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Diversité des modeles

=» Contraintes des observations

=>» Deux catégories de sursauts
=> Afterglows et environnement
=> Mécanismes de rayonnement

=» Simulations numériques




Contraintes des observations

Sources cosmologiques: 1sotropie,
N(>f) ~f'3/2

Luminosités 104-10° erg
Mais cassure de la courbe de lumicre =» jet

—> Ouverture 2-10°

Beaming, réduction de 100-10° - 104%-10°2 erg iog/s

Ultra- relativiste: —> logt
V superluminique pour GRB 030329 jet
[" pas trop petit, pour éviter ’annihilationy 7y => paires e- e+
I' plutét 100-700!



Vitesse superluminique

Un GRB 030329 observe en VLBI (z=0.1685)
Flux (cm) 50 fois plus fort que tout autre objet

0.07mas (0.2 pc) 25 j apres le burst, et 0.17 mas (0.5 pc)
83 jours apres le burst =» V= 3-5¢

Taille
(nas)

100

_|Esy/n =1 y

E.,/n,=100 A

E.,/n =20

Compatible avec
le modele de la
boule de feu

50

-~ y
-
es
e /

10 \
Jours apres le burst

100
Taylor et al 2004



Probleme de compacité

Grande variabilit¢ = boule de feu tres petite (ms ou 300km)
Flux énorme, grande densit¢ de radiation

Les rayons de grande énergie (GeV) ne peuvent sortir que si
les y mous (<MeV) n’existent pas [—) > 100]

[l faut que le milieu .
soit optiquement mince vis-a-vis ¥ / <
du processus de formation de AN
Paires e OUTGOING
INCOMING \ _
Zou & Piran 2010 “‘————-___:,_e
¥



Log(F,)

Structure du jet: cassure

v-rays emitting
region

On-axis observer

Off-axis observer

Log(t)

A: GRB + afterglow

C: observateur off-axis,
Uniquement afterglow,
apres la cassure, et expansion du jet

Nakar & Piran 2003



Beaming et Structure du jet

Ondes de choc: internes pour le sursaut principal
Chocs externes: afterglow

-> |

Inner relativistic
engine jet

3=
o,
1) 7]
: 12
"
2 | %
h
o | &
[ 7] —
- [1°]
rc.}} -
* |8
=
@

Ohew feussixe paxoous N
300ys pienuo4

Internal shocks External shocks




Bimodalité des observations

Durée des sursauts: permet de distinguer
les deux types de sources (s€paration par 2s)

GRB Longs: Hypernovae, ou collapsar
GRB Courts: fusion d’objets compacts

80 LI TI’IT‘J.I T IT.TY]] LI TTHT.]

[T
2 secondes
] L1 1

Les deux sont cataclysmiques y

l‘I

—

L’ objet central final peut toutefois "

prolonger 1’action par des vents,
jet ultra-relativiste, accrétion,
chocs, spin-down et perte T B
d’énergie cinétique PO buree (secondes)

Nombre de sursauts gamma

ITTITFTITIl

Iflﬁllll

llllllll Ll A
100 1000




GRB longs: effondrement d’'une supernova

Etoile tres massive > 50 Mg Galaxies-hote bleues
Cceur de Fer Formation d’¢toiles
SN type Ic  (WR sans enveloppe) Faible métallicité
Forme un trou noir Grand z ~9

k. MGRB030329/SN2003dh "

f i

,- ;-. -.‘!

Fhar ~

Y. Grosdidier (U. Montreai) et al.,, WFPC2, HST, NASA



GRBs courts: fusion d’étoiles a neutrons

Moins nombreux que les longs GRBs Galaxies-hote

Aucune supernova en coincidence de tous types
Plus faible redshift < 1.3




GRBs courts: scénario

Effondrement

du cceur en

trou noir +

disque d’accretion

Fusion de deux
etoiles a
neutrons

Ejection du jet
de particules
relativistes



Effondrement
du coeur en
trou noir

Explosion d’une
ctoile massive
€h supernova

Ejection du jet
de particules
relativistes
au-dela de la
nébuleuse



SN: aussi des GRB courts

Gamma-Ray
Component
@ Ve
2
® Sfy e GRB200826A: court par sa durce <lIs,
m . .
g mais E ., faible
L] AR
T . sensitiity fimit__
o
104 5 100
I | | - ]
0 days 30 days 250 days ]
Time since the Gamma-Ray Burst ] 2L : - ® n - 80
8o ' 0
10° 1 g Yol $o0®a,d o o
- ] o iolnis . 3
% //; . o!l e & | DO - 60
. M R ThY =
<> KN Kilonova ———=— Ol A aj k;
T : e @ op. o
L GRB200826A 07 W0 O F 40
102 - — % & o
SN confirmé par g AT
- - 20
spectro o0 ou ¢ 1Y
| © GRB with confirmed SN o
s ! 15
bosse U O i ot seocation o
101 T L LA | LA LR | U B R | T T Ty T Ty 0'
10-2 10-1 10° 10! 102 10°
Too (S)

Ahumada et al 2021



GRB200826A: une supernova

L’ afterflow apres 10jours, montre la signature d’une SN
(optique avec GEMINI)
Galaxie hote 1dentifiée, avec le spectre d’une SN

102

1ot

10°

10—t

Flux iobserver frame) F, [ulv]

10—

102

-"*

g-band

b GHz
rband
Fband

1 keV
125 GHz

SMIOSEL

-

—— Collapsar

= Detection

v Upper limit
I Afterglow model

10—t

100 10t
Days after the trigger observer frame)

Ahumada et al 2021
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Nébuleuse de supernova Supernova: GRB manqués

Il existe beaucoup plus de SN que de GRB

6‘\ 100 a 1000 fois plus
| __ M¢éme pris en compte le beaming

Jet relativiste peu €nergique

Jet perdu pour les rayons vy

=>» Les jets ne sont pas tous
capables de sortir en gamma
Masse, Rotation, Meétallicite



Jet sortant d’une étoile Wolf-rayet

WR, R=10%m Phase (1Myr) de forts vents stellaires
Enveloppes H, He ¢éjectées, SN Ibc
Le cceur s’effondre en trou noir

Pour un GRB,

-- Rotation

-- Masse

-- métallicité faible

Zhang, Woosley, Heger 2004



0.05

0.00

-0.05 -

log rho
H

20.0 -10.0 -4.0 2.0

Model 2A

gamma T

10.5

densité

0.10

0.4

0.2

0.0 ™

-0.2 -

-0.4 -

0.15 0.20 025 0.30 10

gamma

I

log rho (=70s) densité

densité

10
(10M1 cm)

0.2 04 0.6 0.8 15 20

R(WR) Zhang, Woosley, Heger 2004

1.0

1.2 1.4 S



Certains S-GRB: sursauts de magnetars

Certains se répétent: une 3°™¢ catégorie de GRB?
=>» SGR « Soft Gamma-ray Repeaters » 3-4 connus dans la MW

Les magnétars ont des sursauts géants (MGF)

Incompatibles avec une fusion BNS ou BHNS (pas de GW)

GRBO070222 prototype + 4 locaux (<5 Mpc)

Fréquence 3.8 10° /Gpc? /an
=> les plus abondants!

=
(=
o
21

10

| = Short GRB Sample
5o Cl
3cCl

1ol

Cumulative Number of Events

=

107 105 10~*  10-' 10 10°

Q Burns et al 2021

GRB 070222

GRB 070201

0.0

Ojl 0j2
Temps (sec)




Statistiques des S-GRB

121 Galactic MGF Rise Times

10- [ Nearby GRBs I

1 Bright Short GRBs

3: J

Events per Bin
o

- 1
M .

1073 102 101

Time to Peak [s]

100

Galactic MGFs

81 =1 short GRBs
[ Nearby GRBs

Events per bin
=%

.

1045 104? 1049 1651
Eiso

1053

4 S-GRB sont des MGF
Incompatibles avec des fusions
d’objets compacts

Population jeune d’¢toiles

-2 2% des S-GRB

Objets faibles difficiles a détecter
a grande distance > 5 Mpc
Pourtant plus fréquents

Explosions de CC-SN
>0.5% deviennent magneétars
0.02 flare/an

Burns et al 2021



Mécanisme pour extraire I'énergie

Neutrinos s’annihilent autour Lignes de champ B a travers
du trou noir restant -> paires le disque/tore
-> Boule de feu = jet collimaté peuvent transferer I’énergie
de liaison en rayonnement
o (Poynting) + spin du BH

neutrino—driven.
baryonic wind

Le jet est automatiquement a b

collimaté, s1 les champs dominent Rosswog et al 2003



Modele ou I’énergiec EM
domine I’énergie cinetique
des particules

Champ B poloidal devient
toroidal a 100km
['~3 10* tombe a 100

apres 100sec

E provenant du spin du BH
Blanford 2002

Energie électromagnétique

Apres 100s, 10’km

" =" =, Contact
- - = ~< Discontinuity
[

- f
L S
7 \ —rav
R~10" cm ) V1Y R-10" cm

FE
P
,

-



Energie extraite vo — ete
[ T | | LogI

jl Symetrique 0
" Fusion de NS
0 t=18ms
dl no spin
0 0 5P Rosswog et al 2003
-150 -100 -50 0 50 100 150
x [km]
Rotation, spin nécessaires = dynamo, champ B Log Il

140

Fusion de NS 4
en corotation )

120

100

80

z [km]

60

40

20

—150 —-100 -50 0 50 100 150

x [km]



Afterglow: chocs « forward/reverse »

Grande variabilit¢ - boule de feu tres petite (ms ou 300km)
Flux énorme, grande densité de radiation

& Choc Avant

4&[‘1‘%1‘{3 -

Objet ") &

compact &
\ -

Vent relativiste |

Milieu ambiant

Contact Discontinuity
. Lorentz factor ¥



Modele de chocs (boule de feu)

T—RAYS

20 km INTERNAL ~
SHOCK




GRB 050502B

Chocs internes et externes

+flares X
Selon les ¢jecta d¢ja présents, )
das a plusieurs bouffées relativistes XRFs| Afterglow
GRB
AVA
/
o— ) )
\ A M
Objet Vent | Chocs
Central Relativiste internes| Chocs internes Choc
tardifs externe

Zigao Dai



Distribution de I’énergie

DURANT LE SURSAUT

1 >25 keV y rays: 65%

2 1-10 keV X-rays: 7%

3 Optical: 0.1%

4 Radio ?

5 MeV/GeV/TeVv? >10%?

6 Gravitational radiation ?

Hurley 2004

[E—

2

3

4

AFTERGLOW

>25 keV y rays: 7%

1-10 keV X-rays: 9%

Optical: 2%

Radio: 0.05%

keVICMZ S keV

103_ T T T T 177

10

10

10°

- GAMMA-RAY

I BURST ]
— T -
: Epeai~200 keV

E Epeak~keV

| X-RAY FLASH

IIII| 1 1 111 III| 1 1 L1l III| 1
1 10 100 1000
ENERGY, keV




Kilonova apres une fusion NS-NS
oot [B>1 4
e

/ Ejecta—ISM shock
Radio (years)

GRB
(t~0.1-135)

“—"  Kilonova
y Dptical (t~ 1 day)
’ -

reigtacti

=25 5 Merger ejecta ™
8| 7 Tidal tail and disk wine
v~0.103c

4 B
= . ) ‘ A
. E

Metzger & Berger 2012



Nucléosynthese: r-process

T> 10°K, Nn > 1022 /em?
Les neutrons peuvent €tre AZ

absorbés jusqu'a ce que R e . c
I'énergie de séparation =0 | " HOTOTOTeT® | |

=» Radioactivité 3 " %’ " Nuclear reactions
Puis autre ligne | TN * = F... betadecay (B°)
d’accrétion des neutrons | *¢L—T® N S

Rapid Neutron Capture Nucleosynthesis

T

successive neutron-rich 3-decay to
n-capture nuclei stability




Big Bang
T T | ! [ ! I
10 |L stellar log N(Si,,)=6
evolution,
gfH CCSNe _ 7
| . exploding
s white dwarfs neutron-capture elements _
E i lil .
2 4 |H YW 4
= - \ I Core Collapsq/
3 ‘MW - SNe?
e 2t Y . Xe
z !
- o N AR ?
E* ol Fe e M @
E ‘Hl-#‘ e TR
"BeB « |
-2 » Lodders (2003) | < 'z
— 'O ¥
Cameron (1959) 'S i %
—4 ;
| | . —
0 50 100 150

Comment sont formes les éléments?

Atomic mass




Les eléments formeés dans les
fusmns d’etoiles a neutron

By Dying Exploding
low-mass =~ massive
stars — slars

Bang
fusion

- Cosmic  Merging Exploding

. ray neutron white
- fission ﬁﬁ stars dwarfs

Ti V Cr Mn Fe Co N| :Cu ln %@a Ge As

22 25 26

Wikipedia: Cmglee
Data: Jennifer Johnson (OSU)



Les eléments formeés dans les
fusions d’étoiles a neutron

. Etoiles Etoiles

s Bio b de faible . Synthése par ’homme
g R de faible = magsives © | Pas d’isotope stable “
Bang masse SNII ‘1 D. F N
R - s e
i ggren e (SRR C 0
::.:.......: :..... ! . miques | .A.I .Sl P S. .CI AI’
iy A 1 neutrons SNla S P [IEE 740 R 74
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Les SN et GRB jouent un grand réle

thermonuclear burning processes in the cosmos
126

SNIa

supernova
D-process
y¥-process

L]
Bl =

A X-ray burst

50

sup€rnova
[-process

SNII

Protons

rEBIGBANG  Newrons (B v, EQ

Timmes, Schatz, Smith, Wiescher, Greife 2005




25| 1 T
GRB170817: Les BN
diverses possibilites | ' Pl I
Deux composantes dans la kilonova i o ymm 6
Le spectre observé tranche Nd(Z=60) .. 5 i
La(Z=57) ;

Squeezed dynamical Squeezed dynamical
v =0.2c-0.3¢c v = 0.2¢-0.3¢c

Tidal dynamical Tidal dynamical Tidal dynamical
v = 0.2¢-0.3c v = 0.2¢-0.3¢c v = 0.2¢-0.3¢c

Disk wind : Disk wind Disk wind
v<0A1c v=0.1c v<0.1c

Meutron star + neutron star Meutron star + neutron star Meutron star + black hole
Long-lived neutron-star remnant Remnant promptly collapses to black hole Black-hole remnant

Rouge: riche en éléments r-process les plus lourds A>140
Bleu: ¢léments les plus l1égers A<140
Kasen et al 2017



relative flux F, (plus offset)

4.0

GRB170817A 1.7 sec apres GW170817

La signature des ¢léments lourds arrive plus tard

3.5

0.5

0.0

: : : : 10" :
= light r-process component

= heavy r-process componenf
= COMpOSite

broadband luminosity, AF, (10*' ergs s™')

107

0.5

g (0.40-0.55 pm) ||
r (0.55-0.70 pm) |]
i (0.70-0.85 um)
j(1.10-1.35 pm) ||
h (1.50-1.80 pm) ||
k (2.00-2.30 um)

1.0 15 2.0 25 3.0 0 2
wavelength (microns)

Kasen et al 2017

6 8 10 12 14
days since merger
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wws L€ rayonnement

"HST ACS WFC3

° CIERE . &
" E ;

10"

WFC3/IR F110W

NGC 4993 ( E) "
Lyman et al 2017
. . ' . L o
] 7 AOZ;{t 20j 7 Aug 22, 2017 Aug 26, 2017 Aug 28, 2017

Rayons gamma

Tanvir et al 2017



Pourquoi GRB170817 si faible?

iso (1 keV - 10 MeV) (erg/s
=
(=]
=

L
= =
o o
e .
= o

@ Long GRBs
Short GREs 3
+ GRB 170817A A
lU-’I-? TF .................
0 p 4 B 8
Redshift {z)
Abbott et al 2017

Biais de detection

Et difficulté d’obtenir
une distance pour

des sursauts courts

Certains attribués a

des galaxies lointaines
pourraient étre dus a

des galaxies proches

+ offset

=>» [1 faudrait reconsidérer
les attributions

Taux de fusions en 2018-19 des NS-NS était de 0.04-100

Aujourd’hui 1-50 !



Plateau X et réinjection 1 phase: soft

Continuation du burst

Ré-injection d’énergie? Puis plus hard-> jet

’ T
108

}E‘H GRB050319 1 |

4
]
.‘.
g1 3
L]
10719

g “":‘:;
Jv 1M
iy
WEvhg)

10

400 —

Flux (erg/s/cm?)
IS

10 10° 107 10° 10° 10°

Temps (sec)

Cusumano et al 2006



Accelération dans les chocs

Fluide se déplacant avec
le facteur de Lorentz I

Apres le choc, la vitesse
des particules est randomisée
La densité est multipli¢e par 4

Dans le reférentiel au repos,
Energie I'? mc?

Compression, accroissement
de B, accélération des
particules

Eoc nR3 T2 = Roc (E/n)!3 123

Lignes de
Champ B

M Bl 5??#.
* M‘ !’//‘MP. e
Q il ‘*" A

?

!‘

//r

den5|ty 4I'n(R) density =n(R)
Référentiel du fluide

Kumar & Zhang 2015



Plusieurs chocs

Le jet arrive (région 4) avec I,
Deux chocs se succedent: en bleu le choc qui s’avance dans le
milieu ambiant nl, avec 2

En rose, le choc inverse

Avec y; =y, et s N
Méme pression p; = p, -

discontinuité

Mais densités différentes

Energic magnétique o faible

Le reverse choc décélére ey :ﬁ'?'..-"'ifs:v
et chauffe les éjecta

= Observation d’un flash ""ﬁr;“‘“' Hns'él::dkéd
optique (GRB990123) SR

Kumar & Zhang 2015



Plateau dans les X

Dans 50% des sources

| Témﬁs (éec)
Ré-injection continue d’énergie, % —: m
simulée par Dall’Osso et al 2011 f b 10 B3 B
Ré-injection d’énergie par le _ e
spin-down de la magnétar, :
Ou bien r-process et i
radioactivité des éléments? : ;
Beaucoup moins d’énergie ; i s ]

disponible si1 trou noir central Obserers T (9



Evolution de I'afterglow

Rapide sursaut, descente brusque, plateau, et décroissance finale
de I’émission X2 signature BH ou magnétar?

Conséquences en rayon: rotation? (BH: J/M plus grand)
Plateau: énergie venant du vent du magnétar
Décroissance, lorsque le magnétar 0.02 <{,<0.2
s’effondre en trou noir

po 128 Parametre de spin
fo=Q/Q,

flux

Q.= képlerien

y XRF-> Magnétar
e x-ray plateau \BH

4 steep fall off
time

Kumar & Zhang 2015
Energie provenant de I’accrétion, ou spin-down du magneétar



Net rate
(counts s~ keV~1)

30518580
s: t1, t2, t3

w w1 w oo ow 1w w
Channel Energy (keV)

Meéecanismes

L 10" , y 4 [ [ .
d’emission:
N synchrotron
: Probleme: les pentes
™ des lois de puissance a
- basse énergie trop fortes?
. I“z . 1"“ Energy (;(0;\/) ¥
ycool/yinj Burgess et al 2019



I f t 1 = T  GRBIGSIT
Plusieurs GRB e i

Prenant en compte la perte d’énergie — T s
- Champ B, et énergie des jets | ~—
et mini-jets

Loi1 dans le temps mesurée par Fermi il
durant gques secondes du sursaut —a
+ z connu = 19 GRB, divers temps o

GRBIXIGITA

Spectre injecte Q(y) ~yP
yinj < 'Y < ymax
Refroidissement jusqu’a vy,

= B, GRIFRIEE

95% des spectres fittés - o
p: 3 . 5 ) S—— —
102G < B < 10°G S B

Burgess et al 2019 ycool/yinj



Ligne de la mort

it Lorsque o > -2/3
10! Synchrotron impossible?
—> Ligne de la mort

Vcooll'("r’inj

En fait, ce n’est pas une
impossibilité

Auparavant 1’émission
ctait réputée thermique
pour o ~1

(boule de feu)

=» Pas obligatoire

—_ Plusieurs spectres au-dela

-2.0

o Pente a basse énergie

Burgess et al 2019



Accretion dans les GRB longs

Nécessaire pour avoir des €émissions y

©=0",t=2.5E+ 041

©=90",t=2.5F + 04t,
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MAD « Magnetically Arrested Disk »

La région arrétée lance des jets verticalement

Instabilités magnéto-rotationnelles MRI
Echanges de tubes de champ toroidal

Autres accrétions: SANE « Not Arrested »

Janiuk 2021

1.5 g

= 00N

g 2.5

2.0
-2.6
-3.1
-3.7
4.2

a
-4.Bg'

-5.3

-5.9

-a.4

-7.0

¥ [yl

Le trou noir
résultat de
I’effondrement
doit tourner
a>(0.5 pour rendre
compte des jets



Instabilité Magneto-rotationnelle (MRI)

Balbus & Hawley 1991

La présence de champ magnétique dans
1 un milieu 1onis€: équivaut a lier les
! particules entre elles =»ressorts

o
M ¢ mi r
/ ~m,  Larotation différentielle fait que
S m, o m, t.ourne plus vite ({2 superieur,
O m Période plus courte)

mi tend a accélérer m, et a lui donner du moment angulaire.

Pourtant c’est m_ qui en a le plus!
m. tombe vers le centre et tourne de plus en plus vite!!

=» Instabilité trés rapide, méme (et surtout) pour B trés faible



Simulations de la MRI
John Hawley

Visualisation 3D du disque
d’accrétion simulé avec MRI

Radius —>

Coupe du disque d’accrétion
Rouge, L supérieur a Keplérien
Bleu, L inférieur
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Disques magnétiques satures
=0 _A¢lines e AL AW

£ Fr‘.‘?] A !rlnu]

GR-MHD, disque initialement €pais H/R~1
Champ B dominant 2> MAD Magnetically Arrested Disk
disque ¢étouffé H/R <<1 jet 100% efficace sta> 0.9

McKinney et al 2012



Jets produits

cold

105 2

lnﬂj

10t

= lnﬂ.ﬁ

e 1G—ﬂ‘ 4+

-m,—ﬂ 5
u'r_f..!
{1 i

10—

_ i . il WA Ay iy A / A g || 10-2+
=10 -5 e} 5 10 =10 -5 0 10

Instabilités RT = QPO, avec période 70 t,
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Comparaison MAD/SANE
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Production de jetS t, vent actif, t. BH central et jet
et GRB170817

Champ B ameng¢ vers le centre

accrétion 2 MAD
MRI partiel +RTI, accrétion
trou noir central, + jets

ty =0.5s

tj =().bs
I" Lorentz
factor

Compétition t .,
Interaction jet-vent
Accrétion critique, et vitesse
minimum, pour que le GRB
soit visible

Marginally
successful

=>» 1.7 s entre la fusion et le jet
Vue off-axis de 15°

X

Murguia-Berthier et al 2021



Géomeétrie jet-cocon

Le jet interagit avec le milieu ambiant, la matiere redescend pour former
le cocon, a partir des ¢jecta (+choc arriere, inner), bulle haute pression
—> collimation
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Outer: ejecta, milieu plus froid et dense Nakar 2020



Simulations jet de GRB long

Dans la supernova, la majorite de I’¢nergie est ¢jectee de facon
sphérique dans I’explosion (sub-relativiste). Jet =0.01-0.1 %
Semblable rapport d’énergie pour GRB170817 (court)
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Deux possibilités: NS-NS, BH-NS
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Long gamma-ray burst
(>2 seconds’ duration)
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Résume Sursaut gamma long

=

Les GRB courts a distinguer des
flares de magnétars - SGR
Longs: effondrement, collapsar
Courts: fusions NS-NS, BH-NS

=> Afterglow, presque universel
Réinjection d’énergie, cassure du jet

=>» Mécanismes; boule de feu
thermique (photosphere), chocs
Synchrotron

=» Simulations: GR-MHD

Sursaut gamma court
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