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Conventions et Notations

— < X > moyenne de X
— X, X : dérivées premiére et seconde de X
— an: une année; j : un jour

— les vitesses sont des quantités algébriques. Par exemple, la vitesse de
rotation différentielle de la (Galaxie & la distance R du centre notée
Ve(R;) est telle que V.(R;) < 0.

constantes

vitesse de la lumiére : ¢ = 2.99792458 x 10° cm s~*
— constante de gravitation : G = 6.67259 x 107% cm3g~!s~
— masse du Soleil : My = 2.8 x 10%g

— constante de Hubble : H, = 68 x 10° cm s~ 'Mpc™! = 2.2 x 107! cm

s~ im™1!

2

nom des pulsars

Comme la plupart des sources astronomiques, les pulsars sont nommés
d’aprés leur position dans le ciel. Jusqu’en 1990, on utilisait les coordonnées
Besseliennes (avec 'année 1950 comme référence) et la convention était PSR
hhmm=dd avec PSR pour Pulsating Source of Radio, hhmm pour I’ascension
droite en heures et minutes et dd pour la déclinaison en degrés. Suivant les
recommandations de 'TAU, les nouveaux pulsars sont nommés par rapport
aux coordonnées Juliennes (avec 'année 2000 comme référence). Lorsque
la précision le permet, la déclinaison est donnée en degrés et arc minutes
d’otui la convention PSR hhmm+ddmm. Pour éviter toute confusion entre les
noms en coordonnées B1950 et J2000, on ajoute les préfixes B ou J (Taylor
et al., 1993 [114]). Le premier pulsar découvert par Hewish et al. (1968)
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s’appelle indifférement PSR B1919+21 ou PSR J1921+2153 alors que les
pulsars découverts aprés 1990 n’ont que la dénomination PSR J.

propriétés des pulsars - valeurs canoniques
sauf mention contraire, nous utiliserons les notations et les valeurs numé-
riques suivantes

masse : M = 1.4 M,

— rayon : R = 10°% cm

— moment cinétique : [ = 1.4 x 10* g cm?

période : P en s

dérivée de la période : P s s7!

— champ magnétique : B en G

vocabulaire

nous avons choisi de laisser en anglais certains mots faisant partie du
jargon usuel “glitch”, “survey”, “burst”, viscosité “bulk”.

Sauf mention contraire, le systéme d’unités utilisé dans ce ma-
nuscrit est le systéme cgs
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Résumé

Nous présentons des synthéses de populations permettant de retrouver
les propriétés statistiques de la population réelle des pulsars radio galac-
tiques a partir de I’échantillon observé biaisé par des effets de sélection. Nous
confirmons que les étoiles a neutrons ne naissent pas en majorité comme des
rotateurs rapides et que le champ magnétique ne subit pas de dissipation no-
table pendant la phase pulsar. La connaissance de la population totale nous
permet d’une part d’étudier la sous-population des magnétars et d’autre part
de modéliser la contribution des pulsars a I’émission gravitationnelle (galac-
tique et extra-galactique) et d’en déduire sa détectabilité par les antennes
interférométriques comme VIRGO. La connaissance des propriétés statis-
tiques de la population détectable par VIRGO nous permet d’optimiser la
recherche individuelle dans 1’espace des paramétres (fréquences et directions
du ciel). Quant au fond de rayonnement gravitationnel stochastique d’origine
astrophysique, nous montrons qu’il pourrait étre détecté des la deuxieéme gé-
nération d’interféromeétres en corrélant entre eux deux détecteurs.

13



14



Abstract

We present population synthesis aiming to recover the statistical pro-
perties of the real population of galactic radio pulsars, biased by selection
effects. We confirm that neutron stars are not born in majority as fast ro-
tators and that the magnetic field don’t decay significantly during pulsar
life. The knowledge of the total pulsar population permits us to study the
magnetar sub-population, and also to model the pulsar contribution to the
gravitational emission (galactic and extra-galactic) and to deduce its detec-
tability by laser beam interferometers like VIRGO. The knowledge of the
detectable population statistical properties permits us to optimize the search
for individual sources in the parameter space (frequency and sky directions).
Concerning the astrophysical stochastic background, we show that it would
be detected as early as the interferometers second generation, by correlating
two detectors.
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Premiére partie

Modéle des Pulsars Normaux
de la Galaxie
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Chapitre 1

Introduction

Lorsque 'on s’intéresse aux pulsars on est confronté a un probléme ma-
jeur : a cause d’un certain nombre de facteurs de sélection, la population
que l'on observe n’est pas représentative de la population réelle. Les “syn-
theéses de populations” peuvent étre une solution au probléme. En effet, si ’on
dispose d’'un modéle d’évolution, les méthodes numériques de Monte Carlo
permettent de générer des populations “réelles” de pulsars. En introduisant
les facteurs de sélection, on obtient alors les distributions des propriétés phy-
siques de la population observable et il suffit de les comparer aux observations
pour tester la validité du modele et définir ses parameétres.

Gunn et Ostricker (1970) [47] ont été les premiers a utiliser les “synthéses
de populations de pulsars”. Ils disposaient & ’époque d’un catalogue de 41
objets seulement. Depuis, d’autres études ont été menées et les modeéles de-
viennent plus complets au fur et & mesure que 'on découvre de nouveaux
objets et que I'on avance dans I’étude théorique des étoiles a neutrons. Mal-
gré cela, certains aspects restent difficiles a expliquer. Si ’on considére qu'un
pulsar subit un freinage de type dipolaire magnétique, comment expliquer que
les quatre valeurs observées de l'indice de freinage soient toutes inférieures
a la valeur canonique 37 Si comme le suggérent les derniéres études la pé-
riode initiale des pulsars doit étre de I'ordre de 100 ms comment expliquer
la rotation trés rapide du pulsar du Crabe ?

Nous présentons ici de nouvelles synthéses de populations. Notre étude
statistique tient compte des données du catalogue réactualisé des pulsars et
notre modeéle d’évolution s’appuie sur des résultats théoriques récents sur les
étoiles & neutrons. Nous introduisons une modification au modéle canonique
de freinage dipolaire magnétique de facon & prendre en compte ’éventuelle
migration du dipole par rapport a ’axe de rotation suggérée par Link et al.
(1998) [69]. Cette modification permet d’expliquer de fagon naturelle les va-
leurs observées de l'indice de freinage. Par ailleurs, nous considérons que la
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période initiale des pulsars et son champ magnétique n’ont pas des valeurs
fixes mais sont distribués selon des lois normale et log-normale. Cette hy-
pothése permet de rendre compte non seulement de la rotation trés rapide
du pulsar du Crabe mais aussi de la distribution du champ magnétique sans
qu’il soit nécessaire d’invoquer un quelconque processus de dissipation.

Connaissant les paramétres du modeéle, nous pouvons simuler la popula-
tion réelle des pulsars. La connaissance de la population totale nous permet-
tra, d’'une part d’étudier les magnétars, des étoiles a neutrons avec un champ
magnétique treés élevé (B > 10 G) (partie IT) et d’autre part, de calculer la
contribution des pulsars a I’émission gravitationnelle galactique (partie IIT)
et extragalactique (partie IV).
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Chapitre 2

Généralités sur les Etoiles a
Neutrons

Nous n’avons pas I'ambition de faire de ce chapitre une encyclopédie des
étoiles & neutrons. Nous nous contenterons de passer en revue leurs princi-
pales caractéristiques et aussi d’introduire les notions dont nous avons besoin
pour notre étude. Pour certains aspects mal connus ou sujets & controverse,
nous avons choisi de présenter le modéle considéré comme “standard” au
moment ot nous rédigeons cette these.

2.1 Historique

En 1934, les astronomes Walter Baade et Fritz Zwicky [5] avancérent l'idée
qu’une supernova pouvait représenter la transition entre une étoile ordinaire
et une “étoile & neutrons”, un corps de trés petites dimensions, extrémement
dense et constitué principalement de neutrons. Le concept d’étoile & neutrons
aurait pu rester purement théorique si trente ans plus tard, la découverte des
pulsars n’avait pas apporté la confirmation de leur existence.

En 1968, Jocelyn Bell [53] alors jeune étudiante en radioastronomie a
Cambridge, découvrit tout a fait par hasard le premier pulsar ; toutes les 1.337
secondes, elle enregistrait une impulsion radio trés bréve et trés intense. A
I’époque, le groupe de Cambridge dirigé par Anthony Hewish étudiait la scin-
tillation des sources radio appelées quasars. A cause de la turbulence du gaz
ionisé interplanétaire, ces sources montrent des fluctuations d’intensité aléa-
toires dont se distingue totalement la parfaite régularité du rayonnement des
pulsars. Par ailleurs, ’émission ne pouvait pas étre d’origine terrestre puis-
qu’elle provenait toujours du méme point de la spheére céleste. Trés vite, trois
autres pulsars furent découverts. Les impulsions radio étaient si réguliéres que
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les astrophysiciens penserent d’abord qu’il s’agissait d’un signal codé envoyé
par une civilisation extraterrestre. C’est pourquoi, & la conférence au cours
de laquelle ils annoncerent leur découverte, J.Bell et A.Hewish baptisérent
les quatre premiers pulsars LGM1, 2.4, LGM comme “Little Green Man”.
Le phénomeéne de pulsar demeura un certain temps énigmatique mais,
rapidement, plusieurs hypothéses furent avancées pour expliquer la stabilité
remarquable des impulsions radio. Parmi elles, les vibrations radiales d’une
étoile et le mouvement d’une étoile autour d’une autre furent vite exclus apreés
la découverte de pulsars de périodes trés courtes. Finalement, Pacini (1967)
[92] et Gold (1968) [43] proposérent que les émissions radio provenaient d'un
point source d'une étoile en rotation et que la période des impulsions corres-
pondait & la période de rotation de I’étoile. Cette hypothése était valable &
condition d’admettre que 1’étoile était une étoile & neutrons. En effet, pour
tourner aussi rapidement, elle doit étre de trés petite taille et pour avoir une
période de rotation aussi stable, elle doit étre trés massive. Par ailleurs, il
faut que sa densité soit celle de la matiére nucléaire pour que la gravitation
compense les énormes forces centrifuges mises en jeu. Enfin, seul un champ
magnétique d’une intensité exceptionnelle permet la présence d’une magné-
tosphére autour de 1’étoile a neutrons; et comme nous le verrons plus loin,

celle-ci est indispensable pour que le pulsar rayonne (Goldreich et Julian,
1969 [44]) .

2.2 Structure

Le rayon typique d’une étoile a neutrons est de 10 km et 'on estime sa
masse & environ 1.4 My. Les travaux récents de Thorsett et Chakrabarty
(1999) [119] confirment cette estimation. Ils ont recensé les masses de vingt
et un pulsars radio binaires et obtenu une distribution gaussienne de moyenne
1.35 My, et de dispersion 0.04 M,,.

La matiére qui constitue une étoile & neutrons n’est pas homogeéne mais
est de plus en plus dense de la crotte jusqu’au centre. La crolte externe est
composée de noyaux de fer formant un réseau cubique a faces centrées en
équilibre avec un gaz d’électrons dégénéré. L’énergie d’interaction coulom-
bienne entre les noyaux de fer étant trés élevée (environ 1 MeV par noyau),
elle confére a la crotite une tres forte rigidité. Au dessous de la couche ex-
terne, la densité devient plus élevée entrainant une augmentation de ’énergie
de Fermi. Des électrons sont alors capturés par les noyaux de fer qui s’en-
richissent en neutrons tout en gardant leur structure de réseau cubique a
faces centrées. Dans cette région appelée couche interne, I’énergie de Fermi
est suffisamment élevée pour que les noyaux de fer commencent & libérer des

22



neutrons ; la concentration en noyaux atomiques lourds diminue alors avec la
profondeur et I’état de la matiére devient un superfluide de neutrons dégéné-
rés lorsque la densité atteint environ 3 x 10'* g em™>. Sous la couche interne
et jusqu’au centre de I’étoile, la matiére est composée d’un superfluide de ha-
drons, essentiellement des neutrons mais aussi des protons supraconducteurs,
des électrons dégénérés et méme des hypérons lorsque la densité atteint 101°
g cm~>. Enfin, au coeur méme de 1’étoile, 1'état de la matiére peut étre sous
certaines conditions, un fluide de quarks. De Freitas Pacheco et al. (1993)
[29] ont montré que la dimension du coeur de quarks dépend de la constante
de couplage de l'interaction forte a.. Le rayon du coeur diminue lorsque
la constante a, augmente et pour une valeur critique de 0.45, le coeur de
quarks disparait et seul subsiste un coeur composé uniquement de hadrons.
Pour des valeurs particuliéres de la constante ., ces chercheurs ont établi
la masse maximale que pouvait avoir une étoile a neutrons et obtenu qu’elle
est toujours supérieure a la plus grande masse connue pour les pulsars.

2.3 Evolution

Single Star Supernova PSR-SNR Radio Pulsar Dead Pulsar
. P =
NS M e
Woompht 00 ’\ “K }_h ..................... -_ \ ..................... - -
/vf \«.\ Li’“ -~ ‘

F1G. 2.1: scénario d’évolution d’un pulsar isolé

2.3.1 Formation

Lorsqu’une étoile de vingt & quarante masses solaires a brulé tout son
combustible nucléaire en synthétisant des éléments de plus en plus lourds de
I’hélium jusqu’au fer, plus aucune force de pression ne s’oppose a la force de
gravitation et le coeur commence & s’effondrer, devenant un gaz d’électrons
dégénéré. Si la masse du coeur est supérieure a la limite de Chandrasekhar,

he Z. 1

%)3/2(2)7”]% (2.1)

cN(
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(ot h est la constante de Planck, G la constante de gravitation, c la vi-
tesse de la lumiére et m, la masse du nucléon) la pression de dégénéres-
cence des électrons (qui assure I’équilibre hydrostatique au sein des naines
blanches) ne suffit pas a contrebalancer le collapse. Les électrons devenus
relativistes pénétrent dans les noyaux atomiques pour donner des neutrons
(p+e — n+v,) et les neutrinos issus de ces réactions s’échappent treés
vite. Les neutrons ne se repoussant pas électroniquement comme les pro-
tons, la densité du coeur approche alors celle de la matiére nucléaire. A ce
stade, le libre parcours moyen des neutrinos devient inférieur aux dimensions
de I'étoile et leur absorption par les couches externes est suffisamment im-
portante pour transférer une quantité de mouvement capable d’inverser le
collapse de I’enveloppe en une explosion. Si les forces de pression du gaz dé-
généré de neutrons suffisent & contrebalancer le collapse du coeur, le résidu
de la supernova est une étoile a neutrons. Elle est en rotation trés rapide, par
conservation du moment cinétique, et son champ magnétique est tres intense,
par conservation du flux magnétique.

Ajoutons que si 'explosion n’est pas symétrique, I’étoile & neutrons subit
une impulsion et s’échappe des restes de la supernova (SNR) sur une échelle
de temps d’environ 100 kan. Pour cette raison, seuls quelques pulsars (PSR)
trés jeunes comme ceux des nébuleuses du Crabe (explosion en 1054), de
Gum (explosion il y a 30 kan), de Vela et du Cygne sont associés a des SNR.
Le catalogue de Taylor et al. (1995) [114] compte 12 associations PSR/SNR
pour environ 700 pulsars.

2.3.2 Emission radio

Aprés la supernova et pendant une période d’environ 20— 100 Man, ’étoile
a neutrons est dans sa phase “pulsar”. Elle est en rotation suffisamment ra-
pide (entre quelques millisecondes et une dizaine de secondes) pour émettre
un rayonnement radio observable sous la forme d’impulsions trés bréves pen-
dant une courte fraction de la période 1 — 5% . Le mécanisme a 'origine des
impulsions radio est complexe et encore assez mal connu. Néammoins, on
peut formuler 'idée de base de la facon suivante. La matiére qui constitue
I’étoile & neutrons est tellement dense qu’on a longtemps pensé que les pul-
sars étaient entourés de vide. Mais les travaux de Goldreich et Julian (1969)
[44] ont montré que dans la mesure ou I’étoile tourne trés vite, les forces élec-
triques induites par 'intense champ magnétique sont beaucoup plus impor-
tantes que les forces de gravitation. Elles arrachent de la surface de ’étoile des
particules légéres (principalement des électrons) qui sont ensuite accélérées
et spiralent le long des lignes de champ magnétique. Au niveau de la calotte
polaire, dans la région des lignes de champ ouvertes autour de I'axe magné-
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F1G. 2.2: modeéle du dipole magnétique en rotation. Au centre I'étoile & neutrons d’ou
s’écartent les lignes de champ magnétique.

tique (Ruderman et Sutherland, 1975 [101]), les électrons peuvent s’échapper,
créant un cone d’émission radio (figure 2.2). Si 'axe magnétique n’est pas
aligné avec ’axe de rotation, le cone balaie 'espace & la maniére d’un phare
et un observateur recoit une impulsion a chaque tour de rotation de I’étoile
si le faisceau passe dans sa direction (figure 2.3). L’intensité du rayonnement

F1G. 2.3: modéle du phare tournant

radio observé ne peut s’expliquer que par I’émission cohérente de paquets
d’électrons mais il n’existe pas & ’heure actuelle de consensus quant au mé-
canisme d’émission (cyclotron, synchrotron, compton inverse, amplification
maser...) ni quant a la formation de ces paquets.
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Des rayonnements de plus hautes énergies (optiques, X ou Gamma) peuvent
se produire chez de jeunes pulsars, dans la région ou la magnétosphére en
co-rotation avec 1’étoile atteint une vitesse proche de celle de la lumiére. A
cette distance de 'axe de rotation, les particules, complétement relativistes,
rayonnent dans un cone trés étroit. En effet, selon la théorie de la relati-
vité, une source en mouvement (méme si elle émet de fagon isotrope), parait
rayonner dans la direction de sa trajectoire et celle-ci est circulaire autour de
I’axe de rotation pour des électrons de la magnétosphére du pulsar.

2.3.3 Freinage magnétique

A Texception de quelques pulsars réaccélérés dans des systémes binaires,
tous les pulsars connus ralentissent et I’on observe une augmentation de la
période de leurs impulsions radio (qui est aussi la période de rotation de
'étoile). Le processus responsable de ce freinage est probablement d’origine
magnétique. En premiére approche, un pulsar peut étre vu comme un dipodle
magnétique en rotation c’est a dire comme un gigantesque aimant dont les
lignes de champ s’écartent en éventail d’un pole pour se rejoindre au pole
opposé. Au dela de la région du cylindre lumieére (le rayon du cylindre lu-
miére est la distance a laquelle une particule en co-rotation avec le pulsar
atteindrait la vitesse de la lumiere), les champs électriques et magnétiques
varient rapidement générant des ondes électromagnétiques. Celles-ci sont res-
ponsables du freinage du pulsar puisqu’elles se propagent vers I'extérieur en
emportant une partie de I’énergie de rotation. Lorsque la rotation n’est plus
assez rapide (pour des périodes de quelques secondes), ’émission radio cesse
et le pulsar n’est plus observable.

2.4 Pulsars Binaires et Millisecondes

Le scénario d’évolution que nous venons de décrire concerne les pulsars
radio isolés de la Galaxie, appelés aussi “pulsars normaux”, qui constituent
la grande majorité de la population observée. Ce sont des objets jeunes (ils
ont moins d’une centaine de millions d’années) concentrés dans le disque de
la Galaxie. Leur période de rotation s’étend de quelques dizaines de mil-
lisecondes & quelques secondes et leur champ magnétique est typiquement
de 102 Gauss. On connait cependant deux autres populations que 1’on ob-
serve en nombre important dans les amas globulaires : les pulsars binaires
et les pulsars ultra-rapides (appelés aussi pulsars millisecondes). Outre leur
position dans la Galaxie, ils présentent des propriétés particuliéres qui les
distinguent des pulsars du disque : ils sont rapides, vieux, ralentissent trés
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lentement, et sont faiblement magnétiques.

Leur période est extrémement courte, de 'ordre de la milliseconde. Avant
la découverte du premier pulsar ultra-rapide (PSR B1937+421) de période 1.5
ms (Backer et al., 1982 [6]), le pulsar le plus rapide que 'on connaissait était
celui du Crabe (PSR B0531+4-21) qui tourne environ vingt fois moins vite avec
une période de 33.4 ms. Si la courte période de rotation de PSR B0531+21
est associée a sa jeunesse (il est né de la supernova de 1054), il ne peut pas
en étre de méme pour les pulsars ultra-rapides. En effet, aucune association
SNR/PSR analogue & celle de la nébuleuse du Crabe n’est observeé, et on
en conclut que leur age est plus élevé. D’autre part, le taux de ralentisse-
ment des pulsars ultra-rapides est extrémement faible. Alors que la période
de PSR B0531+21 augmente d’un centiéme de milliseconde chaque année,
celle des pulsars ultra-rapides est plus stable que les meilleures horloges ato-
miques & césium qui servent d’étalon de temps (par exemple, la période de
PSR1937+21 n’augmente que de trois millisecondes par million d’années).
La dérivée de la période est proportionnelle & la vitesse de rotation et au
carré du champ magnétique (P o« P~*B2, voir par exemple Manchester et
Taylor, 1977 [81]). Les pulsars millisecondes tournant trés vite, leur faible
taux de ralentissement ne peut étre dii qu’a un champ magnétique lui aussi
trés faible, de l'ordre de 10° G au lieu de 102 G pour les pulsars “normaux”.

Il est maintenant admis qu’un pulsar ultra-rapide nait d’un systéme bi-
naire de deux étoiles massives selon le scénario d’évolution proposé par Sri-
nivasan et Van den Heuvel (1982) [107] (figure 2.4). L’étoile la plus mas-
sive explose la premiére en supernova et donne naissance a un pulsar radio.
Lorsque la seconde étoile arrive & son tour en fin d’évolution, elle devient une
géante rouge, remplit son lobe de Roche et de la matiére est transférée sur
I’étoile & neutrons compagnon qui est ainsi réaccélérée. A ce niveau, plusieurs
scénarios sont possibles.

Le premier concerne les systémes binaires ol ’étoile compagnon n’est pas
assez massive pour exploser en supernova mais devient une naine blanche.
Dans ce cas, son évolution est plus lente et 'accrétion de matiére dure suf-
fisamment longtemps pour que le pulsar soit réaccéléré jusqu’a des périodes
inférieures & 10 — 20 ms. Par contre, lorsque la seconde étoile est assez mas-
sive, elle explose a son tour rapidement en supernova. Le pulsar n’est alors
que partiellement réaccéléré jusqu’a des périodes supérieures & 30 ms. Si les
deux étoiles restent liées aprés 'explosion, on a un systéme binaire d’étoiles &
neutrons (NS/NS) composé d’un pulsar réaccéléré et d’un pulsar radio jeune.
L’exemple classique est PSR B1913-++16, un pulsar radio “recyclé” de période
59 ms découvert par Hulse et Taylor en 1975. Mais en général, le systéme
binaire ne survit pas a ’explosion et ’on obtient deux pulsars isolés dont 1'un
est un pulsar vieux, partiellement recyclé.
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Chapitre 3

Propriétés Statistiques

3.1 Catalogues

Des radiotélescopes suffisamment sensibles pour détecter les pulsars existent,
depuis 1950 mais ils étaient réservés a ’observation du systéme solaire. C’est
donc avec un radiotélescope destiné & I’étude de la scintillation interplanétaire
que Jocelyn Bell (1968) [53] de Cambridge découvrit par hasard le premier
pulsar.

Depuis, de nombreux grands télescopes situés en divers points de la Terre
inspectent systématiquement le ciel & la recherche de nouveaux signaux pé-
riodiques caractéristiques des pulsars. Les sites d’observations les plus impor-
tants sont Molonglo, Jodrell Bank, Arecibo, Green Bank pour I’hémispheére
nord et Parkes pour I'hémispheére sud. Chaque observatoire a pu dresser un
catalogue recensant les pulsars détectés, leur position dans la Galaxie et cer-
taines de leurs propriétés physiques directement observables (comme la pé-
riode, sa dérivée et le flux) ou déductibles des observations (comme le champ
magnétique, I’age magnétique et la luminosité radio). La plupart des objets
ont été observés autour de 400 MHz et beaucoup sont présents dans le ca-
talogue de Taylor et al. (1995) [114]. Pour notre étude, nous avons complété
ce catalogue avec les derniéres données du Parkes Southern Survey (Lyne et
al., 1998 [76]) et de Jodrell Bank (Lorimer et al., 1995 [71]). Depuis 1997,
les radiotélescopes de Parkes et de Jodrell Bank ont entrepris de balayer
toutes les régions du ciel a des fréquences plus élevées (autour de 1500 MHz)
dans le cadre du Multibeam Survey. L’objectif est d’augmenter la sensibilité
aux pulsars rapides ainsi qu’aux objets de forte mesure de dispersion comme
ceux situés dans le disque de la Galaxie. Les résultats du Multibeam Survey
n’étant encore que partiels nous ne pouvons malheureusement pas les utiliser
pour le moment.
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3.2 Effets de Sélection

On connait aujourd’hui environ 1200 pulsars mais la majeure partie de la
population nous est cachée par un certain nombre de facteurs de sélection.

Un effet de sélection, contre lequel nous ne pourrons malheureusement
jamais rien, concerne le cone d’émission : un pulsar ne peut étre détecté que si
le faisceau radio passe en direction de la Terre. La fraction du ciel balayée par
ce faisceau ou “beaming fraction” dépend de orientation de 'axe du dipole
par rapport a ’axe de rotation et de ’angle d’ouverture du céne d’émission.
En premiére approximation, on peut considérer que l'orientation du dipole
est aléatoire et que 1’angle d’ouverture est de I'ordre de 10°. Mais des études
plus poussées ont montré que la “beaming fraction” était plus importante
pour les pulsars de faibles périodes (Narayan et Vivekanand ,1983 [89] ; Lyne
et Manchester, 1988 [75] ; Biggs, 1990 [11] ; Tauris et Manchester, 1998 [112]).
Tous les modeles prévoient qu’une augmentation de la période s’accompagne
d’une décroissance de la “beaming fraction” mais il n’existe actuellement pas
de consensus quant a la relation “beaming fraction” /période.

Le facteur de sélection le plus “contrariant” est imposé par les limites
techniques des radiotélescopes; un pulsar ne peut étre détecté que si le flux
recu est supérieur au seuil de sensibilité de 'antenne. Cet effet de sélection
introduit des biais importants dans la population observée; le flux étant
proportionel & la luminosité radio et inversement proportionel au carré de
la distance, elle est dominée par les pulsars les plus proches et/ou les plus
lumineux.

Le flux minimal détectable est donné par (voir par exemple Manchester
et al., 1996 [80]) :

w 1/2
Sinin = Ao(T + Tsksy)[m] / (3.1)
ol P est la période et W la largeur effective de la pulsation.
T, représente le bruit du récepteur, T, est la température de fond du ciel
dans la direction de la ligne de visée et Ay une constante de normalisation
qui dépend des caractéristiques de 'antenne :

of
G\ / NpAVtz‘nt

Dans cette expression, « est le rapport signal & bruit, F un facteur qui prend
en compte les processus de perte, G le gain de I’antenne, N, le nombre de
polarisations, Av la largeur de la bande de fréquence et t;,; le temps d’inté-
gration.

Ay = (3.2)
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La pulsation détectée (effective) est plus large que la pulsation émise
(intrinseéque) et s’écrit (Narayan, 1987 [87]) :

W2 = Wez + chatt + Tf)]\f[ + 7-jamp (33)

ou W, représente la largeur intrinséque de la pulsation c’est & dire environ
4% de la période. Les termes suivants sont les sources d’élargissement.

La premiére contribution 7.4 est dtie & la diffusion du signal qui interagit
avec les électrons du milieu interstellaire. Les rayons empruntent des trajets
différents, nous parviennent avec des temps de retard différents et il en résulte
un élargissement de la pulsation détectée.

Un autre phénomeéne dont il faut tenir compte est la dispersion du signal
a la traversée du milieu interstellaire, 7py;. Les composantes spectrales du
rayonnement ne se propagent pas a la méme vitesse et nous arrivent décalées
dans le temps : plus la fréquence est basse et plus le trajet est long.

La différence entre les temps d’arrivée des fréquences vy et vy est pro-

: Av ) X
portionnelle au rapport — ol v est la fréquence centrale et o Av = vo—
v

v1. Cest pour cette raison que dans le cadre du Multibeam Survey on a
choisi d’observer a des fréquences élevées (1500 MHz au lieu de 400 MHz).
Une autre maniére de minimiser ’effet de la dispersion consiste & utiliser la
technique dite de “de-dispersion”. Il s’agit de diviser la bande de fréquence
du récepteur en un certain nombre de canaux étroits et d’appliquer le temps
de retard adéquat a chaque canal avant de recombiner le signal.

La limite de résolution du récepteur introduit une derniére composante
a I’élargissement de la pulsation, en fait 'intervalle d’échantillonnage effectif
T samp-

Ajoutons que l'expression (3.1) est valable si P > W : quand la largeur
de la pulsation détectée W est supérieure a la période, le pulsar n’est pas
détectable en tant que source périodique.

Enfin, pour qu’il puisse étre détecté, un pulsar doit étre situé dans une
région du ciel couverte par un radio télescope. Nous devrions “bientot” étre
affranchis de cet effet de sélection, le Multibeam Survey ayant pour objectif
de balayer I’ensemble du ciel.

3.3 Propriétés Observables

Notre étude ne concernant que les pulsars normaux de la Galaxie, nous
avons exclu du catalogue les pulsars binaires, millisecondes et ceux que nous
soupconnons d’avoir été réaccélérés dans des systémes binaires massifs. Nous
avons aussi écarté les objets pour lesquels nous n’avions pas toutes les don-
nées. Finalement, notre catalogue compte 491 pulsars tous observés autour
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de 400 MHz au cours des survey d’Arecibo (1, 2, 3 ou 4), de Molonglo, de
Green Bank (1, 2 ou 3), de Jodrell Bank ou de Parkes 70.

Nous présentons par la suite certaines propriétés statistiques de la po-
pulation observable, déduites de notre catalogue, et dont nous avons besoin
pour notre étude.

FiG. 3.1: distribution dans le ciel de 491 pulsars normaux en coordonnées galactiques (1,

b). La concentration dans le plan de la Galaxie est évidente

Les observations permettent d’obtenir directement les coordonnées galac-
tiques (longitude 1 et latitude b) des pulsars. La figure (3.1) représente la
projection de la population dans le diagramme de Hammer Aitkoff. Comme
I’atteste la distribution sur la sphére céleste, elle est essentiellement concen-
trée dans le plan de la Galaxie en accord avec I'idée que les pulsars sont
des étoiles & neutrons. Ils naissent d’étoiles massives dont I’évolution est trés
rapide et la population observée est constituée d’objets jeunes du disque de
la Galaxie.

La distance des pulsars, en revanche, n’est pas accessible directement
mais peut étre estimée par une mesure de dispersion. La méthode consiste
a mesurer 1’écart entre les temps d’arrivée d’impulsions radio de fréquences
différentes. Cet écart produit par la dispersion des ondes radio a la traversée
du milieu ionisé interstellaire est d'une part proportionnel & I'intégrale sur la
ligne de visée de la densité d’électrons et d’autre part inversement propor-
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tionnel & la fréquence radio (voir par exemple Manchester et Taylor, 1977

(81]).

2 d
e 1 1
ty —t; = — - — nedl 3.4
=gz =) [ (3.4)
ol e est la charge de I’électron, m sa masse, ¢ la vitesse de la lumiére, 11 et
Vo des fréquences radio, n. la densité électronique et d la distance du pulsar
au Soleil.

La constante de dispersion est une quantité directement mesurable donnée
par :

D= % (3.5)

et la mesure de dispersion DM est liée & D par la relation :

] 2mme
DM = = D (3.6)
La distance du pulsar s’écrit alors :
DM
d= (3.7)
< Ne >

L’estimation de la distance & partir de la mesure de dispersion nécessite une
bonne connaissance de la distribution des électrons libres dans la Galaxie.
Le modele le plus précis dont nous disposons actuellement a été développé
par Cordes et al. (1991) [24] et revu par Taylor et Cordes (1993) [113]. Selon
ces auteurs, il permet d’estimer la distance avec une précision d’au moins
25%. C’est un modele a deux composantes, ou la densité électronique décroit
avec la hauteur en sech?(%). La premiére composante, dite “externe” a une
densité électronique constante dans le plan, n; = 0.025 cm™ et une échelle
de hauteur h; = 1 kpc. La seconde composante dite “interne” est un anneau
avec une densité maximale n, = 0.02 cm~3a 3.5 kpc du centre. L’échelle de
hauteur est hy = 0.15 kpc. Le modeéle de 1993 tient aussi compte des quatre
bras spiraux de la Galaxie et de la nébuleuse de Gum.

Les figures (3.2) et (3.3) sont respectivement la distribution des pulsars
projetée dans le plan galactique et la distribution en fréquence de la distance
des pulsars a la Terre. Elles illustrent bien I'effet de sélection da au flux : le
rayonnement recu d’un pulsar trop éloigné de la Terre étant trop faible pour
étre détecté, la plupart des objets observés sont fortement concentrés dans
un rayon de 5 kpc autour du Soleil.
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FiG. 3.2: position de 491 pulsars normaux projetée dans le plan de la Galaxie. Les
pulsars observés sont concentrés autour du Soleil (cercle) supposé distant de 8.5 kpc du

centre galactique.
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F1G. 3.4: hauteur au plan galactique pour 491 pulsars normaux

Les étoiles jeunes du disque de la Galaxie qui donnent naissance aux pul-
sars ont une échelle de hauteur de 100 pc mais aprés I'explosion en supernova,
les pulsars regoivent une impulsion qui les éloigne du lieu ou ils ont été for-
més. Pour cette raison, la distribution observable a une échelle de hauteur
plus élevée autour de 400 pc (figure 3.4).

Deux autres propriétes directement accessibles par les observations et
d’un grand intérét pour notre étude sont la période et sa dérivée premiére.

La période des pulsars se répartit entre 33 ms (pour le pulsar du Crabe) et
5 s avec un maximum autour de 0.4 s. Sa distribution en fréquence présente
une décroissance trés rapide au niveau des périodes élevées a cause des effets
de sélection évoqués plus haut. En ralentissant, les pulsars deviennent moins
lumineux et le flux tombe au dessous du seuil de détectabilité de ’antenne.
Par ailleurs, le cone d’émission devenant plus étroit le pulsar est plus difficile
a détecter. Cette décroissance est exponentielle et la densité de probabilité
de la période est bien représentée par une distribution gamma de moyenne
<P >=08s.

fp(P) = 6.25P exp(—2.5P) (3.8)

ol P est la période en secondes.

La distribution en fréquence de la dérivée de la période montre que tous
les pulsars normaux ralentissent (la dérivée est toujours positive). Les valeurs
observées sont faibles (entre 1.5x 1071 —4.5x 10713 ) et il est probable qu'une
fois encore les effets de sélection nous cachent une partie de la population.
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En effet, les pulsars avec un taux de ralentissement élevé atteignent plus vite
la période critique au dessus de laquelle il n’est plus possible de les détecter.

On peut approcher la densité de probabilité de la dérivée de la période
par une distribution log-normale centrée en —33.8 et de dispersion 3.7 :

1 (In P — (—33.73))?

f1nP(1n P) = r&lexp(— 716

) (3.9)

ol P est la dérivée de la période.
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FiG. 3.7: champ magnétique pour 491 pulsars normaux

En considérant que le freinage du pulsar est dipolaire magnétique, on peut
déduire deux autres quantités des observations de la période et de sa dérivée.
Le champ magnétique a la surface de 1'étoile (voir par exemple Manchester
et Taylor, 1977 [81]) :

3 .
PP)Y/? (3.10)

Le probléme du champ magnétique sera abordé en détail au chapitre suivant.
Contentons nous ici de noter les valeurs trés élevées de B. Elles sont comprises
entre 10.6 — 13.6 G avec un maximum vers 12 — 12.5 G (figure 3.7).

Un indicateur de 1’'dge est donné par ’age magnétique :

ty = — (3.11)
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F1G. 3.8: age indicatif pour 491 pulsars normaux

3.4 Luminosité radio

Le principal objectif des synthéses de populations est de bien reproduire
les effets de sélection. Comme nous I'avons évoqué plusieurs fois, la luminosité
des pulsars (tout comme leur distance) est un facteur déterminant puisque
seuls les objets les plus lumineux et les plus proches sont au dessus du seuil de
détectabilité de I'antenne. Malheureusement, si nous avons une bonne idée
de la distribution spatiale de la population réelle des pulsars & partir des
distributions des étoiles massives qui leur donnent naissance, il n’en va pas
de méme pour la luminosité.

Gunn et Ostricker (1970) [47] ont été les premiers a utiliser les “syntheses
de populations de pulsars” et a proposer un modeéle d’évolution de la lumino-
sité. A partir de ’étude statistique de 16 objets, ils ont établit une relation de
proportionnalité entre la luminosité radio et le carré du champ magnétique
et en ont déduit une expression en fonction de la période et de sa dérivée
premiére : L o« PP. Les conclusions de leur étude connues sous le nom de
“modeéle standard” sont les suivantes :

— la période initiale des pulsars est de 'ordre de 20 ms

— le champ magnétique décroit exponentiellement sur une échelle de 4 x
108 an.

Ce modéle est resté longtemps trés populaire dans la mesure ou il est
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en accord avec certaines observations comme la découverte d’un pulsar de
courte période dans les restes de la supernova du Crabe ou les arguments
de Lyne et al. (1982) [72] en faveur d’une décroissance du champ basés sur
I’étude du diagramme age magnétique/age dynamique.

La découverte de nouveaux pulsars a cependant mis en évidence que la
luminosité de Gunn et Ostricker (1970) [47] n’était pas consistante vis a
vis des observations. Proszinski et Przybycien (1985) [96] ont proposé une
expression de la forme L o P1Ps a partir de laquelle Emmering et Chevalier
(1986 [20] et 1989 [34]) puis Narayan (1987) [87] ont effectué de nouvelles
synthéses de populations. Ils sont arrivés & la conclusion que des périodes
initiales plus élevées, respectivement de 'ordre de 90 — 250 ms et 500 ms
rendaient mieux compte des observations. Au contraire, Stollman (1987) [111]
a obtenu des périodes initiales entre 1 — 50 ms en utilisant une luminosité
radio de la forme :

1027 B > 10" Gs™2
L= B
10_10'05(ﬁ)0'98 sinon
Une alternative a été proposée par Narayan et Ostricker (1990) [88] avec un
modele composé de deux populations de périodes initiales courtes pour ’'une
et entre 0.5 — 1 s pour autre. Bhattacharya et al. (1992) [10], sont revenus
récemment & une population unique de période initiale de 100 ms mais ont
remis en question le probléme de la dissipation du champ magnétique sur
une échelle de temps inférieure & la durée de vie des pulsars.

La raison principale pour laquelle ces études donnent des résultats dif-
férents est le choix de I'expression de la luminosité. Emmering et Chevalier
(1986 [20] et 1989 [34]), Narayan (1987) [87], Narayan et Ostricker (1990)
[88], et Bhattacharya et al. (1992) [10] ont choisi une expression pour la-
quelle les jeunes pulsars rapides sont trés lumineux et des périodes initiales
de l'ordre de 100 — 500 ms sont nécessaires pour expliquer la faible pro-
portion de ces objets dans I’échantillon observable. En revanche, Stollman
(1987) [111] a utilisé une expression constante d’abord puis décroissante a
partir d’une certaine période. Notons que Lorimer et al. (1993) [70] aprés une
étude comparative des différents modeles de la luminosité sont arrivés a la
conclusion qu’aucun d’entre eux ne rendait compte des observations de fagon
satisfaisante.

Nous avons revu ce probléme en nous basant sur notre catalogue réactua-
lisé, plus complet que celui utilisé par les auteurs cités précédemment. Pour
la plupart des pulsars du catalogue, on connait la luminosité radio, la période
des impulsions et sa dérivée premiere. A partir de ces données statistiques,

39



nous avons établi une relation de la luminosité radio en fonction de la période
et de sa dérivée premiére. Nous avons cherché une expression de la forme :

L, = AP exp(—jP) (3.12)

proposée par de Freitas Pacheco et Horvath (1997) [28], ou L, est la lumino-
sité radio en mJy kpc?, P la période en secondes. L’exponentielle décroissante
est suggérée par la distribution de la période observée alors qu'une décrois-
sance plus douce en loi de puissance convient mieux pour la dérivée.

Nous avons déterminé les parameétres A, « et § par une méthode de
moindres carrés et, obtenu les résultats suivants :

A=25x10% a=0.27; 5=0.93

Les parameétres sont un peu differents de ceux obtenus initialement par de
Freitas Pacheco et al. (1997) [28] qui disposaient d’un échantillon statistique
plus faible pour faire I’ajustement. La figure (3.9) permet d’apprécier la va-
lidité de notre expression de la luminosité. Pour des intervalles donnés de
L, (3.12), nous avons tracé la valeur moyenne de la luminosité estimée en
fonction de celle observée. Comme attendu, les points sont presque alignés le
long d’une droite de pente 1.

L’expression (3.12) est I'une des bases de notre étude puisque c’est ainsi
que nous calculerons la luminosité dans nos programmes de simulations.
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abscisse) pour 491 pulsars normaux
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Chapitre 4

Modéle d’Evolution

4.1 Théorie du Dipole Magnétique en Rota-
tion

A I'exception de quelques pulsars binaires, tous les pulsars observés ralen-
tissent, et cela se traduit par une augmentation de la période des impulsions
radio (c’est & dire la période de rotation de ’étoile). Le processus responsable
de ce freinage est probablement d’origine magnétique ; Pacini (1967) [92] a
démontré gqu’'une étoile a neutrons en rotation est freinée alors qu’elle émet
de I’énergie le long des poles magnétiques.

Le dipole magnétique en rotation est le modele le plus simple capable de
convertir 1’énergie de rotation en énergie électromagnétique. Dans le vide,
il perd de I’énergie par radiation et le taux de dissipation est (Landau et
Lifshitz, 1951 [64]) :

2
dz;ad = _;Z_?' sin? a)* (4.1)
ou {2 est la vitesse angulaire, o 'angle entre ’axe magnétique et 'axe de
rotation et p le moment dipolaire,

w= %BR?’ (4.2)
ol B est I'intensité du champ magnétique aux poles et R le rayon de I’étoile.
Il est clair d’apreés 1’équation (4.1) qu’il n’y a aucune émission si les deux
axes sont alignés.
L’énergie de rotation dépend du moment d’inertie (I) et de la vitesse
angulaire selon I'expression :

1
E,pt = 5[92 (4.3)
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Si I’énergie perdue par rotation est émise sous forme d’énergie radiative on

a Iégalité :

dErot o dErad

dt dt

qui s’écrit :

sl 2 ;1% sin® o

- 03
dt 31 &

et qui s’intégre pour donner :

Q=1+ Ti)—l/2

*

ol T, est le temps caractéristique de freinage :

To

Tx = — )

sin” «

avec

313
To = —-———
279

406 p

En fonction de la période, (4.6) s’écrit :

t
P = Py(1+—)"?

*

ou Fy est la période initiale.
A partir de la formule (4.6), on calcule I'indice de freinage

N2y
02

(4.4)

(4.5)

(4.6)

(4.7)

(4.8)

(4.9)

(4.10)

Ce dernier résultat n’est pas en accord avec les mesures, toutes inférieures
a trois (voir tableau 4.1), de Iindice de freinage des quatre pulsars dont on

connait la dérivée seconde.

Nous considérons par la suite une modification au modéle canonique ca-

pable de rendre compte des observations.
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PSR B 0531+21 1509-58 0540-69 0833-45

N 2.518 2.837 2.04 1.4

TAB. 4.1: indice de freinage pour les 4 pulsars dont on a pu mesurer la dérivée seconde,
dont ceux du Crabe PSR B0531+421 et de Vela PSR B0833-45

4.2 odification au Modéle du Dipdle

Le ralentissement régulier des pulsars est bien compris dans le cadre du
modele canonique du dipole que nous venons de décrire. Cependant, certains
objets présentent des variations brutales de leur vitesse de rotation, obser-
vées sous la forme de “glitches”. Ce phénomeéne est assez rare puisqu’il a été
observé chez 21 pulsars seulement (Shemar et Lyne, 1996 [104]) et se produit
plus fréequemment chez les objets jeunes (un tiers des “glitches” ont eu lieu
chez les pulsars du Crabe et de Vela et jamais chez les pulsars millisecondes).
Un aspect important des “glitches” est qu’ils sont invariablement suivis d’une
augmentation du taux de ralentissement, probablement & cause d’'un accrois-
sement soudain et durable du couple de forces dipolaires magnétiques (Link
et Epstein, 1997 [68]). Pour expliquer les “glitches” observés dans I’évolution
de la période du pulsar du Crabe, Alpar et Pines (1993) [3] ont suggéré que
des modifications de la structure interne de 1’étoile peuvent réduire le mo-
ment d’inertie et entrainer une augmentation de la vitesse de rotation par
conservation du moment angulaire. Mais dans ce cas, le taux de ralentisse-
ment devrait décroitre, ce qui est contraire aux observations. Récemment,
Link et al. (1998) [69] ont proposé un autre scénario (figure 4.1). Lorsque
I’étoile ralentit, elle devient moins elliptique, sa circonférence a 1’équateur
diminue ainsi que son aplatissement aux poles. Les forces de compression
cisaillent la matiére & I’équateur et la crotite craque, produisant un tremble-
ment, d’étoile. La matiére se déplace vers les latitudes plus élevées le long
d’une faille inclinée par rapport a I’équateur. Il se crée des “montagnes”, la
symeétrie axiale est brisée et I'axe de rotation et le moment angulaire ne sont
plus alignés. Des processus dissipatifs conduisent ensuite & un nouvel état
d’équilibre auquel correspond un accroissement de ’angle entre ’axe du di-
pole et 'axe de rotation. Le phénoméne se répéte modifiant 'orientation du
dipole jusqu’a une position perpendiculaire par rapport a ’axe de rotation.
Le couple de forces qui s’exerce sur ’étoile augmente alors entrainant un ac-
croissement du taux de ralentissement du pulsar. En nous inspirant de cette
hypothése, nous proposons de modéliser 'inclinaison « de ’axe magnétique
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Fi1G. 4.1: migration du dipole magnétique par rapport & I'axe de rotation, consécutive &

des tremblements d’étoiles successifs (d’aprés Link, Franco et Epstein, 1998)
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par rapport & ’axe de rotation par :

t

sin®a(t) =1 —nge t« (4.11)

ou t,, représente le temps caractéristique de migration du dipole et ng le carré
du cosinus de 'angle o a l'origine.

La position des axes I'un par rapport a l'autre est arbitraire au départ
mais tend vers une position perpendiculaire pour laquelle 1’émission est maxi-
male. Le temps caractéristique de freinage n’est pas constant comme dans le
modele dipolaire canonique, mais dépend de I'angle a(¢) entre les deux axes
et a pour expression :

70

T(t) = S all) (4.12)

L’intégration de 1’équation (4.5) donne une expression modifiée de la période :

PPyl 4L —nolen— ety (4.13)
70 70

Lorsque t > t,, on retrouve les équations du modéle standard ou les axes du
dipole et de rotation sont orthogonaux. Au contraire, si t < t,, le modéle
avec migration du dipdle prévoit I'existence de pulsars pour lesquels les deux
axes sont presque alignés. Leur période est courte, leur taux de ralentissement
faible et ils ne pourraient exister dans le cadre du modéle canonique qu’en
présence d’un champ magnétique lui aussi trés faible. Notons aussi que ces
objets sont jeunes malgré un age magnétique élevé.

Une conséquence importante de notre modéle concerne l'indice de frei-
nage ; il évolue avec ’age du pulsar et tend asymptotiquement vers la valeur
du modéle dipolaire selon I’équation :

N=3- 2;—8 cot® a(t) (4.14)
Les jeunes pulsars dont I’age est inférieur au temps caractéristique de décrois-
sance ont un indice de freinage inférieur & trois, en accord avec les quatre
mesures dont nous disposons.

L’angle o peut varier brusquement lorsque la croiite craque ou de fagon
discontinue comme le suggere ’équation (4.11). Il faut noter que les pulsars
PSR B1509-58 ou PSR B0540-69 ont un indice de freinage inférieur a trois
bien qu’ils n’aient encore présenté aucune irrégularité sous la forme de glitch.
Il est possible que d’autres mécanismes de freinage interviennent comme par

47



exemple des couples de forces électro-magnétiques (Casini et Montemayor,
1998 [16]).

Pour le pulsar du Crabe dont on connait I’age réel et I'indice de freinage on
peut calculer le taux de migration du dipole a partir de I’équation (4.14). En
considérant que le dipdle est orienté de 64° par rapport a I’axe de rotation, on
obtient un taux de 9.2 x 107" rad an™!. Allen et Horvath (1997) [2] ont déduit
une migration de 1.8 x 107° rad an™! de I'observation des “glitches” pendant
20 ans. Cet intervalle de temps est trés court et est probablement responsable
du facteur cing entre les deux estimations. Selon Allen et Horvath (1997) [2],
la mesure du taux de migration a partir de quelques évenements est biaisée
par rapport a celle déduite d’'un modeéle ot I’angle varie de facon continue.
Pour les trois autres pulsars, la moyenne du taux de migration “continu” est
6.5 x 107° rad an~! (Allen et Horvath, 1997 [2]). Les différents résultats sont
comparables & moins d’'un ordre de grandeur prés ce qui renforce la thése
d’une origine commune au phénomeéne de migration du dipdle et apporte un
soutien & notre modéle d’évolution de la période.
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Chapitre 5

synthéses de populations

5.1 Code Numérique

Les simulations prennent en compte les divers facteurs de sélection tels
la sensibilité des radio télescopes et la non isotropie du céne d’émission qui
introduisent des biais importants dans les observations.

Pour générer une population nous procédons de la facon suivante pour
chaque pulsar. Nous supposons que la période initiale Py n’est pas fixe mais
suit une distribution normale et nous déterminons Py par un tirage au sort.
La vitesse angulaire d’une étoile ne peut pas excéder la vitesse Képlérienne
Qmax au dela de laquelle la perte de masse a I’équateur rend 1’étoile instable.
Une estimation de cette limite est donnée dans le cas relativiste par la relation

de Friedman et al. (1989) [39] :
Qrnae 2 0.78/7CD (5.1)

ou p est la densité moyenne de 1’étoile. Elle correspond & des périodes entre
0.5 — 2 ms selon I'équation d’état considérée (Stergioulas et al., 1998 [109]).
Par conséquent, nous avons éliminé tous les objets générés avec une période
inférieure & 0.5 ms. La moyenne < Fy > et Iécart-type op, de la densité de
probabilité sont des paramétres du modeéle que nous faisons varier jusqu’a
obtenir une population simulée la plus proche possible de la population ob-
servée. Nous procédons de la méme facon pour le temps caractéristique de
freinage magnétique 7y qui est supposé suivre une distribution log-normale.
Nous reverrons en détail le probléme du champ magnétique dans les cha-
pitres suivants mais pour ces premiéres simulations, nous avons considéré
que B restait constant. Cette hypothése est fondée sur les travaux récents de
Batthacharya et al. (1992) [10] et de Mukherjee et Kembhavi (1997) [86] qui
ont montré que la dissipation du champ magnétique, si elle existait, n’était
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CODE NUMERIQUE

proprietes initiales:
Py, (To)s »Vi» dylgs by

freinage magnetique

proprietes actuelles:
P,Pdot,L .d,1,b

TESTS DE SELECTION
/ le pulsar est observé si

\

Le flux est au dessus du
seuil de détectabilité de

’antenne: /

Le ¢one d “emission
balaie la Terre

sa position est dans une
région du ciel couverte
par un radiotelescope

+ : -
v
population population
observée cachée

FiG. 5.1: principe des simulations numériques de la population des pulsars de la Galaxie
basé sur des techniques de Monte Carlo. La modélisation des facteurs de sélection permet

d’isoler la population observable.
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pas sensible pendant la durée de vie des pulsars. Le paramétre t,, est main-
tenu fixe pour une simulation donnée.

Nous supposons que pour un pulsar nouvellement formé, ’angle « entre
I’axe de rotation et celui du dipole est orienté au hasard. La valeur initiale
du cosinus de I'angle o est donc simulée par un tirage au sort uniforme, ce
qui définit le parameétre nqg.

L’age t, est aussi obtenu par un tirage au sort. La distribution de I’4ge
est supposée uniforme puisque le taux de formation d’étoiles dans le disque
galactique n’a pas beaucoup évolué depuis les derniers cent millions d’années.
La largeur de la distribution, #,,.,, est un nouveau parameétre du modeéle; il
représente la durée de la phase pulsar.

Pour savoir si le pulsar peut étre détecté par un radiotélescope, nous
devons connaitre sa position par rapport a la Terre. Son déplacement propre
peut étre important et nous devons en tenir compte dans nos simulations.
Nous déterminons d’abord par un tirage au sort sa position initiale dans
le plan de la Galaxie. La distribution de la distance des pulsars au centre
galactique doit étre semblable & celle des objets de la population I, c’est
a dire une distribution exponentielle (loi de Freeman) avec une échelle de
distance égale & 2.3 kpc (Ruphy et al., 1996 [102]) :

R;
p(R;) = Ae™2

w

(5.2)

ol R; est la distance initiale au centre de la galaxie en kpc. Comme au-
cun pulsar ne doit se former actuellement dans le bulbe de la Galaxie, nous
imposons la condition R; > 1 kpc.

Nous supposons une symétrie azimutale du disque galactique et donc une
distribution uniforme de l'angle ¢, entre les directions Terre-centre de la
Galaxie et pulsar-centre de la Galaxie. La distance héliocentrique initiale, d;
est alors calculée & partir de la relation de Pythagore généralisée :

d; = \/RZ2 + R2 — 2R; Ry cos(¢;) (5.3)

ol Ry est la distance de la Terre au centre de la Galaxie estimée a 8.5 kpc
(Battacharya et al., 1992 [10]).

Nous déterminons ensuite la vitesse propre du pulsar dans le plan galac-
tique (v,) par des tirages au sort indépendants de ses composantes tangen-
tielle (v,¢) et radiale (v, ). Nous admettons que la vitesse suit une distribution
gaussienne de dispersion a une dimension de 100 km s™! (Lorimer et al., 1993

8
[70]), ce qui correspond & une vitesse moyenne de \/j %100 ~ 160 km s~!
m
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(c’est & dire la vitesse “standard” de Gunn et Ostriker, 1970 [47]). Nous
avons aussi effectué des simulations avec des vitesses moyennes de 300 km
s7! (Hansen et Phinney, 1997 [49]) et 450 km s (Lyne et Lorimer, 1994
[74]) sans relever de changements significatifs dans nos résultats. Notons que
Lyne et Lorimer (1994) [74] ont calculé une vitesse moyenne de 'ordre de
450 km s7! & partir de mesures interférométriques sur un échantillon de 99
pulsars. Mais I'on peut soupconner un biais dans ce résultat ; les pulsars ob-
servés étant les plus proches, ce sont vraisemblablement ceux qui ont quitté
le centre de la Galaxie le plus vite.

S’il n’a pas de vitesse propre, le pulsar décrit une orbite circulaire a la
vitesse V.(R;) (Schmidt, 1985 [106]) qui n’est autre que la vitesse de rotation
différentielle de la Galaxie & la distance R; du centre. Son énergie sur cette
orbite est :

1
E; = —EMVC(RZV (5.4)

ol 'on a utilisé le théoréme du Viriel. Et son moment angulaire s’écrit :
L; = MV.(R)R; (5.5)

L’introduction d’une vitesse propre modifie I'orbite en une ellipse ou une
hyperbole dont le centre galactique occupe un des foyers. Nous calculons
I’énergie et le moment angulaire du pulsar sur sa nouvelle orbite & partir des
relations :

E = s M(VA(R) — 02) + MV,(R:)oy (56)

et

L = M(Vu(R;) + vy Ri (5.7)

Nous en déduisons le demi grand axe

E;
Pexcentricité
EL2
— 1— .
e EL (5.9)
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et le paramétre de 'orbite :

p=a|l—¢ (5.10)

La position du pulsar sur son orbite est déterminée par le rayon R (qui est
la distance au centre de la Galaxie) et anomalie vraie v (qui est la distance
angulaire au Périgée). Ces deux grandeurs sont liées par I’équation :

b
R=——— 5.11
1+ ecosv ( )
dont la dérivée s’écrit :
v = =X p (5.12)
p

Connaissant R;, ces deux relations nous permettent de calculer ’anomalie
vraie a l'instant initial.

La position initiale du pulsar sur son orbite étant alors complétement
déterminée, nous établissons sa position actuelle grace & une méthode numé-
rique basée sur I’équation :

v(t'y , 2
D dv
t = - 5.13
/y L (1+ecosv)? (513)

Nous calculons la valeur de 'intégrale par la méthode des trapézes pour des
valeurs croissantes de v(t') : vo vy, ...V, avec v;41 = v; + h et nous estimons
la valeur actuelle de "anomalie vraie avec une précision h (que nous avons
choisie égale a 1°) par:
y=Yoit¥n (5.14)
2
ol v, est la valeur de v(t') pour laquelle 'intégrale ¢ dépasse ’age du pulsar.
Nous calculons ensuite le rayon actuel de 'orbite & partir de I’équation (5.11).
Maintenant que nous connaissons la position du pulsar dans le plan de la
Galaxie, nous déterminons sa hauteur par un tirage au sort. La distance au
plan galactique suit une distribution exponentielle d’échelle de hauteur 100
pc (paragraphe 3.3) :

£,(2) = Ke 01 (5.15)

ou z est la distance au plan de la Galaxie en kpc.
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Nous calculons alors les coordonnées galactiques du pulsar (D, [, b). La
distance a la Terre est donnée par la relation :

D=V&+ 22 (5.16)

ol la distance projetée dans le plan galactique s’écrit :

d= \/RZ + R% — 2RR cos(y) (5.17)

et ot 'angle entre la direction Soleil-centre de la Galaxie et pulsar-centre de

la Galaxie et la direction est donné par :

Ve(Ro)
Ry

o=@, +V—v;— t (5.18)

Ve(Ro)

Dans cette derniére expression, t représente le déplacement, angulaire

0
du Soleil da a la rotation galactique depuis la naissance du pulsar. La longi-
tude est complétement déterminée par le calcul de

Rcos(p — ) + Ry

I = 5.19
cos y (5.19)
et de
sinl — M (5.20)
d
Enfin on obtient la latitude galactique par la relation :
b= atan(Z) (5.21)

d

Connaissant les coordonnées galactiques du pulsar, nous sélectionnons les
surveys qui couvrent la région du ciel ou il se situe et par conséquent, sont
susceptibles de le détecter. Nous choisissons I'un d’eux par un tirage au sort
qui prend en compte la proportion des pulsars du catalogue détectés par
chaque survey. Ceux d’Arecibo et de Green Bank sont eux mémes subdivi-
sés en trois sous-survey de facon a modéliser I’évolution de la sensibilité de
I’antenne. Le choix du sous-survey se fait comme pour le choix du survey.

Nous calculons ensuite la luminosité radio & partir de I'expression (3.12)
et nous en déduisons la densité de flux par la relation :

(5.22)



Nous déterminons si le flux recu du pulsar est supérieur au seuil de détec-
tabilité du radiotélescope. Ce dernier dépend des caractéristiques techniques
de Pantenne selon la relation (Manchester et al., 1996 [80]) :

W

Stim = Ao(T> + Tsky)[m

]2 (5.23)

ol Ag est une constante de normalisation donnée par :

Ap=—20 (5.24)

G\ / NpAVtint
Dans cette expression, « est le rapport signal & bruit, § un facteur qui tient
compte des différents processus de perte, G le gain de I’antenne, NV, le nombre
de polarisations, Av la largeur de la bande de fréquence et t;,; le temps
d’intégration.
Dans 'expression (5.23), T, représente le bruit du récepteur , Ty, est la

température de fond du ciel dans la direction de la ligne de visée et selon
Narayan (1987) [87] :

275°
{ b
2 1 2
)0+ 3

Ty (1,b) = 25° + (5.25)

(1+

W est la largeur effective de la pulsation et s’écrit (Narayan, 1987 [87])

W2 = WEQ + 7-gamp + Ticatt + T%J\J (526)

Dans cette expression, W, représente la largeur intrinseque de la pulsation
soit

W, = 0.04P (5.27)

Tsamp €St U'intervalle d’échantillonnage effectif (environ le double de inter-
valle d’échantillonnage intrinséque), Teqi st 1'élargissement di a la diffusion
dans le millieu interstellaire. Selon Battacharya et al. (1992) [10] :

T seaty(m8) = 10~462+1.14logy DMy ()=9.22+4.46log;o DM (5.28)

ot DM est la mesure de dispersion en pc cm™3,
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| survey | T.(K) Tsamp(ms) Cpu(ms pcfem®)  Ag(mJyK™h) |
Arecibo 1 110 33 0.0094 0.038
Arecibo 2 90 0.6 0.0063 0.085
Arecibo 3-4 62 1 (0.5) 0.0082 (0.026) 0.02 (0.032)
Green Bank 1 170 33 0.28 0.3
Green Bank 2 30 33 0.28 0.13
Green Bank 3 30 4 0.035 0.18
Jodrell Bank 50 0.6 0.016 0.19
Molonglo 2 210 40 0.06 (0.3) 0.17
Parkes 70 30 0.6 0.0125 0.19

TAB. 5.1: paramétres des antennes

Tpu est I'élargissement da & la dispersion pour un canal et s’écrit :
TD]V[</LS) = CDA[DM (pC cm_s) (529)
ou selon Stockes (1986) [110]

B, (MHz)

Cpar = 8.3— (I (5.30)

avec Cpyr en ps pe~! em®. B, est la largeur de la bande de fréquence d'un

canal et v la fréquence d’observation.

Le tableau (5.1) donne les caractéristiques des antennes des surveys de
notre catalogue. Toutes ont été établies a partir de article de Narayan (1987)
[87] et des articles donnés en référence dans la table 5 du catalogue de Taylor
et Manchester (1995) [114] :

La mesure de dispersion DM dépend de la densité électronique selon la
relation :

D
DM = / no(R, 2)ds (5.31)
0
ou
1 E] L]
ne(R,z) = =(me o +nge H2) (5.32)
1+ &

avec ny = 0.0176 cm ™2, ny = 0.0294 ecm™3, Hy; = 0.07 kpc et H, = 0.68 kpc
(Battacharya et al., 1992 [10]). On obtient DM en intégrant numériquement
(5.31) par la méthode des trapezes.

Nous avons utilisé 'expression de la densité électronique de Battacharya
et al. (1992) [10] plutot que le modele de Taylor et Cordes (1993) [113]
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pour des raisons de temps de calcul. Les tests que nous avons effectués ont
montré que cette simplification ne modifiait pas de facon sensible la valeur
des parameétres optimaux.

Si le pulsar simulé a une densité de flux supérieure a Sy, il est détectable
et nous regardons si le faisceau d’émission qui balaie I'espace passe ou non
en direction de la Terre. La probabilité pour que ce phénomeéne se produise
dépend de l'orientation de axe de rotation (supposée aléatoire) et de I'angle
d’ouverture du faisceau. D’aprées le modele d’émission de Biggs (1990) [11],
le demi-angle du céne du faisceau est donné par :

0= ﬁ deg (5.33)

ol P est la période en secondes. Selon ce modeéle, I'angle d’ouverture évolue
au fur et & mesure que le pulsar vieillit, devenant de plus en plus étroit. La
fraction ¢ du ciel couverte par le faisceau est (Emmering et Chevalier, 1989
[34]) :

(=(1—cosf)+ (g — 0)sind (5.34)

ol f est le demi-angle du cone d’émission en radians.

Ces derniéres équations définissent la probabilité que le pulsar soit fina-
lement détecté par le radiotélescope.

La simulation s’arréte lorsque la population modélisée contient un nombre
d’objets égal a celui de ’échantillon observé. Afin de minimiser les erreurs de
fluctuation statistique, chaque résultat est une moyenne sur 500 expériences
numériques.

5.2 Reésultats

Une population simulée de pulsars est caractérisée par la connaissance
des parametres < Fy > et op, de la distribution de la période initiale, des
parametres < log Ty > et gj,er, de la distribution du temps caractéristique
de freinage, du temps caractéristique de migration du dipoéle (t,) et de la
durée de vie moyenne des pulsars (ty.x). Au cours de plusieurs simulations,
nous faisons varier ces parameétres a la recherche du meilleur compromis entre
I’ajustement des distributions de la période, de sa dérivée, de la distance, du
champ et de I’dge magnétique. La qualité des ajustements est évaluée par
des tests du x? et de Kolmogorov-Smirnov. Nous avons obtenu les meilleurs
résultats pour t,,.x = 24 Man (modele A) mais nous avons aussi étudié le cas
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| Parameétres | Modele A Modele B |

tmax (Man) 24 100

Py (ms) 200£20 290+ 20
TR 100 + 20 100 £ 20
InTg (an) 94+0.5 11£0.5
Tinro 36402 34402

TAB. 5.2: paramétres optimimaux pour les modéles A et B

Ol tmax = 100 Man (modele B). Les parametres optimisant chacun des deux
modeles sont présentés dans le tableau (5.2).

Nous obtenons que la période initiale n’est pas fixe mais suit une dis-
tribution normale de moyenne < Py >= 290 ms et d’écart type op, = 100
ms, pour les modeéles A et B. Ce résultat est comparable a la valeur moyenne
unique de 100 ms obtenue par Bhattachaya et al (1992) [10]. D’un autre coté,
I’écart-type relativement élevé de la distribution permet de rendre compte des
pulsars normaux comme celui du Crabe, observés avec une courte période.
Nos simulations prédisent en effet que 60 objets (modele A) et 90 objets (mo-
dele B) ont une période inférieure & 80 ms. Ce résultat est en accord avec les
observations des pulsars les plus jeunes. La valeur moyenne des objets avec
un age inférieur a 20, 50 et 100 kan est respectivement < P >= 123 ms, 162
ms et 173 ms, c’est & dire bien supérieure a la période de 33.4 ms du pulsar
du Crabe. Le tableau (5.3) o nous avons classé les pulsars les plus jeunes
par ordre d’age met en relief la diversité des périodes initiales. La période de
PSR B1509-58, qui a presque le méme age que le pulsar du Crabe est de 150
ms, celle de PSR B1610-50 qui est six fois plus vieux est de 231 ms alors que
les périodes du pulsar de Vela et de PSR B19514-32, respectivement dix fois
et cent fois plus vieux que le Crabe, sont de seulement 89 ms et 59 ms.

Si les paramétres de la distribution gaussienne de la période initiale sont
les mémes pour t,., = 24 Man (modele A) et t., = 100 Man (modele B) il
n’en va pas de méme pour le temps caractéristique de freinage ; la moyenne
de la distribution augmente avec t.x ( < In7Tg >= 9 pour le modele A contre
< In7y >= 11 pour le modele B) et sa largeur diminue ( oy, -, = 3.6 pour le
modele A contre oy, , = 3.4 pour le modele B).

Nous reviendrons plus en détail sur le probleme du champ magnétique aux
chapitres suivants mais nous pouvons déja mentionner un résultat intéressant.
Dans la théorie du dipdle, le champ magnétique By est lié aux parameétres
Py et 7o par I’équation suivante :

P? B 27?2 RS

KB:=-" on K=

e 318 (5-35)
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| PSR B | nébuleuse associée age (kan) P(ms) |

0531+21 Crabe 1.24 33.4
1509-58 MSH15-52 1.56 150
0540-69 LMC 1.67 50.3
1610-50 Kes 32 7.5 231
0833-45 Vela 11.0 89
1338-62 G308.8-.1 12.0 193
1757-24 G5.4-1.2/W28 14.6 125
1800-21 G8.7-.1/W30 15.8 134
1706-44 G343.1-2.3 17.5 102.4
1853+01 W44 204 267
1823-13 22.0 101
1727-33 G354.1+0.1 26.0 139
1643-43 (G341.2+0.9 33.0 232
1930+22 G57.3+1.2 40.0 144
2334+61 G114.3+0.3 41.0 495
1951432 CTB8&0 110.0 39.5
0656+14 . 112.0 385

TAB. 5.3: période de rotation des pulsars normaux les plus jeunes par ordre croissant
d’age

La valeur moyenne du champ magnétique de la population observable, calcu-
lée partir de cette relation, est en accord avec les valeurs déduites des observa-
tions (équation 3.10) puisque 1’on obtient respectivement < By >= 2.5 x 10'?
G et < By >= 102 G pour les modéles A et B. En revanche, le champ
magnétique moyen de la population totale est supérieur d’un ordre de gran-
deur & la valeur canonique, avec respectivement < By >= 2.5 x 10 G et
< By >= 10" G pour les modeles A et B. L’hypothése d’une distribution de
la période initiale et du temps caractéristique de freinage permet de modéliser
des objets avec des champs magnétiques aussi élevés que ceux des magnétars.
Mais dans la mesure ou ils sont freinés trés vite la plupart d’entre eux ne
sont plus observables en radio.

Sous I’hypothése d’une migration du dipdle certains pulsars jeunes (pour
lesquels I’axe du dipole et I’axe de rotation sont presque alignés) peuvent avoir
un taux de ralentissement faible, et cependant étre soumis a un fort champ
magnétique (voir paragraphe 4.2). Malheureusement comme il est difficile
de les distinguer des pulsars 4gés avec un faible champ magnétique prédits
par le modele standard, le temps de migration du dipole est déterminé avec
une grande incertitude (Regimbau et de Freitas Pacheco, 2000 [98]). Dans le
domaine d’investigation considéré (entre 6 — 12 kan), nous ne notons aucune
influence d’une variation de ce parameétre sur les différentes distributions et
nous le fixons & 10 & 4 kan. Le taux de migration est alors de l'ordre de
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FiG. 5.2: distribution de la période pour les modeéles A et B (points) comparée a la
distribution observée (colonnes). Les barres d’erreurs correspondent a la dispersion calculée

& partir de 500 expériences numériques

(2 —18) x 1075 rad an™! c’est a dire comparable aux valeurs calculées a
partir des données sur les “glitches”.

Nous présentons maintenant les figures comparant les distributions ob-
servées et simulées de la période, de sa dérivée premiére et de la distance
héliocentrique, pour les parameétres optimaux donnés dans le tableau (5.2).
Celles du champ et de I’dge magnétique qui interviennent aussi dans la re-
cherche du meilleur ajustement seront présentées au prochain chapitre. Nous
étudions aussi l'effet de la variation de chacun de ces paramétres sur les dif-
férentes distributions. Pour chaque figure, les barres d’erreurs correspondent
a la dispersion calculée a partir de 500 expériences numériques. Pour plus de
clarté, nous n’avons pas fait figurer les barres d’erreurs du modéle B mais
elles sont comparables a celles du modele A.

La figure (5.2) compare les distributions observée et simulée de la période.
Nous obtenons le méme ajustement pour les modeéles A et B et le test de Kol-
mogorov donne une adéquation assez élevée de (60 — 65)%. La valeur la plus
probable de la distribution simulée est P = 0.4 s avec une fréquence de 0.12,
comme pour la distribution observée. Notons aussi que les simulations repro-
duisent trés bien les effets de sélection matérialisés par la coupure au niveau
des périodes élevées, et donne du crédit a notre modele de la luminosité.
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F1G. 5.3: distributions de la dérivée de la période pour les modéles A (points) et B (croix)

comparées a la distribution observée (colonnes). Les barres d’erreurs correspondent a la

dispersion calculée a partir de 500 expériences numériques

L’expression de P en fonction des paramétres du modeéle permet de bien
visualiser leurs effets sur la distribution de la période.

t

log P =log Py — 0.51log 79 + 0.5log(t + 7o — ngta(1 — e ta')) (5.36)
Pour t >> ¢, :
log P = log Py — 0.5log 79 + 0.5log(t + 7¢) (5.37)

Lorsque l'on augmente < Fy > ou lorsque l'on diminue < log7g > , la
distribution totale est translatée vers les valeurs supérieures de la période.
Pour la population observée, cela se traduit par un déplacement du maximum
vers les valeurs supérieures, par une diminution du nombre de pulsars de
faibles périodes et par ’apparition de pulsars vers des périodes de plus en
plus élevées. En augmentant t,,.,, on élargit la distribution vers les périodes
élevées ce qui entraine une augmentation de la valeur la plus probable. Enfin,
une augmentation des parametres de dispersion 0j,,,, OU 0p, Provoque un
élargissement de la distribution qui conduit a un accroissement du nombre
de pulsars de faibles périodes ainsi qu’au déplacement du maximum vers les
valeurs inférieures.
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La figure (5.3) compare les distributions observée et simulée de la dérivée
de la période (en échelle logarithmique) pour les modeéles A et B. La représen-
tation est satisfaisante pour le modéle A : le test de Kolmogorov donne une
adéquation de 30%. La valeur la plus probable de la distribution simulée est
In P = —34 comme pour la distibution observée. On note cependant un léger
biais puisque les simulations donnent In P = —35 plus probable que In P =
—33 alors que c’est le contraire qui est observé. Comme nous le verrons par
la suite, nous ne pouvons pas compenser ce biais et garder une bonne repré-
sentation de la distribution de la période sans compromettre la qualité de la
distribution dans le plan PP — t,. Nous avons aussi un exces de pulsars de
dérivées élevées que 'on peut interpréter comme un déficit observationnel ;
notre étude exclut les pulsars dont on ne connait pas la dérivée premiére et la
plupart sont observés depuis trop peu de temps pour que 1'on puisse calculer
leur taux de ralentissement si celui-ci est faible. A la différence du modeéle
A, le modeéele B ne permet pas d’obtenir un bon ajustement. La distribution
présente un biais vers les valeurs inférieures que nous ne pouvons pas com-
penser sans détruire 'ajustement de la période. La valeur la plus probable
simulée est dans le meilleur des cas In P = —35.

En fonction des parameétres du modele, la dérivée de la période s’écrit :

log P =log Py — 0.5log 7
© oo 5T _t _t (5.38)
—0.5log(t + 79 — nota(l — € t)) +log(l — nge ta) — 7.8

ol P est en secondes, ¢, 7 et t, en années.
Pour t >> t, :

log P = log Py — 0.5log 7o — 0.5log(t + 7¢) — 7.8 (5.39)

L’accroissement de < I > entraine une translation de la distribution vers
les valeurs supérieures alors quune augmentation de < logTy >, 0p,, Tlogr,
ou tmax conduit & une translation de la distribution vers les valeurs infé-
rieures. Notons aussi que l'introduction des dispersions op, et 0jer, Permet
de modéliser les pulsars observés a faibles taux de ralentissement (et donc a
faibles valeurs de log P) puisque I'augmentation de ces paramétres provoque
un élargissement de la distribution.

La figure (5.4) compare les distributions observée et simulée de la dis-
tance héliocentrique pour les modeéles A et B. Dans les deux cas les simula-
tions tiennent bien compte des effets de sélection ; la population observée est
concentrée dans un rayon de quelques kiloparsecs autour du Soleil alors que
la distribution de la population totale est maximale au centre de la Galaxie.
Nous avons obtenu une adéquation de 7% pour le modéle A : la distribution
présente un biais, le maximum se situant vers 4.5 kpc au lieu de 3.5 kpc.
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de la population totale. Les barres d’erreurs correspondent & la dispersion calculée a partir

de 500 expériences numériques

Pour le modele B, nous avons une adéquation inférieure, de I'ordre de 1.3% :
le maximum est bien situé mais la distribution présente un déficit au dela de
5.5 kpc. La distance est un parameétre difficile a étudier dans la mesure ou
elle est calculée & partir de mesures incertaines de la densité d’électrons dans
la Galaxie. Malgré tout nous pourrions essayer d’améliorer I'ajustement de
sa distribution en tenant compte par exemple des bras spiraux dans le tirage
au sort. de la position initiale.

Les simulations permettent d’obtenir un autre résultat important : le taux
de naissance des pulsars dans la Galaxie. Sa valeur est estimée comme le
rapport entre le nombre total de pulsars généré au cours d’une simulation et
I’age de la phase pulsar c’est & dire t,.x. Nous devons néammoins apporter
une correction a ce résultat. En effet, nous avons exclu de notre étude les
pulsars dont on ne connait pas la dérivée premiére ou la luminosité radio,
ne gardant que 491 pulsars sur les 565 objets du catalogue. Pour obtenir le
véritable taux de naissance, il faut donc multiplier le résultat précédent par
%. Avec th.x = 24 Man, nous obtenons un taux de naissance de 1 pulsar
tous les 170 ans en accord avec les résultats Lorimer et al. (1993) [70], 1
pulsar tous les 125-250 ans. Cette valeur est proche du taux de supernovae
dans la Galaxie estimée a 1/150 ans par Clark et Caswell (1976) [21]. Avec
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tmax = 100 Man le taux de naissance est bien inférieur puisqu’on estime a
1 pulsar tous les 550 ans.

Les parameétres du modele déterminés, notre code numérique nous donne
acces a la population réelle des pulsars (figure 5.1). A présent nous ne nous
limitons plus & la population observable mais nous prenons aussi en compte
la population cachée. La connaissance de la population réelle nous permettra
d’une part d’étudier le probléeme du champ magnétique (partie IT) et d’autre

part de calculer la contribution des pulsars a I’émission gravitationnelle (par-
tie IIT).
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Deuxiéme partie

Champ Magnétique

05



Chapitre 6

Introduction

Le champ magnétique est certainement la clef de voute de I’évolution des
pulsars. Il est responsable du freinage et est & ’origine du céone d’émission. Il
joue aussi un role important dans les effets de sélection puisque son intensité
détermine la nature du rayonnement observé et le taux d’énergie perdue par
Iétoile (et donc la durée de la phase pulsar). Actuellement, il n’existe pas de
consensus quant & 'origine du champ magnétique. Il peut s’agir du champ
stellaire initial densifié lors de l'effondrement de la supernova (par conser-
vation du flux) comme d’un champ crustal généré par l'instabilité thermo-
dynamique des premiers instants ou par la conduction qui apparait 10 a 20
secondes aprés la naissance. L’évolution du champ magnétique est elle aussi
assez mal connue. En particulier, sa décroissance est sujet & controverses.
Gunn et Ostricker (1969) [46] ont calculé que B subissait une dissipation oh-
mique sur une échelle de temps tp = 4 x 10% an. La distribution de 41 pulsars
dans le plan champ magnétique/age indicatif ou de facon équivalente dans le
plan PP —t, (3.10 et 3.11), interprétée comme une courbe d’évolution (Gunn
et Ostricker, 1970 [47]), est compatible avec cette idée puisque le nuage de
points est incliné des valeurs les plus élevées de log PP vers les valeurs les
plus faibles. Plus tard, I’étude du diagramme age magnétique/age dynamique
par Lyne et al. (1982) [72] a confirmé cette hypothése : sur un échantillon
de 14 pulsars, ils ont pu mettre en évidence une différence croissante entre
lage cinétique (calculé & partir du mouvement propre des pulsars) et ’age
magnétique. Mais, deux mois apres la parution de l'article de 1969, Bayms et
al. (1969) [9] ont réfuté le résultat de Gunn et Ostricker (1969) [46] da selon
eux a une mauvaise application du calcul de la conductivité électrique (o) de
Canuto (1970) [15] qui intervient dans lexpression du temps de dissipation
ohmique :

_4m R

tp = §< Yo (6.1)

™
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ol R est le rayon de I'étoile. Aprés avoir refait le calcul, ils ont obtenu un
temps de décroissance supérieur & 1’dge de 1’Univers et ont conclu que la
dissipation du champ était totalement négligeable sur la durée de vie des
pulsars. Goldreich et Reisegger (1992) [45] ont ensuite généralisé ce résultat
a un coeur superfluide. Par ailleurs, les calculs de Sang et Chanmugan (1987)
[103] ont montré que méme si le champ était confiné dans la crotite, un temps
de dissipation ohmique inférieur & 107ans était difficilement explicable. Paral-
lélement, Bailes (1989) [7] a repris I'étude du diagramme age magnétique/age
dynamique avec un échantillon de pulsars plus important. Loin de confirmer
le résultat de Lyne et al. (1982) [72], il est arrivé & la conclusion qu’il n’y
avait pas de décroissance du champ magnétique notable pendant la vie des
pulsars. Les syntheéses de populations de Battacharya et al. (1992) [10], de
Hartman et al. (1997) [50] ou encore de Mukherjee et Kembhavi (1997) [36]
sont en accord avec ce résultat.

La découverte des pulsars millisecondes, des objets vieux avec un champ
magnétique trés faible semblait étre un argument solide en faveur de la dis-
sipation de celui-ci mais il est maintenant universellement reconnu que la
faible valeur de B est la conséquence de l'accrétion de matiere. Elle peut
entrainer une dissipation ohmique par chauffage de la crotite ou simplement
agir comme un écran.

Par contre, 'observation de nouveaux pulsars confirme chaque fois 'in-
clinaison observée dans le plan PP— ¢,. Essentiellement deux scénarios ont
été proposés pour lever cette apparente contradiction. Le premier envisage
des processus de dissipation plus lents que la dissipation ohmique en loi ex-
ponentielle. Récemment, Urpin et Konenkov (1997) [120] ont étudié le cas
d’un champ magnétique crustal dont la conductivité, qui dépend de la tem-
pérature et par conséquent de 1’évolution thermique de I’étoile, détermine
I’évolution. En considérant trois équations d’état au coeur et deux proces-
sus de refroidissement (I'un standard et 1'autre accéléré), ils ont obtenu que
les observations étaient compatibles avec une équation d’état “dure” et un
refroidissement standard. Leur modeéle prévoit alors une décroissance expo-
nentielle du champ magnétique pendant environ 10° ans suivi d’une période
de stabilité jusqu’a 10° ans et d'une phase de décroissance lente en loi de
puissance.

Une deuxieme interprétation du diagramme a été suggérée par Lyne, Rit-
ching et Smith (1975) [77]. Ils attribuent l'inclinaison observée du nuage de
points a la diversité des valeurs initiales de la période et du champ ma-
gnétique. Récemment la découverte d’'une nouvelle classe d’objets appellés
magnétars parce que dotés de champs magnétiques treés élevés (B > 104
G) apporte un soutien a cette possibilité. Par des simulations numériques,
Duncan et Thompson (1992) [31] ont montré que si I’étoile est initialement
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en rotation suffisamment rapide, les effets cumulés de la rotation et de la
convection thermique (qui transporte le champ vers les couches externes de
I’étoile) engendrent un processus de dynamo capable d’intensifier B jusqu’a
des valeurs supérieures a 10 G. L’effet de dynamo peut avoir lieu dans la
mesure ol le champ magnétique est sensible a la rotation du fluide interne de
I’étoile qui contient des particules chargées a 1’état de traces (principalement
des protons et des électrons) et par conséquent est conducteur d’électriciteé.
Dans le meilleur des cas, ce phénoméne dure environ 20 secondes et conduit
a des B de l'ordre de 10'® G. Si la rotation de I’étoile n’est pas assez ra-
pide, ce qui est le cas la plupart du temps, le phénomeéne ne peut pas étre
amorcé. Les magnétars ne sont pas détectables en radio : Baring et Harding
(1998) [8] ont montré que pour des champs magnétiques supérieurs a la va-
leur critique B, = m;hc3 =4.43 x 103 G la création de paires v — et + e~
était remplacée par un phénomeéne de cascade v — ~~. En revanche, les SGR
(comme “soft gamma repeaters”) et les AXP (comme “anomalous X-ray pul-
sar”) sont vraisemblablement des manifestations observables des magnétars.
Il n’existe pas encore de certitude quant a ’origine et 1’évolution de ces objets
mais les observations semblent confirmer le scénario suivant. Si la supernova
donne naissance a une étoile a neutrons en rotation suffisamment rapide
(P <1 ms), des B supérieurs 4 10!* G peuvent étre générés et confinés dans
la crotite solide. Le champ exerce une contrainte qui est relachée périodique-
ment par des tremblements (voire des craquements) équivalents & des séismes
terrestres de magnitude 14. Les particules piégées dans les lignes de champ
magnétique sont alors violemment accélérées et émettent un rayonnement
synchrotron de haute énergie, observable sous la forme d’un sursaut gamma.
Mais ces secousses périodiques ne parviennent pas a éliminer complétement
la contrainte magnétique et des événements plus énergétiques (équivalents
a des tremblement de terre de magnitude 22) surviennent environ tous les
cent ans lorsque 'ensemble de la crofite se fracture en profondeur sous l'ac-
cumulation des contraintes résiduelles. Ces séismes stellaires sont suivis d un
réajustement de la structure de I’étoile et selon Thompson les lignes de champ
de polarités opposées peuvent alors s’annihiler. L’énergie ainsi libérée peut
étre utilisée directement pour accélérer des électrons jusqu’a de hautes éner-
gies donnant lieu & un sursaut gamma important. Elle permet aussi la fusion
de certaines régions de la crotite qui se refroidissent lentement en émettant
un rayonnement gamma observé sous la forme d’une émission périodique a
cause de la rotation. Apres cette phase de forte activité sismique (qui dure
environ 10 kan), le magnétar se stabilise et devient pour environ 40 kan
un AXP. La rotation particuliérement lente observée chez ces objets corro-
bore cette hypothése puisque les magnétars sont freinés trés rapidement par
leur intense champ magnétique. La luminosité X émise par les AXP apporte
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un élément nouveau au débat sur la décroissance du champ magnétique.
Elle est de l'ordre de Ly = 10%73¢ erg c’est a dire bien supérieure a celle
qu’ils pourraient émettre dans le cadre du simple freinage magnétique di-
polaire. Plusieurs auteurs ont suggéré que la source d’émission pouvait étre
la dissipation du champ magnétique. Goldreich et Reisegger (1992) [45] ont
passé en revue trois mécanismes de dissipation possibles : ohmique, ambipo-
laire sinusoidale et irrotationnelle et effet Hall (sur lesquels nous reviendrons
au chapitre suivant). Selon leurs calculs, toutes les étoiles a neutrons sont
sensibles a 'effet Hall mais les magnétars subissent en plus une dissipation
ambipolaire sinusoidale. Pour obtenir une énergie de 'ordre de celle qui est
observée chez les AXP, Colpi, Geppert et Page (2000) [23] ont calculé que le
temps de décroissance doit étre de ’'ordre de 10*ans. Une solution alternative
a la décroissance du champ magnétique a été proposée par Heyl et Ernquist
(1997) [51]. TIs ont montré que pour B > 10'? G, la formation de paquets
d’électrons augmente la conductivité le long des lignes de champ et permet
d’augmenter le flux thermique. La température a la surface des magnétars
est de 40% supérieure a celle des étoiles a neutrons de faible champ magné-
tique et le refroidissement qui en résulte peut expliquer 'intense émission X
observée.

Nos simulations ont montré qu’un modéle ol les pulsars naissent avec une
diversité de périodes initiales et de champs magnétiques rend mieux compte
des observations. Nous nous intéressons maintenant plus spécifiquement au
champ magnétique et plusieurs questions se posent. Notre modéle permet-
il d’intégrer les SGR et les AXP a la population des pulsars? En d’autres
termes, peut on modéliser des objets avec des champs magnétiques treés élevés
(des magnétars) et si oui, ont-ils les propriétés observées chez les SGR et les
AXP? D’autre part, I'hypothése d’une dispersion de I} et de By suffit-elle,
a elle seule, a reproduire 'inclinaison observée dans le plan PP —t,, comme
I'ont soupgonné Lyne et al. (1975) [77] 7 ou faut-il au contraire introduire
une dissipation du champ magnétique ?
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Chapitre 7

Synthéses de Populations

Dans cette étude, nous revoyons l'interprétation du diagramme PP — t,
a partir des syntheses de populations présentées précédemment (Regimbau
et de Freitas Pacheco, 2001a [99]). Avec un champ magnétique constant de
valeur unique By, les objets simulés sont alignés dans le plan PP —t, sur une
droite de pente nulle, alors que les pulsars observés sont regroupés autour
d’une droite inclinée qui part des valeurs élevées de log PP pour les pulsars
jeunes et qui atteint des valeurs faibles de log PP pour les pulsars agés. Nous
envisageons par la suite deux modeéles susceptibles de rendre compte des
observations ; le premier considére une distribution de la valeur du champ
magnétique a Porigine (modeles A et B) et le second une dissipation dans le
temps du champ (modele C).

7.1 Modéle avec Distribution du Champ Ma-
gnétique

Dans la théorie du dipole, le champ magnétique By est lié aux paramétres
Py et 7 par 'équation (5.35). Nous supposons que Fy et 7o ne sont pas fixes
mais sont distribués autour d’une valeur moyenne < Fy > et < log 7o > avec
une certaine dispersion o p, et 0og r,. Cette hypothése permet de modéliser les
pulsars avec un faible taux de ralentissement (paragraphe 5.2) et d’expliquer
la distribution observée dans le diagramme PP — t,. Avec des valeurs fixes
de Fy et de 79, les objets simulés sont distribués autour d’une droite de pente
nulle (figure 7.1) mais I'introduction des dispersions o p, et 010g -, rend compte
de l'inclinaison observée de la droite.

La distribution des points dans le plan PP — ¢, dépend des paramétres
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logP*dP/dt

F1G. 7.1: distribution simulée dans le plan P(dP/dt) - t5 pour un modele sans disper-
sions initiales de la période et du champ magnétique (cercles), comparée aux observations

(points)
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du modéle selon les expressions :

t t
logt, = log(t + 79 — ngta(l — e ta)) — log(1 — nge” ta) (7.1)

et

t

log PP = 2log Py — log 7o 4 log(1 — nge &) — 7.8 (7.2)
dans le cas ou t >> ¢, elles s’écrivent :
logts = log(t + 7¢) (7.3)
et
log PP = 2log Py — log 79 — 7.8 (7.4)

Par la suite, nous présentons de quelle maniére la variation de 1'un des para-
métres affecte la distribution des objets dans le plan PP— t, . Comme nous
I’avons dit précédemment, la pente de la droite moyenne de la distribution est
essentiellement liée aux parametres de dispersion op, et 0loq, ; Plus ceux-ci
sont grands et plus elle est importante. De facon beaucoup moins significa-
tive, une augmentation de < Fy >, op, ou < logTg > , ou une diminution
de tmax favorise I'inclinaison de la droite. La dispersion des pulsars autour de
la droite moyenne dépend principalement de Py et de oy, 7, ; une augmenta-
tion de 045+, OU Op, , Ou une diminution de < F >, augmente ’écart a la
droite. Notamment, lorsque ’on diminue < Py > ou que 'on augmente op, ,
on obtient des pulsars avec des champs magnétiques de plus en plus faibles
(log PP faible). On évalue cette dispersion par la quantité

~[2(0s = (=0.78x; — 3.86))2
T \/ 191 (7.5)

ouy = —0.78x — 3.86 est I’équation de la droite moyenne, x; et o; sont
respectivement log(t,) et log PP pour un pulsar i donné, 491 est le nombre
d’objets simulés. Les observations donnent o, = 0.6. La position verticale
du nuage de point dépend de < Fy > et de < log 7y >; une diminution de
< Fy > ou une augmentation de < log7y > implique une diminution des
pulsars jeunes a fort champ et une augmentation des pulsars agés & faible
champ. Quant a la position du nuage de points le long de la droite moyenne,
elle dépend principalement de t,,., puisqu’une augmentation de ce paramétre
entraine la translation de la distribution vers les valeurs supérieures de log t,.
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On évalue la position moyenne du nuage le long de la droite en calculant la
valeur moyenne de log t,,
> Ti
<@ >= T (7.6)
Pour la population observée, < x >,= 14.30. On note par ailleurs que log t,
ne dépend pas de Py mais seulement de ¢ et 7.

Les simulations générent un certain nombre de pulsars pour lesquels ¢ >
tmax- Ces objets auxquels correspond un 7q trés élevé (on peut avoir 7o > tyax
Sl Olog r, €st suffisamment grand) ont un champ magnétique tres faible. Leur
taux de ralentissement est donc trés long et il s’ensuit que ¢, est un mauvais
estimateur de leur age. Leur nombre augmente avec < log 7y > , plus encore
avec Olog 7, €t ils tendent & s’aligner le long d’une droite de pente -1. En effet,
pour Tg >>t,

logts = log 7 (7.7)
et donc
log PP = —log t, + constante (7.8)

Le modele A optimise I'adéquation de ’ensemble des distributions : pé-
riode, dérivée, distance, 4ge et champ magnétique. En accord avec les obser-
vations, les objets simulés sont regroupés dans le plan PP — t, (figure 7.2)
autour d’une droite inclinée qui part des valeurs élevées de log PP pour les
pulsars jeunes et qui atteint des valeurs faibles de log PP pour les pulsars
agés. Comme nous 'avons déja évoqué plus haut, la droite ¢, = t,,.x constitue
une limite au dela de laquelle seuls des objets de trés faible champ magné-
tique sont générés. Avec tp.x = 24 Man (modele A), un certain nombre de
pulsars observés ne peuvent pas étre simulés et il convient de fixer le para-
metre ¢, & 100 Man (modele B) pour respecter la largeur de la distribution
de logts. Mais, 'augmentation de t.,., détériore I'ajustement de la dérivée
de la période en renforcant le biais vers les faibles taux de ralentissement. De
plus, pour conserver une bonne adéquation de la distribution de la période il
faut compenser I'augmentation de t.,., par une augmentation de < log 7y >
, ce qui accentue encore le biais. Avec {max = 100 Man, la valeur la plus
probable n’est plus log P = —34 mais log P = —35.

Pour les modeéles A et B, la pente de la droite moyenne est p, = —1 alors
que l'on observe p, = —0.8. On doit ce décalage aux objets avec ty > fax
qui sont alignés sur une droite de pente —1. La dispersion autour de la droite
moyenne correspond aux observations avec dans les deux cas, o, = 0.7 contre
0, = 0.6 . Enfin, la position du nuage de points le long de la droite moyenne
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F1G. 7.2: distribution simulée dans le plan P(dP/dt)-t; pour le modéle A avec disper-
sions initiales de la période et du champ magnétique (cercles), comparée aux observations

(points).
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est respectée pour tn., = 24 Man puisque 'on obtient < z >,=< x >,= 14.3
mais avec ., = 100 Man la densité d’objets est trop importante pour les
ages élevés et 'on a < = >,= 14.8. A cause de cet exceés de pulsars d’age élevé
et de faible champ, 'ajustement est finalement moins bon pour t,,,, = 100
Man. On peut visualiser ce résultat en tracant de fagon indépendante les
distributions en fréquence de log t,s et de log PP. L’augmentation de #pax
entraine un déplacement du maximum vers les valeurs élevées de logt, et
vers les valeurs faibles de log PP.

La solution proposée par le modele B pour modéliser les objets & faible
champ et & age élevé est trés loin d’étre satisfaisante d’autant plus qu’il prédit
un taux de naissance tres faible (1 pulsar/565 ans) et totalement incompatible
avec les prédictions des modeéles d’évolution stellaire. Par la suite, nous ne
retiendrons que le modeéle A.

7.2 Modéle avec Dissipation du Champ Ma-
gnétique

Une autre facon d’expliquer la distribution des pulsars dans le plan PP—t,

est de considérer une dissipation du champ magnétique. On interpréte alors

I'inclinaison de la droite moyenne comme la manifestation de la décroissance

du champ.
Si 'on suppose une dissipation exponentielle de la forme,

t

B(t) = Bye o (7.9)

ol tp est le temps caractéristique de dissipation, la relation (3.10) devient :

. 2t
PP = KBZe v sin®a(t) (7.10)

L’ équation (7.10) s’intégre pour donner I'expression de la période :

t 2t tpta _Zatlp
P’ = B} +2KBy(Z(1 - e ) — 0Dl (1 Tt YY) (7.11)

avec By, tp,t,,t en s ou

1 ¢t 2 tpta attp
P=P0\/1+—(?D(1—e i) — 0Dl (1 o Tipta 1)) (7.12)
To

avec Fyen s, tp, ta, To €t ¢t en années.

76



Pour visualiser I'effet de la dissipation du champ magnétique, il faut tracer
la courbe d’évolution de B pour des valeurs fixes des parametres I et 7 (et
par conséquent By). De fagon équivalente, on se place dans le plan PP — .

Dans ce plan, on distingue trois régions distinctes.

— dans la zone ou t << t, << tp,

e to ~1 (7.13)
et I’équation (7.10) s’écrit :
PP = K B?sin® aft) (7.14)
— dans la zone ou t, <<t << tp, on a en plus :
sin o(t) ~ 1 (7.15)
et I’équation (7.10) s’écrit :
PP = KB? (7.16)

La courbe présente ici un plateau.
— pour t >> t,, 'équation (7.10) s’écrit :
2t

PP =KB?% o
c’est a dire
. 21
log PP = log(KB2) — =225 (7.17)
D
. o 2loge. .. !
log PP = log(K Bj) — ——10"® (7.18)
D
dans la zone ou t >> tp >> t,,
logts = log(t + 7o) (7.19)
et (7.18) devient :
. oy . 2loge 2loge . et .
D D

L’hypothése d’une dissipation du champ, ne permet pas a elle seule d’ex-
pliquer la distribution observée dans le plan PP — ts. En effet, si ce modele
parvient assez bien a reproduire l'inclinaison de la droite moyenne, il ne peut
en aucun cas rendre compte de la dispersion autour de cette droite. Qu’il y
ait ou non dissipation, I’hypothése d une distribution du champ magnétique a
I’origine s’impose comme la seule capable d’expliquer la dispersion autour de
la droite moyenne. Ceci nous conduit & tester un modéle mixte qui combine
dissipation et dispersion du champ magnétique.
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F1G. 7.3: distribution simulée dans le plan P(dP/dt)-t5 pour le modéle C avec dispersions
initiales de la période et du champ magnétique et dissipation du champ (cercles), comparée

aux observations (points).

7.3 Modéle avec Distribution et Dissipation
du Champ Magnétique

Le principal probléme du modéle A est de ne pas rendre compte de la
population observée avec t; > t.. et augmentation de ty,., (modele B),
n’apporte pas une solution satisfaisante pour les raisons évoquées plus haut.
Au contraire, 'introduction d’une dissipation de B, permet de simuler les
objets d’age élevé et de faible champ situés en bas a droite du diagramme
PP —t,. Afin de modéliser toute la gamme des valeurs observées de log t , il
convient de fixer le temps de dissipation tp & environ 15 Man si on considére
une durée de vie moyenne de 25 Man. Au deca, on a trop de pulsars avec
un age élevé et un champ magnétique faible et au deld, on ne parvient pas a
simuler les objets observés avec les dges les plus élevés et les champs les plus
faibles.

Le modele C (tableau 7.1) donne le meilleur ajustement pour tp = 15 Man
et tmax = 25 Man. On remarque que l'introduction d’une dissipation du
champ magnétique ne modifie pas la distribution de la période initiale. En
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F1G. 7.4: distributions de la période pour les modéles A (trait plein) et C (pointillés)
comparées a la distribution observée (colonnes).
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FiG. 7.5: distributions de la dérivée de la période pour les modéles A (trait plein) et C
(pointillés) comparées a la distribution observée (colonnes).

79



| Parameétres | Modele A Modele C |

tmax (Man) 24 100

tp (Man) 00 15

Py (ms) 200£20 290+ 20
. 100420 100 = 20
InTg (an) 94+0.5 10£0.5
Tinro 36402 26402

TAB. 7.1: paramétres optimaux pour les modéles A et C

revanche, le freinage magnétique étant moindre, la moyenne de 7 est su-
périeure a celle du modeéle A et sa dispersion plus faible. La distribution
de la période (figure 7.4) ne change pas par rapport au modele A (toujours
60% d’adéquation) et on note par contre une légére amélioration de la dis-
tribution de la distance puisque 'on obtient 10% de compatibilité avec les
observations (contre 7% pour le modeéle A). Avec la dissipation du champ
magnétique, le taux de ralentissement diminue et avec lui la luminosité. Les
pulsars observables sont donc plus proches du Soleil ce qui corrige le biais
du modele A vers les distances élevées. En revanche, méme s’il permet de
supprimer la coupure & t5 = ty.x , le modele C (comme le modele B) génére
un trop grand nombre d’objets d’age élevé et de faible champ (figure 7.3) et
ne permet pas un bon ajustement des distributions de logt, et de log PP.
L’exceés de pulsars & faible champ détériore aussi la qualité de ’ajustement,
de la distribution de log P (figure 7.5) puisque I'on obtient trop de pulsars
a faible taux de ralentissement. Il en découle un déplacement du maximum
vers In P = —35 et un déficit d’objets au niveau de ce méme maximum.

Devant la difficulté a obtenir un bon ajustement de In Petdu diagramme
PP — t,, nous avons considéré une dissipation du champ magnétique plus
douce en loi de puissance. Mais comme dans le cas d'une décroissance expo-
nentielle, ce modéle géneére trop de pulsars d’age élevé et de faible champ et
I’on a un biais vers les valeurs les plus faibles de la distribution de la dérivée.
Par ailleurs, il faut noter que I'interprétation du diagramme PP — t, comme
la manifestation d’une dissipation en loi de puissance du champ magnétique
donne des valeurs de l'indice de freinage complétement incompatibles avec
celles qui sont observées.

Un ajustement par moindre carré de la distribution observée donne :

log(PP) = blog(%) +a (7.21)

ol a = —3.86 cgs et b= —0.78 cgs.
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Apres intégration on obtient I'expression de la période :

9 107 i ()
Pt)=(————t+P"") 2 «t 2z oct®" (7.22)

et celle de I'indice de freinage :

(34 b)

N=a+

~ 10 (7.23)

A cause de la dissipation du champ, le freinage est ralenti dans le temps et N
est environ trois fois plus grand que l'indice prédit par le modéle standard.
Ce résultat est en totale contradiction avec la mesure des indices de freinage
N < 3 (tableau 4.1).

Nous rejetons aussi le scénario selon lequel tous les pulsars naissent comme
des magnétars et subissent par la suite une dissipation de leur champ magné-
tique. Nous avons effectué des simulations pour les modeéles développés par
Colpi et al. (2000) [23] avec une dissipation du champ en loi de puissance et
dont les équations sont les suivantes :

t. 1
B(t) = Bo(1+ —) «
tp

(7.24)
tp = (aaB§) ™ (7.25)

En supposant que 'axe du dipole et 'axe de rotation sont orthogonaux,
I’intégration de

i 2
PP =KB?=KB:(1 + ti)—a (7.26)
D
donne I'expression de la période :
P*=F;+2KBgtp (1+—)a —1) (7.27)
a—2 tn
soit
tD (a7 T . a=2
P=Fy/1+— 1—-(1+—) « 7.28
o /14 250 (1)) (729
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F1G. 7.6: pour le modéle A, distributions du champ magnétique observable (trait plein)

et réelle (pointillés), comparées a la distribution observée (colonnes).

Pour les valeurs des parameétres o et a correspondants aux différents mé-
canismes de dissipation du champ (diffusion ambipolaire irrotationnelle et
solenoidale et cascade Hall), et pour des valeurs du champ magnétique a
lorigine de 'ordre de log By = 14,15 ou 16, considérées par Colpi et al.
(2000) [23], on obtient une population de pulsars qui atteint trés vite des
périodes tres élevées (supérieures a 10 s). Un modele, selon lequel tous les
pulsars naissent comme des magnétars puis subissent une dissipation de leur
champ magnétique ne peut en aucun cas reproduire la distribution observée
de la période.

Finalement, le meilleur modéle reste sans conteste le modele A. En ac-
cord avec les syntheéses de populations de Battacharya et al. (1992) [10], de
Hartman et al. (1997) [50] et de Mukherjee et Kembhavi (1997) [86], nous
obtenons que le champ magnétique ne subit pas de dissipation notable pen-
dant la durée de vie des pulsars et le diagramme PP — t, peut étre interprété
uniquement, par la dispersion des valeurs initiales comme ’avaient soup¢onné

Lyne, Ritching et Smith (1975) [77].
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F1G. 7.7: pour le modeéle C, distributions du champ magnétique observable (trait plein)

et réelle (pointillés), comparées a la distribution observée (colonnes).

7.4 Magnétars

Un résultat intéressant concerne le champ magnétique. La valeur moyenne
du champ de la population observable simulée correspond bien a la va-
leur canonique déduite des observations (log B ~ 12 , ou B est en Gauss)
puisque l'on obtient < log B >,= 12.4 pour le modele A (figure 7.6) et
< log B >,= 12 pour le modele C (figure 7.7). Par contre, celle de la popu-
lation totale est plus élevée avec < log B >;= 13.4 pour le modele A (figure
7.6) et < log B >;= 12.7 pour le modele C (figure 7.7). Ce résultat confirme
la theése de Pexistence des magnétars, des étoiles & neutrons avec un champ
magnétique exceptionnel. Selon notre modéle, ils s’intégrent tout naturel-
lement aux pulsars radio et ne constituent pas une population & part. Les
pulsars naissent avec des champs magnétiques d’intensités différentes et la
population des magnétars n’est autre que la sous-population de pulsars nés
avec les champs magnétiques les plus élevés. Ils ne sont pas observés parce
qu’étant freinés trés vite, ils atteignent rapidement des périodes trés longues
pour lesquelles la luminosité est treés faible (L, ~ e=#F) et le cone d’émission
trés étroit. Ce dernier cas est trés bien illustré par le pulsar radio J2144-
3933 (Young, Manchester & Johnson, 1999 [122]) de période 8.51 s et dont
la pulsation a une largeur & mi-hauteur de seulement un degré de longitude.

On estime la proportion de pulsars avec log B > 14 a 23% pour le modele
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| objets | P (s) logP logt, (an) référence

SGR 1806-20 747 ~10.081 3.176 Kouveliotou et al. (1998) [60]
1E 1841-045 11.77 -10.328 3.620 Vasisht et Gotthelf (1997) [121]
1E 1048-59 6.45 -10.657 3.689 Oosterbroek et al. (1998) [90]
4U 0142461 8.68 -11.638 4.800 Mereghetti et Stella (1995) [84]
1E 22594-58 6.98 -12.136 5.202 Mereghetti et Stella (1995) [84]
SGR 1900+14 5.16 -9.958 2.893 Kouveliotou et al. (1999) [61]
1RX J1708-40 11 -10.632 3.895 Israel et al. (1999) [56)

TAB. 7.2: propriétés des possibles magnétars

A et a 8.5% pour le modéle B malgré la dissipation du champ. Il faut noter
que le taux de naissance des magnétars déduit du modeéle A, 1 magnetar tous
les 750 ans, est tout a fait compatible avec les estimations de Duncan (1998)
[30] qui prévoient 1 magnetar tous les 1000 ans.

Les simulations numériques nous donnent acceés aux propriétés statis-
tiques des magnétars et il est intéressant de vérifier qu’elles sont bien compa-
tibles avec les données observées des SGR et des AXP. Pour cette étude, nous
ne considérons plus que le modele A qui est sans ambiguité le plus réaliste.

On connait actuellement 12 AXP ou SGR dont les propriétés sont repor-
tées dans le tableau (7.2). D’aprés nos simulations, ils représentent seulement
15% de la population totale des magnétars avec P < 11 s. En effet, le nombre
d’objets avec log B > 14 et une période inférieure & P est donné avec une
bonne approximation par la relation :

N(P) = 0.85P"% (7.29)

Pour P = 11 s on obtient 72 pulsars et la plupart ont un champ magnétique
dans lintervalle 14 < log B < 15.5. Les magnétars avec champ plus élevé
sont ralentis tellement rapidement que leur nombre devient non négligeable
a partir de P = 130 s seulement.

La figure (7.8) représente la période moyenne en fonction de 1’age magné-
tique moyen pour différents intervalles de log B. La position des sept AXP
ou SGR dont on connait la dérivée premiére et pour lesquels on a une esti-
mation de I’Age magnétique a aussi été reportée. On note que les données sur
les AXP et les SGR sont compatibles avec les propriétés statistiques déduites
des simulations, ce qui confirme 1’'idée que ces objets sont bien des magnétars.

Selon notre étude, un modele avec dispersion et sans dissipation (ou dissi-
pation lente par rapport a la durée de la phase pulsar) du champ magnétique
initial permet de mieux rendre compte des observations. Les pulsars naissent
avec des B différents, ce qui explique l'inclinaison de la distribution dans
le plan PP— t,. Les magnétars représentent la sous-population de pulsars
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nés avec les champs magnétiques les plus élevés. Le fait que ceux que nous
connaissons (les SGR, ou les AXP) soient des pulsars jeunes n’est donc pas
la conséquence d’une décroissance rapide du champ magnétique mais plutot
le résultat d’un biais observationnel. Les manifestations observables des ma-
gnétars (les bursts pour les SGR et ’émission X pour les AXP) n’auraient
lieu que pendant les premiéres années. Enfin, devant la difficulté & représen-
ter correctement les pulsars avec les champs magnétiques les plus faibles, on
peut se demander s’il ne s’agit pas d’'une population différente ; par exemple,
des pulsars ayant appartenu & un systéme binaire qui auraient subi une dé-
croissance de leur champ magnétique par accrétion de matiére en provenance
du compagnon.
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Troisiéme partie

Emission Gravitationnelle
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Chapitre 8

Introduction

Les premiers interféromeétres géants VIRGO, LIGO, GEO ou TAMA des-
tinés a la détection “directe” des ondes gravitationnelles sont déja ou seront
trés prochainement opérationnels. Pendant les premiéres années, 1’effort prin-
cipal sera de comprendre les sources de bruits, de les minimiser et d’incorpo-
rer ces connaissances aux algorithmes de détection. Et ceci pour se donner
le plus de chance de détecter un signal réel. Mais une détection en elle méme
n’aurait pas de sens si nous n’étions pas capables de l'interpréter et il est
tout aussi important de développer dés maintenant des modeéles précis des
différentes sources astrophysiques possibles. D’autre part, les méthodes de dé-
tection étant basées sur la technique dite du “filtre adapté”, elles nécessitent
une trés bonne connaissance de la forme du signal recherché.

Dans cette partie nous utiliserons notre modeéle de la population réelle
des pulsars normaux de la Galaxie pour calculer sa contribution & 1’émission
gravitationnelle et nous étudierons la détectabilité de ce rayonnement par des
interféromeétres laser comme VIRGO. L’un des défis majeurs auquel VIRGO
devra faire face sont les temps de calculs considérables nécessaires a traiter
les données. Nous montrerons que les simulations numériques donnant accés
aux propriétés statistiques de la sous-population détectable par VIRGO per-
mettent d’optimiser la recherche des sources individuelles dans 'espace des
fréquences et dans les directions du ciel.
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Chapitre 9

Théorie des Ondes
Gravitationnelles

En 1916, Albert Einstein prédit I'existence des ondes gravitationnelles
dans le cadre de sa théorie de la Relativité Générale : ce sont des déformations
de I'espace temps qui se propagent a la vitesse de la lumiére. Comme les ondes
électromagnétiques sont dies a I’accélération de charges, elles sont produites
quand de la matiére est accélérée de facon non symétrique.

9.1 Cadre de la Relativité Générale

Les équations d’Einstein formalisent I'idée que la géométrie de I'espace-
temps est déterminée par son contenu matériel et énergétique et s’écrivent
sous forme tensorielle :

1

ol les coeflicients métriques g;; sont des fonctions des coordonnées spatiales
2, 2%, 2% et de la coordonnée temporelle z°. Les équations (9.1) généralisent
I’équation de Poisson reliant le potentiel Newtonien dont dérive la force gravi-
tationnelle & la densité de matiere. Le premier membre de (9.1) est purement
géométrique. Le tenseur de Ricci R;; et sa trace R, la courbure scalaire, me-
surent la courbure de ’espace-temps et s’expriment en fonction du tenseur
métrique g;; et de ses dérivées. Le second membre ou k = Szr—f est la constante
d’Einstein, décrit le contenu matériel et énergétique du milieu via le tenseur
énergie-impulsion T;;. Une dérivation détaillée de I’équation (9.1) peut étre
obtenue dans Misner, Thorne et Wheeler (1973) [85].
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9.2 Ondes Gravitationnelles

Intéressons nous aux solutions des équations d’Einstein dans le vide, ¢’est
a dire pour T;; = 0.
La métrique g;; associée & une faible perturbation de la métrique g°,, peut
7
s’écrire sous la forme :

gi; = 9 ij + hij (9.2)

ol le terme de perturbation h;; est tel que

|hij| < \mj\
(9.3)
2
|hij | < |l

Dans notre systéme solaire ’espace-temps est en bonne approximation 1’Uni-
vers plat de Minkowski caractérisé par le tenseur métrique n;; = (1, -1, —1, —1).
Par la suite, on prendra g°;; = 7,;-

Sous les conditions (9.3), la perturbation h;; obéit a I’équation d’Einstein
linéarisée au premier ordre. Pour obtenir une expression explicite de h;;, il
est nécessaire de faire ici un choix de jauge. La mieux adaptée est la jauge
TT (“transverse/traceless”) dans laquelle les coordonnées sont définies par
les géodésiques de masses tests en chute libre.

Dans la jauge TT et dans 'approximation linéaire, les équations d’Ein-
stein dans le vide prennent la forme d’une équation d’onde :

1 0
2o
La solution est une onde transverse qui se propage a la vitesse de la lumieére.

Pour une onde se propageant selon 'axe des z, le tenseur h;; s’écrit :

(V2 Yhi; =0 (9.4)

e}
C

hxx hxy
h yr hyy
0 0

(9.5)

oo o O
-~

Pour satisfaire & la condition de trace nulle, on doit avoir
haw = —hy, (9.6)
et le tenseur métrique Riemannien étant symétrique

ha:y = hya: (9 7)
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On obtient par conséquent deux états de polarisations indépendants, perpen-
diculaires & I'axe des z que 'on note en général

hy = hyy = —hy,
(9.8)
hy = hay

Thorne (1980) [117] a montré que tant que la taille de la source émettrice
était trés petite devant la longueur d’onde (R << A pour une étoile de rayon
R), Papproximation dite quadripolaire obtenue par Einstein (1918) dans le
cadre des champs faibles et des vitesses non relativistes reste valable. Dans
cette approximation, on peut développer la distribution de masse en moments
multipolaires dont la variation génére des ondes gravitationnelles. Le moment
dipolaire ne contribuant pas au rayonnement gravitationnel (par conservation
de I'impulsion), on montre que pour des vitesses faibles devant la vitesse de la
lumiere, la plus grande contribution est donnée par la variation du moment
quadripolaire.
On a alors :

2G 1 ..

TT kp i kl

h; = = [P P — Ll |Dri (9.9)
ou 7 est la distance a la source, P;; est le projecteur transverse a la ligne de
visée donné par :

rir;
2

Pij = (52']' - (910)

r

et D,; est le tenseur du moment quadripolaire de masse évalué au temps
retardé (¢ — £). Dans 'approximation des champs faibles, le moment quadri-
polaire de masse est donné par son approximation Newtonienne :

1
D;; =/p(t)(xixj — 5a:iéij)dv i,j=1.3 (9.11)

ol p est la densité de matiere. Le symbole de Kronecker 6;; assure que D;;
est de trace nulle.
La quantité D,; est liée au tenseur des moments d’inertie

Ly = /P(U(fﬁi@j — zx5)dV (9.12)
par la relation
1
Dij = gjllséij — I (9.13)
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Dans I'approximation quadripolaire, le taux d’énergie émis par la source sous
la forme d’ondes gravitationnelles s’écrit :

dE,.,
w_ Gt (9.14)

at 5

. 1 . . .
Notons que dans cette expression, le facteur — apparait & la puissance cing.

Ceci et la petitesse de la constante de gravita%ion G déterminent la faiblesse
extréme de ’émission. Dans le systéme solaire, il n’est pas possible de res-
sentir les effets des ondes gravitationnelles puisqu’un niveau perceptible de
radiation est produit seulement quand de tres grandes masses sont accélérées
dans des champs gravitationnels trés forts. Faute de preuves observation-
nelles, le concept de rayonnement gravitationnel est resté longtemps empreint
de scepticisme. Mais au début des années 60 Hermann Bondi a démontré que
le phénomeéne était bien réel et qu’il ne s’agit pas d’un artefact lié au choix
du systéme de cordonnées. Enfin, en 1974, la découverte du pulsar binaire
PSR B1913+416 par Hulse et Taylor (prix Nobel 1994) a confirmé de fagon
“indirecte” 'existence des ondes gravitationnelles. Dans un systéme double
d’étoiles & neutrons o les corps sont gravitationnellement trés concentrés et
en mouvement trés rapide la perte d’énergie par rayonnement gravitation-
nel est perceptible. Elle conduit a un resserrement de l'orbite et les étoiles
spiralent I'une autour de I'autre. Grace aux pulsations radio, on a pu suivre
I’évolution de PSR B19134-16 sur son orbite et le resserrement, mesuré corres-
pond avec une trés bonne précision & celui prédit par la Relativité Générale.

9.3 Etoiles A Neutrons en Rotation

Une étoile a neutrons en rotation émet des ondes gravitationnelles si elle
est tri-axiale ou si ses axes de symétrie et de rotation ne sont pas alignés. La
déformation de 1’étoile peut étre dae a :

— des irrégularités de la crotte solide appelées “montagnes”

— une dissymétrie initiale, développée pendant la période de cristallisation
et entretenue par des forces de pression sur la croute solide

— un champ magnétique trés intense dont ’axe n’est pas aligné avec ’axe
de rotation (Bonazzola et Gourgoulhon, 1996 [13])

— une accrétion de matiere (Bildsten, 1998 [12]). La matiére accrétée de
facon non-symétrique & cause du fort champ magnétique est rapide-
ment rejetée mais entraine un déséquilibre dans la distribution de la
température a la surface de 1’étoile. Le gradient de densité qui accom-
pagne la modification de la composition de la crofite crée un moment

94



quadripolaire de I'ordre de 10%7 — 10%®*g cm™2 si ’on néglige la réponse
élastique de la crotte et de 20 a 50 fois plus petit si ’on en tient compte.

Les étoiles & neutrons sont des corps relativistes pour lesquels ’approxi-
mation quadripolaire précédente n’est pas valable a priori et il convient de
remplacer le moment quadripolaire Newtonien par celui de Thorne (1980)
[117] dans I'équation (9.9). Ce tenseur noté Z,; est défini a partir du dévelop-

pement en — de I’élément de métrique goo, exprimé dans un repére centré a

r
Porigine de 1’étoile et asymptotiquement cartésien, dans la zone proche des

M
champs faibles ot max(R, GC—2) <r < A)c:

M « 1 xixd xt
goo = —1+2=+ = + 5 [BTy— + By,
r r2

= T 3l + a] + O(T%) (9.15)

,
Notons que la zone proche des champs faibles est bien définie méme dans le
cas extréme des pulsars millisecondes. De (9.15) on déduit :

2 %

T T
(g5 — 5127 — Q) (9.16)

1
Ii' — -
3 xrad

ol g((]? est le coefficient du troisiéme ordre du développement (9.15), oy,

ag et 31; des constantes et M la masse totale de I'étoile. Z;; est un tenseur
symétrique de trace nulle et dans la limite des champs gravitationnels faibles,
on retrouve le tenseur Newtonien.

Les étoiles a neutrons sont faiblement déformées et Z,; peut étre décom-
posé linéairement comme la somme de deux moments, I'un da a la rotation et
I’autre a la distorsion que peut produire par exemple le champ magnétique.

On écrit alors :

L; = L + T35 (9.17)
ol I[j"t est une fonction quadratique de la vitesse de rotation {2. Dans le cas
d’une rotation uniforme, Zj?* = 0 et I'équation (9.9) se réduit 4 :

1 .

2G is r
hijt = —alb P - §ijkzl] (- ) (9.18)

Faisons maintenant deux hypothéses sur le processus de distorsion :

— il existe un repére privilégié (¢, &, ¢, ¢) dans la zone proche des champs
faibles dans lequel Iidjm est diagonal et ol deux des valeurs propres sont
égales. Compte tenu de la condition de trace nulle, il s’écrit :
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X O
i *‘«:Q = f i r ?#é{'

”"\i% -
- L

F1G. 9.1: repére propre (t,%,7,2) et repére extérieur a ’étoile (t,x,y,z) dont I'axe z coincide

avec 'axe de rotation

| —Tdist/2 0 0
Iggst = 0 T2 0 (9.19)
0 0 Tdst

— la déformation suit le mouvement de ’étoile et 1’axe Z tourne a la vitesse
angulaire €2 & un angle fixe o de I’axe de rotation z (figure 9.1).

Pour calculer (9.9) dans le repeére de l'observateur, exprimons d’abord
Iidjm dans le repére (¢, z,y, z) extérieur a ’étoile et dont I’axe z coincide avec
I’axe de rotation. La transformation (£,%,9,2) — (t,z,y, 2) est la composi-
tion d’une rotation d’angle o autour de I'axe x et d’une rotation d’angle

o(t) = Q(t — to) (9.20)
autour de z (figure 9.1). La matrice de passage s’écrit :
cosp(t) —sinp(t) 0 1 0 0
M,=1] sinp(t) cose(t) 0 | x| 0 cosa sina (9.21)
0 0 1 0 —sina cosa

En appliquant la formule de transformation des matrices,

Tt = M, x Tt x t M, (9.22)
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ot Z%! et IT95" sont respectivement les moments quadrupolaires exprimés
dans (t,z,y,2) et ({,2,9,2), on obtient :

3sinasin®p(t) —1  —3/2 sin®asin2p(t) —3sinacosasinp(t)
1
Ifjwt: 515;“ —3/2sinasin2p(t)  3sinacos?p(t) —1  3sinacosacos o(t)
—3sinacosasing(t)  3sinacosacos p(t) 3costa—1
(9.23)

Dans la formule (9.9) intervient la dérivée seconde de ZH* c’est a dire:

/ 2 sin ar cos 2¢p(t) 2 sin arsin 2(t) cos arsin ()
ffljm: gIg;StQQ sina [ 2sinasin2p(t)  —2sinacos2p(t)  — cosacos p(t)
cos a sin (t) — cos acos p(t) 0
(9.24)

Maintenant, il nous reste & calculer la projection transverse et sans trace de

jﬁ“. On note i 'inclinaison de la ligne de visée. Sans perdre en généralité,
on peut choisir (¢, x,y, z) tel que la direction 7 entre 1’étoile et 1’observateur
soit dans le plan (x,y) (figure 9.1). Le projecteur transverse a la ligne de visée
P;; s’écrit alors dans (¢, z,y, 2) :

1 0 0
P;=| 0 cos®i  —sinicosi (9.25)
0 —sinicose sin? 4

A partir des équations (9.24) et (9.25) et aprés quelques calculs fastidieux
on obtient une expression de la forme :

hi” = hiel; + hyel; (9.26)
avec
1 0 0
e = 0 —cos’i sinicosi (9.27)
0 sinicosi —sin®i
0 cost —sini
ey = cosi 0 0 (9.28)
—sing 0 0
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et

P 9 .
i 2
hy = hosin s cos asini cosicos Q¢ — to) — sin a% cos 2Q(t — to)]

hy = hosin o3 cos asin i sin Q(t — to) — sin cvcos @ sin 20t — to)]
9.29

ou

6G dist

ho = —— T8 Q? :
0 7,04 2z (9 30)

Dans cette définition, nous avons remplacé ¢(t) par son expression (9.20) et

t
le terme de retard - est inclus dans t,.

C
La déformation de 1’étoile est en général décrite par la quantité sans

dimension appelée ellipticité. Dans le cas des faibles déformations que nous
avons considérées, elle s’écrit :

3 Tdist

£ =—= = 9.31

5 ] (9.31)
ol I est le moment d’inertie par rapport a I’axe de rotation. En remplacant
cette expression dans (9.30), on obtient :

4
ho = —Gd 0 (9.32)

rct
Le résultat (9.29) appelle plusieurs commentaires :

— si I’étoile est symétrique dans le plan perpendiculaire a I’axe de rotation,
€ = 0 et il n’y a pas d’émission gravitationnelle. En revanche, plus la
déformation est importante, plus 'amplitude de I'onde est élevée.

— la fréquence des ondes gravitationnelles émises est une et/ou deux fois
la fréquence de rotation de 'étoile. Le premier mode domine lorsque
I'inclinaison entre les axes de symétrie et de rotation est faible alors
que le second augmente avec 'inclinaison des axes. Ce phénoméne se
produit par exemple (Ferrari et Ruffini, 1969 [36]) quand 1’étoile se
refroidit et que la crotte devient solide. L’axe de symétrie peut étre
“gelé” dans sa position initiale c’est & dire une position inclinée par
rapport a 'axe de rotation.

Dans le cas d'une étoile triaxiale en rotation autour de son axe principal
. . m . . s N
d’inertie, o = 5 et les ondes gravitationnelles ne sont plus émises qu’a deux
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fois la fréquence de rotation.

2G
hy = —=€I(1 + cos® )2 cos 20t
crr
(9.33)
- G oV
hy = ——¢el cosi§2” sin 201t
cAr

Notons que :

— si 'axe de visée est perpendiculaire a ’axe de rotation, A reste la seule
composante

— au contraire si I’axe de visée et ’axe de rotation sont alignés, h, et hy
ont la méme amplitude

En utilisant la formule (9.14) on obtient que le taux d’énergie perdu par
émission d’ondes gravitationnelles est proportionnel & la vitesse angulaire &
la puissance six et au carré de ellipticité. On a la relation :

dE,, 32G
d—i = —35965212 (9.34)

ou en fonction de la période :

dEy,,  20487°G 1

dt 5 D6

I? (9.35)

En prenant la valeur typique /= 1.4 x 10%*, on obtient numériquement

dE g,
dt

€ 1

= —-2.1x10* 2_
< 107 {5=) o

(9.36)

La déformation de I’étoile dépendant de mécanismes physiques encore mal
maitrisés, la valeur de ¢ est trés incertaine. Une limite supérieure peut étre
obtenue en considérant que la perte d’énergie des pulsars est diie uniquement
a I’émission gravitationnelle. Dans ce cas, on a :

dE'r‘ot - quw
= o (9.37)
ou le taux d’énergie de rotation se déduit de (4.3) :
dErot - .
= 100 (9.38)
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En remplacant (9.34) et (9.38) dans (9.37), on obtient :

aQ  -32G ,
— = —2IY .
o 3 655 (9.39)
et on en déduit
-5 Q
— — /2 4
e = (a9 (9:40)
ou en fonction de la période :
5 s 1/2

Pour les objets de notre catalogue on obtient & < (1073 — 10™*), mais le
freinage des pulsars étant vraisemblablement essentiellement dipolaire ma-
gnétique cette valeur est tres surestimée. Notons que pour les pulsars mil-
lisecondes, D'ellipticité est beaucoup plus faible ¢ < (1078 — 107%). Récem-
ment, Palomba (2000) [93] a reconsidéré le probleéme de Dellipticité en tenant
compte cette fois du freinage magnétique et a obtenu £ < (107* —1073) pour
les quatre pulsars dont on connait la dérivée seconde (tableau 4.1). D’autre
part, Thorne (1987) [118] a montré que € = 107° représente la contrainte
maximale que la crotte de I’étoile neutrons peut supporter et I’on adopte en
général la valeur canonique ¢ = 107°.

Il est intéressant de comparer le résultat (9.34) au taux d’énergie dissipée
par le dipole magnétique (4.1). Celui-ci ne dépendant que de la vitesse an-
gulaire & la puissance quatre, son importance par rapport au taux d’énergie
gravitationnelle augmente au fur et & mesure que 1’étoile ralentit. En rem-
plagant B par son expression (3.10) dans (4.2), on réécrit (4.1) en fonction
de la période et de sa dérivée :

dErad o 2 P
soit numériquement :
dE'r‘ad 46 P
= 5. 10— 4
7 5.5 x 10 73 (9.43)
Le rapport des deux taux s’écrit alors :
FE € 1
R=-"=38x10"%(—)*= 9.44
rad . <10_6) PP3 ( )

Le taux gravitationnel est comparable au taux dipolaire pour des ellipticités
de I'ordre de € = 1.7 x 1072 en moyenne pour les pulsars observés et de ’ordre
de 107 — 1072 pour les pulsars les plus rapides (tablean 9.1).
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| pulsar | P (ms) P R.—19-0 ER=1 |

de 1987A 2.14 2x 10710 1.9 x 107 2.3 x 107
Crabe 334 3.98 x 10713 2.6 x 1076 6.2 x 1074
Vela 89.3 1.24 x 10713 4.3 x 1077 1.5 x 1073

TAB. 9.1: comparaison entre les taux d’énergie radiative et gravitationnelle pour les
pulsars normaux les plus rapides
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Chapitre 10

Détecteurs d’Ondes
Gravitationnelles

Les projets actuels de détection d’ondes gravitationnelles reposent sur la
mesure du déplacement relatif entre deux masses libres. Les détecteurs se
répartissent en deux classes : les antennes résonantes (barres et sphéres) et
les antennes interférométriques.

10.1 Effet des Ondes Gravitationnelles

Le passage d’une onde gravitationnelle modifie la structure de 'espace-
temps. Cet effet est matérialisé par la variation de la distance entre deux
corps d’épreuves en chute libre.

Pour chacun des deux modes de polarisation, la figure (10.1) montre les
variations des distances a I’origine (ou se situe une particule test) d’un anneau
de particules tests paralléle au plan d’onde. L’anneau initialement circulaire
prend sous l'effet de 'onde gravitationnelle une forme elliptique. Il est impor-
tant de noter que la contraction d’'une direction s’accompagne de 1’élongation
de sa direction perpendiculaire ; cette propriété est a la base des détecteurs
interférométriques.

10.2 Antennes Résonantes

L’antenne gravitationnelle de Weber (1961) appellée aussi barre est consti-
tuée d’un lourd cylindre d’aluminium d’environ 1.5 tonne, suspendu par un
cable et dont les modes d’oscillation peuvent étre excités par le passage d’une
onde gravitationnelle (le mode fondamental est celui d'un oscillateur harmo-
nique). Les oscillations éventuelles sont mesurées a I’aide d’un transducteur,
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F1G. 10.1: variation des distances a P'origine (ou se situe une particule test) d’un anneau

de particules tests paralléle au plan d’onde

c’est & dire un systéme permettant de convertir des déformations mécaniques
en signaux électriques. Afin de réduire le bruit thermique (qui est la princi-
pale source de bruit des détecteurs oscillants), le systéme est isolé dans une
enceinte refroidie a trés basse température (en pratique a la température de
I'hélium liquide soit 4°K). Actuellement, les barres atteignent une sensibilité
d’environ 1071 Hz dans une bande de fréquence trés étroite (quelques Hz)
autour des fréquences de résonance de 'ordre du kHz. La sensibilité d’un
détecteur est caractérisée par la quantité h,(f) = \/S.(f) o S,(f) est la
densité spectrale équivalente du bruit en Hz='/2. La courbe de sensibilité
d’une barre se reconnait aux “dépressions” trés marquées aux fréquences de
résonance et a son étroite largeur de bande. L’IGEC ( International Gra-
vitational Event Collaboration) regroupe actuellement cing barres : ALLE-
GRO (Baton Rouge, Louisiana State University), AURIGA (Padoue, INFN),
EXPLORER (Geneve, CERN-INFN), NAUTILUS (Rome, INFN), NIOBE
(Perth, University of Southern Australia). Le tableau (10.1) donne leurs prin-
cipales caractéristiques (les fréquences de résonance f_ et f., la masse M, la
longueur L, la température T et le facteur de qualité Q).

Les barres sont des antennes “directionnelles” . Les ondes gravitationnelles
étant transverses, 'antenne ne réagit pas si 'onde se propage parallelement
a l'axe du cylindre (le maximum de réaction étant obtenu lorsque I'onde
arrive perpendiculairement & I’axe). Une solution consiste & remplacer le
cylindre (un mode fondamental) par une sphere (cing modes fondamentaux)
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| d | ALLEGRO AURIGA EXPLORER NAUTILUS NIOBE |

f_-f. (Hz) 895-920 912-930 905-921 908-924 94-713
M (kg) 2296 2230 2270 2260 1500
L (m) 3 2.9 3 3 2.75
T (K) 4.2 0.25 2.6 0.1 5

Q (109) 2 3 L5 0.5 20

TAB. 10.1: caractéristiques techniques des barres de 'IGEC

T

Fabry-Perot cavities

/

beamsplitter

photo detector

laser

F1G. 10.2: interférométre laser de type Michelson avec des cavités Fabry Perot

qui peut étre excitée quelle que soit la direction de 'onde. En plus d’étre
“omnidirectionnel”, un tel détecteur permet de déterminer la direction et la

polarisation de I’onde. Plusieurs projets sont actuellement & ’étude : GRAIL,
SFERA (Rome) et GRAVITON (Brésil).

10.3 Antennes Interférométriques

10.3.1 Projet VIRGO

En 1971, Weiss et Moss, Miller et Forward, ont eu I'idée d’utiliser I'inter-
férométrie laser comme méthode de détection d’ondes gravitationnelles. Le
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projet franco-italien VIRGO actuellement en construction & Cascina prés de
Pise en Ttalie devrait étre opérationnel en 2002. La figure (10.2) en illustre
trés schématiquement le principe. Le détecteur de base est un interféromeétre
de Michelson géant dont les bras de trois km sont dotés de cavités Fabry
Perot (M1-M4 pour le bras 1 et M2-M3 pour le bras 2). Les couples de mi-
roirs M1-M4 et M2-M3 sont suspendus et isolés des vibrations sismiques de
facon a former des masses libres. Un miroir semi-réfléchissant S situé a I'inter-
section des deux bras réfléchit vers M1 et transmet vers M2 un faiscean laser
monochromatique stabilisé. La recombinaison des faisceaux aprés plusieurs
réflexions dans les cavités Fabry Perot donne lieu a des franges d’interférence
décelées par le détecteur D. Lorsqu’une onde gravitationnelle traverse le sys-
téme, I'un des bras se contracte alors que 'autre se dilate modifiant le chemin
optique des faisceaux et déplacant les franges. L’effet est extrémement faible
et pour obtenir un déplacement décelable la distance parcourue par chaque

faisceau doit étre trés importante de ’'ordre de 5 soit 150 km pour une onde

a la fréquence de 1 kHz. Grace aux cavités Fabry Perot cette distance est
atteinte pour des bras de 1.5 km.
Les bruits qui limitent la sensibilité de VIRGO sont principalement :

— le bruit de photons : il est dii & la puissance finie du laser. La lumiére
présente dans l'interféromeétre est renvoyée vers le laser de fagon a avoir
des interférences destructives sur le détecteur. Une technique consiste a
introduire un miroir de recyclage qui réinjecte la lumiere, augmentant
la puissance présente dans l'interférométre.

— le bruit sismique : il est réduit par les suspensions anti-vibration des
miroirs. Le bruit sismique limite la sensibilité aux basses fréquences.
Dans le cas de l'interférométre VIRGO, un systéme d’isolation trés so-
phistiqué, le “superaténuateur” permet d’élargir la bande de sensibilité
jusqu’a b Hz.

— le bruit thermique des suspensions : il refléte a ’échelle macroscopique
les fluctuations browniennes de la position de leur centre de gravité.

— le bruit thermique des miroirs : la surface des miroirs présente une
incertitude de position die au mouvement thermique de ses atomes. 1l
est atténué par le refroidissement des miroirs.

— le bruit de collision : il est dii aux atomes résiduels dans ’enceinte sous
vide contenant miroir et faisceau

La figure (10.3) présente la courbe de sensibilité de VIRGO résultant
de 'addition des différentes sources de bruit. Notons que les interférométres
laser sont sensibles dans une large bande de fréquence (typiquement entre
10Hz et 10 kHz), contrairement aux interférométres résonants.
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F1G. 10.3: courbe de sensibilité de VIRGO

10.3.2 Autres projets
Actuellement, plusieurs interféromeétres terrestres sont en construction :

le projet américain LIGO est constitué de deux interférométres de bras
de 4 km orientés de la méme facon. L’un est & Hanford dans 1’état de
Washington et ’autre a Livingston en Louisiane. Disposer de plusieurs
interféromeétres est important pour détecter :

— le fond de rayonnement stochastique (par corrélation entre les
deux détecteurs)

— les sources impulsionnelles (par coincidence)

LIGO devrait commencer & recueillir des données en septembre 2001.
le projet Germano-britannique GEO 600 situé & Hanovre a comme son
nom l'indique des bras de 600 m.

— le projet japonnais TAMA 300 situé a Mitaka est le seul interféromeétre
déja opérationnel. Avec des bras de 300 m, il s’agit en fait d'un proto-
type destiné & mettre au point plusieurs techniques.
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10.3.3 Projet spatial LISA

Le projet LISA est soutenu par la NASA et ESA. Il s’agit cette fois
de g’affranchir de la gravité terrestre et du bruit sismique en construisant un
interféromeétre dans I'espace. LISA sera constitué de trois plateformes placées
en triangle équilatéral et séparées par des bras de 5 millions de km. Le centre
du triangle se situera dans le plan de ’écliptique a 20° de la Terre qu’il
suivra sur son orbite autour du Soleil (figure 10.4). Le troisiéme bras servira
4 obtenir des informations complémentaires sur la polarisation et la direction
du signal et permettra d’effectuer des corrélations pour la détection du fond
stochastique. Un vol de démonstration technologique est prévu pour 2005 et
le lancement, pour 2011.

10.4 Sources

Les antennes interférométriques chercheront dans leur domaine de fré-
quence tout rayonnement gravitationnel de I’espace. Les interférométres ter-
restres, limités par le bruit sismique, ne sont sensibles qu’au dela d’une dizaine
de Herz alors que le projet spatial LISA pourra explorer des fréquences aussi
basses que 0.1 mHz mais ne dépassera pas quelques centaines de mHz & cause
de la longueur de ses bras. LISA et les interféromeétres terrestres seront ainsi
complémentaires et couvriront une large bande de fréquence entre 10~% — 10*
Hz (figure 10.5)

Les sources potentielles se répartissent en trois classes :
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— les sources impulsionnelles ou “burst” : elles correspondent & des événe-
ments uniques de trés courte durée. Il s’agit par exemple de I'explosion
de supernovae ou de la fusion de systémes binaires d’objets massifs et
compacts (étoiles & neutrons ou trous noirs). Beaucoup de sources im-
pulsionelles se situent dans le domaine de fréquence des interférométres
terrestres, entre 0.1 — 10 kHz.

— les sources périodiques. Le signal émis par ce type de source est en
général plus faible que pour les bursts mais cet effet peut étre com-
pensé par 'intégration du signal sur une longue période. A 'exception
des étoiles & neutrons en rotation, la plupart des sources périodiques
émettent & des fréquences trés basses, de 'ordre du mHz et ne seront
accessibles que par LISA. Il s’agit des systémes binaires d’objets mas-
sifs avant qu’ils ne fusionnent, des paires de naines blanches, des modes
normaux des trous noirs au moment de leur formation...

— le fond de rayonnement stochastique : il s’agit aussi bien des contri-
butions de populations cosmologiques de différentes sources astrophy-
siques que du rayonnement gravitationnel produit aux premiers ins-

tants de I'Univers. Le rayonnement primodial devrait étre accessible
par LISA.

Enfin, et c’est le plus grisant sans doute, la détection des ondes gravita-
tionnelles est aussi la promesse de découvrir des objets et phénomeénes dont
nous n’avons pas méme la notion aujourd’hui .

10.5 Réponse d’un Détecteur Interférométrique

Intéressons nous maintenant & la réponse d’'un détecteur interférométrique
a une onde gravitationnelle. Dans le repére de 'onde, la perturbation spatiale
de la métrique s’écrit (9.8) :

ho(t) hy(t) 0
Hot) = | hx(t) —ho(t) 0 (10.1)
0 0 0

La réponse h(t) du détecteur est définie comme la différence entre les
variations relatives de longueur des deux bras de l'interféromeétre et s’écrit
(Jaranowski et al., 1998 [57)) :

(t) = 37 - [Halt)] — 3, - [Halt)] (10.2)
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FiG. 10.5: sensibilité de LISA avec quelques sources périodiques et des interférométres

terrestres comme VIRGO avec quelques sources impulsionnelles.

ol 771 et 775 sont respectivement les vecteurs directeurs des bras 1 et 2. Les
bras sont numérotés de telle sorte que le produit vectoriel 77; X 73 pointe vers
I'extérieur de la surface de la Terre.

h(t) est une combinaison linéaire de h, (t) et de hy () :

h(t) = Fi(t)he(t) + Fu(t)hx(t) (10.3)

ou F, (t) et F\(t) sont les réponses impulsionnelles du détecteur sur chaque
composante de polarisation. Ce sont des fonctions périodiques du temps avec
une période égale a un jour sidéral.

H,; est la perturbation exprimée dans le référentiel du détecteur. Elle se
déduit de H,, par le changement de repére suivant :

Hy(t) = M) H, ()M ()T (10.4)

ol M est la matrice de passage du repére cartésien de U'onde (24, Yu, 2w) au
repére cartésien (24, yq, 24) du détecteur et M7 sa transposée . Dans le repére
de 'onde, la perturbation se propage selon la direction -+z,,.

Par la suite, on désigne par R;(e) une rotation d’angle € autour de I’axe
i ol les indices 1, 2 et 3 font respectivement, référence aux axes x, y et z :
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1 0 0
- Ri(e)=1 0 cose sine
0 —sine cose

cose 0 —sine
— Ro(e) = 0 1 0

sine 0 cose

cose sine 0
— R3(e) = —sine cose 0
0 0 1

M s’écrit comme le produit de six rotations :
T T T
M = Ryl + /2 + ) RaN) Ra(6, (1)) Rafr + 5)Ri(8 + 5)Rslp) - (10.5)

La premiére étape est le passage aux coordonnées équatoriales (ascension
droite « et déclinaison §). Elle s’éffectue en trois temps :

— R3(¢) est la correction a la polarisation

— R1(6 + %) est la projection dans le plan de 'équateur

— R3(a + %) est la rotation dans le plan de I’équateur faisant coincider
I'axe des x avec la direction du point vernal.
La deuxiéme étape est le passage aux coordonnées horaires (angle ho-
raire H et déclinaison §).

— R5(¢,(t)) est la rotation dans le plan de I’équateur d’un angle ¢,.(t) =
H + o qui n’est autre que le temps sidéral local du détecteur au temps
t ou ’ascension droite du méridien. Il est lié au temps sidéral local du
détecteur & Oh (¢,°) et a la vitesse angulaire de la Terre (£2,) par la
relation ¢, (t) = ¢,.° + .t.
La troisieme étape est le passage aux coordonnées horizontales (azimuth
A et hauteur h).

— Ro(h = ) est le passage du plan de I'équateur a la latitude A du
détecteur.

La derniére étape est le passage au repére du détecteur (ou 'axe des x
coincide avec le premier bras).

- Ry(y +¢/2+ g) est la rotation d’angle (v + (/2 + g) dans le plan

du détecteur ou «v est 'orientation de la bissectrice des deux bras par
rapport a la direction Est locale et ou ( est I'angle aigu entre les deux
bras de linterféromeétre.
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Pour VIRGO on a :
v =116.5°, ( =90° et X = 43.63° (10.6)
Dans le référentiel du détecteur, les vecteurs 7i; et 7, ont pour coordonnées :
i1 = (1,0,0), 7y = (cos(,sin(,0) (10.7)

Les formules explicites donnant F.. et F s’obtiennent en combinant (10.2)
et (10.7). D’apres Jaranowski et al. (1998) [57] :

F(t) = sin ( [a(t) cos 2¢) + b(t) sin 2¢/]
(10.8)
Fy(t)y = sin € [b(t) cos 2¢) — a(t) sin 24|

ou
a(t) = % sin 29(3 — cos 2X)(3 — cos 26) cos[2(a — ¢, — Q,t)]
—i cos 27y sin A(3 — cos 26) sin[2(a — ¢, — Q,1)]
—|—i sin 2 sin 2 sin 26 cos[a — ¢, — ]
—% cos 27y cos Asin 26 sinfa — ¢, — 1]
+Z sin 2y cos? Acos? & (10.9)
b(t) = cos2ysinAsindcos2(a — ¢, — ,t)]
+i sin 27(3 — cos 2A) sin ¢ sin[2(a — ¢, — €,1)]
+ cos 2y cos A cos § cos[ar — ¢, — 1]
+% sin 27 sin 2\ cos § sinfa — ¢, — Q2,t]. (10.10)
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Chapitre 11

Contribution des Pulsars au
Rayonnement Gravitationnel

Intéressons nous maintenant a la détection par VIRGO du rayonnement
gravitationnel des pulsars normaux de la Galaxie (Regimbau et de Freitas
Pacheco, 2000 [98]). Nous négligeons dans cette étude tout effet de préces-
sion. Pour un pulsar donné, la réponse du détecteur est alors obtenue en
remplacant les composantes de polarisation h, et hy d’une étoile & neutrons
triaxiale en rotation (9.33) dans 'expression (10.3). On obtient :

2G

h(t) = Es]ﬂz[(l + cos? i) cos(20) Fy (t) — 2 cosisin(2Qt) Fy ()] (11.1)

Les pulsars étant des sources périodiques, on peut envisager deux méthodes
différentes de détection :

— la détection individuelle dans un espace & quatre parametres (fréquence,
position dans le ciel, phase)

— la détection du fond de rayonnement gravitationnel émis par I’ensemble
des pulsars qui donne lieu a une recherche quadratique.

Dans les deux cas, il faut tenir compte du domaine de sensibilité de
VIRGO. La limite inférieure de 5 Hz impose de ne considérer que les pulsars
avec une période inférieure & 0.4 s. La limite supérieure de 5 kHz, par contre,
est au dessus de la fréquence maximale des pulsars estimée a 4 kHz (voir
paragraphe 5.1). D’aprés nos simulations, 5200 objets sont potentiellement
détectables avec P < 0.4 s et dans ce cas, la détection individuelle serait la
plus avantageuse (Giazotto, Bonazzola et Gourgoulhon, 1997 [42]).
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Fic. 11.1: distribution de l'amplitude gravitationnelle h pour une ellipticité de 1076,
Les barres d’erreurs correspondent & la dispersion calculée a partir de 500 expériences

numériques

11.1 Recherche Individuelle

Nous reprenons nos simulations numeériques de la population réelle pour
calculer la contribution h;(¢) de chaque pulsar satisfaisant & la condition
P < 0.4 s. Nous connaissons déja la distance a la Terre r, la période P (par
conséquent ) et les coordonnées galactiques (I, b) de chaque objet. Nous
déterminons en plus par des tirages au sort uniformes les angles d’inclinaison
i et de polarisation 1. Les coordonnées équatoriales a et ¢ se déduisent
des coordonnées galactiques 1 et b (voir par exemple Duffett-Smith, 1979
[33]). L’instant du jour sidéral ¢ ou a lieu la détection est déterminé par un
tirage au sort uniforme de 'orientation du détecteur par rapport au systéme
de coordonnées équatoriales. Notons que t peut étre différent pour chaque
pulsar.

L’ellipticité € ne pouvant pas étre évaluée de fagon indépendante pour
chaque pulsar elle est maintenue fixe pour une simulation donnée; c’est une
valeur moyenne que nous considérons comme un nouveau parametre du mo-
déle.

La figure (11.1) représente la distribution en fréquence de 'amplitude h
(en échelle logarithmique) pour une ellipticité de 1078, La courbe correspon-
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| e 10° 10° 107 |
VIRGO 15 3 0

LIGO 1 12 2 0
LIGO II 90 12 2

TAB. 11.1: nombre d’objets détectables pour différentes valeurs de lellipticité

dant & une ellipticité € se déduit de celle-ci par une simple translation de
log e + 6. La densité de probabilité peut étre approchée par une distribution
de Laplace de dispersion o = 0.5 et centrée en —23.7 + log ¢ :

l(l‘) — e—2\w—(—23.7+loge)\ (112)

ou z = log|h|.

Intéressons-nous maintenant a la population détectable par VIRGO. Un
pulsar de fréquence gravitationnelle f, peut étre détecté si son amplitude
est au dessus de la courbe de sensibilité. Pour un rapport signal & bruit,
S/N = 2, le critére de détectabilité s’écrit, :

n(f,) > olmlfe) (11.3)

vT
ou T est le temps d’intégration que nous prenons égal & un an et ou h,(f,)
exprimée en Hz='/? est calculée & partir d’un ajustement de la courbe de

sensibilité de VIRGO :
hVi'rgo(f) _ 10—16.40—5.18x+1.33x2—0.086x3

(11.4)
ou z = log;,(f)

Il est important de mentionner que le résultat de (11.3) dépend de la valeur
que 'on adopte pour ellipticité moyenne : plus € est faible, plus h est petit
et plus le critére de détectabilité est difficile a satisfaire.

Les simulations effectuées pour différentes valeurs du paramétre ¢ révélent
un résultat intéressant : une ellipticité moyenne de 10~° représente le seuil
de détectabilité pour la sensibilité actuelle de VIRGO. Pour cette valeur, la
population détectable est de 2 — 3 objets alors que nos simulations prédisent.
environ 15 detections si € = 1077 et aucune détection pour € < 107%. En cas
de non détection, on pourra fixer une limite supérieure a l'ellipticité.

Le nombre de détections selon la valeur de ellipticité est reporté dans
le tableau (11.1). A titre de comparaison, nous avons effectué les calculs
pour LIGO I et LIGO II. La sensibilité de LIGO I est comparable a celle de
VIRGO mais celle de LIGO 11 est supérieure d’environ un ordre de grandeur.
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Notons que d’apres la condition (11.3), améliorer la sensibilité (diminuer A, )
ou augmenter 'ellipticité £ agissent dans le méme sens. Par conséquent, les
populations VIRGO/LIGO I avec ¢ = 107° et LIGO II avec ¢ = 107° sont
les mémes ainsi que les populations VIRGO/LIGO I avec € = 107° et LIGO
II avec e =10"".

11.1.1 Etude statistique de la population détectable
par VIRGO

Les objets détectables sont rares et les temps de calculs nécessaires a trai-
ter les données seront considérables ; pour une recherche optimale sur un an,
la puissance de calcul est estimée & 3.6 x 10! Tflops (Frasca, communica-
tion privée). De fagon & optimiser les recherches, il peut étre intéressant de
rechercher la région de 'espace des parameétres ot une détection est la plus
probable. Pour la définir, nous avons étudié certaines propriétés statistiques
de la population détectable par VIRGO comme la fréquence gravitationnelle,
la latitude ou la longitude.

Avant d’aller plus loin, il est important de souligner qu’a priori les dis-
tributions spatiales (latitude et longitude) et celle de la fréquence de la po-
pulation détectable sont liées au parameétre €. En effet, lamplitude A (11.1)
dépend de la fréquence et de la distance mais aussi de Dellipticité. Par consé-
quent, plus ¢ est faible et plus les fréquences et les distances qui vérifient
la condition de détectabilité (11.3) sont respectivement élevées et faibles.
En fait, la distribution de la distance de la population détectable est pra-
tiquement la méme que celle de la population totale ce qui signifie que la
détectabilité d’un pulsar dépend essentiellement de sa vitesse de rotation.
Par conséquent, la distribution de la fréquence est fortement dépendante du
parametre € alors que nous ne notons aucun changement des distributions
spatiales pour des valeurs de € entre 10™* et 1075,

distribution de la fréquence

Etudions d’abord la distribution de la fréquence. La figure (11.2) repré-
sente la distribution des quelques objets détectables par VIRGO dont le
nombre en fonction de lellipticité est donné dans le tableau (11.1). Rappe-
lons que parmi la population avec P < 0.4 s, il s’agit des pulsars au dessus
du seuil de détectabilité de l'antenne (condition 11.3). Pour le moment, ne
disposant pas d’estimations précises de D'ellipticité, nous nous intéressons a
la fréquence la plus probable pour un ¢ donné. A court terme, nous envisa-
geons de déterminer explicitement 1’évolution du maximum de la distribution
en fonction de Dellipticité. Pour ¢ = 1079, la fréquence la plus probable est
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F1G. 11.2: distributions de la fréquence gravitationnelle de la population détectable par
VIRGO pour € —10 (points, 15 objets) et 10'b(colonnes, 3 objets)

autour de 480 Hz et elle diminue jusqu’a 180 Hz pour € = 107° (cas ou la
condition (11.3) est moins difficile a réaliser). Comme nous I’avons déja men-
tionné, la sensibilité agit dans le méme sens : si elle augmente, la fréquence
la plus probable diminue. Dans le cas idéal ou nous ne serions limités par
aucun bruit, nous retrouverions la distribution de la population “potentielle-
ment détectable”, concentrée aux faibles fréquences (99% avec f, < 50 Hz).
Pour compléter ’étude de la fréquence, nous avons établi la distribution de
sa dérivée premiere (ou de fagon équivalente, la distribution de la dérivée pre-
miere de la période, figure 11.3). Nous obtenons que les pulsars détectables
ont des taux de ralentissement trés faibles par rapport a la population totale.
Ce résultat peut sembler surprenant au premier abord mais 'explication est
assez simple. Les objets les moins freinés gardent plus longtemps une vitesse
de rotation élevée, ce qui augmente leur probabilité d’étre détectés.

distributions spatiales

Intéressons nous maintenant & la distribution des pulsars détectables dans
le ciel. Il convient de rappeler que ce résultat ne dépend pas de facon notable
du parameétre €.

Nos simulations confirment que la population des pulsars détectables est
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Fi1G. 11.5: distribution de la longitude de la population détectable par VIRGO

fortement concentrée dans le plan de la Galaxie (figure 11.4). On retrouve
90% des pulsars entre les latitudes [—1.5°, 1.5°].

Pour des calculs quantitatifs, on peut représenter la fonction de proba-
bilité de la latitude par une distribution de Laplace centrée en zéro et de
dispersion ¢ = 1.24

[6]

fi,(b) = 5ize 124 (11.5)

La figure (11.5) représente la distribution de la longitude. Elle atteint un
maximum autour de [ = 0°. Ce résultat était prévisible. Il est raisonnable
d’obtenir que le centre de la Galaxie ol sont concentrées les étoiles massives
qui donnent naissance aux pulsars soit la région la plus favorable pour une
détection.

Pour des calculs quantitatifs, on peut représenter la fonction de proba-
bilité de la latitude par une distribution de Laplace centrée en zéro et de
dispersion ¢ = 46.7

(1) = L 167 (11.6)

93.4

conséquences pour VIRGO

La recherche optimale des pulsars est basée sur I’évaluation de FFT (Fast
Fourier Tansform) extrémement longues et les temps de calculs nécessaires
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| Parameétres | intervalle & 90% |

b (°) [-1.5;1.5]
1(%) [-65;65]
f, (Hz) (e = 107°) [53;1205]
f, (Hz) (¢ =1079) [5;2505]

TAB. 11.2: espace des paramétres optimal

au balayage complet de ’espace des parameétres sont au deld de toute valeur
raisonnable. Une solution sont les méthodes dites “hierarchiques” (Frasca,
2000) qui permettent de réduire de fagon trés significative les temps de cal-
culs (de plus de dix ordres de magnitude) moyennant une faible perte de
sensibilité (de moins d’un ordre de magnitude). Une détection pouvant avoir
lieu n'importe ou, ces techniques seront trés utiles dans le cadre d’une re-
cherche aveugle compléte.

Nos simulations montrent que 'on peut garder 90% de la probabilité
maximale de détection en explorant moins de 1% de 1’espace des paramétres
(tableau 11.2). Malheureusement, ce n’est pas suffisant pour mener une re-
cherche aveugle au maximum de la sensibilité. Les méthodes hierarchiques
restent donc nécessaires mais on pourrait envisager de les optimiser pour les
parameétres les plus probables.

11.2 Recherche Quadratique

Considérons maintenant la détection du fond de rayonnement gravitation-
nel émis par I’ensemble de la population. La stratégie proposé par Giazotto,
Bonazzola et Gourgoulhon (1997) [42] (par la suite GBG97) consiste a re-
chercher la modulation du signal die a ’anisotropie de la distribution des
pulsars dans la Galaxie et a la directivité du détecteur. Le signal mesuré est
la somme des amplitudes quadratiques moyennes individuelles des pulsars
satisfaisant & la condition P < 0.4 s :

H(t)y= >  <hi(t) > (11.7)

P<0.4s

Notons que dans l'expression (11.7), I'instant d’observation t est le méme
pour chaque pulsar. Les recherches s’effectuant avec un seul détecteur, on
remplace la moyenne <> sur plusieurs détecteurs par une moyenne sur un
temps supérieur & la période de rotation mais inférieur au temps de modu-
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F1G. 11.6: distribution du nombre de pulsars dominant le signal quadratique total

lation sidérale (0.4 s< 7 < 1j). On obtient

T

< B >:1/Th2(t)dt (11.8)

2
< R*(t) >= %1%294[2(1 + cos® )2 F2 (t) + 8 cos® iF (t)] (11.9)
Dans cette expression, la moyenne sur 7 permet d’éliminer les termes croisés.
11 faut noter que GBG97 [42] ont estimé ce signal de fagon analytique, sans
disposer de simulations de la population des pulsars. La méthode consiste &
multiplier un < h? > typique par le nombre d’objets satisfaisant aux condi-
tions de détectabilité de ’antenne. Les simulations permettent une estimation
plus réaliste dans la mesure ott < h%(t) > est calculé de fagon indépendante
pour chaque pulsar. En fait, comme I'avaient soupconné de Freitas Pacheco
et Horvath (1997) [28], seuls les pulsars les plus rapides et les plus proches
contribuent au signal. La figure (11.6) montre la distribution en fréquence du
nombre de pulsars qui contribuent & 95% de "amplitude quadratique. Elle
met en relief un résultat important : le rayonnement est en général com-
plétement dominé par 1, 2 voir 3 pulsars. Il est donc essentiel de connaitre
les distributions de la période (figure 11.7) et de la distance (figure 11.8),
données par les simulations, pour calculer leur contribution individuelle. En
revanche, le nombre d’objets, qui est la clef de voute des méthodes analy-
tiques n’intervient pas.
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F1G. 11.9: modulation de ’amplitude quadratique d’un pulsar de période P=1ms et situé
a d=10 kpc

Il faut noter que les objets les plus rapides sont aussi probablement les
plus déformés. Selon le scénario d’évolution de Link et al. (1998) [69] que nous
avons adopté dans nos simulations, I’étoile en ralentissant, devient plus sphé-
rique et le réajustement de sa structure conduit & des tremblements d’étoile.
Si nous avions pu calculer de facon indépendante I’ellipicité de chaque pulsar,
nous aurions obtenu a fortiori que les pulsars rapides dominaient compléte-
ment le rayonnement total.

Une autre conséquence de ce résultat est qu’il n’existe pas de “signal ty-
pique” et la courbe de modulation varie beaucoup d’une simulation a ’autre.
Elle dépend de la position des pulsars les plus rapides par rapport a ’antenne.
Les figures (11.9), (11.10) et (11.11) représentent ’évolution au cours d'une
journée sidérale de 'amplitude quadratique de trois pulsars susceptibles de
dominer le signal total.

De facon a estimer la détectabilité de I’ensemble de la population par I’an-
tenne VIRGO, on a établi la distribution en fréquence de 'amplitude quadra-
tique maximale H .. (en échelle logarithmique) pour 7000 simulations. La
figure (11.12) la représente pour une ellipticité de 107°. La distribution cor-
respondant & une ellipticité € se déduit de celle-ci par une simple translation
de 2loge + 12.
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F1G. 11.12: distribution de 'amplitude quadratique maximale pour une ellipticité de

10'6 et correspondant & 7000 expériences numériques

La densité de probabilité de log H,,.x peut étre appochée par une distri-
bution log-normale :

(In(z—x0)—m)?

1 exp(———5—)
q(z) = -
V2ro? T — Xy
ol z = log Hyax, To = (2loge — 41.75),m = 1.24 et 0 = 0.4.

La probabilité de recevoir une amplitude maximale log H ,.x supérieure &
un seuil x donné est, :

(11.10)

Qz) = /00 q(u)du (11.11)

Sa valeur pour différents seuils et pour une ellipticité de 1075 est reportée
dans le tableau (11.3).

Dans le cas de la recherche quadratique, le seuil de sensibilité est (Krauss,
1966 [62]) :

CAv
VT

Hmin =< Sn >

(11.12)
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X -52 -50 -48 -47 -46 -45 -44
Q(x) 0.96 0.42 0.10 0.047 0.022 0.010 0.0048

TAB. 11.3: probabilité de détection en fonction du seuil de sensibilité pour une ellipticité
de 10—

ou Av est la bande de fréquence , < S, > la valeur moyenne de la densité
spectrale du bruit sur Av, T le temps d’intégration et C' une contante qui
dépend de la réponse du détecteur (elle est égale & 2 pour un filtre rectangu-
laire).

Pour Tactuel VIRGO et pour un temps d’intégration de trois ans, on
obtient une sensibilité de l'ordre de 10™*® correspondant & 1% de chance
d’avoir une détection. LIGO I a environ la méme sensibilité mais LIGO II
devrait attcindre 10747 ot donc 5% de détection.

La population galactique des pulsars ne produit pas un véritable fond
de rayonnement dans la mesure ou le signal quadratique total est complé-
tement dominé par les contributions de quelques objets rapides et proches.
Dans les chapitres suivant, nous considérons le fond extra-galactique crée par
I’ensemble des pulsars depuis le début de la formation stellaire.
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Quatriéme partie

Fond de Rayonnement
Stochastique
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Chapitre 12

Introduction

Selon différents scénarios de I’Univers primitif, celui-ci serait baigné d’un
fond de rayonnement gravitationnel stochastique crée par la superposition de
contributions d’origines diverses.

Le fond cosmologique est le résultat d’événements qui se sont produits aux
premiers instants de la création de I’Univers. Le rayonnement gravitationnel
émis & I’époque de la recombinaison des gravitons nous parvient aujourd’hui
sans significative altération (si ce n’est un certain redshift ) et sa détection
constituerait un moyen unique de sonder I’'Univers primordial au temps ot les
effets quantiques étaient encore importants (la section efficace d’interaction

1

des gravitons o étant trés faible, leur époque de recombinaison to =
CNGqo¢

est antérieure a 1'ére de Planck!)

D’autres contributions de nature astrophysique cette fois, sont générées
depuis le début de Pactivité liée a la formation stellaire. Comme elles pour-
raient masquer le fond cosmologique, I’étude de leur spectre d’énergie est
essentielle pour délimiter les fenétres ol rechercher le rayonnement fossile.
Mieux encore, si la composante astrophysique pouvait étre déterminée avec
une précision suffisante (avec une incertitude inférieure au rayonnement cos-
mologique) sa soustraction au signal total permettrait de retrouver la signa-
ture gravitationnelle cosmologique.

Mais 'intérét du fond de rayonnement astrophysique ne s’arréte pas la.
Sa détection nous renseignerait sur le taux de formation stellaire jusqu’a des
redshifts de z ~ 4 — 5, sur les masses critiques de formation des trous noirs
ou des étoiles & neutrons ainsi que sur les propriétés physiques des sources
comme le moment angulaire des objets compacts ou ellipticité des étoiles a
neutrons.

Dans cette partie, nous calculerons le fond de rayonnement créé par dif-
férentes sources astrophysiques telles que les pulsars en rotation (Regimbau
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et de Freitas Pacheco, 2001b [100]), les modes r et barre chez les jeunes et
rapides étoiles a neutrons et les systémes binaires d’étoiles & neutrons, sous
I’hypothése que les distributions initiales de la période et du champ magné-
tique de la population galactique des pulsars estimées précédemment peuvent
étre généralisées a la population extra-galactique. Nous nous intéresserons en-
suite & la superposition de ces différentes contributions et nous envisagerons
la détection du rayonnement total par la corrélation de deux détecteurs.
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Chapitre 13

Contributions Astrophysiques

Le fond de rayonnement stochastique est caractérisé par le parametre sans
dimension

_ 1 oy

= 13.1
pedlogr, (13.1)

guw

ol p,,, est la densité d’énergie des ondes gravitationnelles, v, leur fréquence
dans le repére de I'observateur et p, la densité d’énergie pour avoir un Univers
fermé, soit :

B 3H?
Pe = G

(13.2)

ou H, est le parameétre de Hubble. Par la suite on prendra H, = 68 km
s !Mpc! (Krauss, 2001 [63]). Le paramétre de densité €, est lié a la densité
spectrale du flux gravitationnel total F,_ selon :

1
Qgu(v,) = 3 voF,, (13.3)

C

avec
F, - / " b dR(z) (13.4)
0

La contribution individuelle d’une source localisée entre z et z-+-dz est donnée
par :

1 dEy,

= 13.
drd? dv, (13.5)

o

131



ol la distance luminosité d;, s’écrit en fonction de la distance propre et du
décalage spectral :

dp, =1+ 2)r (13.6)

Notons que dans I'expression (13.4), la densité spectrale du flux est donnée
dans le repére de 'observateur. La fréquence observée étant liée a la fréquence
de la source par la relation

v=(1+2z)v, (13.7)
on a :
dE,, dE,.
— = ——(1 13.
0 - (1+2) (13.8)

Un fond de rayonnement d’origine astrophysique est ainsi complétement dé-
terminé par la connaissance de la densité spectrale d’énergie gravitationnelle
quw

d’une source individuelle et par le taux de formation des sources en

v
fonction du décalage spectral dR(z).

13.1 Pulsars en rotation

13.1.1 Densité spectrale d’énergie individuelle

La densité spectrale d’énergie dans le repére de la source s’écrit :

dEy,  dEg,
dv  dt

dt

dv

(13.9)

s . N . w
Pour une étoile & neutrons en rotation, g

est le taux d’énergie perdu par

émission d’ondes gravitationnelles (9.34) alors que la variation temporelle de
la fréquence est fixée par le freinage dipolaire magnétique (4.1). L’approxima-
tion Erad >> E_qw est valable dans la mesure ou la déformation équatoriale ¢
est bien inférieure & 1073 — 10™* (voir discussion relative au tableau 9.1) et
I’équation

Erot = Erad + ng (1310)
se réduit a (4.4).
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Fi1G. 13.1: distribution de log(F(;) déduite des simulations numériques de Monte Carlo

(modele A). C’est une gaussienne de valeur moyenne 12.65

La densité spectrale d’énergie s’écrit alors :
6
dEg, 256G To
dv 5cd p?
oll v est inférieure & la fréquence de coupure correspondant a la vitesse de

rotation Képlerienne Q... (5.1). Rappelons que pour la période minimale de
0.5 ms considérée précédement, vg,, = 4 kHz.

eI (=)* = Kv° (13.11)

To c .
Pour calculer le rapport 2 nous supposons que les distributions de P, et
de 7, calculées pour la population galactique des pulsars (modele A) peuvent
étre généralisées a la population extra galactique. La figure (13.1) représente

To 1,7 . . .
la distribution en fréquence du parameétre logﬁ déduite des simulations

numériques de Monte Carlo. Elle est trés bien repréosentée par une distribution
To . < 1

gaussienne de moyenne < log 5 >= 12.65. Par la suite, on considérera

cette valeur comme représentativg de la population totale et on prendra K =

35._% 2 —4
9.27 x 10 (m) ergHz

13.1.2 Taux de formation

Le taux de formation d’étoiles & neutrons entre z et z-4dz est :
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dv
dR(z) = )\pRc(z)Edz (13.12)

ol R.(z) est le taux cosmique de formation d’étoiles. Une estimation de ce
paramétre est fournie par I’observation de la lumiére du fond extragalactique
juqu’a des décalages spectraux z = 4. La principale source d’erreur de cette
méthode est le facteur d’extinction dii & la poussiére interstellaire. Madau
et Pozzetti (1999) [78] ont déduit une expression de R.(z) de mesures de la
luminosité du fond extragalactique dans le continuum UV et de la luminosité
des galaxies dans la raie H,. Aprés une correction de ’extinction basée sur la
loi de Calzetti (1997) [14] de 1.2 magnitude a 1500 A et de 0.55 magnitude
& 2800 A, ils ont obtenu :

0.23e3%

Relz) = 7 o

My an~'Mpc™® (13.13)
D’apres Hopkins et al. (2001) [54], 'estimation de R.(z) présente encore des
écarts significatifs selon que 'on effectue les mesures dans les bandes UV-H,,
ou dans l'infrarouge lointain et le domaine radio qui ne sont pas affectés par
Iextinction. Et ceci méme lorsque 'on tient compte du décalage spectral. En
supposant que 'extinction est une fonction du taux de formation stellaire, ils
ont. obtenu un bon accord entre les estimations effectuées dans les différentes
bandes spectrales. Nous avons ajusté leurs résultats par une expression de la
méme forme que celle donné par Madau et al. et obtenu :

1.20763.836z

Mg an™'Mpc™ 13.14
(39.970 4 ¢41632) o an” Mpc ( )

R.(z) =

La figure (13.2) permet de comparer les deux modeles. Dans les deux cas,
le maximum est autour de z ~ 1.5 — 2 mais la courbe de Hopkins et al. est
environ 6.5 fois plus élevée que celle de Madau et al.

Le parametre A, qui apparait dans (13.12) est la fraction de masse d’étoiles
formées entre 10 — 40 M, et supposées donner naissance a des étoiles a neu-
trons

Ap = /40M® E(m)dm (13.15)

0Mg

En considérant pour la fonction de masse initiale une loi de Salpeter,

£(m) oc m~ U+ (13.16)
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F1G. 13.2: comparaison entre le taux de formation de Madau et al., 1999 (pointillés) et
celui de Hopkins et al., 2001 (trait plein)

de parameétre x = 1.35 et normalisée entre 0.1 — 80 My on obtient : A, =
4.84 x 1073 Mz*
L’élément de volume comobile est

c dz

dV = dmr® —— 13.17
T B, 2) (13.17)

ou E(£2;, z) est définie par I'équation
E(2) = [ (1 + 2)* + (1 + 2)° + Q] (13.18)

Les parameétres de densité €2, £2, et £, sont respectivement ceux de la ma-
tiere (baryonique et/ou non baryonique), du vide pour une constante cos-
mologique non nulle et de la courbure de 'espace. En tenant compte de la
relation

Qo+ Qy + Q=1 (13.19)
(13.18) s’écrit

1/2

E(Qi,2) = [(1+2)*(1 + 2Qm) — 2(2 4 2)Q,] (13.20)
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Nous considérons par la suite un modeéle d’Univers plat avec une constante
cosmologique non nulle et des paramétres de densité €2, = 0.30 et €2, = 0.70.
Ces données sont en accord avec les résultats récents de BOOMERANG et
de MAXIMA (de Bernardis et al., 2000 [26]; Hanany et al., 2000 [48]) sur le
spectre de puissance du fond de rayonnement cosmique mais aussi avec les
observations de supernovae lointaines de type la (Perlmutter et al., 1999 [94] ;
Schmidt et al., 1998 [105]) qui concluent en faveur d’une expansion accélérée
de I"Univers. Soulignons que nous avons effectué des simulations avec €2, = 1
et 2, = 0 et que nous n’avons noté aucun changement significatif dans nos
résultats.

13.1.3 Fond de rayonnement stochastique

Connaissant les propriétés d’émission d’une source individuelle (en combi-
nant 13.5 et 13.11) et le nombre d’événements par unité de volume comobile
(13.12), nous pouvons calculer la densité spectrale du flux (13.4) :

c (1 4+ 2)2Ro(2)

F,, = \K(e_g)* V3 (= d 13.21
K eaig) [ e e s
ou numériquement, :
B Fup (1 4 2)2R(2)
F, =1 156K_23/ (—d 13.22
,="7.5x10 (e_¢) Vv, i B 2) z (13.22)

et en déduire le parametre de densité produit par ’ensemble des pulsars
depuis le début de la formation stellaire (13.3) :

Zsup (] 2
Qg = 3 x 1072 (c_g) V" /0 U2 ;(2];(2)
En fait, nous sommes limités a z < 5, R.(z) n’étant pas déterminé au dela.
Cette restriction est sans conséquence significative puisque les objets avec
z > 5 ont une distance luminosité trés importante et contribuent trés peu au
signal total.
La limite supérieure de I'intégrale (13.22) tient compte de la fréquence

de coupure dans le repere de ’étoile vy,,. Un objet situé a z étant observé

v
SUPl, la limite supérieure de l'intégrale est

dz (13.23)

avec une fréquence maximale

o s N , _ . Vsup
inférieure & 5 pour des fréquences supéricures a 5

( J 81V, < Psup
o
6
Zsup — (1324)
B sy, > 2
Vo
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F1G. 13.3: spectre de §2,, produit par la population cosmologique des pulsars pour des
vitesses minimales de rotation de 0.5 ms (modéle 1) et 1 ms (modele 2). Les nominations
M ou H font respectivement référence aux taux de formation d’étoiles de Madau et al.

(pointillés) et de Hopkins et al.(trait plein)

La figure (13.3) représente la densité spectrale d’énergie en fonction de la
fréquence mesurée dans le repére de 'observateur. Les nominations M ou H
font respectivement référence aux taux de formation d’étoiles de Madau et
al. et de Hopkins et al.

Nous avons considéré deux fréquences de coupure vq,, = 4 kHz (modéle 1)
et 2 kHz (modele 2) correspondant respectivement a des périodes minimales
de rotation de 0.5 ms et 1 ms. Pour une fréquence de coupure de 4 kHz, le
parameétre de densité €, atteint 3 x 1071° (M1) et 2 x 107?(H1) autour de
1.5 kHz. En réduisant de moitié vy, le spectre de €2, devient plus étroit et
le maximum se déplace vers les fréquences plus basses (autour de 0.9 kHz).
D’apres (13.24), zo, diminue aussi et 'amplitude maximale chute de plus
d’un ordre de grandeur puisque seuls les objets les plus proches contribuent
au signal.

Les calculs ont été faits pour € = 107, Augmenter lellipticité d'un ordre
de grandeur entraine I'accroissement du paramétre de densité 2y, de deux
ordres de grandeur. La figure (13.4) montre 'influence de € sur la courbe H1.
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FiGg. 13.4: influence du paramétre ellipticité sur le spectre de ng pour une vitesse
minimale de rotation de 0.5 ms avec le taux de formation d’étoiles de Hopkins et al.
(modele H1)
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13.2 Instabilités Initiales

Parallélement a 1’émission gravitationnelle produite par la variation du
moment quadrupolaire, les jeunes étoiles a neutrons en rotation rapide peuvent
développer différentes instabilités comme les modes barre (Lai et Shapiro,
1995 [66]) ou les modes r (Andersson, 1998 [4] et Owen et al., 1998 [91]) et
générer des ondes gravitationnelles. La superposition de leur rayonnement
depuis le début de la formation stellaire contribue aussi au fond de rayonne-
ment stochastique.

13.2.1 Imstabilités de Chandrasekhar-Friedman-Schutz
(CFS)

Les instabilités CFS ont d’abord été découvertes par Chandrasekhar (1970)
[18] puis étudiées en détail par Friedman et Schutz (1978) [41] dans le cas des
modes f (I = m) et en particulier les modes barre (I = 2). Récemment,
Andersson (1998) [4], Friedman et Morsink (1998) [40] ont montré que les
modes r étaient eux aussi sujets & ce type d’instabilités, donnant lieu & de
nombreuses études.

Au lieu d’étre amortie par I’émission d’ondes gravitationnelles une insta-
bilité CFS a la particularité de croitre a cause d’une différence de comporte-
ment du moment angulaire de I'onde vis a vis de deux repéres de référence
(figure 13.5). Pour une étoile & neutrons au repos, le rayonnement gravita-
tionnel amortit une oscillation vers 'avant m > 0 (ou vers l'arriere m < 0)
par une perte (ou un gain) de moment angulaire. Mais lorsque 1’étoile tourne,
elle entraine dans son mouvement les modes d’oscillation. Si la rotation est
suffisamment rapide, une oscillation dans le sens opposé restera rétrograde
dans le repére de I'étoile mais deviendra prograde dans le repére d’un ob-
servateur extérieur. Et dans ce cas, le rayonnement gravitationnel entretient
Poscillation au lieu de ’amortir (par apport de moment angulaire).

Mathématiquement, le critére d’instabilité d’un processus de type CFS
s’écrit, :

w(w+mf) <0

oli w est la pulsation du mode et €2 la vitesse angulaire de 1’étoile.

13.2.2 Modes “r”

L’excitation des modes r commence par une faible perturbation du champ
de vitesse, décrite dans le cas d'une étoile barotropique Newtonienne par
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rotating frame inertial frame

J=0 | ] }

FiG. 13.5: schéma illustrant les conditions sous lesquelles une instabilité CFS se déve-
loppe. Le mode est instable ¢’il est retrograde par rapport au fluide (gauche) mais prograde

dans un repére extérieur (droite)

Polar View Equatorial View

Fi1G. 13.6: vues polaire et équatoriale du champ de vitesse crée par le mode r dominant
m=1=2
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I’équation d’Euler :

r

68 = a2 R(<

)7 X VY (6, ¢) + O(S2%) (13.25)
ou « est amplitude sans dimension et R le rayon de I’étoile. Notons que la
perturbation initiale du champ de vitesse n’affectant pas sensiblement la dis-
tribution de masse de I’étoile, ’émission gravitationnelle est principalement
produite par la variation des moments multipolaires de courants de masse
plutot que par celle des moments multipolaires de masse.

La fréquence des modes d’oscillation est définie par :

(m—1)(m+2)

CEY Q+0(Q%) (13.26)

Wy = —

et selon Provost, Berthomieu et Rocca (1981) [97], seuls les modes | = m
existent dans le cas barotropique. Le mode dominant [ = m = 2 entraine
I’émission d’ondes gravitationnelles a 4/3 fois la fréquence de rotation. Les
modes 1 correspondent a un mouvement toroidal a grande échelle compensé
par la force de Coriolis et sont comparables aux ondes de Rossby dans les
océans. La figure (13.6) donne les vues polaires et équatoriales du champ de
vitesse pour le mode dominant [ = m = 2. Dans chacune des quatre zones
(vue polaire) les éléments de fluide se déplacent le long d’ellipses concen-
triques (vue équatoriale).

Dans la limite des perturbations de faible amplitude (13.25), un mode r

peut étre décrit comme un oscillateur harmonique avec une évolution tem-
t

porelle de la forme ewt_i. Si I’échelle de temps de la composante e 7 est
négative ( 7 < 0), la perturbation augmente et le mode est instable.

Une estimation de 7 est donnée par la variation de I’énergie du mode r
dans le repére de 'étoile :

1 1 dFE

-—= ——— 13.27

T 2F dt ( )
Le rayonnement gravitationnel entretient ’oscillation produite par les modes
r mais I'étoile & neutrons est soumise & des processus internes de viscosité
qui tendent au contraire & la dissiper. Le temps d’amortissement 7 s’écrit :

1 1 1 1
B T (13.28)
T  Tg Thb T

ol T4, T €t T, sont respectivement les temps d’amortissement de I’émission
gravitationnelle, des viscosités “bulk” et de cisaillement. Dans un modeéle
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Fic. 13.7: fenétre d’instabilité des modesrl = m = 2

simple Newtonien (Owen et al., 1998 [91]), les différentes composantes du
temps d’amortissement s’écrivent :

1 02
= —0.303(—)? s !
Tar <7er) °
1 02
— =5x 1071278 —) gt 13.29
— =5 x 9<7r Gp) s (13.29)

1
— =33x10%T;2% st
Ts

ol Ty est la température en unités de 10° K.

L’échelle de temps gravitationnelle dépendant de la vitesse angulaire €2 et
celle de la viscosité dépendant aussi de la température T, il existe une fenétre
d’instabilité du mode dans le plan 2 x T déterminée par la condition :

1
7(Q,T)

<0 (13.30)

Une étoile peut étre instable aux modes r (figure 13.7 ) & des températures
entre 10° < T < 10'° K , et pour des vitesses angulaires supérieures a

QF = 0.045Q (13.31)
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Fi1G. 13.8: évolution des modes r | = m = 2 dans le plan (vitesse de rotation)-
(température). Les pointillés représentent la fenétre d’instabilité et la ligne fléchée la courbe

d’évolution correspondant & une vitesse initiale Keplerienne

o0l Qnax est la vitesse angulaire Keplerienne (5.1). L’instabilité est annihilée
par la viscosité “bulk” au dessus de T ~ 10'° K et par la viscosité de
cisaillement au dessous de 10° K. La valeur critique Q} correspond & une
température de 'ordre de 1019 K.

A la naissance, une étoile & neutrons a une température de I'ordre de 10!
K mais elle est refroidie trés vite par des processus URCA ( elle atteint une
température de I'ordre de 10° K au bout de quelques jours ou quelques mois
selon I’équation d’état) et peut entrer dans la zone d’instabilité si sa vitesse
excede €27

Selon le modele développé par Owen et al. (1998) [91] (figure 13.8) "ampli-
tude du mode dominant [ = m = 2 croit rapidement au départ de 'instabilité
sur une échelle de temps de 'ordre de 500 s avant d’atteindre une phase de
saturation ou 'amplitude reste pratiquement constante. L’étoile dissipe alors
son énergie de rotation initiale sous la forme d’ondes gravitationnelles jus-
qu’au moment ou 'instabilité cesse, la vitesse de rotation étant devenue trop
basse.

La contribution des modes r au fond de rayonnement stochastique a été
estimée par Owen et al. (1998) [91] puis par Ferrari et al. (1999b) [38] a
partir d’'un modeéle simple qui ne tient pas compte des effets relativistes,
du champ magnétique ou de la formation de la crofite solide. Ces processus

143



sont susceptibles de diminuer l'instabilité (Lindblom, 2001 [67]) mais sont
toujours a I'étude et il serait prématuré de chercher a les modéliser. Notons
que la superfluidité qui apparait & T = 10° K pourrait ne pas modifier la
fenétre d’instabilité comme on le pensait jusque la (Lindblom, 2001 [67]).
Owen et al. (1998) [91] ont supposé que les étoiles & neutrons naissaient
toutes avec une vitesse de rotation Képlérienne et que le taux de formation
stellaire était constant. Ferrari et al (1999b) [38] ont gardé ’hypothese de la
vitesse initiale Képlérienne mais ont introduit le taux de formation stellaire
de Madau et al. (1999) [78]. Nous reprenons cette étude en tenant compte de
la diversité des vitesses initiales et du fait que seul un petit nombre d’objets
nés avec des vitesses angulaires €2 > {2} peut croiser la fenétre d’instabilité.

Pour calculer la contribution du mode r, [ = m = 2 au fond de rayonne-
ment stochastique nous avons besoin de connaitre le spectre d’énergie d’une
source individuelle et le taux de formation des sources.

densité spectrale d’énergie individuelle

On suppose que la densité spectrale d’énergie d’ une source est de la forme
(Ferrari et al.,1999b [38])

E, 2E,
By _ 2B, (13.32)

2
dv Vi

L’étoile dissipe pendant la phase de saturation une partie de son énergie de
rotation initiale sous la forme d’ondes gravitationnelles émises a 4/3 fois sa
fréquence de rotation. Par conséquent,

4 Qmax

Vap = 5 et By = (Ei, — EL) (13.33)

ou Ei. et E{( sont les énergies de rotation initiale et finale. La vitesse angu-
laire finale correspond & la vitesse critique & 7' = 10° K soit,

Q= 0.076nax (13.34)

On suppose que les étoiles qui croisent la fenétre d’instabilité avec des vitesses
de rotation plus faibles la traversent sans étre ralenties et donc sans émettre
de rayonnement gravitationnel.

En considérant le modele simple développé par Owen et al. (1998) [91]
ou I'étoile est un systéme a deux degrés de liberté (€2, la vitesse angulaire de
'étoile et o Pamplitude des modes r), le moment angulaire total du mode
dominant | = m = 2 s’écrit :

J(Q,0) = (I -

DO W

Ja?)Q M R? (13.35)
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ol

I= Sm /vaAdr et J= ! /Rprﬁdr (13.36)
SMR |, . '

et I’énergie de rotation est donnée par :

Ex = J(Q,a)Q (13.37)

1
Pour un fluide Newtonien et pour une équation d’état p = k p' T , d’indice
polytropique n = 1 (soit p = k p?) :

I=0.261¢etJ=1.635x1072 (13.38)

Pendant la phase de saturation ot « & 1, on obtient :

Ex =6.62 x 104 13.
K =662 1075 (T5 o) (13.39)
ou en fonction de la période de rotation
M R 1
Ex =261 x 10% 2 13.40
K AL ) P2 (13.40)
On en déduit
M R 1 1
Ey = 2.61 x 10" ol Cmp—— 13.41
0 =26 ian) (B2 PP (13.41)

ot Fy et Py sont respectivement les périodes de rotation initiale et finale.

Pour calculer le flux total, on remplace dans (13.32) E; par sa valeur
moyenne prise entre les périodes minimale P, et finale, correspondant res-
pectivement & Q.. (5.1) et f. Rappelons que cet intervalle correspond
aux objets qui traversent la fenétre d’instabilité en perdant de I’énergie de
rotation. On suppose comme au paragraphe (13.1.1) que la distribution de
P, de la population galactique des pulsars s’étend a la population extra ga-
lactique.

Pour une étoile typique de masse 1.4 My et de rayon 10 km on a Py, =

1
0.68 ms et Py = 8.94 ms. Sur cet intervalle, < P >=1.48x10% s72 et on en
déduit < Ey >= 3.54 x 10%* erg. Par la suite, 01:1 notera < Ej > simplement
Ey.
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taux de formation

Le taux de formation des sources (13.12) devient dans ce cas :

dv
dR(z) = gx\pRc(z)d—dz (13.42)
z
ol & est la fraction d’objets qui traverse la fenétre d’instabilité en perdant
de I’énergie de rotation.
En supposant qu’une étoile nouvellement formée n’est pas ralentie de
facon significative avant de croiser la fenétre d’instabilité, & est donné par

€(Puin P) = [ gla)ds (13.43)

P min

ou la fonction g(x) est la densité de probabilité gaussienne de Py déduite des
simulations numériques. Pour les valeurs numériques du paragraphe précé-

dent : £ =243 x 1074
Fond de rayonnement stochastique

La densité spectrale du flux gravitationnel total est :

_ 2E, c e Re(2)
R /0 s (13.44)

sup

soit en remplacant les constantes habituelles par leur valeur numérique :

.. 2E = R(2)
F, =7.5x107%0¢2=y, —<= d 13.45
SR T - 35

sup

Le paramétre de densité produit par ’ensemble des modes r (m = 2) depuis
le début, de la formation stellaire s’écrit :

v Rel(2)
Qg = K2 ————d 13.4
! Vo/o B(Q,2) (13.46)
ol
2F,
K, =32x 1072 (13.47)

sup

et Ol Zgyp est donné par (13.24) avec vy, = 1958 Hz. Les autres quantités
ont la méme expression qu’aux paragraphes précédents.

146



| modele | R (km) Puyin-Ps (ms) 13 Vsup(Hz) K (cgs) |

1 10 0.68-8.94 2.43 x 1074 1958 1.43 x 1016
2 12.53 0.95-12.5 3.64 x 1074 1396 3.24 x 1016
TaB. 13.1:

Numériquement, on obtient :

R.(2)

mdz (13.48)

Zsup
Qg = 1.43 x 107192 /
0
De fagon a comparer nos résultats avec ceux obtenus par Owen et al. (1998)
[91] et Ferrari et al. (1999b) [38], nous avons aussi fait le calcul pour une
étoile de masse 1.4 My, et de rayon R = 12.53 km. Les différents paramétres
de ce modele (par la suite modele 2) sont présentés dans le tableau (13.1) et
comparés a ceux du modele précédent (ou modele 1).

Les courbes de la figure (13.9) représentent le parametre de densité €2,
en fonction de la fréquence mesurée dans le repére de I’observateur. Les nomi-
nations M ou H font respectivement référence aux taux de formation d’étoiles
de Madau et al. (1999) [78] et de Hopkins et al. (2001) [54].

Les modeles 1 et 2 ont des périodes minimales de rotations différentes
et par conséquent des fréquences de coupures différentes (13.33). Pour une
fréquence de coupure de 1958 Hz (modele 1), Q,, atteint 4.1 x 10712 (M1)
et 2.7 x 1071 (H1) autour de 700 Hz. Une diminution de vy, jusqu’a 1396
Hz (modele 2) produit un effet similaire & celui que 'on avait observé pour
les pulsars en rotation, le spectre de €2, devient plus étroit et le maximum
se déplace vers les fréquences plus basses (environ 500 Hz). Par contre, a la
différence des pulsars en rotation, ’amplitude ne diminue pas avec vg,;, et est
méme un peu plus élevée pour le modeéle 2, atteignant 4.7 x 10712 (M2) et
3.1 x 107! (H2). Dans le cas des modes 1, la chute de Pamplitude dte a la
diminution de zg,, est compensée par I’augmentation de la période minimale
Képlérienne et par ’élargissement, de I'intervalle entre les périodes minimale
et maximale. D’un coté les objets qui contribuent au signal sont les plus
proches mais de 'autre la fraction d’objets qui croise la fenétre d’instabilité
est plus élevée.

Le parametre de densité (2, des modes r est faible comparé a celui ob-
tenu pour les pulsars en rotation (on note une différence de deux ordres de
grandeur entre les deux). En fait, bien quun événement individuel soit trés
énergétique, trés peu d’objets contribuent au signal total. En effet seule une
faible fraction d’étoiles a neutrons nait avec une vitesse de rotation suffisam-
ment élevée pour croiser la fenétre d’instabilité et la fréquence de coupure
étant plus faible seuls les objets proches sont détectables aujourd’hui.
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F1G. 13.9: spectre de £24,, produit par les modes r (m =1 = 2) pour des étoiles de rayons
10 km (modele 1) et 12.53 km (modele 2). Les nominations M ou H font respectivement

référence aux taux de formation d’étoiles de Madau et al. (pointillés) et de Hopkins et
al.(trait plein)
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Il est interessant de comparer les résultats du modéle 2 avec ceux obtenus
par Owen et al. (1998) [91] et Ferrari et al. (1999b) [38] (figure 13.10) qui
obtiennent un parameétre de densité maximal de l'ordre de Q4, =~ (3 — 6) X
1078, Leurs estimations sont basées sur I'hypothése que toutes les étoiles
a neutrons sont formées a la vitesse de rotation maximale et croisent la
fenétre d’instabilité. D’aprés nos simulations, ce n’est le cas que pour une
faible fraction d’objets (¢ = 3.64 x 10™%) réduisant les estimations de quatre
ordres de grandeur. Owen et al. (1998) [91] obtiennent une fréquence optimale
autour de 280 Hz. Ces auteurs ont considéré un taux de formation stellaire
constant entre z = 0 — 4 et le maximum du spectre correspond & ’énergie
émise & z = 4 a la fréquence vy, = 1396 Hz. Ferrari et al. (1999b) [38] au
contraire ont utilisé le taux de formation stellaire de Madau et al. (1999)
[78] qui prédit un nombre plus important de sources & z = 1.3, et obtiennent
le maximum du spectre autour de la fréquence correspondante de 600 Hz.
L’amplitude est ensuite constante jusqu’a une fréquence d’environ 1.2 kHz,
la décroissance du taux de formation stellaire compensant 1’élargissement
de I’élément de volume comobile considéré. Comme Ferrari et al. (1999Db)
[38], nous avons tenu compte du taux de formation stellaire de Madau et
al. (1999) [78] (modele M2) mais nous avons considéré une distribution non
constante de la vitesse initiale de rotation. Pour cette raison, le signal que
nous obtenons ne présente pas de plateau et la fréquence optimale est plus
faible, de 'ordre de 500 Hz.

13.2.3 Modes barre

Une étoile a neutrons en rotation peut développer une instabilité non
axi-symétrique si le rapport § = |—§,| entre I’énergie de rotation et I’énergie
gravitationnelle est suffisamment élevé (Chandrasekhar, 1969 [19]). Cette in-
stabilité correspond aux modes d’oscillation [ = m = 2 appelés mode “barre”
parce qu’ils donnent & 1’étoile une forme allongée.

Une étoile & neutrons peut étre dynamiquement instable aux modes
barre quand 3 > 0.27 (la croissance de l'instabilité est déterminée par
Péchelle de temps hydrodynamique) ou séculairement instable sous 'effet
de processus de dissipation (viscosité ou radiation gravitationnelle) quand
B > 0.14 (’échelle de temps de la dissipation la plus courte conditionne alors
la croissance de l'instabilité).

A la naissance, une étoile & neutrons a de fortes chances d’évoluer vers un
ellipsoide de Jacobi et de devenir instable dynamiquement. D’aprés le modeéle
de Houser et al. (1994) [55], 'instabilité entraine une perte de masse sous la
forme de deux bras spiraux qui finissent par fusionner dans le plan de ’équa-
teur provoquant une dissipation du moment angulaire par ondes de choc. Le
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F1G. 13.10: spectre de §24,, produit par les modes r pour les modeles de Ferrari et al.,
1999 (trait plein) et de Owen et al., 1998 (pointillés)

systéme évolue vers un état d’équilibre axi-symétrique (un sphéroide de Ma-
claurin) dynamiquement stable mais toujours séculairement instable. L’étoile
devient un ellipsoide de Dedekind si la radiation gravitationnelle prend le
dessus sur la viscosité et un ellipsoide de Jacobi dans le cas contraire. La
transition vers une configuration de Dedekind donne naissance & des ondes
hydrodynamiques qui se propagent dans les couches externes du manteau
dans le sens inverse de la rotation. D’aprés Lai et Shapiro (1995) [66], la fre-
quence des ondes gravitationnelles émises pendant la transition décroit avec
le moment angulaire de quelques centaines de Hertz & zéro. Dans ce para-
graphe, nous nous intéresserons au rayonnement gravitationnel émis pendant
la transition Maclaurin/Dedekind. Nous calculerons comme aux paragraphes
précédents la contribution des modes barre au fond de rayonnement stochas-
tique & partir du spectre d’énergie d’'une source individuelle et du taux de
formation des sources.

sphéroide de Maclaurin

La rotation d’une étoile provoque son aplatissement aux poles et 1’élargis-
sement de son rayon a I’équateur. Un corps homogeéne en rotation uniforme
autour d’un des axes de symétrie prend ainsi la forme d’un sphéroide de Ma-
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claurin. Pour un sphéroide en équilibre gravitationnel et caractérisé par son
excentricité e, Maclaurin a établi la relation suivante :
N 02 (1 _ 62)1/2

6
2 2y =1 2
Q0 = e > 2(3 —2e")sin" e — = (1—e) (13.49)

généralisée au cas des corps compressibles et non homogenes (Lai et Shapiro,
1995 [66]) par la relation :

o 02
0 =g, — 13.
qanb (13.50)
ou
gn = (1 - %)kn (13.51)

(kn, est une constante de ordre de I'unité qui dépend de I'indice polytropique
n, Lai et al., 1993, table 1 [65])

et ou
3M
4rR3

p= (13.52)
est la densité moyenne de I'étoile. Dans cette expression, R est le rayon
moyen. Il differe du rayon Ry de ’étoile au repos, les dimensions de I’étoile
augmentant sous l'effet de la force centrifuge. Pour une excentricité e donnée,
on définit le parameétre sans dimension :

. R
R = (=—)B-n/n 13.53
( R(]) ( )
On en déduit :
R = RyRV/G—") (13.54)

et en remplacant cette expression dans (13.52), on obtient
p = p,R3G- (13.55)
Un autre parameétre du sphéroide est le rapport 3 = % qui s’écrit

i(l _ 6(1 — 612)1/2) 1 (13.56)

2¢2 sin""e

3=

Les quantités 3, ()2 et R sont tabulées en fonction de e dans Lai et al. (1993)
[65].
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Pour notre étude, nous aurons besoin d’exprimer la période de I’étoile en
fonction des parametres tabulés. D’aprés (13.50), elle s’écrit, :

27 T vz
P="_>9 (ﬁ> O (13.57)

et en remplagant p par son expression (13.52) on obtient :

27 7\ A% A
P=—=2 - R2B8-mQ~ 13.58
Q (GPO> ( )

Comme précédemment pour les modes r, nous avons considéré une équation
d’état avec indice polytropique n = 1. Selon Stergioulas et Friedman (1998)
[109], les équations d’états associées & cet indice rendent bien compte des
masses et des rayons des étoiles a neutrons. En remplacant les constantes
dépendant de n par leur valeur numérique dans (13.58) on obtient :

o Ro \**( M \7* .,
P = —0.3%4 R3/4Q1 13.59
(ms) =5 ( 10km> 1.4M, (13.59)

ou ¢ est calculé & partir de (13.51) avec k; = 0.65345.

taux de formation

Le taux de formation des sources est donné par la formule (13.42) ou &
est la fraction d’objets qui entre dans la fenétre d’instabilité séculaire

0.1375 < 3 < 0.2738 (13.60)
Il est plus facile pour nous de traduire cette inégalité en terme de période :
Poin < P < Pax (13.61)

et de calculer £ comme au paragraphe précédent & partir de la densité de
probabilité gaussienne de Py déduit des simulations numériques (13.43)

Connaissant Q2 et R pour une valeur donnée de 3 ( Lai et al., 1993 [65],
tableau 3), I’équation (13.59) nous permet d’établir une correspondance entre
la période et le parametre 3 (figure 13.11). Dans la zone d’instabilité (13.60),
elle est bien représentée par la relation :

Ry
10 km

M

Plms) = 1.4 Mg

)22( )7H2 % (1,127 — 4.6218 4+ 17.1084%)  (13.62)
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P (ms)

1 P ==
0.14 0.16 0.18 0.20 0.22 0.24 0.26

F1G. 13.11: paramétre 3 en fonction de la période pour des étoiles de rayons moyens 10
km (1) et 12.53 km (2)

Dans cet intervalle, la période décroit en fonction de 7 et les périodes mini-
male (Pp,) et maximale (Pp.y) correspondent respectivement a 5 = 0.1375
et 3= 0.2738.

Comme pour les modes r, nous avons considéré deux modeles : des étoiles
de masse 1.4 M, et de rayon Ry = 10 km (modele 1) et 12.53 km (mo-
dele 2). Par souci de clarté, nous ne donnerons que les résultats numériques
intermédiaires du modele 1.

A partir de (13.62), on obtient P, = 0.82 ms, Py., = 1.14 ms et on
en déduit £ = 8.2 x 107% . On remarque que cette fraction est inférieure
d’environ un ordre et demi de grandeur a celle obtenue pour les modes r.

densité spectrale d’énergie

Selon Lai et Shapiro (1995) [66], la densité spectrale d’énergie d’une source
a la méme forme que celle des modes r (13.32). Dans cette expression, FEjy
correspond & la différence entre les énergies a 1’équilibre d’un sphéroide de
Maclaurin et d’un ellipsoide de Dedekind. A partir des courbes donnant Ej
et Vs en fonction de § (Lai et Shapiro, 1995 [66], figures 3 et 5) et de la
relation (13.62), nous avons établi une expression des paramétres Ey et Vg,
en fonction de la période exprimée en ms (figures 13.12 et 13.13 ). Pour le
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F1G. 13.12: énergie libérée pendant la transition Maclaurin/Dedekind pour des étoiles
de rayons moyens 10 km (1) et 12.53 km (2)

modele 1 on a :
Ey = 10°%(—6.12 4+ 10.64P — 3.83P?) erg (13.63)
et

Veup = 10*(—5.30 + 15.76 P — 15.50P? + 5.10P*) Hz (13.64)

Pour le modéle 2,

Ey = 10°%(—4.88 4 6.05P — 1.55P%) erg (13.65)
et
Vaup = 104(—3.78 +8.01P — 5.62P? + 1.32P%) Mz (13.66)
Pour le calcul du flux total, on remplace 2—0 dans (13.32) par sa valeur
sup
moyenne évaluée dans U'intervalle d’instabilité [Pin; Prax]- Le modéle 1 donne
2F,
< 2—0 >= 3.7 x 10% cgs. Par la suite on omettra le symbole <> .
Vsup
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F1G. 13.13: fréquence maximale d’émission des modes barre en fonction de la période

pour des étoiles de rayons moyens 10 km (1) et 12.53 km (2)

| modele | R (km) Pyin — Py (ms) 13 Vsup(Hz) K, (cgs) |
1 10 082—1.14 8.18 x 1079 544 9.68 x 10~17
2 12.53 1.14 — 1.60 1.17 x 1073 363 2.56 x 1016
TAB. 13.2:

Fond de rayonnement stochastique

Le parameétre de densité produit par ’ensemble des modes barre depuis
le début de la formation stellaire est donné par (13.46) comme dans le cas
des modes r. Dans cette expression, zg,, est calculé a partir de la valeur
moyenne de vy, évaluée dans l'intervalle d’instabilité. Numériquement, on
obtient pour le modele 1,

R.(2)

mdz (13.67)

Qg = 9.68 X 10—%5/
0

Ol Zgyp €st donné par (13.24) avec < vg,, >= 544 Hz.

Le tableau (13.2) compare les parametres des modeles 1 et 2.

La figure (13.14) représente le paramétre de densité d’énergie en fonction
de la fréquence mesurée dans le repére de 'observateur. Les nominations M

ou H font respectivement référence aux taux de formation d’étoiles de Madau
et al. (1999) [78] et de Hopkins et al. (2001) [54].
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F1G. 13.14: spectre de €2, produit par les modes barre pour des étoiles de rayons 10 km
(modele 1) et 12.53 km (modeéle 2). Les nominations M ou H font respectivement référence

aux taux de formation d’étoiles de Madau et al. (pointillés) et de Hopkins et al.(trait plein)

Les modeles 1 et 2 ont des fréquences de coupures différentes et les conclu-
sions sont les mémes que pour les modes r. Pour une fréquence de coupure de
544 Hz (modéle 1), le parameétre de densité d’énergie atteint 2.1 x 10713 (M1)
et 1.4 x 10712 (H1) autour de 200 Hz. Une diminution de v, jusqu’a 363 Hz
(modele 2) produit un rétrécissement du spectre de €, et un déplacement
du maximum vers les fréquences plus basses (environ 130 Hz). Comme pour
les modes r, I'amplitude est pratiquement insensible & la variation de vy,
la diminution de zg,, qui en résulte étant compensée par I'augmentation du
nombre d’objets dans la fenétre d’instabilité. L’amplitude de €2, est cepen-
dant un peu supérieure pour le modéle 2, atteignant 2.5 x 10713 (M2) et
1.7 x 10712 (H2).

Le parametre de densité €,,, des modes barre est trés faible par rapport
aux pulsars en rotation et méme par rapport aux modes r : une faible fraction
d’étoiles entre la fenétre d’instabilité et la fréquence de coupure étant faible
seuls les objets proches sont détectables aujourd’hui.
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13.3 Coalescences de Binaires NS/NS

La coalescence de paires d’objets massifs est une source trés prometteuse
d’émission gravitationnelle et sans doute la plus étudiée. Ici, nous proposons
un modele pour calculer le taux de naissance des systémes binaires d’étoiles a
neutrons (NS/NS) dans notre Galaxie. En extrapolant ce résultat aux autres
galaxies, nous en déduirons le taux de coalescence en fonction du redshift et
calculerons le fond de rayonnement stochastique crée par la superposition de
ces systémes depuis le début de la formation stellaire.

13.3.1 Modéle

Plusieurs études ont été menées pour estimer le taux de coalescence ga-
lactique des paires NS/NS. Malheureusement, le nombre important de pa-
ramétres incertains rendent les études analytiques peu fiables et le faible
échantillon dont on dispose (5 systémes NS/NS connus, tableau 13.3) ne per-
met pas de faire une étude statistique directe. Une solution est d’étudier
les binaires NS/NS par U'intermédiaire d’autres étoiles & neutrons observées
en plus grand nombre. Récemment, Kalogera et Lorimer (2000) [58] se sont
servis des pulsars isolés partiellement réaccélérés qui ont des propriétés simi-
laires a celles de I'étoile la plus agée du systéme binaire. Dans cette étude,
nous proposons de relier la population des paires NS/NS a celle des pulsars
normaux via I’étoile & neutrons la plus jeune du systéme. Cette méthode pré-
sente ’avantage d’utiliser la population de pulsars dont I’échantillon observé
est le plus important et dont les propriétés sont les mieux connues.

Nous considérons le modéle maintenant admis selon lequel une paire
NS/NS nait d’un systéme binaire de deux étoiles massives (voir figure 2.4).
L’étoile la plus massive explose la premiére en supernova et donne naissance
a un pulsar radio. Lorsque la seconde étoile arrive a son tour en fin d’évo-
lution, elle devient une géante rouge, remplit son lobe de Roche et de la
matiére est transférée sur ’étoile & neutrons compagnon qui est ainsi réac-
célérée. La seconde étoile explose ensuite en supernova. Si les deux étoiles
restent liées apres ’explosion, on a un systéme binaire NS/NS composé d’'un
pulsar réaccéléré et d’un pulsar radio jeune.

Nous basons notre étude sur deux hypotheéses :

1. le second pulsar est soumis aux mémes statistiques et au méme méca-
nisme de freinage dipolaire magnétique que les pulsars radio normaux.

2. la vitesse du kick du second pulsar (diie & son explosion en supernova)
est faible puisqu’il y a conservation de la binarité. Cette vitesse s’apparente &
celle des pulsars millisecondes (réaccélérés dans des systémes binaires) dont
I’explosion en supernova n’avait pas rompu la binarité.
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[ PSR | P(ms) logB(G) age(Man) P.() M. (My) e |

J15184-49 40.94 9.1 1000 8.634 1.01 0.249
B15344-12 37.90 10.0 250 0.421 1.34 0.274
B1820+11 279.83 11.8 3.3 357.762 0.8 0.795
B19134-16 59.03 10.4 110 0.323 1.39 0.617
B2303+46 30.53 10.1 100 12.340 1.46 0.658

TAB. 13.3: propriétés des pulsars en systémes NS/NS (période, champ magnétique,age,
période orbitale, masse du compagnon et excentricité de 'orbite)

Connaissant les paramétres d’évolution des pulsars normaux (modele A),
nous reprenons notre code numérique pour calculer le nombre de paires
NS/NS de la population réelle (ou de fagon équivalente le nombre de se-
cond pulsars N;,) nécessaire & reproduire ’échantillon de systémes binaires
observés via le second pulsar. Parmi les 5 systémes binaires NS/NS connus
dans la Galaxie, un seulement est observé grace au second pulsar. Il s’agit de
B1820-10, dont la période, I'dge et le champ magnétique sont comparables
a ceux des pulsars radio isolés (tableau 13.3). Ce pulsar ayant été détecté a
Jodrell Bank, nos simulations ne prennent en compte que ’antenne Lovell76.

On estime le taux de naissance actuel des systémes binaires R, par le
taux de naissance du second pulsar radio :

Ny

tmax

Ry = (13.68)

Ol tmay est la durée de la phase pulsar donnée par le modele A.

Nous obtenons un taux de naissance actuel des systémes binaires NS/NS
de R, = 1.7 x107%an"!. Notons toutefois que si le compagnon de B1820-10
n’est pas une autre étoile 4 neutrons mais une étoile de la séquence principale
(Phinney et Verbunt, 1991 [95]) cette estimation devient une simple limite
supérieure. Notre estimation est compatible avec d’autres études qui ont
été menées récemment. Yungelson et al. (1998) [123] obtiennent un taux de
naissance de 3.4 x 107%an™!, Kalogera et Lorimer (2000) [58] évaluent sa
limite supérieure & 7 x 1077 — 1.5 x 107%an"!. Notons qu’il s’agit bien ici
du taux de formation et non du taux de coalescence que certains auteurs
confondent & tort.

13.3.2 Taux de coalescence

Dans les cas considérés jusqu’a présent, le taux d’événements correspon-
dait au taux de formation des sources. Mais pour cette étude, nous avons
besoin de calculer le taux de coalescence des systémes binaires NS/NS.
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Si R, est le taux de formation de systémes binaires d’étoiles a neutrons
et si P,(z) est la probabilité pour tel systéme de collapser sur une échelle z,
le taux de coalescence cosmique s’écrit :

dr(z) = Y / " Ry — 2) P (13.69)

dz

Le taux de formation de systémes binaires & z s’écrit :

Ro(2) = N Ro(2) (13.70)

ou R.(z) est le taux de formation stellaire et ), la fraction de masse donnant
des systémes doubles d’étoiles & neutrons. On suppose que le parameétre A,
est identique pour toutes les galaxies et qu’il ne dépend pas de leur stade
d’évolution. Sous ces conditions A, se déduit de (13.70) en prenant z = 0 :

&

Ap =

(13.71)
ol R est le taux actuel de formation d’étoiles dans la Galaxie et R, le taux
de naissance des systémes binaires calculé au paragraphe précédent.

Pour calculer R, on suppose que le taux de formation d’étoiles & un instant
donné est proportionnel a la masse de gaz disponible M,(t) et on pose :

R(t) = kM, (t) (13.72)

Les étoiles les plus massives évoluant trés vite, on peut considérer qu’elles res-
tituent “instantanément” une fraction de leur masse au milieu interstellaire
(Instantaneous Recycling Approximation). La masse éjectée s’écrit alors :

dM,(t
M) _ e, 1) (13.73)
dt ‘
et le taux de variation de la masse de gaz disponible est :
dM,(t dM,(t
d—gt() = —R(t) + T() = —(1—z)kM,(t) (13.74)

Cette expression s’intégre pour donner :
M, (t) = Mye~(=2)# (13.75)

ol My est la masse initiale de gaz.
L’équation précédente écrite a I’époque actuelle,

MHI _ MOe—(l—m)kT
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ot T' est I’age de la Galaxieet My la masse actuelle de gaz, permet d’obtenir
le parameétre k :

1 M,
T(l — .I‘) n(MH])

(13.76)

A T, Vexpression (13.72) s’écrit

R =kMu; (13.77)

En remplagant & par son expression (13.76) dans I’équation précédente (13.77)

M
et en prenant T = 15 Gan, x = 0.1, % = 8% et My; = 6.5 GMg, on es-
0

time le taux de formation stellaire dans la Galaxie 34 R = 1.2 Mg an™!. Et
d’aprés (13.71) on en déduit A, = 1.4 x 107° M.

Une paire d’étoiles a neutrons est formée avec un jeu de parameétres or-
bitaux qui déterminent son évolution et notamment le temps qu’elle mettra
avant de fusionner. Si P,(7) est la probabilité de former un systéme avec
un temps de coalescence 7, P(z) s’en déduit par un simple changement de
variable :

dr

Pz(z) = PT(T>%

(13.78)

D’apres de Freitas Pacheco (1997) [27] on a une probabilité de la forme :
Pr) == (13.79)

En supposant que 7 prend ses valeurs dans lintervalle 0.1 — 20 Gan, la
constante de normalisation est B = 1n§00 = 0.19. La fonction P-(7) est
compatible avec les observations qui montrent une croissance logarithmique
du nombre cumulé de systémes doubles d’étoiles & neutrons en fonction du
taux de coalescence. Pour cette étude, on utilise plutot que 7 la variable
t=71—t,out, =0.1Gan est le temps de coalescence minimal. On écrit alors

(13.79) sous la forme :

B
P(t) = 13.
() =3 (13.80)
et la relation (13.78) devient :
dt
P,(z) = Pt(t)% (13.81)



Avec

dt' 1 1

- - - - 13.82
dz H,(1+z2)E(%) (13.82)
on obtient
B 1
P.(7) = 13.
&) = T o) T B (13.83)
ol

Hot/(Z/) = /ZZ % (1384)

_ P(z)
P() = — (13.85)
et
F(z) = / R — 2) P (13.86)
(13.69) devient
dR(z) = AbBF(z)Cf]—‘Z/dz (13.87)

13.3.3 Densité spectrale d’une source

Considérons un systéme simple de deux étoiles ponctuelles de masses
my et my, en orbite circulaire autour du centre de masse du systéme. Dans
I’approximation quadripolaire, le taux d’énergie rayonnée sous forme d’ondes
gravitationnelles est :

dEg,  32G* M(mym,)?

T (13.88)

ol M = myq + mas.
Le parametre a est la distance entre les sources, liée a la vitesse angulaire
orbitale {2 par la 3° loi de Kepler :

oY}

7 )3 (13.89)

a=(
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La densité spectrale d’énergie se déduit de (13.88) par la relation :

By dEg, dt

dv  dt dv (13.90)
ol v = — est la fréquence gravitationnelle.
A partir de (13.89) et de I'expression de 1’énergie du systéme :
E= —lealmQ (13.91)
on obtient :
dv/dt  —3da/dt 3dE/dt
v 2 a 2 FE (13.92)
et on en déduit :
d 96 G M
v _ 96G° M(mamy) (13.93)

dt 5 at

En utilisant cette relation et (13.88) dans (13.90) et en remplacant a par son
expression (13.89), on obtient ’expression de la densité spectrale d’énergie :

dE,, Gr)* 3 myimsy _
dzi - 3) M11/32V VS = K (13.94)

avec my = mo = 1.4 Mg, Ky = 5.2 x 10°° cgs.

13.3.4 Fond de Rayonnement Stochastique

La contribution au fond stochastique est calculée comme précédemment,
a partir du spectre d’énergie d’une source individuelle et du taux de coales-
cence.

La densité spectrale de flux s’écrit :

c . _ #sup F(z)
F, = KyB\y(— 1/3/ d 13.95
- = KeBAF)vs . (L1 2)BEQ,2) (13.95)

o

et le parameétre de densité produit par 'ensemble des systeémes doubles d’étoiles
a neutrons depuis le début de la formation stellaire devient :

_ F(z)
Q,, = 10710 2/3/ d 13.96
g v, ; (1 T 2)4/3E(QZ-, z) z ( )
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F1G. 13.15: spectre de {2, produit par la population cosmologique des systémes doubles
d’étoiles a neutrons. Les nominations M ou H font respectivement référence aux taux de

formation d’étoiles de Madau et al. (pointillés) et de Hopkins et al.(trait plein)

Ol Zgyp st donné par (13.24) avec v, = 1180 Hz. La valeur supérieure de la
fréquence est atteinte lorsque les deux étoiles commencent & fusionner, c¢’est
a dire lorsque la distance entre leurs centres respectifs est égale a deux fois
le rayon typique d’une étoile & neutrons. La figure (13.15) représente le para-
meétre de densité d’énergie en fonction de la fréquence mesurée dans le repére
de 'observateur. Les nominations M ou H font respectivement référence aux
taux de formation d’étoiles de Madau et al. (1998) [78] et de Hopkins et al.
(2001) [54].

Q0 atteint 2.4 x 1071° (M) et 1.5 x 107 (H) autour de 250 Hz. L ’ampli-
tude du signal est assez élevée malgré le faible nombre de sources puisque la
coalescence d'un systéme binaire est un événement trés énergétique.

13.4 Bilan des résultats

De facon & en faciliter la. comparaison, nous avons reporté sur une méme
figure les spectres des différentes contributions calculées précédemment, dans
le cas le plus optimiste avec le taux de formation stellaire de Hopkins et
al.(2001) [54] et les fréquences de coupures les plus élevées (modele H1, fi-
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Fi1G. 13.16: les différentes contributions d’origine astrophysique dans le cas le plus opti-
miste (taux de formation stellaire de Hopkins et al. et fréquences de coupure élevées), et

leur somme.
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FiG. 13.17: les différentes contributions d’origine astrophysique dans le cas le plus pes-
simiste (taux de formation stellaire de Madau et al. et fréquences de coupure basses), et

leur somme
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gure 13.16), et dans le cas le plus pessimiste avec le taux de formation stellaire
de Madau et al. (1999) [78] et les fréquences de coupure les plus faibles (mo-
dele M2, figure 13.17). Nous avons aussi introduit la contribution des modes
normaux des trous noirs au moment de leur formation calculée par Ferrari
et al. (1999a) [37]. L’effondrement du coeur en trou noir apres I'explosion en
supernova d’étoiles de plus de 40 M, ne dépend que du moment angulaire J
et de la masse M, et peut étre paramétré par la quantité a = G‘ﬁ@c (Stark et
Piran,1985 [108]). Ferrari et al. (1999a) [37] ont considéré les valeurs a = 0.79
et a = 0.94 et ont obtenu le signal le plus élevé avec a = 0.94. Par conséquent,
notre modeéle optimiste correspond & a = 0.79 avec le taux de formation stel-
laire de Hopkins et al. (2001) [54] (modele H1) et notre modele pessimiste
a a = 0.94 avec le taux de formation stellaire de Madau et al. (1999) [7§]

(modéle M2).

Nous observons que :

— la contribution des pulsars est comparable a celle des trous noirs et
domine méme autour de sa fréquence optimale quand vg,, = 4 kHz.
Par contre, le signal émis par les trous noirs s’étend au dela de la
fréquence de coupure des pulsars.

— la contribution des modes r cache complétement celle des modes barre

— la contribution des pulsars cache celle des modes r et barre sauf pour
des fréquences inférieures & 80 Hz.

— les contributions des coalescences de binaires et des pulsars sont du
méme ordre de grandeur quand la fréquence de coupure est de 4 kHz
mais dans des bandes de fréquence différentes (inférieures a 1 kHz pour
les binaires) et elles n’entrent pas en compétition.

Nous avons calculé pour les deux modeéles le signal total résultant de
la. somme des différentes contributions et tracé les courbes correspondantes
sur les figures (13.16) et (13.17). Nous avons un fond continu dominé par la
contribution des systémes binaires aux basses fréquences et par celle des trous
noirs aux fréquences élevées. Dans la zone intermédiaire, les contributions des
pulsars et des modes r ou barre ¢léve le niveau du signal. Le spectre de {24,
présente un premier pic autour de 340 Hz, correspondant au maximum du
spectre des systémes binaires. La contribution des pulsars et des modes r
et barre empéche ensuite le signal de descendre trop brutalement avant que
la contribution des trous noirs ne devienne suffisante pour qu’il augmente
& nouveau. Dans le cas M2, le signal est totalement dominé par le spectre
des trous noirs a partir de 1.4 kHz environ et présente un second pic & 2.3
kHz . En revanche, pour le modéle H1, le spectre des pulsars atteignant un
niveau comparable & celui des trous noirs, le second pic se situe plus prés de
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sa fréquence optimale, soit 1.8 kHz . La superposition des deux contributions
permet alors d’atteindre Qg, = 4.5 x 107°.
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Chapitre 14

Détection du fond de
rayonnement Stochastique

14.1 Définitions

Le fond stochastique étant isotrope, il n’est pas possible de chercher une
quelconque modulation du signal comme cela avait été proposé pour le fond
de rayonnement galactique (GBG97 [42]). En fait, rien ne le distingue du
bruit intrinséque et le mieux que nous puissions faire avec un unique détec-
teur est de dire si le signal est égal ou au dessous du niveau du bruit. La
stratégie optimale de détection consiste a corréler deux (ou plusieurs) détec-
teurs dont les bruits sont indépendants, de facon a extraire le signal commun.
La détectabilité d’un fond de rayonnement stochastique de densité spectrale
d’énergie {2y, donnée est alors évaluée par le rapport signal & bruit calculé
de la fagon suivante (Allen, 1997 [1])

SO (Y S
el e (141

ou S:(f) est la densité spectrale du bruit du i*™¢ detecteur, T le temps
d’intégration.

14.1.1 “Overlap Reduction Function”

Dans l'expression (14.1), la quantité clé est la overlap reduction function
(ou ORF) notée I'( f). Elle quantifie la réduction de sensibilité qui apparait
lorsque les détecteurs corrélés ne sont pas situés au méme endroit et ne sont
pas orientés dans la méme direction. Pour un fond de rayonnement isotrope
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et non polarisé, elle est définie par :

D(f) =) <™ A Q49)Fi (ra,Q,9) >y (14.2)
+,X

ott Ar = ry — 1 est la séparation entre les deux détecteurs, F/* la réponse

impulsionnelle du i¥™¢ detecteur et la notation <>gq ., représente la moyenne

sur la direction de propagation Q2 = (6, ¢) et sur I’angle de polarisation ).
Souvent, on utilise la ORF normalisée :

1 )
Y =5 <V Q) F (. 2,9) >0, (14.3)
F,X

ol le facteur de normalisation est donné par :

F=> <F'riQ¢)F(ra00) >ay (14.4)
+,X

Pour la corrélation entre deux interféromeétres ou entre un interféromeétre et
une antenne résonante, F est égal & 2 (Maggiore, 2000 [79]).

Notons que pour deux détecteurs situés au méme endroit et orientés dans
la méme direction, y(f) = 1.

Avant de donner lexpression de y(f) pour deux interférometres quel-
conques, il convient d’introduire trois angles (Flanagan, 1993 [35]). Si on
appelle o1 (et 09) Pangle entre la bissectrice des deux bras du premier (et du
second) détecteur et larc de grand cercle joignant les deux détecteurs, on
définit modulo 90° :

01— 03

2

5:

qui décrit la rotation relative de la paire de détecteurs et

_0'1-{-0'2
2

A

qui décrit la rotation moyenne de la paire de détecteurs par rapport & la ligne
de visée.

Pour des interféromeétres terrestres, on introduit aussi 3, 'angle entre les
deux détecteurs sous-tendu au centre de la Terre.

Le tableau (14.1) donne les angles 3, §, A et la séparation d entre les
détecteurs pour les corrélations entre VIRGO et chacun des autres interféro-
metres terrestres ainsi que pour la paire LIGO LA /LIGO WA. Pour le détail
du calcul de ces parameétres, se reporter a ’annexe A.
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| [dm) [6C) [6C) [ACO) |

VIRGO/LIGOLA 7906 76.76 63.25 83.07
VIRGO/LIGOWA 8158 79.62 28.92 55.08
VIRGO/GEO 959 8.63 23.86 2.64
VIRGO/TAMA 8864 88.16 72.43 83.21
LIGOLAO/LIGOWA 3002 27.2 44.9 28.2

TAB. 14.1: paramétres de localisation et d’orientation des interférométres terrestres

Connaissant 3, 6, A et d on peut calculer la ORF pour une paire de
détecteurs. D’aprés Flanagan (1993) [35]

V(f) = cos(46)01(a, B) + cos(4A)Os(a, B) (14.5)
ou
O, ) = cos!(F)g1(e)
(14.6)
Os(a, ) = cos*(§)ga(ar) + ga(a) —sin*(§)[g2(a) + g1(a)]
avec
gi(a) = &-5[—9acos o — 60’ cos o + 9sin @ 4 30 sin o + o sin ]
g2(@) = & & [45a cos a 4 60 cos v — 45sin a + 9a? sin a + 3o sin o
g3(a) = 2L [15a cosa — 4a® cosa — 15sina + 9a? sina — a* sin a
(14.7)
et ol
2w fd
oo 2t (14.8)
c

f étant la fréquence gravitationelle et d la distance entre les deux interféro-
metres.

Les figures (14.1) a (14.5) montrent la ORF pour les corrélations entre
VIRGO et chacun des autres interféromeétres terrestres ainsi que pour la paire
LIGO LA/LIGO WA.

Les fonctions g;(«) étant des combinaisons linéaires des fonctions sphé-
rciques de Bessel jo, j1 et 7o, ¥(f) a un comportement oscillatoire de période

E.
Notons que la ORF reste constante jusqu'a 100 Hz pour VIRGO/GEO
alors qu’elle est pratiquement nulle pour les autres paires d’interférométres.

Cet effet est dii & la relative proximité des deux interféromeétres.
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14.1.2 Densité spectrale du bruit

Dans I'expression (14.1) intervient la densité spectrale du bruit des dé-
tecteurs. Pour nos calculs, nous avons ajusté les courbes de bruits des inter-
féromeétres terrestres de la premiére génération par les expressions suivantes :

(hYTIO(f) = 10~ [6-10=5.182F1.332%=0.086z"
hGeo _ 1O1377.63—3726.47m+4102.31m2—2387.86m3+774.68m4—132.79:25+9.40m6

Tama _ 104.45—18.262+3.9822—0.2223
hy @™o (f) = 10

hLigo[( f) — 1061.95—138.55x+88.89x2—28.05x3+4.39x4—0.27x5
n

(14.9)

ol h, = /S, et x =log(f) avec f en Hz.
L’ajustement de LIGO II est donné par Owen et al. (1998) [91]

igo _ —25 112 5
hLiell(£) = 8.5 x 1072 [2(—f<Hz>)4 +4.5(1 + (

f 2\10.5
112(Hz)> )

La figure (14.6) illustre les ajustements précédents :

14.2 Détectabilité du Fond Stochastique As-
trophysique

Au chapitre précédent, nous avons calculé le spectre de {2y, résultant
de la somme des contributions de différentes sources astrophysiques (pul-
sars, modes barre et r, systémes doubles d’étoiles & neutrons, trous noirs).
Nous nous intéressons maintenant & la détectabilité de ce signal par la cor-
rélation de deux détecteurs. Les tableaux 14.2 (et 14.3) donnent le rapport
signal & bruit (formule 14.1) dans le cas d’une corrélation entre deux interfé-
rometres de la premiere génération (deuxiéme génération) pour les modeéles
H1(optimiste) et M2 (pessimiste) considérés au chapitre 13. Ces valeurs ont
été calculées avec un temps d’intégration T = 1 an. Pour d’autres valeurs 7",
le rapport signal & bruit devient :

(14.10)
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FiG. 14.6: ajustements des courbes de sensibilité des interférométres terrestres

| corrélation | modele H1 modele M2 |
VIRGO/LIGOLA 1 2.80 x 1074 4.25 x 10~
VIRGO/LIGOWA 1 227x107% 344 x10°°
VIRGO/GEO 1.21 x 107*  1.84 x 107°
VIRGO/TAMA 2.61 x 1078 3.95 x 1079
LIGOLA /LIGOWA (I) | 927x107%  140x10°*

TAB. 14.2: rapport signal & bruit optimal et minimal pour différentes paires de détecteurs
de la premiére génération

| corrélation | modele H1 modele M2 |
VIRGO/LIGOLA II LI8x 1072  1.80x 1073
VIRGO/LIGOWA 11 1.01 x 1072 1.54 x 1073
LIGOLA /LIGOWA (II) | 3.17 0.48

TAB. 14.3: rapport signal & bruit optimal et minimal pour des corrélations avec un
interféromeétre avancé comme LIGO IT
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Les interféromeétres de la premiére génération ne devraient pas permettre
de détecter le fond gravitationnel astrophysique H1 ou M2 mais ce serait
possible avec des interférométres de la seconde génération. La sensibilité de
LIGO II étant supérieure a celle de LIGO I d’environ un ordre de gran-
deur au dessus de 100 Hz et s’étendant jusqu’a des fréquences beaucoup plus
basses permet d’améliorer le rapport signal & bruit de plus de deux ordres
de grandeur. Il atteint 0.5 dans le cas le plus pessimiste et 3 dans le cas le
plus optimiste. Une stratégie qui pourrait étre prometteuse dans un proche
avenir consiste a corréler un interféromeétre avec une antenne résonante lo-
calisée au méme endroit, permettant ainsi de s’affranchir de la réduction de
sensibilité die a la ORF (Regimbau et de Freitas Pacheco, 2001b [100]). Les
progres réalisés sur le refroidissement des sphéres (ou icosahédres tronqueés)
permettraient d’atteindre des sensibilités de ordre de 10725 — 10724 Hz~1/2
autour des fréquences des modes principaux (Coccia et al., 1996 [22]) et des
largeurs de bandes d’environ 2 kHz (Cerdonio et al., 2000 [17]).
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Chapitre 15

Conclusions et Perspectives

15.1 Conclusions

L’objectif premier de cette thése était d’étudier les propriétés statistiques
de la population “réelle” des pulsars de la Galaxie et d’en déduire la détecta-
bilité de son rayonnement gravitationnel par les antennes interférométriques
comme VIRGO, actuellement en développement. De facon a retrouver la po-
pulation “cachée” & partir des données sur les pulsars observés, nous avons
développé un code numérique, basé sur des techniques de Monte Carlo, qui
prend en compte de facon trés précise les effets de sélection spécifiques &
chaque radiotélescope. Il est surprenant de voir qu’avec des hypothéses de
départ assez simples comme le modeéle de freinage dipolaire magnétique et un
nombre de parameétres relativement réduit, nous avons réussi a reproduire de
fagon satisfaisante la distribution de la période et obtenu un bon ajustement
de l'ensemble des autres distributions. Au fur et & mesure de son dévelop-
pement, ce code numérique qui ne devait étre au départ qu'un “outil” pour
calculer la contribution des pulsars & I’émission gravitationnelle, s’est révélé
riche en informations astrophysiques sur ces objets.

Concernant ’origine et I’évolution des pulsars, nous avons obtenu les ré-
sultats suivants :

— un pulsar nait tout les 170 ans dans la Galaxie. Cette valeur est en
accord avec le taux de supernovae estimé & 1/150 ans par Clark et
Caswell (1976) [21].

— la durée de vie des pulsars est en moyenne de 25 millions d’années

— en reliant simplement la population des paires NS /NS a celle des pulsars
normaux via 1’étoile & neutrons la plus jeune nous avons estimé le taux
de naissance des systémes binaires d’étoiles a4 neutrons de la Galaxie a
1.7 x 10~ an™!, en accord avec d’autres études récentes (par exemple
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Kalogera et al., 2000 [58]). Notre méthode présente avantage d’utiliser
la population de pulsars dont 1’échantillon observé est le plus important
et dont les propriétés sont les mieux connues. Nous en avons déduit le
taux de coalescence extragalactique jusqu’a des redshifts z = 5.

— les pulsars ne naissent pas en majorité comme des rotateurs rapides.
La période initiale n’a pas une valeur unique mais suit une distribution
normale de moyenne < Fy >= 290 ms, en accord avec les synthéses de
populations de Bhattachaya et al. (1992) [10]. Notre modele apporte
cependant une amélioration par rapport aux études antérieures puisque
la dispersion relativement élevée de la distribution (op, = 100 ms)
permet de rendre compte des pulsars rapides comme celui du Crabe.
Parmi les objets simulés, 60 ont une période inférieure & 80 ms ce qui
est compatible avec les observations des pulsars les plus jeunes.

Les simulations numériques se sont révélées particuliérement intéressantes
pour I'étude du champ magnétique :

— le champ magnétique initial non plus n’est pas fixe mais suit une dis-
tribution log-normale de moyenne < log B >= 13.4 , soit un ordre de
grandeur supérieur a celle observée. Les valeurs de B s’étendent entre
~101°— 10'¢ G et 23% des objets ont un champ magnétique supérieur
a 10 G. Ce résultat qui nous aurait surpris il y a quelques années ap-
puie la theése de Pexistence des magnétars, des étoiles & neutrons avec
un champ magnétique exceptionnel. Nous avons vérifié que les données
sur les AXP et les SGR, soupconnés d’étre des magnétars, sont bien
compatibles avec les propriétés statistiques de cette population. Le mé-
canisme physique capable de générer des champs aussi intenses reste
cependant a expliquer méme si plusieurs possibilités ont été avancées
comme le phénomeéne de dynamo (Thompson et Duncan, 1993 [116]).

— le champ magnétique ne subit pas de dissipation notable pendant la
durée de vie des pulsars en accord avec les synthéses de populations de
Battacharya et al. (1992) [10] ou de Lorimer et al. (1993) [70]. Nous

avons montré pour la premiére fois que le diagramme PP —t, peut
étre interprété uniquement par la dispersion des valeurs initiales de

la période et du champ magnétique comme 'avaient soupconné Lyne,

Ritching et Smith (1975) [77]

Cette étude statistique des pulsars s’intégre dans le contexte actuel des
projets de détection des ondes gravitationnelles. Il est important de dévelop-
per dés maintenant des modeéles astrophysiques précis des différentes sources
possibles pour optimiser la recherche d’une part et se préparer & identifier et
interpréter en termes d’astrophysique les futures détections d’autre part.
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A partir des propriétés de la population totale déduites des simulations
numériques, nous avons calculé la contribution des pulsars galactiques a
I’émission gravitationnelle. Dans la mesure ou les distributions de la période
et de la distance sont connues, notre estimation du signal est beaucoup plus
réaliste que celles déduites jusque 14 de modéles analytiques.

Dans le cadre de la recherche individuelle nous avons obtenu les résultats
sulvants :

— seuls les pulsars les plus proches et surtout les plus rapides émettent un
rayonnement suffisamment élevé pour étre détecté. Avec des interféro-
meétres de la premiére génération comme VIRGO ou LIGO I on peut
attendre en moyenne 3 ou 15 détections avec des ellipticités de 107° ou
107°. La sensibilité de LIGO II permettrait d’augmenter le nombre de
détections jusqu’a 15 si € = 107% et jusqu’a 90 si e = 1072,

— en terme d’ellipticité, 107° représente ainsi le seuil de détectabilité de
VIRGO et LIGO I. Mais déja avec des interférométres de la deuxiéme
génération comme LIGO II nous pourrions atteindre des ellipticités de
1077, Ce résultat est trés intéressant d’un point de vue astrophysique :
méme en cas de non détection au départ, il sera toujours possible de dé-
duire une limite supérieure a l'ellipticité. Et les progrés technologiques
réalisés sur les détecteurs, permettront peu a peu de se rapprocher de
la valeur réelle.

A partir de I’étude statistique de la sous population détectable nous avons
défini la région la plus probable dans ’espace des parameétres.

— nos résultats ont confirmé qu'une détection a le plus de chance de se
produire dans le disque et vers le centre de la Galaxie.

— la fréquence la plus probable dépend beaucoup de la sensibilité du dé-
tecteur. La distribution “détectable” est le résultat d’une convolution
entre la distribution “potentiellement détectable” et la courbe de sensi-
bilité. Si I’ellipticité moyenne est de 107, le maximum se situe autour
de 430 Hz pour les interféromeétres de la premiére génération et des-
cend autour del80 Hz pour LIGO II. Nos simulations ont aussi montré
que la bande de fréquence optimale se rétrécit considérablement avec le
perfectionnement des interféromeétres, ce qui est trés encourageant pour
optimiser les recherches dans ’avenir. Finalement, nous avons obtenu
que l'on peut garder 90% de la probabilité maximale de détection en
explorant moins de 1% de I'espace des parameétres. Ce n’est malheureu-
sement pas suffisant pour effectuer une recherche aveugle au maximum
de la sensibilité mais on pourrait envisager d’optimiser les méthodes
hierarchiques pour les paramétres les plus probables.
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Dans le cadre d’une recherche quadratique, nous avons montré que :

— la population galactique ne produit pas un véritable fond de rayonne-
ment dans la mesure ol le signal total est completement dominé par
les contributions de quelques objets rapides et proches

— il n’existe donc pas non plus de courbe de modulation “typique”, ce
qui rend impossible la construction de “templates” fiables.

Les propriétés statistiques des pulsars de la Galaxie généralisées a la po-
pulation extra-galactique nous ont permis de calculer le fond de rayonnement
stochastique crée par différentes sources astrophysiques telles que les pulsars
en rotation, les modes r et barre chez les jeunes et rapides étoiles a neutrons
et les systémes binaires d’étoiles & neutrons.

Les prévisions sont les suivantes :

— les contributions des pulsars (pour une ellipticité de 107 et une fré-
quence de coupure de 4 kHz), des trous noirs et des binaires NS/NS
sont comparables (de 1'ordre de 107 — 10719 selon le taux de formation
stellaire considéré). Cependant, ces trois contributions pourraient étre
détectées séparément puisqu’il existe des fenétres ou elles n’entrent pas
en compétition. Le spectre des pulsars domine autour de sa fréquence
optimale de 1.5 kHz, celui des binaires aux fréquences plus basses (au-
tour de 250 Hz) alors que le signal émis par les trous noirs s’étend au
dela des fréquences de coupure des autres contributions.

— le parametre de densité €2, des modes r et barre est faible par rapport
aux autres contributions, ne dépassant pas respectivement 10712 —10"11
et 10713 — 10712, Ce résultat tient compte du fait que les étoiles & neu-
trons ne naissent pas en majorité comme des rotateurs rapides. Seule
une faible fraction d’étoiles traverse la fenétre d’instabilité, réduisant
de quatre ordre de grandeur les estimations de Ferrari et al. (1999b)
[38] sur les modes r.

— le fond résultant de la superposition des différentes contributions as-
trophysiques a une amplitude de I'ordre de 107° — 1071° sur une large
bande de fréquence entre 0 — 5 kHz ce qui rendrait possible sa détection

par la corrélation d’interférométres de la deuxiéme génération comme
LIGO 1II.

15.2 Perspectives

Le code numérique que nous avons développé pour étudier le rayonnement
gravitationnel s’est révélé aussi trés utile pour I’étude du champ magnétique.
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Il est pourtant loin d’avoir été completement exploité et nous envisageons
d’étudier plus en détail les problémes suivants :

— le mécanisme a l'origine de la vitesse initiale des pulsars est encore
mal connu ainsi que ses conséquences sur le taux de binarité. L’équipe
SAES (Stade Avancé de I'Evolution Stellaire) dont nous faisons par-
tie projette d’étudier cet aspect dans un proche avenir et notre code
numérique pourrait étre utilisé pour tester les différents modéles. Les
résultats de ce travail seraient d’un intérét majeur dans le cadre de
la détection des ondes gravitationnelles et en particulier pour le projet
LISA puisque nous pourrions en déduire les taux de formation (et/ou de
coalescence) des systémes binaires compacts. Nous aurions aussi acces
a la population des pulsars millisecondes réaccélérés dans des systémes
binaires de faibles masses.

— notre code numérique peut étre utilisé pour tester de nouveaux modeéles
d’évolution. Par exemple, Allen et Horvath ont récemment proposé une
alternative a la notion de magnétars suggérant que le champ magné-
tique pouvait avoir des valeurs beaucoup plus faibles que celles déduites
du modeéle canonique dipolaire. Leur étude s’inspire du modeéle de Gol-
dreich et Julian (1969) [44] selon lequel I'étoile peut subir une perte de
moment, angulaire en accélérant un flux de particules relativistes.

L’Aventure des ondes gravitationnelles commence et les étoiles a neutrons
semblent destinées & y jouer un role important.

Nous avons étudié différents mécanismes d’émission comme la rotation,
les instabilités r ou barre et il serait interessant de considérer maintenant les
modes de pulsation. Un mécanisme prometteur concerne le micro-collapse
consécutif & une éventuelle transition de phase hadron/quark au coeur de
I'étoile (de Freitas Pacheco, 1999). L’énergie libérée pourrait atteindre 10°°
erg, parmi lesquel 10% seraient émis sous forme d’ondes gravitationnelles via
I’excitation des modes non radiaux de pulsation. La détection de ce signal
représenterait un outils unique pour sonder la matiére nucléaire et poser des
contraintes sur les différentes équations d’états.

Nous avons calculé des contributions astrophysiques au fond de rayonne-
ment stochastique ( pulsars en rotation, les modes r et barre, coalescence de
paires NS/NS) et envisagé leur détection en corrélant différents détecteurs.
Il reste maintenant a :

— gimuler ces contributions parmi le bruit des interférometres de facon a
élaborer et optimiser les algorithmes de détection

— rechercher des stratégies de détection adaptées. Une solution qui nous
semble prometteuse est la corrélation entre un interférométre et une
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antenne résonante localisée au méme endroit

délimiter les fenétres ol rechercher le rayonnement fossile.

La détection des ondes gravitationnelles s’inscrit dans le cadre d’une nou-
velle astronomie dont font aussi partie les détecteurs de neutrinos, de rayons
gamma ou X ... Dans 'avenir nous serons amenés a travailler de concert pour
comparer et interpréter les éventuelles détections et les équipes de travail de-
vront étre polyvalentes. Les physiciens/astrophysiciens auront les roles de
Champollion et les pulsars, observables aussi bien dans le domaine des ondes
gravitationnelles qu’en radio, X ou gamma, pourraient bien étre leur pierre
de Rosette.
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Annexe A

Corrélations : Angles
d’Orientations

Le tableau A1 (Maggiore, 2000 [79]) donne les parametres de localisation
et d’orientation des principaux interféromeétres terrestres : la latitude b , la
longitude [, et I'orientation ¢ de la bissectrice des deux bras par rapport a la
direction Nord locale.

Calculons les paramétres d’orientation qui interviennent dans ’expression
de la ORF donnée par Flanagan (1993) [35] :

— [ est 'angle au centre de la Terre entre les deux détecteurs.

Soit 71 et 7y les normales & la Terre en py (position du 1° détecteur) et
p2 (position du 2° détecteur)

711.79 = cos 3

— les angles 6 et A définis modulo 90° par :

o1 — 09 o1+ 09
o= t A=
2 © 2
| interférometre | b(°) (%) s(®) |
VIRGO 43.63 10.5 26.5
GEO 52.25 9.81 338.78
LIGO LA 30.56 -90.77 153
LIGO WA 46.45 -119.41 81.8
TAMA 35.68 139.54 135

TAB. A.1: parametres de localisation et d’orientation des interférométres terrestres
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ot o1 ( 02) est angle entre la bissectrice des deux bras de I'interféro-
meétre 1 (U'interférometre 2) et la direction joignant les deux interféro-
metres.

Soit Py (x1,71) le plan tangent a la Terre en p; ol 7 est dirigé vers le
Nord.
b; et l; sont respectivement la latitude et la longitude de l'interférométre

—sin by cos [ sinly cos by cosly
T = —sinby sinly Y = —cosly = cos by sin l;
cos by 0 sin by

La direction (pjp2) entre les deux interférometres est donnée par :

cos by cosly — cos by cosly
[ = cos by sin [y — cos by sin ly
sin b2 — sin b1

Sa projection dans Py (z1,11) est [,y = ( ?;‘; > = [l | ( ‘;?ri(gll; )

et donc,
o1 =& —bth

Le calcul de o4 se fait de facon similaire.

— La distance d entre les deux interféromeétres s’écrit en fonction du rayon
de la Terre,

L= BEx |l
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