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Plan de I'exposé

1- Les supernovae

Details de I’explosion, divers types
Asymeétries, et ondes
gravitationnelles

2- Les trous noirs
Distribution des masses
Evolution, Binaires X

3- Contraintes observationnelles
Sursauts X, y, radio
Ondes gravitationnelles
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SN1987A: la mieux connue

Dans le Grand Nuage de Magellan, la supernova
SN-II (riche en H) la plus observée de tous les temps
+Progéniteur connu: supergéante bleue 20 M

Plusieurs sortes d’explosion selon la masse
-- capture d’¢électrons 8-10Mg

-- effondrement du coeur de fer
-- instabilité de paires > 70Mg

10-70M¢

La forme observée dépend:
-- de la binarité
-- de I’environnement du milieu interstellaire

44Ti 63 ans, >’Co 0.75ans



Lygvre (normalised to day 50)

Par capture d’électrons 8-10 M

Etoile super-AGB, avec cceur dégénéré O+Ne+Mg: SN2018zd
La capture d’¢lectrons sur Ne et Mg déclenche 1’effondrement du coeur
=» Explosion de faible énergie, et nucléosynthése riche en neutrons

a ; aoewen|l Forte chute apres le plateau, indiquant une faible >°Ni
A SN2013fs ||
10 @ S5N2016bkv ||
® SN2018zd F

1071

NGC2146 ' s

SN 2018zd
.

10724
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Rest days since estimated explosion

Hiramatsu et al 2021




Par effondrement du cceur de fer 10-70 Mg,
1. e . Fe core 2.

pre SN star =
", inner core \

proto neutron star

/ infalling outer core

Fer 1nerte,
. - outgoing shock from
e relativistes T
Rebond du choc
Ceeur dégénéré yd \
\ M<1.5 Mg ¢étoile
T a neutrons
3 o . . 4. proto neutron star
Sinon trou noir
proto neutron star matter flow gets reversed
infalling outer core \ / - explosion
\4 / stalled shock
revived shock
Egrav ~3-6 Enuc

P N 4%me?  (0.7%mc?) N\




Spectres

Bilan d’énergle Type II: avec H
: Type I: sans H
Energie totale 10°! ergs, Ia avec Si
Luminosité 10°-10'°L, domine sa galaxie pour qqs semaines b He dominant
, , , Ic He
-- Grande partie d’énergie dans les neutrinos: 99%!
-- ¢nergie des ondes de chocs, accéleration de rayons cosmiques
-- radioactivité des éléments *°Ni, *°Co, >’Co, #Ti
thermonuclear core collapse

Produisent des rayons y

] «— H—=»

-- refroidissement di a 1’expansion = up

-- recombinaison du plasma en H, He SIH\,{“ Iib = N
J' Hel W
.. cecniCiM

[b/c pec| [IIn

[

hypernovae

Turatto et al. 2003
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o 100 Supermnova light curves

Courbes de lumiere N e
caractéristiques %
Origine du plateau: o
Au début
Enveloppe H Plus tard e Chsn A HEA

A mesure que 1'étoile se dilate,
~ Extérieur: transparent (H) la photosphere se deplace vers
'intérieur, contour T=5000K

(recombinaison H) T, R restent
fixes = Luminosité constante
(tant que la photosphére7reste
dans l'enveloppe H)

intérieur: opaque (H")

photosphere




Radioactivité

Autre facteur qui prolonge la luminosité de 1’étoile

(Frank Timmes)

L e e o o o o o T T T T[T E
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1000 2000 3000 4000 Days
Time (days since explosion)
Les SNIa ont souvent
Les 1sotopes radioactifs sont produits durant I’explosion un plateau 150-500;

—> On I’appelle nucléosynthése explosive Graur et al 2020



Parametres physiques d’une SN Il

La forme de la courbe de lumicre et I'évolution de la vitesse
—> ¢énergie totale de 1'explosion, de la masse et du rayon (E, M, R)

Valeurs typiques
At=70 jours v = 7000 km/s L= 10" Lg Observables:

=2 E= 1810 erg M=6.7 Mg * longueur du plateau: phase At
R =400 Ry typique d’une supergéante rouge * luminosité du plateau My,

* Vitesse des ejecta v,

+ E ocAAth vy, 5 L
» MocAt4 v, 3 L1
* R ocAt2 v 4 L2

e Ly L

3

La derniére phase renseigne sur la quantité de “°Ni
(6jours) et de la poussiere formée; (NS ou BH?)




La surprise, 20 ans apres

Collision ejecta-anneau = Rayons X
Larsson et al. 2011

2009
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— flux des ejecta internes

remonte a nouveau a partir de 13.5 ans

Anneau ¢jecté 20 000 ans avant SN

Lum.-

— signe d’une énergie rajouteée

Band luminosity (1034 erg s
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Supernova 1987A par Chandra en 2010, ALMA en 2014

poussiere
CO, SiO
HCO+
SO

Indebetouw et al 2014
: , : , 11
Les ejecta /ondes de choc rencontrent 1’anneau et produisent un rayonnement X intense




v, =[-4000,-3500] km s~ v, =[-3500,-3000] km 5=V, =[-3000,-2500] km 572 Vv, =[-2500,-2000] km s* V, = [-2000,-1500] km s~!

V; =[-3000,-2000] km s~! v, = [-4000,-3000] km 57!

ey
s

[Fe I]

4 o
- il
-

Vy, (107 km s7%)

4 =2 0 2 4

V. =[-1500,-1000] km s~* V. =[-1000,-500] km s~*

V, (10% km s7%)

L &

V; =[2500,3000] km 5! V. =[3000,3500] km s~}

V. (10% km s71)

Vy (102 km s™1)

Ejecta a +4000km/s, raie du [Fe I]

Choc en retour, dans la raie He |
en forme de bulle, angle 45°

Larsson et al 2023



-69716'08

SN1987A en Infrarouge avec JWST

10"

Declination (ICRS)
Declination (ICRS)

 Emission IR clairement différente

1

— [S1I]+[Fe II] concentrées M [Ne IT] 12.8162 ym

B [Ne V] 1432168 tim

o m i | [ !
e LR a3

— Optique (Ho) dans une ‘coquille’ RA (ICRS)
— Nell, NeV dans les anneaux externes
« Différentes sources d’énergie
« [Fell] T=qqgs 100K dans le centre
—>chauffé par **Ti radioactif
[Nell] ejecta par les X et les chocs
(2300km/s), H2 excité par UV

Larsson et al 2023, Jones et al 2023



Simulations 3D de I’explosion

Turbulence 3D permet de transferer E
Grandes =2 petites échelles (pas 2D)

9.6Mg 20M,,

:az::?ac::c n | :::m: nucleon W15-2-cw-lib-HD+dec
adlal veloc Log t (YGUI' l: _3-0
Logr(pc): -4.5

~N

&y X

Entropy/nucleon s
—r— 52045ange
6.3 9.8 13.316.9 204

v (1000 km/s )
01 2 3 4 5 6

_: Fe (5% max(rho)) — MI
() Cassiopeia A SN II (340 ans, SN1680?)

. log [mean shock radius (km)]

Rotating 15Mg

Janka et al 2016



Emission de lepton

a F,(ve—7,) b Fo(ve+7,+4v,)

(Fp (ve—T7o)) (Fo(ve+ 7o+ 4vy))

e Asymetrie dans le
9 Flux= ve-ve

1.00

0.96

Convection turbulente
engendrée par les v

1.08
1.05

2 Nombre leptoniqe
.. varie de facteur 4-8

0.96

0.93

Energie totale qqes %

1.06
1.04
1.02
1.00
0.98
0.96

Projection Mollweide

Nombre leptonique Energie totale Janka et al 2016



Explosion asymetrique, et impulsion sur les objets compacts

SASI: standing accretion shock instability
- V~1000km/s 3255

Accretion \ Y
N

i Shock

1.5e9 cm —
v, [1000 km/s] v, [1000 km/s] v, [1000 km/s]
T — _—

-2.84 2.54 7.91 13.3 -3.2 0.56 4.3 8.1 -0.31 23 4.9 74

Evolution du °°Ni radioactif, aprés 1’explosion
A enclenchée par les neutrinos 3.35s = 6236s
99% de 1’énergie dans les v

Formation de °°Ni, 4*Ti

Les neutrinos en ¢bullition
- asymeétrie Couleurs = vitesses Janka 2017



Cassiopeia

Asymetries des ejecta et
vitesse par rapport au milieu

Bleu #Ti
Orange Fe

N1 2°°Co 2>°°Fe
/=28,27, 26
Désintégrations 3+

Direction de la vitesse
de 1’étoile a neutrons




Frequence des supernovae

1-2 par siecle dans la Voie lactee:
la derniere celle de Kepler SN 1604
Type SN Ia

SN1572 Tycho, SN Ia

CAS-A SN II

— > . !

Kepler’s Supernova Remnant « SN 1604

MASA, ESA, R. Sankrit and W. Blair (Johns Hopkins University)

L .
X e
. 'h
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Chandra X-ray Observatory Hubble Space Telescope || Spitzer Space Telescope ' ;
& e
i b Y
o o Xo. .
.
o .;-.' : T L - i.
- e ol
“.-“‘ \ <2 ’

Seulement 5 observées dans ’histoire

r -
STScl-PRCO4-29b

SN1006 (Ia), SN1181 (Ia), Crabe, Tycho, Kepler



SN la a I'interieur d’'une nébuleuse planétaire

SNIP: Supernova Inside Planetary nebula: SNR G352.7-0.1
Fusion d’une naine blanche avec le coeur de I’étoile compagne -2 étoile a neutron
Peut apparaitre comme SN-IIp (H dans I’enveloppe)
M= 5-6 Mg, et M= 4-5 Mg
" A |Unrelated * ° 4 _ .
sources * /,”"_Hf“\‘RadiO bqw

[/

Peut-€tre une 3eme ¢toile
pour justifier de I’asymeétrie?

Bleu: rayons X

-
. .

- Trou noir final

Soker 2024



GRB: Gamma-ray Bursts

2023: 10000

10°® 107 10°® 10% 10
Fluence, 50-300 keV (ergs cm™)

° GRB longs: effondrement d'une étoile géante

—>formation d'un trou noir ou d'une étoile a neutrons |
° GRB courts: fusion de deux étoiles a neutrons binaires e

Les GRB sont les explosions les plus
puissantes du ciel (Dec 1967 = compris 30 ans)
La luminosité des « afterglows » dépasse

celle des supernovae =» hypernovae
100-1000 fois plus de SN que de GRB

=
=

Long
bursts

S

Short
bursts

Tt
=

Number of Bursts
=
T 1 | I T I I T 1 | T T 1

||ll|I‘! i ldllrnl I 1§l

.01 0.1 1 10 100 1000

Duree (secondes)



|dentification avec SN1998bw

ESO184-G82, redshift z = 0.00856 ESO184-G82
Galaxie proche V=2550 km/s b8t

Lum .=
_g _ . .
Z Premiere coincidence
o Preuve qu’un GRB long
> peut-étre dii a une SN
L Radio: ¢électrons relativistes
0 10 20 30 40 Détection par BeppoSAX

Jours apres |’explosion

Galama et al. 1998



Collapsars: SNII (Crabe),
mais aussi SNIb, SNIc

Selon la masse
8Mg <M <30 Mg

PISN

Supernova Hypernova «, M>30Mg | M >70Mg




Quelques GRB répeéteurs

=>» SGR « Soft Gamma-ray Repeaters » 3-4 connus dans la Voie lactée
Les magneétars ont des sursauts géants (MGF Magnetar Giant Flare)
Lorsque le champ B intense perce la crofite

GRBO070222 prototype + 4 locaux (<5 Mpc)

GRB 070222

Fréquence 3.8 10° /Gpc’ /an Des GRB qui ne sont ih M83
=> les plus abondants! Ni des collapsars

o Ni des mergers de NS

2 (2 Proba

"; de MGF GRB 070201

g 10 1

= y

2 ] —— Short GRB Sample

© 50 Cl

2 o 30 Cl . : ,

5 — 0.0 0.1 0.2

=

107 10 107 107 10! 107 Temps (sec)
Q Burns et al 2021



ISGRI counts ms™?

SGR1935+2154 = SNR G57.2+00.8

Répéteur GRB dans notre Galaxie Magnétar (pulsar 3.2s) au centre d’une nebuleuse
De plus sursaut Radio (FRB), D=12.5kpc ~ de supernovae, age 3600 ans, B=2.2 104 G

2

]
o
1

151

=
o
1

Flux Density (mdJy/beam)
0.00 0.10 0.28 0.55 0.90 1.35 1.85

S
X-rays
y +22°00'
Radio
Peak 2
\ 5 56
8
I S
| 5
| Peak 3 FEEE e v
Peak 1\;. / g &
'_ +21°48'f
0.2 0.3 0.4 0.5 0.€ 19h36m00s 35m30s 00s 34m30s 00s
seconds since 2020-04-28T14:3 Right Ascension (J2000)

Bailes et al 2021



GRB et explosion d’hypernova

1-L’effondrement du coeur d’une
ctoile massive, conduit 1’énergie
le long de 1’axe de rotation

4-Les jets de gaz et le
rayonnement entrent en
collision avec le gaz
environnant,

=>» faisceaux de vy

2-La rotation ralentit
I’effondrement dans 1’autre
direction, notamment 1I’équateur

5-Le GRB s’¢teint en qq
secondes, reste un disque
d’accrétion, autour d’un
trou noir

3-En quelques secondes, le reste
de I’étoile s’effondre




PISN: Pair-Instability SN

Masses entre 70 et 140 Mg, selon le degré de rotation, A
ou la perte de masse oressure.
=>» PISN avec pulsations, de période qques semaines PPISN
ou bien plus, énergie de 104-10* erg/s = 10''Lg pariice pat

I1 peut exister des explosions de magnétar de 5 10°! erg production ‘

‘x,} )

La création de paires|e” - e |prend
de 1’énergie, qui ne se trouve plus
sous la forme de pression
Le coeur se contracte, brile O, crée
plus de paires, et tout s’emballe
=> Explosion de PISN
=>» Pas de trous noirs entre 52 et 133 Mg

Increcised /

gravitational
force

Woosley 2017



Pulsations des étoiles tres massives

Ces instabilités PPI peuvent donner lieu a des pulsations de qq heures a 10 000 ans

selon la masse 30-130 Mg, et le coeur d’He, C, O. A chaque cycle, ’étoile perd de 1’énergie
en rayonnement et neutrinos, et pourrait finir en SN avec ceeur de fer, ou trou notr.

La perte de masse dépend de la métallicite

8 T T T8
< [__Entropie |
L’entropie décroit (€jection © s 16 %
. . ~ - 1 -
de neutrinos), ce qui © He50 | e
eqe , . > TN
stabilise I’¢toile o, [ 1,8
a | |
€ ®
(].) - T [—
M | °
@] -+
s 2F 12 i
z TempJ J} 128 Eta Carinae
o I - Supergéante bleue
| 7 i
ol 0 10%0o 120 Mg = PISN?
2.0 1.5 1.0 0.5 0.0

Woosley 2017 time to collapse (107 s)



Central temperature (10° K)

Courtes ocillations PPI

Périodes courtes pour des coeurs d’hélium de masses plus faibles
36 et 30 Mg 2 permet d’expliquer des événements transitoires (ZTF, LSST)

GW 150914 2 trous noirs 36 et 29 Mg (avec rotation?)

6 F

He36

Energie

1E .,

de liaison

| P ||1|()|4;S||

Trou noir

—1-5 e

|
|
N
(0)]

| |
|
o o
Total energy (10 erg)
& )

Central temperature (10° K)
N
|

)}

41 1. .

30 25 2.0

1.5 1.0 0.5 0.0
time to collapse (10* s)

_ He4(0

f__mwﬁﬂ/

de liaison

Temp

105s

T :_5

| |
| |
o IN

Total energy (10 erg)

|
|
N

1—1

-0.5 1.0

Woosley 2017

0.8 0.6 0.4 0.2
time to collapse (10°

0.0
s)

-0.2



Trous noirs binaires massifs M <50 Mg

Pulsation PPI dés 4OM@

Pair-instability

B de coeur He

(BD = 140 solar
mass)

Les PISN
massives

requicrent
/<05 Zg

Leung et al 2019
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FEN

Positions dans le diagramme HR, et p-T
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Leung et al 2019



velocity (1000 km/s)

SN2006gy la plus lumineuse |

Etoile tres massive > 100 Mg ? Mais pas de H, or c’est une SN-II
-> Due a des collisions entre étoiles dans un amas nucléaire?
(Portegies Zwart 2007) ‘rays, Chandra

Alternativement, elle correspond a des pulsations de PPI,

ou des enveloppes de gaz sont successivement ¢jectées,

9 1% ERL R B L AL
et s’entrechoquent (Woosley et al 2007) el RIS _
L
L ® . L

R e MMMMARAS B B 175 SN 20069y L . 2005gi (7) ~.~.

velocity | 200 Oo‘ -

SR 170 3 * ol
N E i ~ £ 1998dh (1)

£ 1 0 g

i 65 & S -8+ _
SE £ / E

: 60 © 2 \

E o = L
2t i 2 NGC 1260 nucleus - -16 |- - 1998bw (Ic-pec) _

: 55 § - (Tl-pec) \

F 7 o
jé 150 ul i}
e ]us 1¢r candidat PISN? T B - ST

. Days since explosion
oq radius (om) PopllI? Faible Z

Smith et al 2007



SN2006gy une SN la?

SN2006gy est 100 fois plus
brillante qu’une SNII

Cela pourrait étre une SN Ia?
Son profil arbore un plateau, aussi Fe

Ou alors une ¢toile a quarks €tranges

x10~1¢

2.5 I
Theoretical Fe | emission at T=5000 K, —— SN 2006gy observation
V=2000 k
m/s B —— W7 + CSM model
2.0 S
T i
<
1.5 o S
Hg = — A1) T it
I, - 8__0()(} i 8200 84200
% ]..U L‘i‘ % I}: w L‘lll: % E
(T J . | ™ |I |
0.5 ) ! ( "
l‘) ‘|‘| {*‘ " .H\i N

Of?UUU 500 7000 7JOU
Rest wavelength (A)

8000

gl il §m
[Fe "y , 2006gy

"l " 1

typical Type Ia

2}
0
Q
c
-
<
=2
=
an}

100 150

Days Since Explosion

Probleme de H dans le spectre ?
Enveloppe commune de H de la binaire
Noyau de Fe > 0.3 Mg ¢jecté a 1500km/s

Jerkstrand et al 2020



Miller-Jones et al 2021

Trous noirs: Disque d’accreétion et Binaires X

Horizon du trou noir R, =2 GM/c? V2., =2 GM/R
Pour typiquement S Mg Horizon de 15km

Vitesse képlérienne = ¢ (R/2R)"?2=0.27 ¢ a 100km lére binaire Cygnus X-1
Période de rotation = 7.7 ms 1965, TN~21Mg a=0.99
=> Variabilité attendue Etoile OB -40 Mg

Pour un trou noir avec rotation (Kerr) a=c J/GM? ; Rcz/ GM -
a=1 maximum [

Retrograde

Derniére orbite stable 3 Rs =6 GM/c? > GM/c? (a=1) of
Typiquement 45km pour M=5 Mg

Derniere orbite circulaire stable, plus profonde que pour a=0
Si tourne dans le sens direct _
=» Variabilité < ms ef




Signal variable a I'’echelle milli-seconde

1.8
Oscillations avec la fréquence kHz, ou plus basse (M) 16l PHRvs G e
Quasi Périodiques =2 QPO 514
Orbites stables plus proches du trou noir, si a est maximum _ 12 Ty | | “l

. |||u| }lh ”’h“l \

Il devrait etre possible de mesurer le spin du trou noir, i
o 0.8 | | | (I

a partir de la variabilité observée, ou de la vitesse mesurce

Time [s]

Des fréquences bien précises sont
observées pour les binaires

de faible masse (LMXB)
Mcompagnon ~1 Mg

Pour les HMXB, la variabilité

ressemble plus a du bruit
Belloni & Hasinger 1990




Binaires X : faible masse du compagnon LMXB)

Oscillations quasi périodiques QPO tres
semblables avec celles des €toiles a neutron

La classification des TF donne les fréquences
Types A, B, C Hard:6-10 keV, Soft: 4-6 eV

0.01

iﬁ' Radio flares

1 5 ! 5 Radio flares

SOFT Hardness ratio

-
HARD

Motta et al 2017

P J107

s

i o i

| E10%)

i 8.

£ 3

-

L 8 104!

e é

. [

5

| 8 102| *

1 3 I

i tt :IHHW'N m

i 10“3;- Y

! o

L 104 Le plus abondant
10 10“ 10
i Frequency [Hz]



v oc 1/M

Orbites et epicycles relativistes

Classique v, = Q/2n =(GM/r’)!"?/2n = 1184Hz (1/15km)~*  M=1.4 Mg ¢toile a neutrons
= 184Hz (1/100km)>?  M=10 Mg trou noir

pour r ~figco =0T,

280 \
] VZ

240 |
200 |
160 -
120

Frequency (Hz)

80 |
40 |

1=0

Horizon Rs=2 Rg

En Relativité genérale, les
fréquences épicyclique,
radiale, verticale,

sont differentes de v,
Résonances 3:2

2v,=3v,

=>» QPO 2 pics 3:2

Van der Klis 2006



Orbites non closes

Précession au péri-astre de v, = v, — v,
Orbite tiltée en z, autour d’un trou noir en rotation

Vhodal = Vo ~ Vz
Vpei €V toujours positives, =»précessions progrades C .

peri €t Vnodal 10U P > 7P proz Quasi périodique, car
Pour un trou noir de Kerr a=Jc/GM?2, 0<a<] orbite quasi-circulaire
Fréquence orbitale v, = vy, /(1+a (1,/1)7%) r,= GM/c

On peut definir une fréquence haute et basse,
corresp. ISCO de a=1 et -1 I, et 91,

Existence de 2 pics QPO =» résonances et détermination de M
Parfois la fréquence de QPO n’a rien a voir avec les fréquences orbitales



Precession de Lense-Thirring

Precession v 1= Vv, 4.1

=Vy—V,=ac/(nr,r)
Précession différentielle avec r, le disque incliné va se gauchir
L’effet est de forcer le disque a tourner et s’aligner

avec le spin du trou noir

Forte viscosité, de coefficient a
Diffusion o> H/R

Ou ondes de torsion o <H/R
Papaloizou & Pringle 83

BH spin

60°

Effet Bardeen-Petterson (75)
Warp et alignement du gaz, qui arrive avec
un moment cinétique différent du spin




Fréequences orbitales et précession
1

. Mean QPO v
I It III v 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10

O
|

Dans la phase « low-hard » I
le disque se rétrécit,

rayon interne plus grand
frequence QPO plus faible

,_.
=]
T

Rayons-X: rouge
Rayons gamma: vert
Radio : bleu

Fréquence (Hz)

Ta000 4500
o X-ray intensité
Cycles d’¢jection

, Dans la phase « high-soft » 111
d’une heure environ

disque a faible rayon
frequence QPO ¢levée



Emission de jets radio

Les binaires X avec trou noir, ¢jectent des particules
relativistes, perpendiculairement au disque d’accrétion

Les jets surviennent dans la phase
High-soft, et disparaissent en low-hard

Ces flux bipolaires se forment de

la méme maniere que pour les AGN
Batterie cosmique Poynting-Robertson
(PRCB), electrons diffusent les photons
du co6te oppose du disque, mais avec
une forte aberration (v~c), les protons
Moins entrainés = courant = champ B

Flux bipolaire - moment cinétique =2
disque d'accrétion et

processus magnétiques,
Blandford-Znajek, avec a non nul



Modele de la binaire X SS 433 (micro-quasar)

Periode orbitale 13 jours

Raies dans le spectre optique

'|"I - " . e :
: /.« Precession of -disk

. . Blue-::shifted
Deux series de raies, vers le bleu et photon
vers le rouge, tracant le mouvement; '

a pres de c/4

"«—To E'ar:th

Les raies vont et viennent et s’¢changent tous les TN ..
164 jours a cause de la précession du jet ‘Ret-shified %N -

photon

SS 433 est un trou noir de masse 15 Mg
avec compagnon M= 21 Mg  Bowler 2018



Neébuleuse

SS433 binaire: TN 15M,, étoile 21M, W30 1.4 GHy BB

1600 AU

SS433 VLBA 15GHz, _

Imas=3AU a D=5 kpc Tl = :

Mioduszewski et al. 2006 / | Jet radio interne
15GHz

Jet interne S5mas

Mouvement propre 7-10mas/jour
Fabrika 2004-2006




Masses des trous noirs dans les HMXB

Environ 80 systemes observes dans la Voie lactée, les plus massifs
Cyg X-1, M(BH) =21.2 M, Compagnon, M= 40.6 M

Galaxies proches (LMC, M33, etc..)

LMC X-1, M(BH) =10.9 Mg, Compagnon, M= 31.8 M

Dans les ondes gravitationnelles GW:
Curieusement, deux pics a 10 Mg
et 35 Mg (un3eme a 7.5 Mg?)

= Mécanismes de formation

-- Effondrement de cceur de fer
-- PISN

Liotine et al 2023

Oknot = 1

Powerlaw+Spline
Powerlaw+Peak |




Masses des trous noirs

Plus petites masses dans les binaires HMXB,
déterminées de fagcon dynamique, localement,

avec accréetion de maticre (et forte
meétallicite)

Bien plus grandes masses dans les ondes
gravitationnelles = biais de sélection

Aucune fusion de trous noirs ne peut étre
annonceée avec les binaires d’aujourd’hui

Les fusions GW proviennent de trous noirs
a grand z, de faible métallicite

Liotine et al 2023

°|] mmm HMXB.o, W
1501 NI BBIIm.,, Wy,

10 2 30 1 50
Mgy / M
20% des GW M> 35 Mg,
Seulement < 3% pour les HMXB
Proba de fusionner pour les HMXB
0.6% dans un temps de Hubble




Solar Masses
— %]

Masses du cimetiere des étoiles

LIGO-Virgo-KAGRA | Aaron Geller | Northwestern



Cumulative Count of Events

5 0 d ) 4 t t- 10-1 : s 01 = 3, 02 =8, 03a =39, Total =50
etections s o R 02 03a
= —_ POV\’ERELA\N L PEAK i 40
GW190814 23.2+2.6 2 25.6 = . /7~—7 )  Mumbee
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GW190521
K
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GW190412
3 155 » = 3M.
0.0 . — I 1 |
2 | 10) 1) 70 100 200 100

Abbott et al 2021

=M, +M,



La plus grande masse: GW190521 Amas globulaire
65+ 85 Mg = 142 Mg LR

Instabilité de création de paires e e*
Entre 60 et 130 Mg
—>Trous noirs de masse intermédiaire

GW190521
Detection of an intermediate-mass black hole

Second
genarabon
(2g)

E'Ef?*. ELIGO (ﬁ@)}wmﬂ Deborah Ferguson | Karan Jani | Deirdre Shoemaker | Pabla Laguna



TNMI: est-ce qu’ils existent?

TNMI (IMBH) Trous noirs de masse intermédiaire 10°-10° M
Doivent exister, car impossible de former directement un trou de 10° Mg

Les TNMI prennent un temps tres long a tomber
au centre t... oc 1/ Mgy

Amas globulaires (M15?, G1 dans M31)

AGN dans les galaxies naines: NGC 4395 (Filippenko 03, Merritt 13)
Mgy ~ 3 10° Mg (Seyf 1, pas de bulbe)
Faible ionisation, L, /L =2 10-2- 2 1073 rapport d’Eddington

pb des naines: ont des amas nucléaires de ~10° M

Dans M33 < 10°M,, facteur 10 en-dessous de M-c




Relation Mg, ,-Mbulbe

Candidats
a la limite de
détection

Difficile de
distinguer
AGN de SFR

1011

1010

10°

108

107

ﬂ’HIBH J M o

106

10°

104

IMBH=TNMI

] | L 1 I I IT] | | I EEEE | T T T | | IIIIII| -
| Y IMBH (FourStar + HST) ]
- f{ IMBH (literature) o -
1 % |IMBH candidates (FourStar) L -
u o =
H e Graham et al. 2015 . o -
| * Graham & Scott 2015 o o’ © 0, 1
- ¢ 0¥ 1.' * ° _:
n . /o e . -
u s ° "/ °° .
B L] ¢ - ':. . o )
- c ta% .
| ° ° ?I » ". . & _
| ia ® 7
- o . !: :l- . :' :l o _
- o 4 o .
| y . e ok @ —

’ *
B AT _
[ 7 —]
B ® G [ ]
" , i
”,
T AT N R
; P :
i | | I Y I | | | | I I | | | | I I | | | | I I | | |
10° 1010 1011 1012
M, 1o, M Chilingarian et al 2018



ULX Sources X Ultra-lumineuses

Depuis les années 1980, on détecte des sources de rayons X
de luminosité exceptionnelle L > 10 erg/s = Lyqq (M=10 M)

I1 en existe en moyenne une par galaxie: 103 <L < 10%! erg/s

Autres possibilités: --une binaire X avec un émission
concentrée dans un faisceau vers I’observateur

Bachetti et al 2014: pulsar dans M &2
--Luminosité supérieure a Ly, P=1 375 M2 ULX

orbite 2.5 jour
Voo

La plupart observées avec des pulsations -
=>» pulsars, étoiles a neutron -
rayonnant a 100 L4




HLX-1: le premier TNMI?

ULX dans ESO 243-49, D=95 Mpc, 10** ergs/s, 10>-10° M, BH

Farell et al 2009, Webb et al 2010, Godet et al 2009

Soria et al 2013: Ho méme redshift, associ¢e a ESO243-49

ESO 24349

Sursauts X
Peut-étre dus a
une ¢étoile en orbite

autour du TNMI
Godet et al 2014



Les meécanismes de formation des TNMI

=» Trous noirs primordiaux? Trés peu probables
=» Amas dense d’étoiles: amas globulaires

Coasmic First stars

Mucl i
Nuclear iﬂgigﬁr microwave & galaxies Today
it fusion ends  Dackground L {'
Inflation frmed begins f‘ : 7/
ends AN
f\ I|'I ".I |
inﬁaliDI'l . ; ||'r Quarks Protons \ Protons II|| |II II | ]
AguE i Protons He Pusitmnr-ll
R s uons &
“i 'I‘" Taus Neutrons he AQE Gf
» Big 4 Age Age ur Age of g stars |
» Bang < ot ions atoms '. and |
YY) - Taus galaxlﬁ

Electrons He He

|
Mesons Electrons Electrons | f

|
|
|
|

: Fhl:lt{ln-.‘i Phutﬂns I Phg";nq |I I||I
: r,

|

|

I

\ w % L
L\ " Nl I|| ¥ x
I I I ] I I
Time (s, y) 10 10 3‘-' 10%s 2255 1000 v EUDV 000 v present

=» Etoiles supermassives de Pop III
=>» Accrétion de gaz, d’étoiles, comme les supermassifs




Effondrement du coeur d’'un amas globulaire

15 L T | — T 1
- [ r | | Relaxation a deux corps
o . | 3
w F | g
i 1 tretar = 0.34
a sk ‘relax e :
5 | G?mpln A
on O 7
3 _EE_ 1 Le transfert d’énergie du centre
: Logr 1 vers le bord produit I’effondrement
10 Lt | P I §
8 6 -4 2 0 2 du cQacur, en 10 trelax
log r
0.8Gyr

t'rr (. ~ r
" In(0.1N)

Au centre, les collisions entre ¢toiles produisent un emballement, et la
formation d’un trou noir =» Collapse du coeur



Amas d’étoiles

Evolution dynamique =»collapse du cceur,
capacité négative

Mais, les binaires réchauffent, et empéchent le collapse
Simulations: plus d’€quipartition,
les objets massifs tombent au centre

=» cffondrement du coeur

Il faut que Trelax < 100 Myr, boule de neige

Amas globulaires: sources possibles de TNMI: GW190521
Mais certains amas N6397: aucune ¢vidence

Uniquement des objects compacts invisibles de masse stellaire
(naines blanches, trous noirs stellaires) Vitral et al 2021, 2023



Likelihood

Fossé entre trou noir et étoile a neutrons

a ] GW190814: Un trou noir de 23 M, et un
200 R . objet compact de 2.6 Mg D=241 Mpc, z=0.053
L Y Recycled A" ] Quelle est la nature du compagnon?

NS o

1.0

Le plus grand rapport de masse (~9)

0.5 Le plus petit trou noir, ou la plus grosse étoile a neutrons?

0.0t

LIGO Livingston

Mass (M.,)

. . . . 100
Aucun signal optique, radio, X, neutrinos

M avant 25.8 Mg, apres 25.6 Mg

Frequency (Hz)

10 i
Spin du TN trés faible, et spin orbital faible, - T AT 7 T
Probleme pour rendre Compte du Spin de I’étoile Time (seconds) from 2019-08-14 21:10:39 UTC
1o
a neutrons? Ou alors quarks étranges?



Neutron
Star

Hole

GW190814:

=» Nouveau test

Le grand rapport de masse amplifie de GR

les harmoniques, multipoles




Trou noir — étoile a neutrons

2 ¢événements publiés en 2021
GW200105 8.9et1.9Mgy; D=280Mpc
et GW200115 5.7 et 1.5 Mgy D=300 Mpc

Tres difficile de mesurer les spins
et les déformations de marée M final 10.4 et 7.8 Mg

1.2¢

|. i) o5 I--_l_-.+ '.I'-I1| ;‘I : |:.':|| :'.:

Population et fréquence Proba (R)
45 /Gpc3/an 0.0
130 /Gpc?® /an e

10

R (/Gpc?/an)



Trou noir binaire et Poplll

Un grand nombre de binaires de trous noirs avec M > 30 M,
D’ou viennent ces trous noirs?

-0.75 050 -0.25 0.00 0.25 0.50 0.75

Pop I/Il ou bien Poplll, ou bien amas globulaires GC “ Spin

Par une étude statistique =» Pop I/II (86%) domine 10’ —

Pop I1I dans 11% des cas, cf catalogue GW Mixed
A 86% I-11

Pourquoi le rapport de masse si proche de 1? A 11% III

Effet d’échange de masse = 2% GC

(m1m2)3/5 107"

“Chirp mass” - 1/5 . | | |

Détermine 1’ orbite (ml -+ My ) 10 20 40 . [.-w.;,]m | 30 100

de la binaire et la fréquence des ondes Chirp Mass

Iwaya et al 2023



Résumeé

1- Les supernovae

Explosion en ordinateur, v tres
asymetriques, ¢léments radioactifs
aussi, + impulsion v~1000km/s

2- Les trous noirs

Binaires X, spins et accrétion

Etat lumineux/soft, Faible/hard
Trous noirs de masse intermediaire?

3- Contraintes observationnelles
Sursauts X, vy, radio, GW

Cassiopeia
: o L
L5 ' _..‘-.. “§ ‘-_-_ h
P SN :‘@b
v"J f'- R .-
b $

Retro

Direct
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