)−1/4 (14.22)où Γ2 = Γ0/100.Les équations (14.8), (14.13) et l'expression de Γe (équation (9.12) 
hapitre 9.2) montrentque Γe atteint une valeur 
onstante
Γe = 4.3 10−2 mp

me

αe

ζ

p − 2

p − 1
= 79

αe

ζ

p − 2

p − 1
(14.23)où nous avons ajouté le fa
teur de normalisation p−2

p−1
dans l'expression de Γe. Il est plus
ommode pour la suite d'exprimer le 
hamp magnétique à partir de la 
ontinuité de ladensité d'énergie à la surfa
e de dis
ontinuité plut�t que d'utiliser l'expression habituelle(équation (9.5) se
tion 9.1) :

B = (32παBc2A)1/2 Γ

R
(14.24)où A est la 
onstante du vent habituelle (non normalisée). Ave
 les équations (14.10) pour

R et (14.22) pour Γ nous obtenons
B(t) = 3 104 (αB A∗)1/2

td Γ2

(

t

td

)−3/4

G (14.25)Finalement, le nombre d'éle
trons a

élérés peut être obtenu à partir de l'équation(14.14) qui, pour δ = 1 donne
Ne(t) =

2 ζ El

Γ0 mpc2

[

1 − 1.19

(

t

td

)−1/4
] (14.26)où El = 1

2
Γ0 Mlc

2 est l'énergie totale dans le matériel lent.



138 CHAPITRE 14. RÉMANENCE PRÉCOCE (∼ 102 − 104 S)Nous pouvons en�n 
al
uler les expressions de FM , νm et νc à partir des équations(14.22), (14.23), (14.25) et (14.26) :
FM = 1.4 108 (1+z)

D2
28

(ζE53)(αB A∗)1/2

Γ2
× 1

t
mJ

νm = 9.15 1016 (αB A∗)1/2
(

αe

ζ

)2 (
p−2
p−1

)2

× 1
t

Hz

νc = 8.2 108 t
1/2
decΓ2

2

(αB A∗)3/2 × t1/2 Hz

(14.27)ave
 E53 = Eiso
γ /(1053 erg) et où l'expression de FM a été é
rite dans la limite t ≫ td.Comparons 
es expressions ave
 
elles du 
as du 
ho
 avant (voir �gure 5.5 de la se
-tion 5.2.1) : FM ∝ t−1, et νm dé
roît moins rapidement, en t−1 au lieu de t−3/2. Pour unenvironnement de type vent, la fréquen
e de refroidissement νc à la même dépendan
e

νc ∝ t1/2.Nous pouvons aussi 
al
uler le temps tp de passage du régime �fast 
ooling� (νm > νc)au régime �slow 
ooling� (νm < νc) :
tp = 2.3 106

(

p − 2

p − 1

αB αe A∗

ζΓ2

)4/3

t
−1/3
dec Γ−2

2 s. (14.28)Dans le 
as d'un vent de 
onstante normalisée, et ave
 les valeurs suivantes des paramètresphysiques : E53 = 1, Γ2 = 1, αe = αB = 1/3, ζ = 10−2, p = 2.5, A∗ = 0.1 et td = 100 s, letemps observateur de 
hangement de régime vaut tobs
p = 3.7 heures.14.4.1 Cal
ul du �ux dans di�érents régimesDe 
es expressions nous pouvons tirer le �ux à une fréquen
e unique (en unité de 1017.4Hz, 
orrespondant à 1 keV) dans les régimes �fast 
ooling� et �slow 
ooling� (Sari, Piranet Narayan, 1998 [104℄) :Régime �fast 
ooling�

ν < νc :
Fν = FM

(

ν

νc

)1/3

= 1011 (1 + z)4/3

D2
28

(ζE53)(αBA∗)

t
1/6
d Γ

5/3
2

ν
1/3
17.4 × t−7/6 mJ (14.29)
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νc < ν < νm :

Fν = FM

(

ν

νc

)−1/2

= 7.7 103 (1 + z)1/2

D2
28

(ζE53) t
1/4
d

(αBA∗)1/4
ν
−1/2
17.4 × t−3/4 mJ (14.30)

ν > νm :
Fν = FM

(

νm

νc

)−1/2(
ν

νm

)−p/2

= 1.3 104 × 0.36p/2 (1 + z)1−p/2

D2
28

(ζE53) (αBA∗)
p−2
4 t

1/4
d

×
(

αe

ζ

)p−1 (
p − 2

p − 1

)p−1

ν
−p/2
17.4 × t−

2p+1
4 mJ (14.31)Régime �slow 
ooling�

ν < νm :
Fν = FM

(

ν

νm

)1/3

= 2 108 (1 + z)4/3

D2
28

(ζE53)(αBA∗)1/3

Γ2

×
(

αe

ζ

)−2/3 (
p − 2

p − 1

)−2/3

ν
1/3
17.4 × t−2/3 mJ (14.32)

νm < ν < νc :
Fν = FM

(

ν

νm

)
1−p
2

= 1.4 108 × 0.36
p−1
2

(1 + z)
3−p
2

D2
28

(ζE53) (αBA∗)
p+1
4

Γ2

×
(

αe

ζ

)p−1 (
p − 2

p − 1

)p−1

ν
(1−p)/2
17.4 × t−

p+1
2 mJ (14.33)
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ν > νc :

Fν = FM

(

νm

νc

)
p−1
2
(

ν

νc

)− p
2

= 1.3 104 × 0.36p/2 (1 + z)1−p/2

D2
28

(ζE53) (αBA∗)
p−2
4 t

1/4
d

×
(

αe

ζ

)p−1 (
p − 2

p − 1

)p−1

ν
−p/2
17.4 × t−

2p+1
4 mJ (14.34)14.4.2 Conséquen
esPour mieux 
omprendre les 
omportements de FM , νm et νc, prenons un exemple :

Γ2 = 1, αe = αB = 1/3, ζ = 10−2, p = 2.5, A∗ = 0.5 et td = 100 s. Ainsi, la transitionentre les régimes �fast 
ooling� et �slow 
ooling� ( νc

νm
= 1) arrive à t = 1.3(1 + z) jours.Nous adoptons pour la suite les fréquen
es X et optiques suivantes : νX = 2.4 1017 Hz
orrespondant à 1 keV, et νV = 4.8 1014 Hz 
orrespondant à 2 eV. Le redshift sera priségal à z = 2.Nous avons e�e
tué des simulations numériques ave
 
es paramètres, sauf ζ que nousvarions de 3 10−3 à 3 10−2. Nous adoptons de plus un rougissement AV = 0.5 dans lagalaxie h�te du sursaut. Les 
ourbes de lumière X et optiques résultantes sont montrées�gure 14.4.Nous remarquons que pour ζ = 3 10−3 et10−2 elles montrent des 
assures 
hroma-tiques, et présentent de remarquables similitudes ave
 les 
ourbes de rémanen
es dessursauts GRB 050802, GRB 050922C et GRB 050801 montrées dans Panaites
u (2006,[87℄).Pour expliquer 
es 
assures 
hromatiques, il faut expliquer pourquoi les 
omportementsdes 
ourbes X et visible sont di�érentes, 
e que nous allons voir maintenant (pour toutesles dépendan
es en fréquen
e et en temps, se référer à la se
tion pré
édente).Pourquoi la 
ourbe visible ne suit-elle pas initialement la 
ourbe X ? Commenous le voyons sur les s
hémas �gure 14.5, la fréquen
e νX passe dès les premières se-
ondes au dessus de νm et don
, puisqu'à 
e moment nous sommes en régime �fast 
ooling�,

FX ∝ ν
1/2
c ν

(p−1)/2
m . Or, la fréquen
e optique est au départ entre νm et νc (nous sommestoujours en régime �fast 
ooling�), et se 
omporte don
 
omme FV ∝ ν

1/2
c . Nous avons deplus vu (équations (14.19) de la se
tion 14.4) que seule νm dépend du fa
teur de Lorentzdes éle
trons et pas FM ni νc.
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'est 
e fa
teur de Lorentz qui a une forme présentant un 
reux puis une bosseavant de reprendre une des
ente dou
e : au moment où le 
ho
 retour 
ommen
e à sepropager dans la queue lente de la matière il est peu intense, et le fa
teur de Lorentzdes éle
trons est don
 à 
e moment plus faible, d'où le 
reux ; lorsque le 
ho
 retour sepropage plus loin dans la queue il redevient plus fort, 
e qui explique la bosse, puis lareprise de la des
ente dou
e de νm.C'est don
 la présen
e ou l'absen
e de νm dans la dépendan
e des �ux qui fait quele �ux optique présente aux temps 
ourts un dé
lin doux et régulier tandis que le �ux Xprésente une forme rappelant 
elle de Γe.Pourquoi voyons-nous une 
assure en optique et pas en X ? La fréquen
e op-tique est initialement entre νm et νc dans le régime �fast 
ooling�, mais passe au dessusde νm au bout de quelques heures (2.6 heures ave
 les paramètres dé
rits au début de
ette se
tion). Le �ux optique prend alors la même dépendan
e en νm que le �ux X, etles deux 
ourbes se suivent. Les dépendan
es temporelles avant et après 
e passage de
νm par νV étant t ∝ t−3/4 pour νm > νV > νc et t ∝ t−(2p+1)/4 = t1.5 (dans le 
as de

Fig. 14.4 � Courbes de lumière de rémanen
es pré
o
es X (ligne pleine) et visible (lignepointillée) produites par le 
ho
 retour pour αe = αB = 0.33, p = 2.5, Γ2 = 1, A∗ = 0.5,
td = 100 s, AV = 0.5 et, de gau
he à droite, ζ = 3 10−3, 10−2 et 3 10−2. Nous pouvons
onstater 
ombien 
es 
ourbes présentent des ressemblan
es ave
 
elles des rémanen
espré
o
es de GRB 050802, GRB 050922C et GRB 050801 telles que montrées dans Panai-tes
u (2006, [87℄) - voir Figure 5.1.
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Fig. 14.5 � S
hémas des 
omportements 
omplets de νm et νc, ainsi que les positions desfréquen
es d'observation visible et X par rapport à 
es deux fréquen
es 
ara
téristiques.Les deux �gures marquent l'évolution de 
es 
ourbes lorsque ζ augmente : la 
ourbe degau
he représente le 
as pour ζ ≤ 10−2, la 
ourbe de droite pour un ζ plus grand. Aumilieu sont marquées les dépendan
es temporelles des �ux pour les 
as 
onsidérés pour
νm et νc. Nous pouvons remarquer l'absen
e de 
hangement de pente lors du passage de
ν > νm dans le régime �fast 
ooling� à ν > νc dans le régime �slow 
ooling�.l'exemple pré
édent) pour νV > νm, nous observons don
 une 
assure de la 
ourbe delumière au moment du passage de fréquen
e. Dans l'exemple pré
édent, nous observonsun 
hangement de pente de 0.75 à 1.5. Cette 
assure étant due à un passage de fréquen
e,il s'agit d'une 
assure spe
trale.Nous pouvons obje
ter que la fréquen
e X passe aussi de νm > νX > νc à νX > νm, etqu'on devrait don
 aussi observer une 
assure dans la 
ourbe X. Cependant, 
ette 
assurea lieu à petit temps (t ∼ 100s), et est don
 noyée dans la 
ontribution des 
ho
s internes(l'émission prompte). C'est pourquoi elle n'est pas visible.De plus, il est important de noter qu'il n'y a pas de 
assure observée lors du passagedu régime �fast 
ooling� au régime �slow 
ooling�. En e�et, le passage se fait pour lesdeux fréquen
es (optique et X) du 
as ν > νm du régime �fast 
ooling� au 
as ν > νc durégime �slow 
ooling�, et dans les deux situations la dépendan
e temporelle du �ux est
Fν ∝ t−(2p+1)/2.Évolution du temps de 
assure ave
 ζ : Nous avons vu que νm ∝ Γ2

e et que Γe ∝ ζ−1,nous avons don
 νm ∝ ζ−2. Don
 lorsque ζ augmente, νm baisse, et les temps pour lesquels
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νX et νV traversent 
ette fréquen
e baissent (La �gure 14.5 montre les 
ourbes de νm et
νc ainsi que les positions de νX et νV , et l'évolution de 
es 
ourbes lorsque ζ augmente :la 
ourbe de gau
he représente le 
as ζ ≤ 10−2, la 
ourbe de droite ζ plus grand). Commela pente de νm en fon
tion du temps est très grande à l'endroit où νX la 
roise, le fait quel'ensemble de la 
ourbe baisse ne 
hange pas beau
oup le temps auquel 
e 
roisement seproduit. En revan
he, la pente de νm en fon
tion du temps est faible à l'endroit où νV la
roise, l'abaissement de l'ensemble de la 
ourbe diminuera beau
oup le moment auquel
e 
roisement a lieu. Jusqu'au point où νV 
roise νm à un temps de l'ordre de quelques
entaines de se
ondes : la 
ourbe optique suit alors la 
ourbe X durant presque tout letemps, sauf au tout début ; pour des sursauts très longs, 
ette 
assure peut même avoirlieu durant l'a
tivité gamma du sursaut, et être alors, 
omme la 
assure X, noyée dansl'émission prompte.Nous voyons don
 que notre modèle du 
ho
 retour permet d'expliquer naturellementle fait que 
ertaines rémanen
es présentent des 
assures 
hromatiques. Le paramètre ζpermet de plus d'expliquer une grande variation sur les temps auxquels 
es 
assures sesituent, si l'on admet que la proportion d'éle
trons a

élérés dans les 
ho
s peut varierd'un sursaut à l'autre.14.5 Position respe
tive des 
ontributions du 
ho
 re-tour et du 
ho
 avantNous avons vu que notre modèle permettait d'obtenir des ressemblan
es frappantesave
 les rémanen
es pré
o
es observées par Swift, mais qu'il les explique seulement sila 
ontribution du 
ho
 retour domine 
elle du 
ho
 avant. Cependant, même si le 
ho
retour domine initialement, l'évolution ultérieure de la rémanen
e va dépendre des 
om-portements de αe et αB dans le 
ho
 avant. S'ils augmentent assez ave
 le temps la
ontribution du 
ho
 avant va �nalement dominer mais le moment de la transition estdi�
ile à exprimer en l'absen
e d'un quel
onque modèle pour les variations de 
es para-mètres. Si le 
ho
 avant domine au bout d'environ un jour, les ajustements multi-longueurd'onde e�e
tués sur des rémanen
es obtenues dans l'ère pré-Swift resteront valides maisla rémanen
e pré
o
e sera expliquée par le 
ho
 retour. La transition sera marquée àpriori par un 
hangement de pente ou la présen
e d'une bosse. Bien que de tels a

identssoient observés dans 
ertains sursauts, 
ela ne semble pas être une généralité. Un pointde vue bien plus radi
al peut don
 être adopté : nous supposons que dans 
ertains 
as la
ontribution du 
ho
 avant ne prend jamais le dessus, de sorte que toute la rémanen
e estle produit du 
ho
 retour. Les résultats montrés �gure 14.5 semblent aller dans le sens de
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ette hypothèse.A�n de 
on�rmer ou informer 
e
i, nous avons étudié le 
omportement de l'émissiondu 
ho
 retour à des longueurs d'ondes et des temps bien plus grands, 
'est-à-dire la ré-manen
e radio (
e travail n'est qu'une étude préliminaire, mais les résultats obtenus sontimportants à souligner) : nous avons tra
é, �gure 14.6, diverses 
ourbes de lumière radioobtenues ave
 notre modèle du 
ho
 retour, dans le 
as dis
uté au début de 
e 
hapitre(lorsque nous avons introduit le modèle du 
ho
 retour) : αe = αB = 1/3, p = 2.5, Γ2 = 1,
A∗ = 0.5, td = 100 s et z = 2 ; la valeur de ζ prend les valeurs 3 10−3, 3 10−2 et 3 10−1.Nous voyons que la rémanen
e radio est parti
ulièrement sensible à la fra
tion ζ d'éle
-trons a

élérés dans les 
ho
s à travers l'e�et de la self-absorption au début de l'évolution(pentes 
roissantes), et que de 
ette manière nous reproduisons la diversité observée desrémanen
es radio. Une telle diversité (
omme montrée �gure 14.7) était di�
ile à expli-quer dans le 
adre du modèle "standard", nous montrons i
i qu'elle est la 
onséquen
ede la variation d'une seule valeur dans le modèle du 
ho
 retour, et est don
 aisémentreproduite.Nous voyons don
 que le modèle du 
ho
 retour reproduit bien les formes observéesde rémanen
e pré
o
e et de rémanen
e tardive. Il semble don
 possible que la rémanen
e
omplète soit produite par le 
ho
 retour dans 
ertains 
as, même si une étude plus 
om-plète devra en
ore le 
on�rmer.Nous voyons don
 que notre modèle 
ombiné ave
 le modèle "standard" du 
ho
 avantsemble pouvoir expliquer la plupart des formes de rémanen
es et rémanen
es pré
o
es,selon que l'ensemble (rémanen
e pré
o
e + rémanen
e) est produit par le 
ho
 avant, parle 
ho
 retour puis le 
ho
 avant ou par le 
ho
 retour seul. Cependant, nous devons en
oreétudier 
e
i, en pré
isant les 
onditions sous lesquelles telle ou telle situation arrive, ainsique les 
ara
téristiques de 
haque 
as (
omme par exemple, quand le 
ho
 retour domineau début puis le 
ho
 avant prend le dessus, le temps de la transition, et les évolutionsdes �ux à diverses longueurs d'onde). Nous devrons ensuite 
onfronter 
e modèle à denombreuses observations multi-longueurs d'onde.14.6 Con
lusionNous nous sommes intéressés à la dissipation d'énergie dans le 
ho
 retour dans le 
asoù le fa
teur de Lorentz dans le matériel éje
té par la sour
e dé
roît jusqu'à des valeursfaibles, de l'ordre de Γf < 10. La propagation du 
ho
 retour s'étend alors sur le tempslong que prend la dé
élération des parties rapides de l'éje
ta jusqu'à Γ ∼ Γf . Nous avons
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Fig. 14.6 � Rémanen
es radio pour les paramètres suivants : αe = αB = 1/3, p = 2.5,
Γ2 = 1, A∗ = 0.5, td = 100 et z = 2 et diverses valeurs de ζ :10−3 (ligne 
ontinue), 3 10−3(ligne en traits longs), 3 10−2 (ligne en traits 
ourts), 3 10−1 (ligne en traits et points) et
1 (ligne pointillée).obtenu l'énergie dissipée pour des environnements uniformes ou de type vent. L'évolutionde 
ette puissan
e dissipée montre une ressemblan
e frappante ave
 les 
ourbes de réma-nen
e observées par Swift, en parti
ulier dans le 
as du vent. Cependant, la 
ontributiondu 
ho
 retour étant plut�t attendue à basse énergie, pour l'obtenir en X il faut transférerl'énergie dissipée dans le 
ho
 à une fra
tion ζ seulement des éle
trons. Si 
ette 
onditionest réalisable, les rémanen
es pré
o
es observées par Swift pourraient être expliquées parnotre modèle plut�t que par le modèle "standard" du 
ho
 avant. Cette dernière 
onditionn'est peut-être pas vitale, 
omme le montre un modèle de 
ho
 retour plus détaillé que le
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Fig. 14.7 � Exemple de 
ourbes de lumière optique (rouge), X (violet) et radio (vert,8 Ghz) de divers sursauts. Nous pouvons remarquer la diversité des formes observées.Panaites
u et Kumar, 2004 [90℄.notre (Beloborodov et Uhm, 2007, [7℄).Nous avons aussi 
al
ulé l'émission optique du 
ho
 retour, dont la 
omparaison ave




14.6. CONCLUSION 147l'émission X montre souvent la présen
e de 
assures 
hromatiques durant les quelquespremières heures. De telles 
assures ont été observée et sont di�
iles à expliquer dans le
adre du modèle "standard" du 
ho
 avant - Panaites
u et al. (2006b, [92℄) tentent d'ex-pliquer 
ette parti
ularité par une évolution des paramètres mi
rophysiques des éle
tronset du 
hamp magnétique au 
ours du temps dans un milieu de type vent, ou une originedi�érente pour les émissions X et optique par exemple. Nous avons �nalement proposéque selon les 
as la rémanen
e puisse être due entièrement au 
ho
 retour, entièrementau 
ho
 avant ou au 
ho
 retour au début puis au 
ho
 avant. Nous avons en parti
ulierétudier notre modèle du 
ho
 retour à temps longs - et don
 fréquen
es plus basses.
Nous avons don
 proposé un modèle pour expliquer les rémanen
es pré-
o
es observées par Swift. Ce modèle repose sur trois 
onditions, les deuxpremières étant né
essaires et la troisième permettant d'obtenir de meilleursrésultats plus fa
ilement :(i) le fa
teur de Lorentz du matériel éje
té doit présenter une queue lenteallant jusqu'à des fa
teurs de Lorentz Γf < 10 pour les dernières 
ou
heséje
tées.(ii) la 
ontribution du 
ho
 avant doit être plus faible que 
elle du 
ho
retour.(iii) l'énergie dissipée doit être transmise à seulement une fra
tion ζ deséle
trons.Nous avons vu que selon le respe
t ou non de la deuxième 
ondition nouspouvons expliquer les variétés de rémanen
es pré
o
es observées.Ce modèle reproduit bien la forme 
anonique des rémanen
es pré
o
es ob-servées, et permet de plus d'expliquer les 
assures 
hromatiques de 
ertainesrémanen
es. Un autre point positif pour 
e modèle est qu'il donne de meilleursrésultats dans un environnement de type vent, 
e qui semble plus probablequ'un environnement uniforme pour des objets parents de type étoiles Wolf-Rayet.Le modèle semble en outre 
apable de reproduire les 
omportements obser-vés des rémanen
es radio. Cela fait un argument en faveur d'une rémanen
e
omplètement expliquée par le 
ho
 retour et non plus par le 
ho
 avant, maisl'étude 
omplète des positions respe
tives des 
ontributions des 
ho
s avantet retour reste à faire.



148 CHAPITRE 14. RÉMANENCE PRÉCOCE (∼ 102 − 104 S)
Nous avons 
ependant aussi étudié un autre modèle, non baryonique 
elui-là, pourtenter d'expliquer la rémanen
e pré
o
e : le modèle éle
tromagnétique, dont nous allonsmaintenant voir les résultats dans 
e 
adre. Nous avons déjà présenté 
e modèle et sesrésultats en général au 
hapitre 12 page 109, nous allons maintenant voir ses possibilitésvis-à-vis de la rémanen
e pré
o
e.14.7 Modèle éle
tromagnétiqueNous allons déterminer les 
ourbes de lumières en X et dans la bande V, à la fois pourle modèle éle
tromagnétique et pour le modèle "standard", a�n de pouvoir 
omparer lesdeux.14.7.1 Régimes d'émissionNous avons tout d'abord 
al
ulé les fréquen
es 
ritiques νm et νc à la façon de Sari,Piran et Narayan (1998, [104℄), qui sont représentées �gure 14.8 pour des environnementsuniforme ou de type vent, ave
 les paramètres αe,−1 = αB,−3 = L52 = 1 et n = 1 ou

A∗ = 0.1 (où nous dé�nissons αe,−1 = αe/10−1 et αB,−3 = αB/10−3) selon le milieuextérieur, uniforme ou de type vent.Dans le 
adre du modèle éle
tromagnétique ave
 un milieu uniforme et une sour
e
onstante, le rapport des deux fréquen
es 
ritiques est donné par
νm

νc
= 0.065 α2

e,−1α
2
B,−3 n L52 (14.35)où n est la densité en 
m−3, L52 la puissan
e éle
tromagnétique en unités de 1052 erg.s−1,et où le fa
teur numérique 
orrespondant à un indi
e de loi de puissan
e des éle
trons

p = 2.5). Le régime de refroidissement reste don
 �xé tant que la sour
e est a
tive et nevarie pas. Ave
 les paramètres pré
édemment �xés, la rémanen
e est toujours en régime�slow 
ooling� dans le 
as du milieu uniforme et passe du régime �fast 
ooling� tant quela sour
e est a
tive au régime �slow 
ooling� peu après dans le 
as du vent.14.7.2 Comparaison ave
 le modèle "standard"Ave
 les mêmes paramètres que pour la �gure 14.8, nous 
al
ulons les 
ourbes derémanen
e en X (bande 2 − 10 keV) et dans la bande V pour un milieu uniforme et unmilieu de type vent. Nous montrons aussi pour 
omparaison (�gure 14.9) les rémanen
es
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Fig. 14.8 � Les deux fréquen
es 
ritiques νm (lignes 
ontinues) et νc (tirets) dans le
adre du modèle éle
tromagnétique (lignes épaisses) et du modèle "standard" du 
ho
 avant(lignes �nes). Les paramètres utilisés sont les suivants : αe,−1 = αB,−3 = L52 = 1 Gau
he :milieu extérieur uniforme de densité n = 1 
m−3. Droite : milieu extérieur de type ventde 
onstante normalisée A∗ = 0.1.
al
ulées dans le 
adre du modèle "standard" du 
ho
 avant ave
 la même énergie totaleinje
tée. Nous avons supposé un redshift z = 2, typique des sursauts observés par Swift.Nous voyons que si aux temps longs les deux modèles 
oïn
ident (régime Blandford-M
Kee), aux temps 
ourts la rémanen
e est bien plus brillante dans le 
adre du modèleéle
tromagnétique. La di�éren
e d'évolution est plus �agrante dans un milieu uniforme,en parti
ulier en X. Ce
i est du au fait que le fa
teur de Lorentz est plus grand dans lemodèle éle
tromagnétique (�gure 12.2 se
tion 12.2 : de l'ordre de 500 pour le milieu uni-forme et 70 pour le vent) que dans le modèle standard (où il est plut�t de l'ordre de 50),
e qui implique un plus grand fa
teur de Lorentz des éle
trons dans le matériel extérieur
hoqué. La fréquen
e νm est don
 déjà dans les X à temps très 
ourt alors qu'elle est enUV/visible dans le modèle "standard". Dans le 
as du vent, les di�éren
es entre les deuxmodèles étant plus faibles, il sera plus di�
ile de les di�éren
ier.Nous voyons d'après la �gure 12.2 se
tion 12.2 que les rémanen
es obtenues pour dessour
es émettant de l'énergie de façon variable sont très semblables à 
elles du 
as d'unesour
e 
onstante, nous ne 
omparerons don
 pas i
i 
es 
as ave
 le modèle standard : les
on
lusions sont les mêmes.
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Fig. 14.9 � Comparaison de rémanen
es entre le modèle éle
tromagnétique (lignes 
onti-nues) et le modèle "standard" (lignes pointillées) Haut : bande X (2 − 10 keV). Bas :bande V. Colonne de gau
he : milieu uniforme de densité n = 1 
m−3 Colonne de droite :Milieu de type vent de 
onstante normalisée A∗ = 0.1. Nous avons supposé un redshift
z = 2. En grisé est marquée la durée d'a
tivité de la sour
e, et don
 la durée de l'émis-sion prompte dans le référentiel observateur. Dans 
es zones, il sera don
 très di�
ile dedis
erner l'émission de la rémanen
e, puisque l'émission prompte lui sera superposée.14.7.3 La rémanen
e �
anonique� peut-elle être expliquée par lemodèle éle
tromagnétique ?Nous voyons (�gure 14.9) que les rémanen
es présentent vers quelques dizaines dese
ondes une des
ente de faible pente (environ −0.25), en parti
ulier dans le 
as du vent,
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ette des
ente dou
e s'étend environ entre quelques se
ondes et 150 s (seulement entre
40 et 150 s dans le 
as du milieu uniforme). La durée d'a
tivité de la sour
e - et don
de l'émission prompte - étant de 50 s, 
ette des
ente dou
e ne dure que jusqu'à la �nde l'a
tivité de la sour
e (150 s dans le référentiel observateur, puisque la sour
e est àun redshift z = 2), à des temps 
orrespondants à 
eux auxquels sont observés les plus
ourts et pré
o
es des �plateaux� des rémanen
es des observations de Swift. Cependant,
ette durée étant 
elle de l'a
tivité de la sour
e, nous pouvons penser qu'elle sera aussi
elle de l'émission prompte. Cette dernière viendra don
 se superposer à la rémanen
e,noyant ainsi le �plateau� observé. À des temps plus longs nous n'observons au
un plateau.Il semble don
 peu probable que la rémanen
e pré
o
e telle qu'observée par Swift puisseêtre expliquée par 
e modèle. Cependant, 
omme nous ne pouvons modéliser l'émissionprompte, il faut rester prudent et ne pas l'é
arter sans une étude approfondie.14.7.4 Les observations permettraient-elles de distinguer entreles modèles standard et éle
tromagnétique ?Nous voyons d'après les 
ourbes �gure 14.9 que les modèles éle
tromagnétique etstandard donnent des rémanen
es di�érentes aux temps 
ourts (t . 103 s). Cependant sefonder sur 
es di�éren
es uniquement pour identi�er l'origine physique des sursauts seraitune tâ
he di�
ile requérant une observation très pré
o
e de la rémanen
e.En rayonnement X, Swift serait 
apable de la faire (au moins dans quelques 
as), maisle problème vient i
i du mélange à de tels temps de la rémanen
e ave
 l'émission prompteplus brillante. Ce mélange empê
herait probablement aussi une déte
tion de l'empreintedes variations de la sour
e sur la rémanen
e (
omme nous pouvons en voir �gure 12.3page 114).Dans le visible, où l'émission prompte est faible et probablement négligeable - voir 
e-pendant les ré
entes observations par RAPTOR des sursauts GRB 041219A et 050820A(Vestrand et al., 2005 [110℄ ; 2006[111℄) - le modèle éle
tromagnétique prédit une réma-nen
e plus brillante pour des valeurs données de αe, αB et n ou A. Ces paramètres ne sont
ependant pas à priori 
onnus dans les rémanen
es réelles, et opter pour l'un ou l'autremodèle serait di�
ile. À l'heure a
tuelle, 
e sont les propriétés de haute polarisation del'émission prompte dans le 
as du modèle éle
tromagnétique qui permettront, quand ellesseront mieux observables, de distinguer entre 
e modèle et le modèle "standard".14.7.5 Con
lusionNous venons don
 de voir que les rémanen
es obtenues dans le 
adre du modèle éle
tro-magnétique di�èrent notablement de 
elles obtenues ave
 le modèle standard aux temps
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ourts. Cependant de telles di�éren
es seraient di�
iles à voir, puisque probablementnoyées dans l'émission prompte. De plus, si la présen
e d'une des
ente dou
e dans larémanen
e à des temps similaires à 
eux observés pour les �plateaux� des rémanen
esobservées par Swift peut sembler prometteuse, expliquer la rémanen
e pré
o
e 
anoniquepar un modèles éle
tromagnétique impliquerait pour beau
oup de sursauts un temps d'a
-tivité de la sour
e très long, et don
 une énergie requise 
onsidérable.Le modèle éle
tromagnétique ne peut don
 sans doute pas expliquer leplateau des rémanen
es observées par Swift. L'origine physique de la réma-nen
e - éle
tromagnétique ou baryonique - pourrait être déterminée par uneobservation très pré
o
e si l'émission prompte ne s'avère pas o

ulter 
etterémanen
e à des temps aussi 
ourts.Cependant, nous ne pouvons 
omplètement 
on
lure sur 
es deux points,du fait de l'absen
e de prédi
tion de 
ourbes de lumières d'émission prompte.Le modèle éle
tromagnétique n'est don
 pas à é
arter, mais il faudrait pouvoirétudier en détail l'émission prompte pour 
on
lure quant à sa validité ou non.14.8 "Flares"14.8.1 Modélisation et résultatsNous avons vu en se
tion 6.2 que par dessus la rémanen
e 
anonique se superposaientsouvent des "�ares", pi
s intenses dont on pense aujourd'hui qu'ils ne peuvent pas êtreproduits par le 
ho
 avant. Nous avons don
 tenté de les expliquer dans le 
adre de notremodèle du 
ho
 retour.Les premiers essais furent très prometteurs, puisque nous pouvons produire des "�ares"de tailles et positions très variables (�gure 14.11). Pour 
ela, nous introduisons simple-ment dans la queue lente de distribution de fa
teur de Lorentz des variations (une bossepar exemple, voir �gure 14.10) au sein de laquelle se produisent des 
ho
s internes, 
réantainsi une 
on
entration de matière à même fa
teur de Lorentz qui se manifestera par uneréillumination de la rémanen
e lorsque le 
ho
 retour la traversera.Pour les exemples montrés i
i, les paramètres sont les suivants : Eiso = 1054 ergs,
αB = 10−4, αe = 0.1, p = 2.1, z = 1, et le milieu extérieur est un vent de 
onstantenormalisée A∗ = 10−2. La première bosse du fa
teur de Lorentz (tel que montré �gure14.10) varie entre 50 et 200. Nous appelons Γb le maximum de la deuxième bosse de ladistribution de fa
teurs de Lorentz de la matière, et Γf le fa
teur de Lorentz terminal de
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Fig. 14.10 � Exemple de fa
teur de Lorentz permettant d'obtenir un "�are" dans la 
ourbede lumière et la rémanen
e pré
o
e 
orrespondant.la distribution (le fa
teur de Lorentz de la toute dernière 
ou
he de matière émise).Nous 
omparons des formes de "�ares" que nous avons pu obtenir à 
ertaines réma-nen
es pré
o
es de sursauts présentant des 
ara
téristiques parti
ulières : GRB 050502B(�gure 14.12) présentant un sursaut intense suivi d'un deuxième plus petit de forme par-ti
ulière, et GRB 050904, présentant en �n d'émission prompte un pi
 ave
 une des
enteraide, et plus loin une multipli
ité de "�ares". Il faut souligner le fait que 
es 
omparai-sons sont là à titre d'exemple pour montrer que nous pouvons représenter la diversité desrémanen
es pré
o
es et "�ares" observés, mais que nous n'avons absolument pas 
her
héà ajuster pré
isément les observations.Le problème de 
ette appro
he est que les pentes de des
ente des "�ares" ainsi obtenussont limitées par les e�ets géométriques : les pentes les plus raides atteintes sont de l'ordrede 3. Or, les pentes de des
ente observées des "�ares" peuvent être bien plus raides. Nousavons don
 
her
hé 
omment obtenir de telles pentes, et notre idée fut d'utiliser les �pat-
hy shells�, ou 
ou
hes irrégulières. Il est en outre d'autant plus intéressant d'essayer derésoudre le problème de la pente des ��ares� que la �n de l'émission prompte se manifesteaussi par une des
ente raide, ave
 des pentes observées parfois bien plus fortes que 
ellesprédites par l'émission de haute latitude : nous pensons que les deux problèmes sont liéset que les �pat
hy shells� seraient à même d'expliquer les deux.
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Fig. 14.11 � Position du "�are" obtenue ave
 une distribution semblable à 
elle de la�gure 14.10 mais ave
 diverses valeurs du fa
teur de Lorentz maximal Γb de la bossearrière (
elle de gau
he sur la représentation du fa
teur de Lorentz) : 400 (ligne pleine),
300 (traits longs), 200 (traits 
ourts), 100 (pointillés), 50 (traits et points), 20 (traits
ourts et traits longs).14.8.2 Le modèle des 
ou
hes irrégulièresLe modèle des 
ou
hes irrégulières a été proposé par Kumar et Piran (2000b, [57℄). Cemodèle part du prin
ipe qu'au sein d'un jet relativiste de fa
teur de Lorentz moyen Γ, lataille d'une région 
ausalement 
onne
tée est de l'ordre de 1/Γ. Le jet est don
 
omposé de
(Γ∆θ)2 régions 
ausalement dé
onne
tées. Une variation de la ligne de visée impliqueradon
 une variation du �ux observé - tant que nous sommes avant le �jet break�. Nousavons pensé que 
e modèle pourrait remédier au problème de la pente puisque, 
haquerégion émettri
e étant plus petite que le jet, le �ux dé
roîtrait plus rapidement (
e quidonnerait les pentes plus fortes attendues, aussi bien pour les �ares que pour la �n del'émission prompte).Mise en ÷uvre dans notre 
odeDans notre 
ode, nous avons tout d'abord utilisé une appro
he simple : nous avonsdé
oupé le jet en sous jets, 
'est-à-dire que nous 
onsidérons en fait plusieurs jets d'anglesplus étroits que l'angle initial de l'éje
ta, ne se re
ouvrant pas, et une émission 
on
entrée
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Fig. 14.12 � Comparaison d'une rémanen
e pré
o
e synthétique (à droite) ave
 les "�ares"de GRB 050502B (à gau
he). Nous pouvons 
onstater la similitude, en dehors des pro-blèmes de pentes de des
ente que nous ne pouvons obtenir aussi raides. Les paramètres,en plus de 
eux 
ommuns à 
ette se
tion, sont Γb = 250 et Γf = 50.uniquement dans 
es jets. En pratique, nous faisons la somme des 
ontributions de 
haquesous jet en faisant tourner plusieurs fois le 
ode.RésultatsMalheureusement, nous n'avons pas obtenu de résultat probant, mais simplement unebaisse de �ux sans 
hangement de pente. Un tel résultat était sans doute prévisible, le�ux des diverses 
ontributions des sous jets se moyennant.14.8.3 Con
lusionNous sommes 
apables ave
 notre modèle du 
ho
 retour de 
réer des �ares à diversendroits de la rémanen
e pré
o
e ou plus lointaine, ave
 des intensités variables, et 
eave
 des distributions de fa
teur de Lorentz simples, 
e qui est très prometteur. Nous nepouvons 
ependant pas en
ore reproduire les pentes de des
ente observées de 
es �ares,mais 
e problème est présent aussi pour le modèle �standard�. Il faut faire appel à unautre mé
anisme pour expliquer 
e
i, mé
anisme que nous n'avons pas en
ore identi�é.
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e pré
o
e : 
on
lusion généraleLe modèle "standard" du 
ho
 avant a des di�
ultés à expliquer la rémanen
e pré-
o
e 
anonique telle qu'observée par Swift. Nous avons don
 tenté d'expliquer 
ette phase
ru
iale par d'autres modèles.Le premier modèle est 
elui du 
ho
 retour, que nous avons proposé dans une pu-bli
ation (art 3). Ce modèle repose sur trois 
onditions pour expliquer 
orre
tement larémanen
e pré
o
e :(i) le fa
teur de Lorentz du matériel éje
té doit présenter une queue lente allant jusqu'àdes fa
teurs de Lorentz Γf < 10 pour les dernières 
ou
hes éje
tées.(ii) la 
ontribution du 
ho
 avant doit être plus faible que 
elle du 
ho
 retour.(iii) l'énergie dissipée doit être transmise à seulement une fra
tion ζ ≪ 1 des éle
trons.Ce modèle permet de reproduire la diversité de formes observée de la ré-manen
e pré
o
e, ave
 ou sans �ares, ainsi que de la rémanen
e tardive. Deplus, les 
assures 
hromatiques, di�
iles à expliquer par le modèle �standard�,sont aisément expliquées par notre modèle. En outre, la similitude des pro�lssynthétiques ave
 les pro�ls observée est meilleure dans le 
as d'un environne-ment de type vent. Tout 
e
i fait du modèle du 
ho
 retour une proposition à
onsidérer attentivement 
omme expli
ation possible de la rémanen
e pré
o
edes sursauts longs.Nous avons aussi tenté d'expliquer la rémanen
e pré
o
e par le modèleéle
tromagnétique, sans 
ependant nous pen
her sur les �ares dans 
e 
as.Ce modèle ne semble pas aussi prometteur qu'on pouvait le penser, même sil'absen
e de modélisation de l'émission prompte ne permet pas de 
on
lure demanière dé�nitive.
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Fig. 14.13 � Comparaison de rémanen
es pré
o
es synthétiques (au milieu) ave
 GRB050904 (en haut). Nous avons réussi à obtenir un pi
 en �n de sursaut proprement dit seterminant par une des
ente raide, ainsi qu'une série de pi
s semblable à 
elle que GRB050904 présente vers 103 − 104 s. Nous n'ajustons 
lairement pas les données, mais nouspouvons obtenir des "�ares" présentant un aspe
t 
ara
téristique semblable à 
elui des ob-servations. En bas sont représentés les pro�ls de fa
teurs de Lorentz permettant d'obtenirles rémanen
es situées juste au dessus. Nous avons, par dessus un pro�l 
onstitué d'unebosse suivie d'une partie plate puis d'une des
ente sinusoïdale, superposé des variationsd'amplitude (∆Γ
Γ̄

)

bruit
= 0.1 de forme sinusoïdale (à gau
he) ou aléatoires (à droite).
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Chapitre 15La rémanen
e �
lassique� (∼ 10
4 s etplus)Nous allons dans 
e 
hapitre nous intéresser à la rémanen
e plus tardive, 
'est-à-direà des temps où elle était déjà observée avant le satellite Swift.Nous 
ommen
erons par étudier le sursaut GRB 030329, puis un environnement réa-liste des objets parents de sursauts gamma. Ces travaux ayant été e�e
tués avant ledéveloppement de notre modèle du 
ho
 retour, ils seront dé
rits dans le 
adre du modèlestandard, où la rémanen
e est un e�et du 
ho
 avant. Il sera intéressant de reprendre detelles études dans le 
adre du modèle du 
ho
 retour, 
ependant 
e
i ne pourra être faitqu'après ma thèse. Mais même dans le 
adre du modèle "standard", des points intéressantsont pu être soulevés lors de 
es travaux.15.1 GRB 030329 : 
ho
s rafrai
his et test du modèledes 
ho
s internes ?15.1.1 Courbe de lumière de la rémanen
e et parti
ularitésLe sursaut du 29 mars 2003 est un des plus pro
hes sursauts de redshift 
onnu, et restele sursaut dont la rémanen
e est la plus brillante jusqu'à aujourd'hui. En 
onséquen
e,elle a pu extrêmement bien é
hantillonnée. De plus, nous savons que GRB 030329 estasso
ié à une supernova de type I
, SN 2003dh (voir se
tion 1.6 page 23).Cette rémanen
e présente une première dé
roissan
e en loi de puissan
e ave
 une pente

α1 ≈ 0.9 jusqu'à une 
assure vers tc ≈ 0.5 jours, puis une dé
roissan
e en loi de puissan
ede pente α2 ≈ 1.9 (Lipkin et al., 2004 [63℄). Après 
ette 
assure la rémanen
e présente denombreuses irrégularités et bosses (�gure 15.1).159
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Fig. 15.1 � Courbe de lumière optique de la rémanen
e de GRB 030329.Nous avons vu en se
tion 5.2.1 diverses hypothèse étudiées par Granot, Nakar et Piran(2003, [43℄) pour tenter d'expliquer de telles bosses dans la rémanen
e. Les premières hy-pothèse étudiées se révélèrent insatisfaisantes, laissant 
omme seule hypothèse admissible
elle des 
ho
s rafraî
his (se
tion 5.2.1).Nous allons don
 étudier 
es bosses dans le 
adre de l'hypothèse des 
ho
s rafraî
his,nous fo
alisant prin
ipalement sur la première de 
es bosses. Celle-
i est parti
ulièrementintéressante puisque son temps de monté est 
ourt, et le rapport de sa largeur temporelleau temps de début de montée est plus petit que 1 : elle 
ommen
e à monter à tbosse ≃ 1.3jours, et s'étale sur une largeur ∆tbosse ≃ 0.3 jour, soit un rapport ∆tbosse/tbosse ≃ 0.23.Les autres bosses présentent de façon similaire un rapport ∆tbosse/tbosse . 0.2.Dans le 
adre des 
ho
s rafraî
his tel que nous l'avons déjà vu (se
tion 5.2.1 page 59),
e
i paraît inexpli
able. Cependant, en poussant plus avant l'étude de 
ette hypothèse,nous pouvons montrer qu'elle permet d'expliquer un tel phénomène.15.1.2 Retour sur l'hypothèse des 
ho
s rafraî
hisL'idée originale de l'hypothèse des 
ho
s rafraî
his était que le 
ho
 entre le matériellent et le matériel initialement plus rapide se produisait à un temps t pré
édent le �jetbreak� ; ainsi, on aurait la largeur de la bosse ∆t valant ∆t ∼ t. Cependant, si 
e 
ho
 sedéroule après le �jet break�, tout le jet est visible.



15.1. GRB 030329 161Le matériel avant (initialement plus rapide) a

umule du matériel du milieu extérieuret produit l'émission de la rémanen
e. Ce matériel est 
haud, ave
 une énergie internebien supérieure à son énergie au repos. Ce matériel s'étend don
 latéralement, à la vitesse
c/
√

3 dans le repère en 
omouvement (
omme nous l'avons vu pré
édemment lors de lades
ription de l'ouverture latérale du jet, se
tion 10.3). Au 
ontraire, le matériel arrière(initialement plus lent), s'étend dans un milieu ave
 très peu de matière (puisque 
ettedernière a été balayée par le matériel avant) et don
, froide et de fa
teur de Lorentz
onstant, ne s'étend latéralement que de façon négligeable ([43℄). Dans 
e 
as, l'angleà prendre en 
ompte lors du 
ho
 est 
elui du matériel arrière, θl, et don
 la largeurtemporelle de la bosse observée dans la rémanen
e est
∆tang =

R∆θ2
l

2c
= ∆tb

(

∆θl

∆θb

)2(
R

Rb

)

= ∆tb

(

∆θl

∆θb

)2(
tobs

tb

)a (15.1)où les indi
es b se réfèrent à des quantités dé�nies au moment du �jet break� (∆tbest par exemple la largeur qu'aurait une bosse 
réée ainsi au temps tb du �jet break�, et
∆θb l'angle d'ouverture du matériel rapide à tb). L'exposant a vaut a = 1/4 si l'expansionlatérale du jet est négligeable (
e qui n'est pas le 
as i
i), et a ≈ 0 si l'expansion latérale sefait à la vitesse du son lo
ale. Nous pouvons don
 voir qu'il est possible d'obtenir une valeur
∆tang < ∆tb si ∆θl est assez petit devant ∆θb pour 
ompenser l'e�et de ( tobs

tb

)a. Nousverrons plus loin que 
e
i est fa
ile à réaliser, puisque l'exposant 2 des angles l'emportelargement sur l'exposant a ≤ 1/4 des temps.Maintenant que 
e
i est dé�ni, nous allons pouvoir revenir au 
as pré
is de la premièrebosse de la rémanen
e du sursaut GRB 030329.15.1.3 Origine de la première bosse de la rémanen
e de GRB030329Étant donné que le but n'est en
ore une fois pas de faire un ajustement pré
is d'unesimulation aux observations mais de 
omprendre un phénomène, par simpli
ité nous nous
onsa
rons uniquement à la première bosse. Nous nous plaçons don
 dans le 
adre des
ho
s rafraî
his pour expliquer 
ette bosse.Nous supposons que l'objet 
entral a émis du matériel rapide ave
 un fa
teur de Lo-rentz Γr, responsable de l'émission gamma du sursaut. Ce matériel rapide était suivi dematériel plus lent, ave
 un fa
teur de Lorentz Γl de l'ordre de 10. Nous supposons que lematériel lent et le matériel rapide sont émis simultanément.Au début, le matériel rapide distan
e le matériel lent, puis est freiné par le milieuextérieur, et est �nalement rattrapé par le matériel lent. Nous allons don
 tout d'abord
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al
uler le temps auquel se produit le rattrapage.Temps de rattrapage : Pour 
al
uler le temps auquel se situe la bosse, nous 
onsi-dérons simplement deux 
ou
hes, de fa
teurs de Lorentz initiaux respe
tifs Γl et Γr, re-présentant les matériels lent et rapide. Nous 
onsidérons de plus que la 
ou
he rapide sedépla
e à fa
teur de Lorentz 
onstant jusqu'au rayon de dé
élération Rd, suivant ensuitela solution de Blandford-M
Kee dé�nie en se
tion 5.2.1
Γ = Γr

(

R

Rd

)− 3−s
2 (15.2)ave
 toujours s = 0 pour un milieu uniforme et s = 2 pour un milieu de type vent.Nous 
onsidérons le temps de dé
élération dans le repère observateur : nous prenons

td = Rd/(2cΓ2
r). Nous obtenons alors la relation entre le temps observateur et la positionde la 
ou
he avant :

tobs
r =

∫ R

0

dR

2cΓ2
=

td
4 − s

[

(3 − s) +

(

R

Rd

)4−s
] (15.3)La 
ou
he lente est, 
omme nous l'avons vu, protégée par la 
ou
he rapide, son fa
teurde Lorentz est don
 
onstant. La relation entre le temps observateur et son rayon est don
tout simplement

tobs
l =

R

2cΓ2
l

(15.4)A partir des équations 15.3 et 15.4, nous obtenons �nalement le temps observateur de
ollision des deux 
ou
hes
tcol ≈ td(4 − s)

1
3−s

(

Γr

Γl

)2 4−s
3−s (15.5)Divers essais de simulations montrent qu'un milieu uniforme donne de bien meilleursrésultats qu'un milieu de type vent : nous imposons don
 un milieu extérieur uniforme dedensité nmp. Nous obtenons

td ≈ 195

(

E

1053 erg)1/3(
n

1 parti
ule/
m3

)−1/3(
Γr

100

)−8/3 s (15.6)et ainsi :
tcol ≈ 1.66

(

E

1053 erg)1/3(
n

1 parti
ule/
m3

)−1/3(
Γl

10

)−8/3 jours (15.7)



15.1. GRB 030329 163Pour des valeurs standards E = 1053 ergs et n = 1 parti
ule/
m3, un temps de 
ho
de un jour est obtenu pour un fa
teur de Lorentz de la 
ou
he lente de l'ordre de Γl ≈ 10.Dans le modèle très simple de deux 
ou
hes, au moment du 
ho
 le matériel lentajoute son énergie au 
ho
 avant, 
ausant ainsi la ré-illumination observée dans la 
ourbede lumière optique. Dans un 
as plus réaliste, le matériel lent a une 
ertaine extension etune 
ertaine dispersion en Γ, et la bosse est étalée sur un temps ∆tbosse pour plusieursraisons que nous allons détailler maintenant.15.1.4 Largeur de la bosseE�ets géométriquesLa première raison de l'étalement de la bosse est indépendante du fait que le matériellent soit une 
ou
he unique ou plus épaisse : il s'agit de l'e�et géométrique d'étalement dutemps de ré
eption des photons du à la 
ourbure des 
ou
hes émettri
es, que nous avonsdéjà étudié en détail (
hapitre 10).Rappelons que la bosse de la rémanen
e de GRB 030329 
ommen
e a monter à tbosse ≃
1.3 jours, et s'étale sur une largeur ∆tbosse ≃ 0.3 jour, soit un rapport ∆tbosse/tbosse ≃ 0.23.Elle ne peut don
 pas être expliquée par les 
ho
s rafraî
his avant un �jet break�, maisnous avons vu que les 
ho
s rafraî
his après un �jet break� peuvent expliquer un rapport
∆t/t < 1. Nous en 
on
luons don
 que la 
assure observée dans la rémanen
e de GRB030329 doit être un �jet break�. A 
ette 
ondition, nous pouvons expliquer les bosses dansle 
adre des 
ho
s rafraî
his.Considérant les di�érentes valeurs ∆tb ∼ tb ≈ 0.5 jour de la 
assure et ∆tbosse ≈ 0.3jour, il est né
essaire que la valeur de a dans l'équation (15.1) soit 0. La di�éren
e entreles valeurs ∆tbosse ≈ 0.3 et ∆tb ≈ 0.5 est alors expliquée par le fa
teur (∆θl

∆θb

)2, plus petitque 1 dans 
e 
as, puisque ∆θb est déterminé par le matériel rapide, en expansion, alorsque ∆θl est donné par le matériel lent, ne s'étendant latéralement que peu.Dispersion du fa
teur de Lorentz dans le matériel lentNous avons 
al
ulé le temps de 
ollision entre le matériel lent et le matériel rapidepour deux 
ou
hes uniques (équation 15.7) de fa
teurs de Lorentz donnés (et don
 uniquepour le matériel lent). Si 
ependant le matériel lent a une 
ertaine étendue spatiale etun fa
teur de Lorentz présentant une 
ertaine distribution, nous obtenons à partir de
ette même équation une relation entre l'étalement en fa
teur de Lorentz du matériel et
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Fig. 15.2 � Aspe
t de la bosse dans la 
ourbe de lumière de la rémanen
e pour les valeursde paramètres suivantes : n = 1 
m−1, αB = 10−3, αe = 10−1, Eiso = 3 1052 ergs, p ∼ 2,
z = 0.168, un demi angle d'ouverture du matériel rapide valant 6◦, et diverses valeurs dudemi angle d'ouverture du matériel lent : 3◦ (ligne pointillée), 4◦ (tirets 
ourts), 5◦ (tiretslongs) et 6◦ (points et tirets). Nous voyons que dans les derniers 
as, où les matériels lentet rapide ont des angles d'ouverture pro
hes, la bosse se voit à peine 
ar étalée sur untemps plus long que lorsque θl est bien plus petit que θr.l'étalement temporel 
orrespondant de la bosse :

∆tcol

tcol

= 2
4 − s

3 − s

∆Γl

Γl

≃ 2.7
∆Γl

Γl

pour s = 0 (milieu uniforme)
= 4

∆Γl

Γl

pour s = 2 (vent) (15.8)Étant donné que dans le 
as de GRB 030329 les bosses ont toutes un rapport∆tbosse/tbosse .

0.23, la relation pré
édente donne �nalement une 
ontrainte sur la dispersion en fa
teurde Lorentz du matériel lent (puisque nous 
onsidérons un milieu uniforme) :
∆Γl

Γl

< 0.1 (15.9)15.1.5 Origine de 
es 
ontraintesNous venons de voir que dans le 
adre de l'hypothèse des 
ho
s rafraî
his, nous pou-vons expliquer les bosses de la rémanen
e de GRB 030329, sous 
ondition que deux faitssoient respe
tés : l'angle d'ouverture du matériel lent doit être plus faible que 
elui du
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Fig. 15.3 � Aspe
t de la bosse dans la 
ourbe de lumière de la rémanen
e pour les mêmesvaleurs de paramètres que �gure 15.2, un fa
teur de Lorentz du matériel lent Γs ∼ 9 etdi�érentes valeurs de ∆Γs : 0.1 (ligne pointillée), 0.3 (ligne en traits 
ourts), 0.5 (ligneen traits longs), 0.8 (ligne de points et traits 
ourts), 1 (ligne de points et traits longs).matériel rapide au moment de la 
assure, et le fa
teur de Lorentz du matériel lent doit êtretrès plat1, presque 
onstant, ave
 ∆Γl/Γl < 0.1. Tout 
e
i n'est 
ependant vrai que sousune dernière 
ontrainte : la 
assure observée dans la rémanen
e doit être un �jet break�.Les deux premières 
onditions peuvent sembler très �ad ho
�. Nous allons 
ependantmaintenant montrer qu'il n'en est rien, et qu'elles sont en fait naturellement obtenues.Dispersion du fa
teur de Lorentz du matériel lentL'une des 
onditions à satisfaire est le fait que la distribution de fa
teur de Lorentzdu matériel lent doit être très piquée (
'est-à-dire que nous devons avoir un fa
teur deLorentz du matériel lent presque 
onstant). Cette 
ondition peut sembler arti�
ielle etdi�
ile à satisfaire : 
omment l'objet 
entral peut il générer une telle distribution de fa
-teur de Lorentz étroite alors que le modèle des 
ho
s internes requiert justement de larges�u
tuations ?La réponse vient des 
ho
s internes eux-mêmes. En e�et, durant les 
ho
s internes,1selon les 
as, il est plus 
lair de parler du fa
teur de Lorentz ou de sa distribution. Nous avons i
i
∆Γl/Γl < 0.1. Lorsque nous parlons du fa
teur de Lorentz (en fon
tion du rayon par exemple), nousdisons qu'il est plat ; lorsque nous parlons de sa distribution, nous disons qu'elle est très piquée.
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Fig. 15.4 � S
héma des 
ho
s internes : avant, la matière présente une large distributionde fa
teurs de Lorentz. Après, la matière est ordonnée en fa
teurs de Lorentz 
roissants,ave
 des paquets au sein desquels le fa
teur de Lorentz est quasiment 
onstant..
omme nous l'avons vu, les 
ou
hes rapides rattrapent les 
ou
hes lentes et la masses'a

umule sur les 
ou
hes lentes. A la �n de la phase de 
ho
s internes la matière est�rangée� par ordre 
roissant vers l'extérieur de fa
teurs de Lorentz, ave
 une su

essionde �blo
s� massifs présentant presque un fa
teur de Lorentz 
onstant (�gure 15.4). Un tel
omportement suggéré par des modèles simples 
omme 
elui des 
ou
hes solides utilisédans 
ette thèse a été 
on�rmé par des simulations hydrodynamiques détaillées (Daigneet Mo
hkovit
h, 2000 [24℄).Les bosses su

essives dans la rémanen
e de GRB 030329 résultent don
 probablementde l'arrivée sur la 
ou
he avant de matériel ayant auparavant subi une phase de 
ho
sinternes. De plus, 
es 
ho
s internes ayant eu lieu dans du matériel ayant un fa
teur deLorentz de l'ordre de 10 ou moins, ils se sont déroulés dans une matière en
ore opaque àson propre rayonnement. En e�et, le 
al
ul de la transparen
e aux photons d'un tel milieudonne
τIS =

κT E

16πc4δt2Γ5
≈ 103

(

E

1053 erg)( δt

1 s)−2(
Γl

10

)−5 (15.10)où κT est l'opa
ité de Thomson, E l'énergie inje
tée, δt l'é
helle typique de variationtemporelle du fa
teur de Lorentz initial et Γl le fa
teur de Lorentz moyen du matériellent. Pour des valeurs standard, E = 1053 ergs, δt = 1 s et Γl = 10, nous obtenons
τIS = 103, 
e qui traduit un matériel opaque à son propre rayonnement. Nous pouvonsremarquer l'importan
e d'une valeur faible de Γl, puisque dès que Γl dépasse 50 le matérieldevient transparent. Ce
i explique don
 pourquoi de telles phases de 
ho
s internes n'ont



15.1. GRB 030329 167pas été observées.Condition sur les angles d'ouvertureNous avons vu (se
tion 10.3) qu'un jet de matière s'étend latéralement ave
 une 
er-taine loi dé
rite par l'équation (10.28). Cette expansion latérale dépend du fa
teur deLorentz de la matière, et don
 de son évolution. Nous avons vu que le matériel rapidevoyait son fa
teur de Lorentz dé
roître sous l'in�uen
e du milieu extérieur tandis que lematériel lent, protégé par le matériel rapide, garde une vitesse 
onstante. Les évolutionsen fa
teurs de Lorentz des deux matériels étant di�érentes, leur expansion le sera aussi.De façon plus détaillée, en partant de l'équation (10.28) nous obtenons l'évolution enfon
tion du temps de l'angle d'ouverture d'un jet de matière (dans le référentiel �xe) :
∆θ = ∆θ0 +

∫ t

0

csdt

ΓR
(15.11)où ∆θ0 est l'angle initial d'ouverture du jet, identique pour les matériels lent et rapide.L'évolution de l'angle d'ouverture dépend don
 de la vitesse cs d'expansion latérale. Or,
omme nous l'avons vu, la matière du milieu extérieur a

rétée par le matériel rapide est
haude, et don
 sa vitesse d'expansion latérale est grande, valant cs = c/

√
3. Au 
ontraire,le matériel lent se dépla
e dans le vide, la matière ayant été balayée devant lui par lematériel rapide, et est don
 froid. Il n'est 
ependant pas arbitrairement froid, puisque
omme nous venons de le voir, des 
ho
s internes se sont déroulés en son sein alors qu'ilétait en
ore opaque à son rayonnement, mais reste bien plus froid que le matériel rapide,les 
ho
s internes n'étant que faiblement relativistes. Nous avons don
 clent

s ≪ crapide
s , 
equi su�t à 
ontrebalan
er le fait que jusqu'à la 
ollision Γl < Γr, et don
 au momentoù se déroule le rattrapage θl < θr. Nous obtenons don
 tout naturellement un angled'ouverture du matériel rapide plus grand que 
elui du matériel lent au moment de la
assure, et 
e même en partant d'un angle d'ouverture identique pour les deux au niveaude la sour
e.15.1.6 Con
lusionNous avons don
 vu au 
ours de 
e travail un 
adre dans lequel les bosses de la réma-nen
e de GRB 030329 s'expliquent naturellement. Sous l'hypothèse des 
ho
s rafraî
his,pour obtenir ∆tbosse/tbosse . 0.23, deux 
onditions sont né
essaires : l'angle d'ouverturedu matériel lent doit être plus faible que 
elui du matériel rapide au moment de la 
assuredans la rémanen
e, et la distribution de fa
teur de Lorentz dans le matériel lent doit êtretrès étroite. La première 
ondition est une 
onséquen
e naturelle de l'expansion latéraledu jet, et la deuxième est naturellement obtenue si des 
ho
s internes ont eu lieu dans le
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e
i peut expliquer les bosses à la 
ondition quela 
assure observée dans la rémanen
e soit un �jet break�.Nous avons don
 au 
ours de 
e travail montré que la rémanen
e de GRB030329 est une bonne indi
ation en faveur des 
ho
s internes, puisque 
es der-niers permettent d'expliquer naturellement une 
ondition sinon peu évidenteà satisfaire pour expliquer les observations.Ce travail a 
ependant été e�e
tué dans le 
adre du modèle "standard" du 
ho
 avant,il sera don
 important de réexaminer la situation ave
 le modèle du 
ho
 retour (étudeque nous n'avons malheureusement pas eu le temps de mener) : notre nouveau modèlepermet-il d'expliquer aussi simplement les bosses de la rémanen
e de GRB 030329, et les
on
lusions sont-elles les mêmes ? une telle étude permettrait-elle de donner des indi
esen faveur de l'un ou l'autre modèle au temps où les bosses se trouvent ?15.2 Environnement réaliste des sursauts gamma et sone�et sur la rémanen
eNous venons de voir que la rémanen
e des sursauts présente parfois des bosses, quenous avons expliqué par le modèle des 
ho
s rafraî
his. Nous allons maintenant montrerqu'un environnement plus réaliste peut aussi 
onduire à la formation d'une bosse.L'asso
iation des sursauts gamma ave
 des supernovae de type Ib/
 a été 
on�rmée parplusieurs observations dire
tes (GRB 980425 et SN 1998bw ; GRB 030329 et SN 2003dh).Ce
i montre que les étoiles de type Wolf-Rayet (notées WR dans la suite) sont des ob-jets parents des sursauts gamma, puisqu'elles sont à l'origine de 
e type de supernovae.De plus, les modèles 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 etGar
ia-Segure, 2005 [108℄) des sursauts ont montré que les WR sont de bons 
andidatsobjets parents : les pentes de dé
lin des rémanen
es 
orrespondent à une densité de typevent de WR, et 
ertaines raies d'absorption observées donnent une vitesse 
ompatibleave
 les vitesses de vents d'étoiles WR. Connaissant le type d'étoile donnant lieu à dessursauts gamma, nous pouvons étudier l'environnement que de telles étoiles produisent etqui sera don
 
elui dans lequel la rémanen
e du sursaut sera émise.Dans 
ette étude nous avons utilisé le travail de Eldridge (Art 1) sur les environnementsd'étoiles de type WR et leur évolution jusqu'au moment de la supernova ou du sursautgamma : nous étudions l'e�et d'un tel environnement sur la rémanen
e, en parti
ulier sa
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apa
ité à 
réer ou non des bosses dans la 
ourbe de lumière. Nous allons don
 
ommen
erpar dé
rire l'environnement des sursauts tel qu'il a été obtenu par Eldridge, puis nousétudierons les rémanen
es obtenues dans de tels environnements.15.2.1 Des
ription de l'environnementL'intera
tion du vent de l'étoile WR ave
 le milieu uniforme 
rée �nalement une bulle
omposée de di�érentes parties, 
omme on peut le voir �gure 15.5, s
hématisé �gure 15.6 :tout d'abord le vent de l'étoile libre (�free wind�), puis le vent 
hoqué (�stalled wind�),avant d'atteindre le milieu interstellaire, 
hoqué tout d'abord puis non 
hoqué.

Fig. 15.5 � Densité de l'environnement d'une étoile de 70 masses solaires ave
 une mé-talli
ité Z = 0.004. La densité initiale du milieu interstellaire est n0 = 10 
m−3 (gau
he)ou n0 = 0.01 
m−3 (droite). La densité est représentée selon l'axe y de rotation (lignede traits), selon l'axe x perpendi
ulaire à l'axe de rotation (ligne 
ontinue) et selon l'axe
x = y (ligne pointillée).Lorsque la densité n0 du milieu interstellaire augmente, la bulle est de rayon de plusen plus petit. Les inhomogénéités du vent 
hoqué dépendent de n0 et de l'inhomogénéitéinitiale du vent stellaire.Seule la hauteur du saut de densité entre les vents libre et 
hoqué est importante pourles rémanen
es de sursauts gamma, puisqu'une fois l'éje
ta au-delà de 
ette interfa
e ilest 
onsidérablement ralenti et prend des années pour atteindre les autres interfa
es. La
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Fig. 15.6 � S
héma de la densité au sein d'une bulle 
réée par le vent stellaire. Les axessont en unités logarithmiques. C'est un pro�l de densité de 
e type que nous prendronspour en étudier l'e�et sur la rémanen
e des sursauts gamma.rémanen
e sera alors trop faible pour être observable. Selon les paramètres de départ (prin-
ipalement n0) les rayons de transition vent libre/vent 
hoque (Rlc) et vent 
hoqué/milieuinterstellaire (RMIS) varient : 2 1018 ≤ Rlc ≤ 7 1020 
m et 1019 ≤ RMIS ≤ 9 1020 
m.Le saut de densité entre les deux vents est 
ompris entre 4 et 8. Le fa
teur 4 est le 
asd'un 
ho
 adiabatique. Le fa
teur 8 est rare et arrive seulement pour des milieux interstel-laires initialement très denses (le 
as de la �gure 15.5 gau
he par exemple). En général,les modèles donnent des sauts d'un fa
teur à peine plus grand que le 
as adiabatique (< 5).L'environnement que nous avons trouvé 
ommen
e (aux petits rayons) par un milieude type vent, 
'est-à-dire de densité A r−2. Les valeurs de A∗ obtenues par Eldridge sontau �nal 0.3 ≤ A∗ ≤ 3. Ce modèle ne semble don
 pas pouvoir expliquer des valeurs plusbasses, 
omme 
elles trouvées à partir de plusieurs rémanen
es observées (tableau 15.1).Cependant, étant donné les in
ertitudes présentes dans le modèle notamment sur la 
las-si�
ation des di�érents types d'étoiles WR (que nous ne détaillerons pas i
i), des valeursplus basses que 0.3 peuvent sans doute être a

eptées.Les environnements de sursauts 
onsidérés sont la plupart du temps purement detype vent ou uniforme (
'est 
e que nous avons utilisé dans nos autres travaux). Nous



15.2. ENVIRONNEMENT RÉALISTE DES SURSAUTS 171GRB A∗011121 0.02020405 < 0.07021211 ∼0.015970508 0.3 0.39991208 0.4 0.65991216 ∼1000301C 0.45000418 0.69021004 0.6Tab. 15.1 � Valeurs de A∗ pour divers sursauts, adapté de Chevalier, Li et Fransson (2004[17℄) et Panaites
u et Kumar (2002 [89℄).voyons qu'il faut 
ependant 
onsidérer le vent 
hoqué. Ce dernier présente de grandesinhomogénéités, mais après l'avoir pénétré l'éje
ta est énormément ralenti et ne par
ourrapas une grande distan
e. Nous pouvons don
 
onsidérer le vent 
hoqué 
omme un milieuuniforme. Pour notre étude des e�ets d'un tel environnement sur la rémanen
e, nous allons�nalement 
onsidérer un milieu de type vent (densité en A r−2) suivi d'un milieu uniformeave
 un saut de densité au rayon de transition.15.2.2 E�et d'un tel environnement sur la rémanen
eNous allons maintenant étudier la rémanen
e obtenue par ralentissement de l'éje
tadans un environnement tel que dé
rit dans la se
tion pré
édente. Nous supposerons uneénergie isotrope totale Eiso = 1053 ergs, des paramètres mi
rophysiques αB = 10−3 et
αe = 0.1, une pente du spe
tre des éle
trons p = 2.5 et un redshift z = 1. Nous supposonsaussi un angle d'ouverture du jet ∆θ = 10◦, et une ligne de visée alignée ave
 l'axe du jet.Nous 
al
ulons les rémanen
es obtenues dans la bande V.Nous observons dans les rémanen
es (�gure 15.7) une des
ente initiale de pente ∼ −1.5
orrespondant à un environnement de type vent, puis un saut dû au passage de l'inter-fa
e vent libre/vent 
hoqué à Rlc, et ensuite une des
ente de pente ∼ −1 
orrespondant àun milieu uniforme. Nous pouvons aussi voir dans 
ertains 
as la 
assure due au �jet break�.Nous illustrons �gure 15.7 gau
he l'e�et de la variation de la densité du vent (à Rlc�xé) : une densité plus grande implique une rémanen
e plus brillante et une dé
élérationde l'éje
ta plus rapide. La ren
ontre ave
 l'interfa
e à Rlc a don
 lieu plus tard lorsque A∗augmente.L'e�et du rayon Rlc auquel se situe la transition vent libre/vent 
hoqué est dé
rit
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Fig. 15.7 � Gau
he : Rémanen
es obtenues pour un rayon de transition vent libre/vent
hoqué Rlc = 1018 
m, un angle d'ouverture du jet ∆θ = 10◦ et diverses valeurs de A∗ :
1, 0.1 et 0.01. La ligne en traits n'a été utilisée que pour rendre l'ensemble plus lisible auxtemps longs. Droite : Idem, mais 
ette fois-
i A∗ = 1 est �xé et 
'est Rlc qui varie.�gure 15.7 à droite. Pour des rayons de transition très petits (Rlc = 1016 
m), l'e�et dusaut de densité est masqué dans la forme générale de la 
ourbe. Plus Rlc est grand, plusle saut et le 
hangement de pente l'a

ompagnant ont lieu tard dans la rémanen
e.Il faut 
ependant noter que 
es 
ourbes ont été obtenues au début de ma thèse, don
avant que l'e�et d'expansion latérale du jet soit in
lus dans le programme. Lorsqu'un tele�et est in
lus, le jet ralentit plus vite, et don
 atteint la transition entre le vent libre etle vent 
hoqué plus tard.15.2.3 Con
lusionNous venons de voir une façon plus réaliste de dé
rire l'environnement des sursautsgamma que simplement un milieu uniforme ou de type vent. Cependant, l'environnementque nous venons de dé
rire n'est pas in
ompatible ave
 
es hypothèses simpli�
atri
es,puisque selon la valeur de la transition entre le vent libre et le vent 
hoqué divers 
as seprésentent : pour Rlc très grand, l'éje
ta ne se propage que dans le vent libre (la transitionà lieu à un moment ou la rémanen
e n'est plus visible) ; pour Rlc très petit, nous avons vuque l'e�et du saut de densité est masqué dans la forme de la rémanen
e, et nous observe-
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 une rémanen
e de type uniforme ; pour des Rlc intermédiaires, nous observonsla transition par un saut a

ompagné d'un 
hangement de pente dans la rémanen
e.Le 
as des Rlc intermédiaires implique que le saut est vu dans la rémanen
e, nouspouvons don
 penser que 
ela serait un moyen d'expliquer des bosses 
omme dans le 
asde GRB 030329. Cependant, le passage de la transition implique un 
hangement de pente(vers une des
ente plus dou
e) après le saut, 
e qui n'est pas observé dans la 
ourbe delumière de GRB 030329. Une telle expli
ation n'est don
 pas valable, d'autant plus qu'uneseule bosse est 
ausée par 
e type d'environnement, alors que la rémanen
e de GRB 030329en présente plusieurs. Cependant, si dans une rémanen
e était observée une bosse suivied'un adou
issement du dé
lin, un e�et de l'environnement tel que nous venons de le voirserait à 
onsidérer.15.3 La rémanen
e �
lassique� : 
on
lusion généraleNous avons don
 étudié la rémanen
e �
lassique� des sursauts, 
'est-à-dire pour destemps t & 104 s. Nous avons observé la présen
e de bosses dans 
ertaines rémanen
es, ettenté de les expliquer par divers moyens.L'hypothèse des 
ho
s rafraî
his s'est révélée 
apable d'expliquer de tellesbosses, et apporte même dans le 
as de GRB 030329 une indi
ation en faveurdu modèle des 
ho
s internes, de même qu'en faveur de l'ouverture latéraledu jet.L'e�et d'un milieu extérieur plus réaliste que 
e qui est habituellement
onsidéré est de produire une bosse dans la rémanen
e, ainsi qu'un 
hange-ment de pente pour un dé
lin plus doux après 
ette bosse. Un tel e�et ne peuxdon
 pas expliquer les rémanen
es présentant plusieurs bosses, ni 
elles dontla pente est la même avant et après la ou les bosses(s). Cependant, une telleforme est assez repérable, et si elle était trouvée dans une 
ourbe de lumièreon pourrait remonter aux valeurs des densités des vents libre et 
hoqué, ainsiqu'au rayon de transition.
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177Cette thèse a débuté environ un an avant l'arrivée des premières observations de Swift.Cela m'a don
 laissé le temps d'appréhender le modèle "standard", avant de le voir remisen 
ause par de plus en plus d'observations in
ohérentes ave
 tel ou tel point de 
e modèle.C'est don
 dans 
ette ère de remise en question que nous avons abordé diverses questions
on
ernant les di�érentes phases des sursauts gamma, et en parti
ulier la rémanen
e pré-
o
e, parti
ulièrement importante du fait de son r�le 
harnière entre l'émission prompteet la rémanen
e 
lassique. C'est de plus 
ette phase pour laquelle le �ux de données deSwift est en
ore aujourd'hui le plus important, et qui pose le plus de 
ontraintes auqueltout modèle doit répondre avant d'être validé. Ces données ont 
onduit la 
ommunautés
ienti�que à 
onstater l'existen
e d'une rémanen
e 
anonique, 
omposée d'une des
enteraide, suivie d'un plateau ou d'une des
ente dou
e, avant qu'apparaisse la rémanen
e tellequ'observée avant Swift.Nous nous sommes pla
és la plupart du temps dans le 
adre de modèles baryoniques(�standard�, ou notre modèle du 
ho
 retour), bien que nous ayons aussi étudié 
ertains
as sous l'é
lairage du modèle éle
tromagnétique.Nous avons tout d'abord vu 
omment nous modélisions l'éje
ta dans le 
adre du modèledes 
ho
s internes, et 
omment nous avons pris en 
ompte les e�ets géométriques dus à la
ourbure des surfa
es émettri
es ainsi que l'étalement latéral du jet. Le freinage de l'éje
tapar le milieu extérieur 
ause les 
ho
s avant et retour. Dans le modèle �standard�, 
'est le
ho
 avant qui émet la rémanen
e.Nous avons montré que les 
ho
s internes, le 
ho
 avant et le 
ho
 retour ne sont pasfor
ément temporellement distin
ts, et que le 
ho
 retour peut notamment perturber lepro�l du sursaut en intervenant en même temps que les 
ho
s internes. Ce
i fait de notre
ode un outil parti
ulièrement adapté à l'étude de la rémanen
e pré
o
e, où les 
ho
sinternes, avant et retour interviennent simultanément.Nous avons ensuite étudié le sursaut phase par phase, en 
ommençant par l'émissionprompte, avant de passer à la rémanen
e pré
o
e puis à la rémanen
e plus tardive. Nousavons montré, en nous appuyant sur le sursaut GRB 050820A, que la montée de la ré-manen
e durant l'émission prompte était di�
ilement expli
able dans le 
adre du modèle"standard", le 
ho
 retour venant perturber le pro�l gamma. Ce
i nous a amené à propo-ser un modèle alternatif au modèle "standard", où la rémanen
e est due au 
ho
 retourplut�t qu'au 
ho
 avant.Ce modèle du 
ho
 retour reproduit très bien la forme de la rémanen
e 
anonique sousréserve que trois 
onditions soient remplies : le 
ho
 retour doit être de longue durée, 
equi implique la présen
e d'une queue lente dans la distribution initiale de fa
teur de Lo-rentz, la 
ontribution du 
ho
 avant doit être plus faible que 
elle du 
ho
 retour, et en�nseule une partie des éle
trons doit être a

élérée. Ce modèle permet de plus d'obtenir des
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assures 
hromatiques dans la rémanen
e, et reproduit aussi la diversité des rémanen
esradio observées. Seuls les "�ares" posent problème, puisque nous pouvons expliquer ladiversité de positions et d'intensités observée, mais pas les pentes de des
ente très raides.Le modèle du 
ho
 retour est don
 à 
onsidérer sérieusement 
omme alternative au modèle"standard" pour expliquer la rémanen
e pré
o
e en 
ette période où les observations deSwift remettent en 
ause bien des faits que nous pensions a
quis.Le modèle éle
tromagnétique permet de reproduire aisément la rémanen
e de GRB050820A, mais l'absen
e de modélisation de l'émission prompte rend toute 
on
lusiondé�nitive impossible. De même, nous ne pouvons 
on
lure quant à une distin
tion obser-vationnelle de 
e modèle par rapport au modèle "standard". Une mesure 
ritique seraitl'observation de la polarisation de l'émission prompte, qui doit être forte dans le 
as dumodèle éle
tromagnétique, 
ontrairement au modèle "standard".Le travail e�e
tué sur la rémanen
e plus tardive montre que les bosses observées dansla rémanen
e de GRB 030329 sont une bonne indi
ation en faveur des 
ho
s internes. Nousavons aussi montré l'e�et d'un milieu extérieur plus détaillé et réaliste que les simples ventou milieu uniforme habituellement 
onsidérés.Voi
i don
 les 
ontributions que nous avons apporté à l'e�ort théorique visant à 
om-prendre les sursauts gamma :� notre analyse d'un sursaut bien observé, GRB 030329, favorise le modèle des 
ho
sinternes.� notre modèle a montré qu'il est impossible de distinguer à partir des observationsde la rémanen
e le modèle �standard� du modèle éle
tromagnétique.� nous avons montré que le modèle �standard� a de grosses di�
ultés à reproduire lamontée de la rémanen
e de GRB 050820A.� 
e
i, ajouté à des di�
ultés à reproduire les rémanen
es pré
o
es observées parSwift, nous a 
onduit à proposer un modèle alternatif pour la rémanen
e, dans le-quel elle est produite par le 
ho
 retour. Ce modèle donne des résultats prometteurs(forme des rémanen
es, 
assures 
hromatiques), mais né
essite en
ore de nombreusesétudes.Il nous reste 
ependant de nombreuses études à e�e
tuer, sur notre modèle ou sur larémanen
e de façon plus générale :� l'étude du modèle du 
ho
 retour est à poursuivre, notamment en 
e qui 
on
ernel'identi�
ation du phénomène physique manquant pour expliquer les pentes trèsraides de �n de sursaut et des ��ares�.� il nous faut en
ore déterminer les 
ara
téristiques observationelles qui permettrontde tran
her en faveur du nouveau modèle, du modèle "standard" du 
ho
 avant ou



179d'une 
ohabitation des deux selon le temps et/ou le sursaut.� 
ertains travaux de 
ette thèse ayant été e�e
tués dans le 
adre du modèle "stan-dard", il serait intéressant de les réexaminer à la lumière du modèle du 
ho
 retour,a�n de 
omparer les résultats des deux études.� en�n, il nous paraît intéressant d'étudier une sorte parti
ulière de sursauts, 
ourts(T90 . 5 s) et durs mais suivis d'une bosse longue (jusqu'à une 
entaine de se
ondes)et molle. Nous pensions qu'ils pouvaient être expliqués par une superposition del'émission prompte et de la montée de la rémanen
e, mais une étude préliminaire amontré que 
ette interprétation ne se révélait pas pleinement satisfaisante.Les données sont 
haque jour plus nombreuses grâ
e aux mission a
tuelles, et de nou-velles missions déjà prévues vont apporter d'autres observations, ouvrant notamment denouvelles fenêtres :- Le satellite italien AGILE observera à la fois dans les domaines 10 − 40 keV (ins-trument superAGILE ) et 30 MeV - 50 GeV (instrument GRID). Il fut mis en orbitepar une fusée indienne PSLV (Polar Satellite Laun
h Vehi
le) le 23 avril 2007, ettravaillera dans les mêmes bandes d'énergie que le faisait l'instrument EGRET àbord du satellite ComptonGRO.- Xshooter est un spe
tromètre qui doit être installé sur le VLT en 2007. Il devraitre
evoir la première lumière en juillet 2008 et 
ommen
er à être opérationnel début2009. Il aura la parti
ularité d'avoir une large bande d'observation à résolutionintermédiaire, et pourra entre autres utiliser les sursauts gamma 
omme sour
elointaine permettant d'étudier le milieu inter-gala
tique.- Le satellite internationalGLAST (Gamma Ray Large Area Spa
e Teles
ope), dont lelan
ement est prévu pour �n 2007, observera l'univers à haute énergie. L'observationdes sursauts gamma se fera de 10 keV à 300 GeV, ouvrant ainsi une fenêtre dansles hautes énergies. Ce satellite 
omportera un téles
ope nouvelle génération LAT,sensible de 20 MeV à 300 GeV, et plusieurs déte
teurs de sursauts gamma, GBM,sensibles de 20 keV à 25 MeV. Sa meilleur sensibilité (environ trente fois supérieureaux performan
es a
tuelles) et sa résolution angulaire lui permettrons de lo
aliserles sour
es à quelques minutes d'ar
 seulement.- L'instrument ECLAIRs, élément 
lé du satellite sino-français SVOM (Spa
e basedmulti-band Variable Obje
t Monitor) est un téles
ope multi longueurs d'onde dé-dié à l'étude des sursauts gamma. Il sera doté de deux 
améras observant dans lesdomaines 4 − 300 keV et 1 − 10 keV. Le point important de 
ette mission sera la
oordination ave
 deux téles
opes au sol observant dans le visible et le pro
he infra-rouge, 
e qui permettra de suivre des rémanen
es de sursauts à très grand redshift.Son lan
ement est prévu en 2012.Les sursauts gamma sont toujours un domaine en pleine expansion où les surprises



180apportées par un nouveau satellite sont une 
onstante : leur dé
ouverte par les satellitesVELA en 1967, la révélation par BATSE de leur isotropie sur le 
iel, la dé
ouverte des
ontreparties par BeppoSAX et en�n les observation de rémanen
es pré
o
es par Swift.Nous devons don
 nous attendre à de nouveaux rebondissements dans les années futures,mais il faut espérer que l'importan
e du �ux de données de 
es pro
haines années per-mettra de tendre vers une 
onnaissan
e approfondie et détaillée de 
es phénomènes.
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