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Résumés

Résumé en Français :
Cette thèse porte sur la modélisation théorique de l’équation d’état (EE) décrivant la matière
nucléaire présente dans le coeur des étoiles à neutrons (EN), constituée de neutrons, protons,
électrons et muons. Nous utilisons un méta-modèle permettant i) d’incorporer directement les
connaissances en physique nucléaire sous la forme de paramètres empiriques tels que la densité
de saturation nucléaire, l’incompressibilité, l’énergie de symétrie ; ii) de reproduire la plupart
des modèles nucléoniques existants ; et iii) d’explorer les régions inconnues à haute densité de
façon la plus large possible. Pour chaque EE, nous déterminons un ensemble de solutions pour la
masse et le rayon des EN, et nous effectuons une première sélection des EE compatibles avec la
stabilité et la causalité de la matière nucléaire, ainsi que la masse maximale connues des EN. Nous
confrontons ensuite ces EE aux observations d’émission thermique dans la gamme des rayons-X
pour 7 EN soigneusement choisies. Pour la première fois, la modélisation théorique des EE est
directement introduite dans l’analyse des données. Nous utilisons les dernières mesures effectuées
par Gaia DR2 pour fixer la distance des EN. Les paramètres du modèle d’émission thermique et
de l’EE sont déterminés selon une méthode Bayésienne basée sur un algorithme Monte-Carlo par
Chaîne de Markov. Nous déterminons ainsi la température de surface, la masse et le rayon des
EN, ainsi que la valeur de certains paramètres empiriques tels que la dépendance en densité de
l’énergie de symétrie (Lsym), la contribution isovectorielle au module d’incompressibilité (Ksym)
ou encore le paramètre de distorsion isoscalaire (Qsat).

Mots clés : équation d’état, méta-modèle, matière nucléaire, paramètres empiriques, étoiles à
neutrons, émission thermique, qLMXB, Monte-Carlo par Chaîne de Markov.
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Abstract in english :
This PhD thesis adresses the theoretical modeling of the equation of state (EoS) describing
nuclear matter in the core of neutron stars (NS), composed of neutrons, protons, electrons and
muons. We use a meta-model which is able to i) directly incorporate nuclear physics knowledge
on the form of empirical parameters such as the nuclear saturation density, the incompressibility
or the symmetry energy ; ii) reproduce most of the existing nucleonic models ; iii) explore new
behaviors at high densities in a very flexible way. For each EoS, we determine the unique set
of solutions for the masses and radii of NS, and we make a first selection of the EoS that are
compatible with the stability and causality constrains, as well as the maximum observed mass
of NS. Then we confront these EoS to observational data coming from thermal emission in the
soft X-ray domain, for 7 NS carefully selected. For the first time, the theoretical modeling of the
EoS is directly implemented in the data analysis. We use the recent measurements of Gaia DR2
to constrain the distance to the NS. The parameters of the thermal emission model as well as
the empirical parameters entering in the EoS are determined by Bayesian methods using Morkov
Chain Monte-Carlo. We determine the surface effective tempreature, the masses and radii of NS,
as well as some empirical nuclear parameters such as the density dependance of the symmetry
energy (Lsym), the isovector incompressibility (Ksym), or the isoscalar squewness (Qsat).

Keywords : equation of state, meta-modeling, nuclear matter, Bayesian methods, neutron
stars, thermal emission, binaires X à faible masse, Morkov Chain Monte-Carlo.
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Introduction

Les étoiles à neutrons résultent de l’effondrement des étoiles massives à la fin de leur vie,
communément appelé supernovæ d’effondrement gravitationnel. Elles constituent l’un des objets
les plus dense que nous connaissions dans l’univers – avec un rayon de l’ordre de la dizaine de
kilomètres et une masse allant de 1.2 à 2 masses solaires –, elles atteignent des densités supérieures
à la densité moyenne des noyaux (aussi appelée densité de saturation), ρ > 1014 g.cm−3. Une des
questions les plus importantes non résolue à ce jour concerne l’équation d’état – la relation entre
la pression et la densité – du coeur des étoiles à neutrons. Aux densités atteintes dans le cœur des
étoiles à neutrons, les degrés de liberté pertinents ne sont plus les noyaux, comme pour la matière
ordinaire et l’écorce des étoiles à neutrons, mais ses constituants, qui peuvent simplement être les
nucléons, ou bien d’autres particules comme des hypérons, ou encore leur propres constituants
qui sont les quarks et les gluons. En plus de l’inconnue sur les degrés de liberté de la matière aux
densités supra-nucléaires s’ajoute l’incertitude sur l’interaction nucléaire dans un milieu dense.

La physique nucléaire, décrivant les interactions entre les nucléons, émerge de la Chromo-
Dynamique Quantique (QCD) qui régit les interactions des quarks et des gluons constituants
les nucléons. Le fait que la QCD soit hautement non linéaire, couplé au fait qu’il s’agisse d’un
problème non perturbatif à basse énergie, empêche pour le moment d’envisager la résolution
des propriétés de la matière dense directement à partir de la QCD. Depuis quelques années,
une théorie effective à basse énergie de l’interaction nucléaire respectant la symétrie chirale a
permi d’avancer sur une meilleure détermination des propriétés de la matière jusqu’à la densité
de saturation. Au delà, il est pour le moment nécessaire de se baser sur des approches phéno-
ménologiques, comme par exemple le méta-modèle qui est présenté dans ma thèse. Ces modèles
ont des paramètres qui peuvent être en partie déterminés par les pseudo-observables de la ma-
tière nucléaire que sont les paramètres empiriques – tels la densité de saturation, l’énergie de
saturation, l’énergie de symétrie, ou encore l’incompressibilité nucléaire.

De façon complémentaire aux expériences de physique nucléaire, les observations des proprié-
tés générales des étoiles à neutrons– comme leur masse et leur rayon – peuvent aussi permettre
d’avancer sur la détermination de l’équation d’état de la matière dense. Il existe en effet une
relation entre l’équation d’état qui décrit le cœur des étoiles à neutrons et la relation masse-
rayon sur laquelle elles se trouvent [Oppenheimer and Volkoff, 1939, Tolman, 1939]. De ce fait,
la masse et le rayon des étoiles à neutrons constituent deux quantités observables qui pourraient
permettre de sélectionner les modèles réalistes, et donc, d’en déduire leur composition interne.

Dans ma thèse, j’illustre comment les connaissances de physique nucléaire couplées à l’obser-
vation et à la modélisation de l’émission thermique d’une certaine classe d’étoiles à neutrons –
les étoiles dans des systèmes binaires de faible masse en période de quiescence, dites "quiescent
Low Mass X-ray Binaries" – qLMXBs – permettent de mieux contraindre l’équation d’état de la
matière dense. Je présenterai un méta-modèle décrivant la matière nucléaire composée unique-
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ment de protons et neutrons, ajusté sur la base de la connaissance des paramètres empiriques de
la matière nucléaire et permettant de reproduire la plupart des modèles existants, mais égale-
ment d’explorer de nouveaux comportements. Si certains des paramètres empiriques peuvent être
contraints par des expériences de physique nucléaires réalisées en laboratoire sur les noyaux –
comme la densité de saturation nucléaire par exemple – d’autres paramètres nécessitent de sonder
la matière nucléaire à des densités plus hautes que la densité de saturation, ou plus asymétrique
en isospin, et demeurent à ce jour mal contraints. En confrontant ce méta-modèle aux données
observationnelles provenant de l’émission thermique des étoiles à neutrons je réussi à extraire des
valeurs pour les paramètres empiriques les plus déterminants, à savoir la courbure de l’énergie
de symétrie Ksym et le paramètre de distorsion Qsat. La nouveauté de mon approche est l’ana-
lyse simultanée des données de 7 sources ainsi que l’implémentation directe de la modélisation
théorique dans l’analyse des données.

Dans le premier chapitre de ma thèse, je discute de façon générale de la physique des étoiles
à neutrons, l’état de nos connaissances actuelles à leur sujet, ainsi que la façon dont les obser-
vations en rayons-X permettent d’en déduire leur masse et leur rayon. J’introduis également les
paramètres empiriques de la matière nucléaire et je discute des incertitudes existantes sur ces
derniers.

Le second chapitre est dédié à la construction d’un méta-modèle qui consiste en un dévelop-
pement de Taylor du potentiel de l’interaction nucléaire autour de la densité de saturation. Je
discute plus en détail des différents paramètres empiriques et de leur influence sur l’équation
d’état, et donc sur les propriétés de la matière nucléaire.

Dans le troisième chapitre, j’applique le méta-modèle à la description des étoiles à neutrons.
J’étudie alors l’impact des différents paramètres sur les propriétés générales des étoiles à neutrons
et sur certaines grandeurs observables telles que leur masse et leur rayon. Je présente une analyse
bayésienne permettant de filtrer les paramétrisations du méta-modèle qui respectent certaines
contraintes physiques en lien avec les étoiles à neutrons et j’en déduis des intervalles de confiance
pour les valeurs des paramètres empiriques.

Dans le quatrième chapitre, je présente une analyse permettant de confronter la méta-
modèlisation aux données observationnelles provenant de l’émission thermique des étoiles à neu-
trons. La différence majeure avec les travaux précédents visant à contraindre l’équation d’état
grâce aux observations d’étoiles à neutrons est que j’incorpore directement le méta-modèle dans la
modélisation de l’émission thermique des étoiles à neutrons. Du fait de la haute dimensionnalité
du problème (environ 40 paramètres libres pour un millier de degrés de liberté dans l’ajustement),
j’applique une méthode bayésienne utilisant un algorithme Monte-Carlo par Chaînes de Markov
(MCMC) afin d’extraire l’équation d’état qui reproduit le mieux les données observationnelles,
et donc de contraindre la valeur des paramètres empiriques. J’obtiens des contraintes sur les
trois paramètres ayant le plus fort impact sur l’équation d’état (Lsym, Ksym et Qsat) et je discute
de la sensibilité de cette analyse quant aux sources utilisées et à l’incertitude sur la mesure des
distances aux sources.

Enfin, dans le dernier chapitre je résume les résultats principaux et j’évoque les enjeux futurs
en guise de conclusions.
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Les étoiles se forment dans d’immenses nuages de gaz principalement constitués d’hydrogène
appelés "nébuleuses primordiales". Une compression gravitationnelle d’un facteur de l’ordre de
1020 d’une région de ces nébuleuses permet de former un objet dont la température au centre
est suffisante pour entamer la fusion de l’hydrogène en hélium via le cycle proton-proton (voir
[Glendenning, 2000]). Ces réactions de fusion libèrent une quantité importante de photons, géné-
rant une pression radiative s’opposant à la force de gravitation qui tend à faire s’effondrer l’objet
sur lui même, et lui permettant d’atteindre un équilibre hydrostatique : Il s’agit de la naissance
d’une étoile. Cette phase appelée "séquence principale" va perdurer pendant des millions, voir
des milliards d’années.

L’épuisement des réserves en hydrogène signe la fin de la séquence principale. Les radiations
n’étant plus suffisantes pour le stabiliser, le cœur des étoiles se contracte sous l’effet de sa propre
gravitation. On assiste alors à différents scenarii conduisant à la formation d’un astre compact :
une "naine blanche", une "étoile à neutrons" dont il est question dans cette thèse, ou encore
un "trou noir". L’avenir d’une étoile est principalement déterminé par sa masse initiale, et sa
métallicité [Heger et al., 2003]. La compréhension de ces astres compacts implique l’utilisation
de la mécanique quantique. Les étoiles à neutrons étant l’objet le plus dense que nous puissions
observer avant les trous noirs, elles sont d’un intérêt majeur dans la compréhension de la matière
à des densités extrêmes. Nous discutons de la formation des étoiles à neutrons dans la section
1.1.2.

1.1 Origine des astres compacts

Lorsque les réserves en hydrogène sont épuisées dans le cœur de l’étoile, les réactions de fusion
cessent et la pression radiative n’est plus suffisante pour équilibrer la gravitation. Le cœur de
l’étoile subit alors une contraction, et c’est l’hélium du cœur qui fusionne. Cette réaction dégage
plus d’énergie et a pour effet de souffler les couches externes de l’étoile, qui se dilate et qui par
conséquent, se refroidit, voyant sa couleur décalée vers le rouge : On parle de "géante rouge".

La contraction du cœur a pour effet d’augmenter sa pression et sa température centrale,
pouvant permettre d’entamer les réactions de fusion d’éléments de plus en plus lourds. le cœur
subit alors une succession de contractions et de dilatations à chaque nouvelle réaction de fusion
entamée. L’étoile se structure en pelures d’oignon, avec des couches successives dans lesquelles
ont lieu des réactions de fusion d’éléments lourds (dans les régions centrales), jusqu’à l’hydrogène
(dans les régions les plus externes). Les radiations produites par ces réactions de fusion stabilisent
le cœur de l’étoile vis-à-vis de sa propre gravitation.

1.1.1 Étoiles de faible masse

La masse initiale du cœur des étoiles de faible masse (M < 8 M�) ne permet pas de poursuivre
les réactions de fusion jusqu’au fer. Lorsqu’il n’est plus possible d’entrer dans un nouveau cycle
de fusion, le cœur n’est plus stabilisé par la pression radiative et se contracte une ultime fois sur
lui même, résultant en une "naine blanche".

Les naines blanches constituent le premier objet "compact" stable connu dans notre univers
(nous discutons de la compacité d’un astre plus en détails dans la section 1.4.1). La première
observation d’une naine blanche remonte à 1783, par William Herschel lors de la réalisation de
son catalogue d’étoiles doubles. Mais il fallut attendre 1910 pour donner à cette observation



1.1. Origine des astres compacts 7

toute son importance. Il semblait que cette étoile blanche (40 Eridani B dans le système triple
40 Eridani) possédait une température de surface importante pour une luminosité faible. La
luminosité d’un astre étant proportionnelle à sa surface d’émission (et donc au rayon de l’astre),
on en conclut qu’il devait s’agir d’un astre de faible taille marquant une nouvelle classe d’étoile
alors baptisées "naines blanches" (voir [Gourgoulhon, 2005]).

En 1910, il a été possible de mesurer, grâce à la troisième loi de Kepler, la masse de Sirius B (la
troisième naine blanche à avoir été observée), donnant une valeur de M � 0.94 M�. Son émission
thermique permit d’en déduire son rayon, via la formule 1.1 reliant le flux F à la température
effective de surface Teff et au rayon R d’un astre émettant un rayonnement de corps noir :

F = σ

(
R

D

)2

T 4
eff , (1.1)

où σ = 5.67× 10−8 W m−2 K−4 est la constante de Stefan-Boltzman, et D est la distance entre
la source et l’observatoire. Le rayon obtenu R = 5850 km confère à l’astre une densité moyenne
ρ̄ = 5× 104 g cm−3 jusqu’alors jamais observée (voir [Gourgoulhon, 2005]).

Pour comprendre cette valeur, il faut prendre en compte la mécanique quantique au travers de
la distribution de Fermi-Dirac : lorsque le cœur des étoiles se contracte après les dernières réac-
tions de fusion, ce sont en fait les électrons qui stabilisent l’astre et l’empêchent de s’effondrer en
trou noir (voir [Glendenning, 2000]). Les électrons étant des fermions, ils sont sujets au principe
d’exclusion de Pauli (ils ne peuvent se trouver dans un même état quantique) et sont contraints
d’occuper des niveaux d’énergie toujours plus élevés. Avec l’augmentation de la densité, ils ne
sont progressivement plus liés aux noyaux et finissent par former un gaz complètement dégénéré
qui emplit l’étoile. Cela génère une pression de Pauli (aussi appelée pression de dégénérescence)
qui compense la gravitation. À partir de ρ � 106 g cm−3, leur énergie cinétique est suffisante
pour passer dans un régime relativiste, dans lequel la pression de dégénérescence évolue plus
faiblement avec la densité (P ∝ ρ4/3 dans le cas relativiste à comparer avec P ∝ ρ5/3 pour un
gaz non relativiste). L’état de la matière peut être déterminé par la valeur du facteur coulombien
Γ permettant de comparer l’énergie coulombienne Ecoul à l’énergie thermique kBT :

Γ =
Ecoul

kBT
−→

⎧⎪⎨
⎪⎩

Γ < 0.1 phase gazeuse
0.1 < Γ < 180 phase liquide

Γ > 180 phase solide .
(1.2)

Dans le cas d’une naine blanche, on obtient Γ > 180, et on en déduit que les atomes sont ordonnés
sur un réseau coulombien.

Notons que la pression de dégénérescence des électrons permet ainsi de stabiliser une naine
blanche dans la mesure où sa masse n’excède pas la masse limite de Chandrasekhar (de l’ordre
de 1.4 M�) [Chandrasekhar, 1994]. Au delà de cette limite, la pression de dégénérescence des
électrons devient inférieure à la pression gravitationnelle, et l’astre poursuit son effondrement.
C’est notamment le cas pour le cœur des étoiles les plus massives, qui donnent naissance à des
étoiles à neutrons ou à des trous noirs.

1.1.2 Étoiles massives, supernovæ, étoiles à neutrons et trous noirs

Les étoiles ayant une masse initiale élevée (typiquement M > 8 M�) possèdent des conditions
de pression et de température suffisantes en leur centre pour opérer des réactions de fusion au delà
du carbone et produisent des éléments allant jusqu’au fer après plusieurs contractions successives
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(voir [Glendenning, 2000]). La fusion du carbone conduit à la production de magnésium et de
néon, puis, la fusion de l’oxygène permet de produire du silicium dont la fusion permet enfin
la production de fer. Les noyaux suivants sont donc successivement produits durant la vie des
étoiles massives :

1
1H −→ 4

2He −→ 12
6C −→ 16

8O −→ 20
10Ne −→ 31

14Si −→ 56
28Fe .

Le fer étant l’élément le plus stable (car il possède la plus grande énergie de liaison par
nucléons), il ne peut fusionner de façon exothermique et les réactions de fusion dans le cœur
de l’étoile ne produisent plus la pression suffisante pour compenser la pression gravitationnelle
(voir [Woosley et al., 2002]). Si l’énergie libérée par la fusion de l’hydrogène en hélium est éva-
cuée principalement sous forme de photons, celle libérée par les réactions de fusion d’éléments
plus lourds est dominée par l’émission de neutrinos, suite à des interactions faibles dans les
noyaux [Sparks and Endal, 1980]. Les neutrinos interagissant très peu avec la matière, ils dis-
sipent l’énergie très rapidement. De ce fait, cette phase dure beaucoup moins longtemps que la
fusion de l’hydrogène en hélium. Le cœur de l’étoile se trouve alors dans un état de plasma neutre
de noyaux de fer dense et chaud et d’électrons libres relativistes [Giacobbe, 2003].

Lorsque la densité atteint environ 107 g cm−3, les électrons (e−) atteignent des énergies
cinétiques qui dépassent la différence de masse entre les neutrons (n) et les protons (p), et
permettent les captures électronique sur les protons à l’intérieur des noyaux, réaction qui est
totalement bloquée jusqu’à cette densité (voir [Glendenning, 2000]) :

p+ e− −→ n+ ν .

Cela a pour conséquence d’enrichir le cœur en neutrons (on parle de "neutronisation") et
d’abaisser la pression de dégénérescence fournie par les électrons. Des neutrinos (ν) et anti-
neutrinos (ν̄) sont produits en très grand nombre par interaction faible entre les électrons et
les protons et neutrons des noyaux, ainsi que par création de paires de neutrinos à partir des
photons (γ) :

n −→ p+ e− + ν̄ , (1.3)

γ −→ ν + ν̄ .

L’enrichissement en neutrons est accentué par le fait que les neutrinos et anti-neutrinos
s’échappent rapidement. D’une part, les équations (1.3) nous donnent une relation entre les
potentiels chimiques des électrons, neutrons et protons :

μn = μp + μe− + μν̄ ,

avec : μν = 0 . (1.4)

D’autre part, le milieu doit être électriquement neutre, ce qui impose que le nombre de protons
Np de charge positive doit être égal au nombre d’électrons Ne− :

Ne− = Np . (1.5)

La fraction de protons baisse rapidement jusqu’à atteindre 10 %, même dans les régions les
plus externes de l’astre [Chamel and Haensel, 2008].

Notons qu’avec l’augmentation de la densité, d’autres espèces sont susceptibles d’apparaître.
Par exemple, si le potentiel chimique associé aux électrons dépasse la masse du muon au repos
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(mμ � 105.7 Mev c−2), la production de muons devient possible dans le milieu. Il en est de
même pour l’apparition de pions, de kaons, ou encore d’hypérons... Nous discutons des différentes
espèces pouvant être produites dans le cœur de l’astre dans la section 1.4.3.6.

Lorsque la densité dépasse 1012 g cm−3, les neutrinos sont piégés par interaction faible et ne
permettent plus de compenser la pression gravitationnelle [Arnett, 1977]. Il se produit alors une
"supernovæ gravitationnelle" : Le cœur de l’étoile s’effondre sur lui même à une vitesse proche
du quart de la vitesse de la lumière 1, jusqu’à s’arrêter brutalement lorsque la densité dépasse la
densité de saturation nucléaire ρsat = 2.7×1014 g cm−3 (nous discutons de la densité de saturation
nucléaire dans la section 1.3.2.1). À ce stade, les nucléons, qui formaient les noyaux à plus basse
densité, sont dans une phase liquide et dégénérée. La matière supranucléaire et riche en neutrons
est suffisament répulsive pour stopper l’effondrement gravitationnel [Glendenning, 2000]. Il se
produit alors un phénomène de rebond de la matière externe en chute libre contre la région
centrale du cœur ayant atteint nsat (aussi appelé "proto-étoile à neutrons " car ce résidu chaud
va conduire, en se refroidissant, à une étoile à neutrons). Cela aboutit à la formation d’une onde
de choc qui se propage dans les couches externes et les expulse violemment. En parallèle à cela,
la densité atteinte dans le cœur entraine la production massive de neutrinos qui se propagent
également vers l’extérieur et ré-accélère l’onde de choc qui s’était arrêtée quelques centaines de
millisecondes après l’éffondrement et à quelques centaines de kilomètres en périphérie de la proto-
étoile à neutrons [Woosley and Janka, 2005]. Lors de cette explosion, environ 1% de l’énergie de
liaison gravitationnelle gagnée est libérée (∼ 1053 erg)[Baron et al., 1985] sous forme d’onde de
choc, le reste est évacué par les neutrinos.

La proto-étoile à neutrons se refroidit par émission thermique de neutrinos, passant d’une
température de 1011 K à 1010 K en à peine quelques secondes juste après l’explosion. L’équi-
libre thermique dans la proto-étoile à neutrons est atteint en quelques dizaines d’années.
Lorsque cet équilibre est atteint, la température est inférieure à 109 K, ce qui permet aux
couches externes de se solidifier et de former une écorce. A ce stade, la proto-étoile à neu-
trons devient une étoile à neutrons. L’étoile à neutrons ainsi formée continue à se refroidir
par émission de neutrinos durant les 106 premières années, jusqu’à atteindre une tempéra-
ture de 107 K, à partir de laquelle le refroidissement est dominé par l’émission de photons
[Pons et al., 1999, Yakovlev and Pethick, 2004, Page and Reddy, 2013].

Notons que dans le cœur de l’étoile à neutrons, la densité est de l’ordre de la densité de
saturation nucléaire. A une telle densité, l’énergie de Fermi d’un gaz de neutrons sans interaction
en régime non relativiste est de l’ordre de 60 MeV, leur conférant une température de Fermi Tn

F de
7×1011 K. Il en va de même pour les quelques 10% de protons, avec T p

F � 2×1011 K. Les électrons
quant à eux forment un gaz complètement dégénéré en régime ultra-relativiste et possèdent une
température de Fermi encore plus importante T e−

F � 2×1012 K [Friedman and Stergioulas, 2013].
De ce fait, bien que la température des étoiles à neutrons soit élevée (� 107 K), elle reste très
inférieure aux températures de Fermi associées à la composition du milieu, et l’on peut considérer
que la matière est à température nulle.

Lors de la supernova d’une étoile très massive (typiquement au delà de 40 M�), la pression
gravitationnelle subie par le cœur est trop importante pour être compensée par la pression de
dégénérescence de ses constituants, et par les interactions nucléaires répulsives. L’effondrement
se poursuit alors jusqu’à la formation d’un “trou noir”.

Les étoiles à neutrons constituent donc les astres les plus denses que nous connaissions avant

1. L’effondrement dure seulement quelques centaines de millisecondes.
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Figure 1.1 – Le premier signal provenant d’une étoile à neutrons, détecté en 1967 par Jocelyn
Bell et Antony Hewish, alors qu’ils observaient la scintillation radio interplanétaire. D’abord
nommé "Little Green Man" en raison de sa régularité, il s’agissait en réalité d’un pulsar
("CP1919" pour "Cambridge Pulsar") avec une période extrêmement stable de 1.337 secondes.

les trous noirs.

1.2 Différents types d’étoiles à neutrons

Les étoiles à neutrons, au même titre que les neutrinos, les quarks “charm” et “top”, ou encore
le boson de Higgs, ont étées théorisées avant leur observation. C’est en 1934 que Walter Baade et
Fritz Zwicky postulent le fait que les supernovæ soient le berceau de la transition de la matière
nucléaire ordinaire (symétrique en isospin) vers une “étoile à neutrons”, principalement constituée
de neutrons [Baade and Zwicky, 1934]. L’existence d’un tel objet avait été théorisée deux ans plus
tôt par Lev Landau [Yakovlev et al., 2013], qui, en se basant sur la statistique de Fermi-Dirac,
estima qu’une étoile composée uniquement de neutrons (neutron qui venait tout juste d’être
découvert) formerait un noyau géant contenant environ 1057 neutrons dans une sphère dont
il estimait le rayon à R ∼ (h̄/mnc)

(
h̄c/Gm2

n

)1/2 ∼ 3 × 105cm. La découverte des étoiles à
neutrons fut faite totalement par hasard. En 1967, alors qu’elle observait la scintillation radio
interplanétaire, Jocelyn Bell, une étudiante effectuant sa thèse sous la supervision de Antony
Hewish, observa un signal radio anormalement périodique, d’une extrême régularité (voir figure
1.1). On baptisa en Novembre cette nouvelle source céleste sous le nom de "Little Green Man",
faisant référence à la vie extra-terrestre qui aurait pu être une explication plausible à l’émission
d’un signal avec une période de 1.337 secondes aussi stable. Il s’agissait en réalité de la première
observation d’un pulsar (une étoile à neutrons fortement magnétisée émettant des pulsations
dues à sa rotation d’une très grande régularité dont nous discutons dans la section 1.2.1), mais
il fallu attendre 1968 pour confirmer la nature de ce signal [Hewish et al., 1968], qui aurait
éventuellement pu être émis par une naine blanche. Cette hypothèse fut invalidée car une naine
blanche n’aurait pas résisté aux forces centrifuges correspondant à une période de rotation de
1.337 secondes.

Nous comptons aujourd’hui plus de 3000 étoiles à neutrons observées dans notre galaxie
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[Manchester et al., 2005]. Elles possèdent des masses qui s’étalent sur un domaine très restreint
allant d’un peu plus d’une masse solaire, à environ deux masses solaires [Fonseca et al., 2016a,
Antoniadis et al., 2013, Özel et al., 2012], tandis que leurs rayons sont encore très mal contraints
par l’observation. Les estimations observationnelles récentes du rayon des étoiles à neutrons
donnent une valeur de R̄ � 9 – 14 km pour une étoile à neutrons ayant une masse de 1.4 M�
[Webb and Barret, 2007, Guillot, 2013, Lattimer and Steiner, 2014, Steiner et al., 2018]. Nous
discutons de la recherche de contraintes sur les rayons dans la section 4.4.1.

On observe les étoiles à neutrons dans différentes situations que nous présentons ci-après.

1.2.1 Les pulsars

Le phénomène de pulsar est d’une grande utilité dans la recherche de contraintes observation-
nelles sur les étoiles à neutrons, notamment pour en déduire la masse, comme nous le détaillons
dans la section 1.5.2. Les pulsars sont des étoiles à neutrons ayant des champs magnétiques de
l’ordre de 107−14 G et en rotation rapide avec des fréquences de rotation allant de 0.1 à 716 Hz
[Hessels et al., 2006]. Le champ magnétique des étoiles à neutrons (supposé dipolaire) provient
de la conservation du flux magnétique lors de la supernovæ et n’est pas forcément aligné avec
l’axe de rotation de l’étoile [Woltjer, 1964]. Des particules chargées sont accélérées le long des
lignes ouvertes du champ magnétique, et donnent lieu à une émission énergétique focalisée dans
deux faisceaux d’émission (comme illustré par la figure 1.2). Le champ magnétique n’étant pas
forcément aligné avec l’axe de rotation de l’étoile, un observateur peut se trouver périodiquement
dans un des deux faisceaux d’émission, et percevoir ainsi un signal pulsé extrêmement régulier
dont la période correspond à la période de rotation de l’astre : on parle de "pulsar".

Les pulsars étant assimilés à des dipôles magnétiques, ils perdent de l’énergie par émission
d’ondes électromagnétiques (on parle de "freinage magnétique"). De plus, des particules sont
piégées dans leurs champ magnétiques à grande distance et contribuent également à l’augmen-
tation de leur période avec le temps par conservation du moment angulaire. Les périodes mesu-
rées actuellement s’étendent d’un peu plus d’une milliseconde pour les pulsars les plus rapides,
à quelques secondes pour les plus lents. La mesure de la dérivée de la période par rapport
au temps Ṗ permet d’évaluer l’âge caractéristique τ d’un pulsar, en supposant que l’évolu-
tion de la vitesse de rotation des pulsars suit une loi de puissance : Ω̇ = −kΩn, où n (aussi
appelé "indice de freinage") et k permettent de tenir compte de façon effective des différents
mécanismes de dissipation d’énergie responsables de l’augmentation de la période du pulsar
[Lyne and Graham-Smith, 2006]. On peut distinguer trois familles de pulsars :

— Les pulsars "standards" ayant une période qui augmente avec le temps en raison de leur
perte d’énergie. Ces pulsars constituent la grande majorité des pulsars observés (∼ 90

%) comme illustré sur la figure 1.3) représentant le diagramme P–Ṗ (voir par exemple
[Watts et al., 2015]). Ils possèdent des champs magnétiques allant de 1011 à 1013G pour
des périodes allant de quelques dizaines de millisecondes à la seconde.

— Les pulsars millisecondes, qui ont des périodes de rotation de l’ordre de la milliseconde
et très stables (Ṗ < 10−17s s−1). Il s’agit de pulsars vieux et ayant des champs magné-
tiques faibles (B < 109G). On remarque que beaucoup de ces pulsars se trouvent dans
des systèmes binaires (le plus souvent au sein d’amas globulaires). Leur période de rota-
tion très faible s’explique par le fait qu’ils ont été accélérés par accrétion de matière en
provenance de leur compagnon. Nous introduisons le phénomène d’accrétion dans les sys-
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Figure 1.2 – Illustration schématique d’un pulsar sur lequel sont représentés le champs magné-
tique et l’axe de rotation. Des particules sont accélérées le long des lignes de champ ouvertes, et
donnent lieu à deux faisceaux de particules énergétiques. On y voit que l’axe de rotation n’est
pas forcément aligné avec l’axe du champ magnétique, ce qui a pour conséquence de produire un
pulse pour un observateur qui se trouverait périodiquement dans l’axe du champ magnétique et
recevrait un faisceau d’ondes radio. Source : [Sourie, 2017].

tèmes binaires dans la section 1.2.2. L’accrétion explique également leurs faibles champs
magnétiques, qui auraient été confinés lors des épisodes d’accrétion.

— Enfin, une dernière famille de pulsars sont situés dans la partie supérieure droite de la
figure 1.3 : les "magnétars", qui possèdent des champs magnétiques élevés de l’ordre de
1014 G pour des périodes de rotation longues (quelques secondes).

1.2.2 Systèmes binaires

Les étoiles de notre univers peuvent se trouver dans des systèmes à deux étoiles en orbite
l’une autour de l’autre (systèmes "binaires") et il en va de même pour les étoiles à neutrons. Les
systèmes binaires sont intéressants pour l’observation des étoiles à neutrons, car l’on peut obtenir
des informations comme la masse des étoiles à neutrons, grâce à l’étude de l’orbite des deux objets,
ou de la perturbation de l’émission radio d’un astre par la présence de son compagnon (ces notions
sont abordées plus en détail dans la section 1.5.2) ; ou encore la composition de l’atmosphère de
l’étoile à neutrons, grâce à l’accrétion de matière provenant du compagnon (également discuté
dans la section 4.4.1).

Les systèmes binaires comportant une étoile à neutrons peuvent être séparés en deux catégo-
ries : les "High Mass X-Ray Binaries" (HMXBs) possédant un compagnon de masse M > 3M�,
et les "Low Mass X-Ray Binaries" (LMXBs) lorsque le compagnon a une masse de l’ordre d’une
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Figure 1.3 – Répartition des pulsars observés selon leur période de rotation, la dérivée tem-
porelle de leur période, et leur champ magnétique. On remarque trois groupes principaux : Les
pulsars normaux (qui constituent 90 % des pulsars observés) au centre, ayant des périodes de
rotation allant de quelques dizaines de millisecondes à quelques secondes et montrant des champs
magnétiques allant de 1011 à 1013G ; Les pulsars millisecondes (en bas à gauche), qui ont des
périodes de rotation de l’ordre de la milliseconde et très stables (Ṗ < 10−17s s−1), et des champs
magnétiques faibles (B < 1011 G) ; et enfin les magnétars, avec des champs magnétiques intenses
(1014 G) pour des vitesses de rotation faible. Source : [Watts et al., 2015].

masse solaire ou moins. Dans le cas des HMXBs, l’accrétion se fait principalement par le vent
stellaire du compagnon, tandis que pour les LMXBs, elle se produit majoritairement via le lobe
de Roche (voir par exemple [Casares et al., 2017]).

Dans un système binaire, l’étoile compagnon, lorsqu’elle occupe intégralement son lobe de
Roche (comme illustré sur la figure 1.4), peut transférer de la matière à l’étoile à neutrons via
le point de Lagrange L1. Au delà de ce point, le potentiel gravitationnel engendré par l’étoile à
neutrons devient prédominant sur celui du compagnon. Il se forme alors un disque de matière
autour de l’étoile à neutrons, en raison des forces de marées et de la rotation du système. La
matière de ce disque dissipe son moment cinétique par friction, et peut s’écraser à la surface
de l’étoile à neutrons [Shakura, 1973], comme illustré sur la figure 1.4. Ce faisant, la matière
accrétée transfère à l’étoile ce qui lui reste d’énergie rotationnelle et permet de la ré-accélérer
(permettant notamment l’existence des pulsars millisecondes, aussi appelés pour cette raison
"pulsars recyclés"). Les frottements dans le disque provoque une élévation de la température et
le rendent visible dans les rayons X [Alpar et al., 1982].

Les étoiles en systèmes binaires n’accrètent pas forcément de manière continue de la ma-
tière, et certaines d’entre elles se trouvent dans des périodes de "quiescence" durant laquelle
l’accrétion s’est arrêtée, ou se fait à un taux très faible (on parle alors de qLMXBs lorsque
c’est le cas pour une LMXB, nous verrons par la suite qu’il s’agit de systèmes particulièrement
intérressants pour la mesure du rayon des étoiles à neutrons). Durant ces périodes, le flux de
photons émis par l’étoile est relativement stable et provient principalement de son rayonnement
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Figure 1.4 – Représentation de l’accrétion de la matière provenant de l’étoile compagnon sur
l’étoile à neutrons dans un système binaire. Le compagnon emplit son lobe de Roche, permettant
à la matière d’être transférée à l’étoile à neutrons par le point de Lagrange L1, au delà duquel
le potentiel gravitationnel de l’objet compact devient prédominant. Il se forme alors un disque
d’accrétion autour de l’étoile à neutrons, en raison de la rotation. Ce disque s’échauffe par friction
de la matière, et devient visible en rayons X. La friction interne dans le disque fait perdre de
l’énergie cinétique à la matière du disque, qui peut alors tomber sur la surface de l’étoile à
neutrons. Source : [Pancrazi, 2011].

thermique de surface, assimilable à une émission de type corps noir. Ce type de système per-
met d’obtenir des contraintes sur le rayon des étoiles à neutrons (discuté dans la section 4.4.1),
pour peu que l’on ait une bonne connaissance de la composition de l’atmosphère de l’astre
[Zavlin and Pavlov, 2002, Bogdanov et al., 2016] (discuté dans la section 1.4.3.1). Il peut égale-
ment se produire des périodes d’accrétion intenses, durant lesquelles la matière qui s’écrase sur
la surface de l’étoile à neutrons engendre des réactions de fusion qui provoque l’expansion de
sa photosphère, on parle de "sursauts X". Ces sursauts sont également de bons outils afin de
déterminer le rayon des étoiles à neutrons [Özel et al., 2012], et sont discutés dans la section
1.5.1.1.

Les étoiles à neutrons qui se trouvent dans un système binaire avec une autre étoile à neutrons
vont perdre l’énergie de la rotation orbitale par émission d’ondes gravitationnelles, et éventuel-
lement finir par coalescer. Lors de cette collision, en raison du champ gravitationnel intense, les
deux astres fusionnent, et la matière des couches périphériques est expulsée dans une explosion
appelée "kilonovæ ". Il a longtemps été pensé que la moitié des éléments lourds au delà du fer
étaient produits au cours des supernovæ par le processus r (impliquant la formation de noyaux
riches en neutrons). Cependant les différents modèles d’explosion de supernovæ ne permettent pas
de reproduire les conditions du processus r, ni l’explosion des couches externes. La modélisation
des supernovæ est en effet très délicate car elle mélange des échelles très différentes (temps hydro-
dynamique versus temps de diffusion des neutrinos), nécéssite un traitement complexe (relativité
générale, 3D, instabilités hydrodynamiques), et les données nucléaires qui régissent l’équation
d’état ne sont pas toutes bien maitrisées (transitions de phase, matière de quarks, etc...). Une
alternative pour la production d’éléments lourds est le modèle de kilonovæ, qui ne nécéssite pas
un traitement précis de l’onde de choc pour générer des éléments au delà du fer. Bien que cet
accord qualitatif soit satisfaisant, il existe encore de nombreuses incertitudes avant d’atteindre
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une description quantitative de l’abondance des éléments.
La première détection d’ondes gravitationnelles de deux trous noirs qui fusionnent a été

réalisée en septembre 2015 [Abbott et al., 2016], et s’en est suivi peu de temps après la première
détection de la fusion de deux étoiles à neutrons en août 2017, délivrant un signal beaucoup
plus faible que pour des trous noirs et qu’il a été possible de détecter après avoir amélioré la
sensibilité des trois interféromètres de la collaboration LIGO-Virgo [Abbott et al., 2017]. Cette
détection a permis de localiser la région du ciel d’où provenait le signal, et de pointer les télescopes
sur l’évènement, afin d’observer la contrepartie électromagnétique de cette fusion. Cette prouesse
signe le début de l’ère de l’astronomie multi-messagers. Après analyse des données, il a été montré
que la nucléosynthèse des éléments lourds avaient bel et bien lieu dans les kilonovae. On attend
environ 1540+3200

−1220 évènements de ce type par giga-parsec cube, et par an [Abbott et al., 2017].
La fusion d’étoiles à neutrons est une source d’information sur l’équation d’état des étoiles à

neutrons. Lors des dernières microsecondes avant la fusion, les deux astres sont déformés par les
phénomènes de marées, et il est possible d’extraire du signal une information sur la rigidité de
l’équation d’état décrivant les étoiles à neutrons [Hinderer et al., 2010, Read et al., 2013].

1.3 Équation d’état de la matière nucléaire

1.3.1 La matière nucléaire

La physique nucléaire décrit le comportement de la matière en considérant les nucléons comme
degré de liberté principal. En réalité, lorsque l’on veut décrire les interactions entre nucléons
de façon réellement ab-initio, on devrait partir des degrés de liberté fondamentaux du modèle
standard, à savoir les quarks et les gluons qui composent les nucléons et leurs interactions. Le fait
que la chromo-dynamique quantique (QCD) (qui décrit l’interaction forte entre les quarks et les
gluons) soit hautement non linéaire, combiné au fait qu’il s’agisse d’un problème non perturbatif
à basse énergie, il n’est pas envisageable, avec la puissance de calcul actuellement disponible, de
traiter de façon ab-initio un système constitué de plusieurs nucléons en interaction de façon à
reproduire les propriétés observées dans la matière nucléaire.

Depuis quelques années, une théorie effective de champs (EFT) permet de s’inspirer de la
symétries de la QCD à basse énergie, la symétrie chirale, pour définir l’interaction nucléaire
de basse énergie en théorie des perturbations [Weinberg, 1990, Weinberg, 1991]. Le paramètre
d’ordre est donné par le rapport du moment transféré par l’interaction Q à une échelle caractéris-
tique Λ ≈ 1 GeV. Ce paramètre permet d’ordonner les différents ordres de la théorie (LO, NLO,
N2LO, etc...) et ainsi de définir de façon perturbative les contributions à l’interaction nucléaire.
Cette approche offre aussi la particularité de définir l’interaction à 3 et 4 corps de la même façon
que l’interaction à 2 corps [Epelbaum et al., 2009, Machleidt and Entem, 2011]. Bien que cette
approche ait fournir de très bons résultats aux basses densités, il semble difficile de l’appliquer
aux densités supra-nucléaires (n > nsat).

Pour explorer les densités supra-nucléaires, il est donc nécéssaire d’adopter une approche plus
phénoménologique pour laquelle l’interaction nucléaire est directement ajustée sur les propriétés
attendues du milieu nucléaire. Les différentes observables que doivent reproduire les modèles sont
par exemple les masses des noyaux, leur stabilité, leur rayon, ainsi que des pseudo-observables
comme les paramètres empiriques à la densité de saturation. Il existe différents types de mo-
dèles : les fonctionnelles de la densité dont les plus utilisés sont les modèles de type Skyrme, où
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l’interaction est de portée nulle, avec une dépendance en densité ; les modèles de type Gogny, de
portée finie avec une certaine constante de couplage effective entre les nucléons. Dans la section
1.3.3, nous présentons le modèle de la goutte liquide (modélisation semi-empirique largement uti-
lisée), qui permet d’introduire certaines grandeurs thermodynamiques caractérisant la matière
nucléaire dont nous discuterons dans la section 1.3.2.

1.3.2 Caractérisation empirique de la matière nucléaire

Les propriétés de la matière nucléaire peuvent être caractérisées par certaines quantités ther-
modynamiques qu’il est possible de mesurer dans des expériences en laboratoire sur les noyaux,
comme la mesure de leurs masses, dans les collisions d’ions lourds, où grâce à l’étude de cer-
tains modes de vibration (nous discutons de ces différentes méthodes et des grandeurs qu’elles
permettent de contraindre dans les paragraphes suivants). Ces grandeurs font intervenir les dé-
rivées successives de l’énergie de liaison par rapport à la densité, et par rapport au paramètre
d’asymétrie entre neutrons et protons δ = (N − Z)/A que l’on peut ré-exprimer en utilisant
les densités numérique des neutrons nn et des protons np, et la densité baryonique numérique
totale nb = nn + np comme δ = (nn − np)/nb (ce paramètre prenant pour valeur 0 lorsque
l’on est dans de la matière symétrique, +1 dans de la matière de neutrons, et −1 dans de la
matière de protons). Les paramètres empiriques reliés aux dérivées de plus bas ordre (tels que
l’incompressibilité de la matière nucléaire, ou l’énergie de symétrie, dont nous discutons dans les
sections 1.3.2.3 et 1.3.2.5) affectent les propriétés de la matière nucléaire autour de la densité
de saturation nucléaire nsat (nous introduisons plus en détail cette densité dans le paragraphe
suivant), tandis que ceux obtenus avec les dérivées d’ordres supérieurs ont un impact important
à plus haute densité [Lattimer and Lim, 2013, Margueron et al., 2018a]. De ce fait, la difficulté
à mesurer la valeur d’un des paramètres empiriques via l’expérience augmente avec l’ordre du
paramètre en question. On peut séparer en deux catégories les paramètres empiriques : ceux du
secteur isoscalaire, indépendants de l’asymétrie entre neutrons et protons, et qui ne dépendent
que de la densité baryonique totale (que nous noterons avec un indice “sat”) ; et ceux du secteur
isovectoriel, qui sont reliés à l’asymétrie et dépendent explicitement des densités respectives de
neutrons et de protons (auxquels nous attacherons un indice “sym”). Ces paramètres caractéri-
sant des propriétés générales de la matière nucléaire pouvant s’appliquer aux noyaux, mais aussi
aux milieux étendus (comme les étoiles à neutrons), et sont calculés pour de la matière nucléaire
infinie.

1.3.2.1 La densité de saturation nucléaire : nsat

La pression est définie comme étant la réponse de l’énergie interne d’un système à un chan-
gement de volume. Dès lors, pour la matière nucléaire, elle s’obtient avec la dérivée première
de l’énergie de liaison par nucléon E/A = e (où e = avol + asymδ

2 dans la formule de Bethe-
Weizsäcker) comme suit, en faisant apparaître la densité baryonique numérique nb :

P (nb) = − ∂E

∂V

∣∣∣∣
A

= −∂(E/A)

∂(V/A)
= −n2

b

∂e

∂nb
. (1.6)

On définit la densité de saturation nucléaire nsat comme étant la densité baryonique pour laquelle
la pression est nulle P (nsat) = 0. La matière est donc à l’équilibre mécanique à la densité de
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saturation :

∂e

∂nb

∣∣∣∣
nb=nsat

= 0 . (1.7)

La densité de saturation nucléaire est mesurée dans des expériences de diffusion d’électrons
permettant d’obtenir le profil en densité de charge des noyaux et d’en extraire le rayon de
charge [Myers, 1976]. Les ajustements de modèles de type “goutte liquide” prédisent des valeurs
légèrement inférieures à celles obtenues en utilisant des fonctionnelles de la densité, supposées
fournir les meilleurs résultats, la densité étant la variable explicite de ces modèles. Dans le
modèle de la goutte liquide, le rayon moyen d’un nucléon r0 est inversement proportionnel à
l’énergie coulombienne, et l’on déduit la densité de saturation nucléaire en supposant que le
noyau possède un profil uniforme en densité tel que (4/3)πr30 × nsat = 1 (notons que les modèles
améliorés de type “goutte liquide” incluant des corrections concernant la répartition des nucléons
dans le noyau et à sa surface donnent des valeurs qui se rapprochent de celles prédites par les
modèles de fonctionnelles de la densité). Les mesures actuelles fournissent une valeur de nsat =

0.15 – 0.16 fm−3 (voir la section IV de [Oertel et al., 2017], et [Margueron et al., 2018a]). La
physique nucléaire s’intéressant, en règle générale aux noyaux, les grandeurs thermodynamiques
qui caractérisent le comportement de la matière nucléaire sont toutes définies à la densité de
saturation.

1.3.2.2 L’énergie moyenne de liaison : Esat

L’énergie moyenne de liaison par nucléon correspond au terme de volume du modèle de la
goutte liquide (Esat = −15.9±0.3 MeV). Elle est déterminée par ajustement de modèles de goutte
liquide, sur des mesures de masses des noyaux (voir par exemple [Myers, 1976, Oertel et al., 2017,
Margueron et al., 2018a]).

1.3.2.3 Le module d’incompressibilité isoscalaire : Ksat

Ce paramètre quantifie l’énergie qu’il faut apporter pour comprimer la matière nucléaire
symétrique à la densité de saturation (noté KA lorsqu’il est calculé pour un noyau fini composé
de A nucléons). Il s’obtient par la dérivée seconde de l’énergie de liaison (i.e. courbure du potentiel
dans lequel les nucléons sont piégés), à un facteur près :

Ksat = 9n2
0

∂2e

∂n2
b

∣∣∣∣
nb=nsat,y=0

. (1.8)

Le module d’incompressibilité peut être contraint par des expériences mesurant l’énergie des
modes collectifs des noyaux appelés “modes de respiration” (ou résonances géantes monopolaires
isoscalaires (ISGMR)) dans lesquels les nucléons observent des mouvements alternés de com-
pression et de dilatation [Colò et al., 2004, Colò and Van Giai, 2004]. Cependant, l’énergie du
centroïde de la résonance est corrélée à l’incompressibilité, mais également au paramètre de dis-
torsion Qsat (discuté dans le paragraphe suivant) [Khan and Margueron, 2013b], ainsi qu’à l’évo-
lution de l’énergie de symétrie avec la densité Lsym (également discuté dans le paragraphe 1.3.2.6)
[Piekarewicz, 2004, Shlomo et al., 2006, Sharma, 2009], et l’extraction de Ksat est rendue moins
évidente. De plus, l’estimation du module d’incompressibilité est souvent modèle-dépendante
(pouvant varier de 10 à 20% selon les modèles [Colò et al., 2004]). Selon les approches, on trouve
des valeurs allant de 210 à 250 MeV [Margueron et al., 2018a].
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1.3.2.4 La distorsion et le kurtosis isoscalaire : Qsat et Zsat

Aussi appelés "Skewness" et "Kurtosis", ils sont obtenus par les dérivées troisième et qua-
trième de l’énergie de liaison :

Qsat = 33n3
0

∂3e

∂n3
b

∣∣∣∣
nb=nsat,y=0

, Zsat = 34n4
0

∂4e

∂n4
b

∣∣∣∣
nb=nsat,y=0

. (1.9)

Ces paramètres d’ordres supérieurs ne sont actuellement pas contraints par les expériences de
physique nucléaire, ayant un très faible impact sur les propriétés mesurables de cette dernière
à la densité de saturation nucléaire [Lattimer and Prakash, 2001]. Il sont généralement calculés
théoriquement et sont donc très fortement modèle-dépendants. Nous présentons néanmoins une
méthode permettant de contraindre Qsat dans le chapitre 4, grâce aux étoiles à neutrons.

1.3.2.5 L’énergie de symétrie à la densité de saturation : Esym

L’énergie de symétrie représente la quantité d’énergie qu’il faut apporter à la matière nucléaire
pour l’éloigner de la symétrie neutrons-protons. Elle fait donc intervenir la dérivée seconde de
l’énergie de liaison par rapport au paramètre d’asymétrie, évaluée en δ = 0 dans la matière
symétrique (l’énergie de liaison ne dépend que de puissances pairs de δ car il ne doit pas y avoir
de distinction par rapport au signe du paramètre d’asymétrie, de façon à respecter l’invariance
d’isospin de l’interaction nucléaire) :

S(nb) =
1

2

∂2e(nb, δ)

∂δ2

∣∣∣∣
δ=0

. (1.10)

Lorsque la densité baryonique augmente, la matière s’enrichit en neutrons, il s’agit donc d’un
paramètre dépendant de la densité. On notera l’énergie de symétrie évaluée à la densité de
saturation : Esym = S(nsat) correspondant à la valeur du paramètre asym du modèle de la goutte
liquide.

En faisant l’approximation d’une évolution parabolique de l’énergie de liaison avec l’asymétrie,
(ce que l’on peut faire raisonnablement autour de la densité de saturation nucléaire avant d’avoir
des effets notables en δ4 [Zuo et al., 2002, Steiner, 2006, Vidaña et al., 2009]) :

e(nb, y) = e(nb, δ = 0) + δ2Esym . (1.11)

On obtient dans cette approximation :

Esym = e(nb, δ = 1)− e(nb, δ = 0) , (1.12)

qui fait apparaître l’énergie de symétrie comme l’énergie nécessaire à la transformation de la
matière symétrique en matière purement neutronique.

On peut contraindre expérimentalement ce paramètre via les résonances géantes dipolaires,
dans lesquelles le centre de masse des neutrons et des protons subissent des oscillations en op-
position de phase [Trippa et al., 2008, Lattimer and Lim, 2013]. L’extraction de ce paramètre
n’est toutefois pas évidente, et il est d’usage de séparer la contribution de l’énergie de symétrie
en volume et en surface, ce qui fait apparaître une correlation entre l’énergie de symétrie et sa
pente en densité Lsym (présentée dans le paragraphe suivant) [Lattimer and Lim, 2013]. Cette
corrélation apparaît dans beaucoup d’autres études visant à contraindre ces paramètres, comme
illustré sur la figure 1.5.



1.3. Équation d’état de la matière nucléaire 19

Les noyaux lourds éloignés de la vallée de stabilité présentent un excès de neutrons, et
peuvent posséder une "peau de neutrons" d’épaisseur Δnp résultant de la différence entre
le rayon de charge moyen occupé par les protons et le rayon moyen occupé par les neu-
trons : Δnp =

√〈r2n〉 −
√〈

r2p
〉
. Il est possible de mesurer précisément le rayon de charge

de la plupart des noyaux par diffusion élastique d’électrons, en revanche, il est plus compli-
qué de sonder le rayon occupé par les neutrons, et l’on doit réaliser des expériences faisant
intervenir les interactions fortes et faibles. Différentes méthodes sont utilisées, par exemple
la diffusion inélastique de protons [Kłos et al., 2007] ; la recherche de violation de la parité
dans des réactions de diffusion élastique d’électrons sur des noyaux de 208Pb dans l’expé-
rience PREX [Horowitz and Piekarewicz, 2001, Horowitz et al., 2012, Abrahamyan et al., 2012].
On peut également obtenir des contraintes grâce à l’étude de la polarisabilité électrique di-
polaire du 208Pb [Centelles et al., 2009, Piekarewicz et al., 2012], ou encore en observant le
transport d’isotope dans des collisions d’ions lourds [Chen et al., 2007, Tsang et al., 2009a,
Chen et al., 2010, Warda et al., 2012]. On estime une valeur de Esym autour de 32 MeV

[Myers, 1976, Lattimer and Lim, 2013, Margueron et al., 2018a].

1.3.2.6 La pente de l’énergie de symétrie : Lsym

La pente de l’énergie de symétrie traduit l’évolution de cette dernière avec la densité, et joue
un rôle majeur dans l’étude de la matière nucléaire asymétrique et dense. Elle s’exprime comme :

Lsym = 3n0
∂S(nb)

∂nb

∣∣∣∣
nb=nsat

. (1.13)

La pente de l’énergie de symétrie est déterminante quant à l’évaluation de la dureté de l’équa-
tion d’état de la matière nucléaire. Nous discuterons de ce paramètre dans le chapitre 3 au regard
de l’étude de l’intérieur des étoiles à neutrons.

Étant étroitement lié à l’énergie de symétrie, on peut espérer avoir accès à ce paramètre,
de la même façon, en mesurant l’épaisseur de la peau de neutrons dans certains noyaux
lourds [Chen et al., 2010, Warda et al., 2012], avec les résonances géantes dipolaires isovecto-
rielles [Trippa et al., 2008]. Enfin, des contraintes peuvent être obtenue en étudiant la diffusion
d’isotopes dans des collisions d’ions lourds [Tsang et al., 2009a], en mesurant la polarisabilité
dipolaire du 208Pb [Centelles et al., 2009, Piekarewicz et al., 2012] ou à partir de mesures de
masses nucléaires [Kortelainen et al., 2010]. Notons que la pente de l’énergie de symétrie étant
d’ordre supérieur, elle influence le comportement de la matière nucléaire à haute densité, et est
donc plus difficile à déterminer que l’énergie de symétrie dans des expériences menées sur des
noyaux, autour de la densité de saturation nucléaire. Il apparaît que selon les méthodes utilisées,
on trouve une corrélation ou une anti-corrélation entre l’énergie de symétrie et sa pente (figure
1.5).

Ces paramètres jouent un rôle important en astrophysique, et peuvent être contraints par l’ob-
servation des étoiles à neutrons [Steiner et al., 2010, Hebeler et al., 2010, Gandolfi et al., 2012,
Steiner et al., 2013], nous discutons de façon détaillée de leur impact sur la modélisation du cœur
des étoiles à neutrons dans le chapitre 3.

Les analyses actuelles estiment la valeur de Lsym entre 30 et 90 MeV

[Lattimer and Steiner, 2014, Margueron et al., 2018a].
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Figure 1.5 – Illustration des contraintes obtenues entre l’énergie de symétrie (notée Sv), et
sa pente (notée L). La zone hachurée correspond aux contraintes apportées par des mesures
de masses et de rayons d’étoiles à neutrons [Steiner et al., 2010, Steiner et al., 2013], les deux
régions en rose montrent deux autres contraintes provenant des étoiles à neutrons : G pour
[Gandolfi et al., 2012], et H pour [Hebeler et al., 2010]. La zone blanche fermée correspond à la
région autorisée satisfaisant toutes les contraintes. On remarque que selon les méthodes em-
ployées, on trouve soit une corrélation, soit une anti-corrélation entre ces deux paramètres.
Source : [Lattimer and Lim, 2013].

1.3.2.7 Le module d’incompressibilité isovectoriel : Ksym

La contribution de l’asymétrie au module d’incompressibilité s’obtient avec la courbure de
l’énergie de symétrie par rapport à la densité :

Ksym = 9n0
∂2S(nb)

∂n2
b

∣∣∣∣
nb=n0

. (1.14)

Cette quantité peut être également contrainte via les résonances géantes monopolaires dans des
noyaux exotiques [Li et al., 2010], les collisions d’ions lourds [Chen et al., 2007], et des mesure
de l’épaisseur de la peau de neutrons dans des noyaux anti-protoniques [Centelles et al., 2009].
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1.3.2.8 La distorsion et le kurtosis isovectoriel : Qsym et Zsym

Ces deux paramètres d’ordres supérieurs constituent les dérivées troisièmes et quatrième de
l’énergie de symétrie en densité :

Qsym = n3
0

∂3S(nb)

∂n3
b

∣∣∣∣
nb=n0,y=0

, Zsym = n4
0

∂4S(nb)

∂n4
b

∣∣∣∣
nb=n0,y=0

. (1.15)

Il n’existe pas, à ce jour, de méthode permettant d’apporter des contraintes sur les valeurs de ces
deux grandeurs [Lattimer and Lim, 2013, Margueron et al., 2018a], leurs effets sur le comporte-
ment de la matière nucléaire étant faibles, et la matière dense et asymétrique étant difficilement
testable en laboratoire.

Les grandeurs thermodynamiques décrites ci-avant ont une influence sur l’équation d’état
décrivant le comportement de la matière nucléaire. À basse densité, ce sont les paramètres de
plus bas ordre qui jouent un rôle prédominant, et il est alors plus aisé de les déterminer dans
des expériences de physique nucléaire terrestres. Les paramètres d’ordres supérieurs n’affectent
pas significativement les propriétés des noyaux, mais vont avoir un rôle plus important à haute
densité. Dans le cœur des étoiles à neutrons, la densité atteint 3 à 5 fois la densité de saturation
nucléaire et permet à ces paramètres d’avoir un impact non négligeable.

1.3.3 Détermination des paramètres empiriques

Il est possible d’exprimer la masse M d’un noyau atomique constitué de A nucléons (N
neutrons et Z protons), à partir des masses respectives du neutron mn, et du proton mp, ainsi
que de l’énergie de liaison responsable de la cohésion des nucléons E(N,Z) (introduite dans la
section 1.3.2.2) [Myers, 1976] :

M(N,Z) = Nmn + Zmp − 1

c2
E (N,Z) . (1.16)

Afin d’exprimer l’énergie de liaison d’un noyau, on peut adopter une approche très simple
basée sur l’analogie entre un noyau constitué de nucléons, et une goutte liquide constituée d’une
assemblé de molécules. L’interaction nucléaire devant être répulsive à très courte portée (∼ 1 fm)
de façon à reproduire le fait que les nucléons ne s’interpénètrent pas ; attractive à moyennement
courte portée en raison de leur cohésion dans le noyau ; et nulle à longue portée. Du fait de
l’existence des noyaux, il doit y avoir une densité de saturation pour laquelle la matière nucléaire
est à l’équilibre mécanique avec le vide qui l’entoure (voir section 1.3.2.1.

Dans un noyau composé d’un nombre important de nucléons, l’énergie de liaison par nucléon
dépend faiblement du nombre de nucléons (typiquement au delà du fer). Ceci traduit le fait que les
nucléons n’interagissent pas avec l’ensemble du noyau, mais uniquement avec leur plus proches
voisins (l’interaction nucléaire étant de courte portée). De plus, les expériences de diffusion
suggèrent que les noyaux ont une densité quasi-uniforme, ceci rend l’analogie avec une goutte
liquide possible, en considérant que les noyaux se forment par condensation des nucléons en une
sphère dans le vide, dans laquelle les forces de volume sont compensées par les effets antagonistes
d’une tension superficielle de surface, de la répulsion coulombienne subie par les protons, et de
deux contributions d’origine quantique : un terme tenant compte de l’asymétrie entre neutrons
et protons, et un terme d’appariement.

L’énergie de liaison d’un noyau s’obtient avec l’équation semi-empirique suivante (aussi ap-
pelée formule de Bethe-Weizsäcker) [Ring and Schuck, 1980], faisant apparaître les différentes
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contributions citées ci-dessus :

E(N,Z) = avolA− asurfA
2/3 − acoul

Z(Z − 1)

A1/3
− asym

(N − Z)2

A
+ p(N,Z) , (1.17)

où les coefficients ai représentent les différentes contributions énergétiques : de volume (i = vol),
de surface (i = surf), coulombienne (i = coul), d’asymétrie (i = sym), et d’appariement pour la
fonction p(N,Z)). Ces coefficients sont discutés ci-dessous.

1.3.3.1 Énergie de volume : +avolA

Ce paramètre correspond directement à l’énergie de liaison moyenne par nucléon introduite
dans la section 1.3.2.2. Les forces nucléaires de volume qui s’effectuent entre les nucléons du cœur,
étant uniquement attractives, elles favorisent la condensation des nucléons. Ce terme doit être
proportionnel au nombre de nucléons A en faisant le parallèle avec un gaz, dans lequel l’énergie
interne augmente avec le nombre de particules le composant. Le paramètre empirique avol peut
être vu comme l’énergie de liaison moyenne par nucléon dans un noyau sphérique composé de
matière nucléaire symétrique en isospin. Il est possible d’estimer la valeur de ce paramètre en
mesurant la masse et la distribution en densité des noyaux. Les meilleurs ajustements aux données
expérimentales fournissent une valeur autour de 16 MeV [Myers, 1976].

1.3.3.2 Tension de surface : −asurfA
2/3

Les nucléons situés à la surface interagissant avec moins de plus proches voisins que les nu-
cléons du cœur, ils sont moins liés que des nucléons dans de la matière nucléaire infinie et contri-
buent donc à faire baisser l’énergie de liaison. Cette contribution est logiquement proportionnelle
à la surface du noyau, elle même proportionnelle à A2/3, le rayon du noyau pouvant être relié
au nombre de nucléons en faisant l’approximation d’un noyau sphérique comme : R = r0A

1/3 en
exprimant le volume occupé par un nucléon v = (4/3)πr30 (avec le rayon moyen d’un nucléon :
r0 � 1.2 fm) dans un noyau de volume V = (4/3)πR3). Cette énergie doit être aussi modifiée par
un terme dépendant de l’asymétrie δ, de façon à prendre en compte le fait que les nucléons excé-
dants d’une espèce sont répartis en surface dans les noyaux asymétriques. Le meilleur ajustement
aux données expérimentales donne une valeur de asurf � 18 – 20 MeV [Myers, 1976].

1.3.3.3 Répulsion coulombienne entre les protons : −acoul
Z(Z−1)

A1/3

Ce terme représente les interactions coulombiennes répulsives entre les Z protons du noyau.
On peut calculer le potentiel électrostatique dû à la charge de Z protons dans une sphère de
rayon R = r0A

1/3 :

E =
3

5

(Ze)2

4πε0r0A1/3
= acoul

Z2

A1/3
. (1.18)

Cependant, lorsque le noyau ne contient qu’un seul proton, il ne subit aucune force électrosta-
tique, et ce terme devrait être nul. Le nombre d’interactions possibles parmi une assemblé de Z

protons étant Z(Z − 1), une forme plus exacte pour ce terme coulombien s’obtient par la trans-
formation : Z2 −→ Z(Z − 1). Ce paramètre est calculé théoriquement et prend une valeur de
acoul � 0.7 MeV. Il peut être ajusté de façon à prendre en compte la répartition non uniforme des
protons dans le volume et à la surface des noyaux. Afin de reproduire plus finement les propriétés
de la matière nucléaire, il faut prendre en compte deux corrections de nature quantique :
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1.3.3.4 Terme d’asymétrie : −asym
(N−Z)2

A

Cette contribution énergétique négative apporte une correction concernant l’asymétrie entre
neutrons et protons δ = (N − Z)/A. Ce terme peut être relié à l’énergie de symétrie introduite
dans la section 1.3.2.5, en y retirant la contribution provenant de la surface du noyau asym,surf :

asym = Esym − asym,surfA
−1/3 . (1.19)

La matière nucléaire symétrique en isospin est en effet plus stable à la densité de saturation
nucléaire, ce comportement provient du principe d’exclusion de Pauli : les nucléons étant des
fermions, ils ne peuvent se trouver dans un même état quantique. De ce fait, les nucléons d’une
espèce en excès sont contraints de se ranger sur des niveaux d’énergie toujours plus élevée que le
dernier état occupé. Du fait que la matière nucléaire s’enrichisse en neutrons lorsque la densité
augmente, et devient très asymétrique, une dépendance d’ordre supérieur (en δ4) doit être prise
en compte lorsque l’on se trouve à haute densité [Myers, 1976, Steiner, 2006]. Nous discutons
plus en détail de l’énergie d’asymétrie dans la section 1.3.2.5.

1.3.3.5 Terme d’appariement : −p(N,Z)

Ce terme d’appariement peut prendre trois valeurs différentes selon la parité du nombre de
protons et de neutrons. Expérimentalement, on remarque que lorsque l’on regarde l’énergie de
séparation du dernier nucléon des noyaux en fonction de leur nombre de masse, elle semble
évoluer en dents de scie avec une valeur plus haute lorsque neutrons et protons sont en nombres
pairs, intermédiaire si le nombre de nucléons est impairs, et plus basse si neutrons et protons
sont en nombre impairs. Ce comportement provient du fait que les orbitales de deux nucléons
ayant leurs nombres quantiques identiques à l’exception de leur spin, possèdent des fonctions
d’onde avec un recouvrement maximal, ce qui a pour effet d’augmenter leur énergie de liaison :
on parle de nucléons “appariés“. On note également que cet effet de l’appariement sur l’énergie
de liaison tend à diminuer avec le nombre de nucléons selon une loi de puissance p(N,Z) = apA

k

dont on déduit expérimentalement les valeurs ap � 11.2 MeV et de l’exposant k = −1/2, en
mesurant l’énergie de séparation du dernier nucléon [Myers, 1976]. On distingue alors trois cas
dans lesquels la fonction p(N,Z) prend différentes valeurs.

p(N,Z) =

⎧⎪⎨
⎪⎩

−apA
−1/2 lorsque N et Z sont paires

+apA
−1/2 lorsque N et Z sont impaires

0 lorsque A est impaire .
(1.20)

Le modèle de la goutte liquide ainsi construit présente des paramètres qui sont en lien très
étroit avec l’expérience et permet d’en extraire certaines grandeurs empiriques caractérisant la
matière nucléaire, comme l’énergie de liaison moyenne par nucléon, l’énergie de symétrie, ou
encore l’incompressibilité. Il est à noter que ce type de modèle est basé sur une analogie avec une
goutte liquide constituée d’une assemblé de molécules et reproduit donc mieux les propriétés des
noyaux ayant un nombre important de nucléons.

1.3.4 Équation d’état de la matière nucléaire à l’équilibre β

Le comportement macroscopique de la matière nucléaire peut être décrit par son équation
d’état. Une équation d’état est une équation qui consiste à relier les grandeurs thermodyna-
miques qui caractérisent un système (par exemple l’évolution de la pression en fonction de la
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densité d’énergie). La construction d’une équation d’état s’appuie sur le fait que le système soit
localement à l’équilibre thermodynamique. Cette condition se traduit par le fait que l’on puisse
définir des grandeurs intensives de façon claire dans le domaine considéré, comme par exemple,
la température (équilibre thermique), la pression (équilibre mécanique) ou le potentiel chimique
des espèces en présence (équilibre chimique).

L’équation d’état décrit uniquement des propriétés macroscopiques du système, mais dépend
de certaines propriétés microscopiques comme les interactions entre les particules composant le
milieu. Ces interactions peuvent avoir un impact, par exemple sur la pression, comme c’est le
cas pour la pression de radiation engendrée par les photons issus de la fusion de l’hydrogène,
qui parvient à stabiliser les étoiles sur la séquence principale. Les espèces en présence peuvent
donc se convertir en d’autres espèces via des interactions et leur nombre n’est pas constant. Ceci
implique que, lorsque l’équilibre chimique est atteint, le système est caractérisé par un certain
nombre de charge conservées inférieur au nombre d’espèce en présence. Ceci nous permet d’établir
des équations couplant les degrés de liberté du système.

Dans le cas de la matière nucléaire, nous avons vu dans la section 1.1.2 que les réactions
suivantes (aussi appelées réactions β) étaient possibles à l’intérieur des étoiles à neutrons :

n −→ p+ e− + ν̄ , (1.21)

p+ e− −→ n+ ν . (1.22)

Ces équations nous permettent de coupler les potentiels chimiques des neutrons, des protons
et des électrons à l’équilibre chimique, en prenant en compte le fait que les neutrinos interagissent
très peu avec la matière, ils s’échappent du milieu :

μp + μe− = μn . (1.23)

D’autre part, la condition de neutralité électrique impose l’égalité entre le nombre de protons
Np et le nombre d’électrons Ne− :

Ne− = Np . (1.24)

Enfin, la charge baryonique Nb doit être également conservée :

Nb = Nn +Np . (1.25)

L’équation d’état d’un système s’obtient en minimisant son énergie, tout en imposant les équi-
libres thermique, chimique, et mécanique. On obtient donc trois équations couplées – équations
(1.23), (1.24) et (1.25) – pour trois inconnues. La solution de ces équations fournit l’équation
d’état du système, par exemple l’énergie par particule e en fonction de la densité baryonique
nb = np + nn, et de l’asymétrie en isospin δ.

À partir de cette équation d’état, on peut extraire la pression du système :

Pn(nb, δ) = n2
b

∂e

∂nb
, (1.26)

ainsi que l’énergie de symétrie :

S2(nb) =
1

2

∂2e(nb, δ)

∂δ2
|n1=0 . (1.27)
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Certaines contraintes doivent être respectées par les différents modèles afin de reproduire les
propriétés de la matière nucléaire, comme par exemple le fait d’avoir un minimum d’énergie à la
densité de saturation nucléaire, ou le fait que l’énergie de symétrie soit toujours positive.

Nous avons vu dans cette section que le comportement de la matière nucléaire pouvait être
caractérisé par la valeur de certains paramètres empiriques, et que ses propriétés peuvent être
très différentes à haute densité, comme par exemple dans le cœur des étoiles à neutrons. Dans la
section suivante nous discutons de la composition de l’intérieur des étoiles à neutrons.

1.4 Structure des étoiles à neutrons

1.4.1 Compacité des étoiles à neutrons

L’énergie gravitationnelle d’un objet de masse M auto-gravitant peut s’obtenir en mécanique
Newtonienne en intégrant le potentiel gravitationnel sur le rayon R de l’astre supposé sphérique :

Egrav = −
∫ R

0

Gm(r)dm

r
= −4πG

∫ R

0
m(r)ρ(r)rdr , (1.28)

où G = 6, 6742.10−11 m3 kg−1 s−2 est la constante de couplage universelle de la gravitation,
m(r) est la masse incluse dans une sphère de rayon r, et ρ(r) = (1/(4πr2))(dm/dr), représente
la densité en fonction de la distance r depuis le centre de l’étoile. L’énergie gravitationnelle
correspond à l’énergie qu’il faut apporter pour disperser à l’infini les particules constituant le
système.

En faisant l’approximation d’une densité uniforme à l’intérieur de l’astre, on obtient :

Egrav = −3

5

GM2

R
, (1.29)

permettant ainsi de comparer l’énergie gravitationnelle à l’énergie de masse de l’objet, et de
définir le "paramètre de compacité" Ξ d’un astre de masse M et de rayon R. :

Egrav

Mc2
= −3

5

GM

Rc2
= −3

5
Ξ . (1.30)

En relativité générale, ce paramètre permet de quantifier la déviation relative à la mé-
trique plate de Minkowski induite par les effets de relativité générale autour de l’objet (voir
[Gourgoulhon, 2005]). Dans le cas d’une naine blanche, on obtient une compacité de Ξ � 10−3

qui reste relativement faible, tandis que pour une étoile à neutrons, la compacité est de l’ordre
de Ξ � 0.2, impliquant que leur étude doit absolument se faire dans le cadre de la relativité
générale.

Pour un astre sphérique statique, de masse M et de rayon R, la métrique de Schwarz-
schild décrit la déformation de l’espace-temps due au champ gravitationnel de l’astre. On peut
alors exprimer l’intervalle d’espace-temps ds en coordonnées sphériques (r, θ, φ) de la sorte (voir
[Glendenning, 2000]) :

(ds)2 = −
(
1− 2GM

Rc2

)
(cdt)2 +

(
1− 2GM

Rc2

)−1

(dr)2 + r2(dθ)2 + r2 sin2(θ)(dφ)2 . (1.31)

On voit apparaître dans l’équation (1.31) les facteurs provenant de la relativité générale et
modifiant les coordonnées radiales et temporelles. On obtient une singularité (le trou noir) lorsque
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ces composantes divergent, soit quand le rayon atteint le "rayon de Schwarzschild" Rsh, en dessous
duquel même la lumière ne peut s’échapper (aussi appelé ”horizon du trou noir”) :

Rsh =
2GM

c2
. (1.32)

Cela impose un rayon minimal qui dépend de la masse de l’objet, en dessous duquel il s’effondre
en trou noir.

On peut supposer que la vitesse de rotation Ω des étoiles à neutrons est négligeable tant
que l’énergie centrifuge est faible par rapport à l’énergie gravitationnelle (approximation New-
tonienne) :

R3Ω2

GM
	 1 . (1.33)

L’étoile à neutrons ayant la plus grande vitesse de rotation connu aujourd’hui est le pulsar
PSR J1748-2446ad, avec une fréquence de 716 Hz (correspondant à une période de 1.396 ms)
[Hessels et al., 2006]. En supposant que ce pulsar possède une masse de 1.4 M� et un rayon
de 12 km (correspondant aux valeurs moyennes estimés pour les étoiles à neutrons), on obtient
le rapport R3Ω2/GM � 0.11, pour une vitesse de l’étoile à sa surface dans le plan équatorial
proche de c/6. On peut donc raisonnablement faire cette hypothèse pour la plupart des étoiles à
neutrons. Si l’énergie centrifuge dépasse l’énergie gravitationnelle, l’étoile explose sous l’effet de
sa propre rotation. On peut alors définir une vitesse maximale de rotation (aussi appelée “vitesse
képlérienne”, en approximation Newtonienne) au delà de laquelle l’astre serait disloqué par les
forces centrifuges :

ΩK =

√
GM

R3
. (1.34)

Supposons une étoile à neutrons en rotation avec une période P de l’ordre de la milliseconde, et
en faisant l’hypothèse d’une densité contante ρ̄, on obtient une valeur minimale pour la densité :

ρ̄ =
M

V
=

3M

4πR3
> ρmin =

3Ω2

4πG
� 1.4× 1014

(
1 ms

P

)
g cm−3 . (1.35)

Cette valeur illustre bien le fait que les étoiles à neutrons doivent posséder des densités de l’ordre
de la densité de saturation nucléaire (ρsat = 2.7× 1014 g cm−3).

1.4.2 Équilibre hydrostatique : équations TOV

Afin de décrire la stabilité des étoiles à neutrons, on peut se baser sur les travaux de Ri-
chard Tolman qui étudie en 1939 les métriques à symétrie sphérique de la relativité géné-
rale [Tolman, 1939] et ceux de J. Robert Oppenheimer et George Volkoff qui, en 1939, pro-
posent trois solutions analytiques décrivant l’intérieur d’un astre compact en espace courbe
[Oppenheimer and Volkoff, 1939]. On peut considérer en première approximation que les étoiles
à neutrons sont sphériques, bien que certaines d’entre elles ayant une vitesse de rotation impor-
tante, peuvent être légèrement déformées [Cadeau et al., 2007, Morsink et al., 2007] et se trouver
plus aplaties aux pôles de rotation.

On peut caractériser le contenu local en masse-énergie à l’intérieur de l’étoile, en l’assimilant
à une sphère composée d’un fluide parfait, sans effets de conduction thermique ou de viscosité.
Le tenseur énergie-impulsion s’écrit :

Tαβ = (ε+ P )uαuβ + Pgαβ , (1.36)
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où P représente la pression, ε la densité d’énergie totale, et u la quadri-vitesse du fluide.
On en déduit le système d’équations de Tolman-Oppenheimer-Volkoff (système TOV), après

avoir ré-exprimé les équations d’Einstein pour une symétrie sphérique et la métrique de Schwarz-
schild (1.31) [Oppenheimer and Volkoff, 1939, Tolman, 1939] :

dm(r)

dr
= 4πr2ε(r) , (1.37)

dφ(r)

dr
=

Gm(r)

r2

(
1 + 4πr3

P (r)

m(r)c2

)(
1− 2Gm(r)

rc2

)−1

, (1.38)

dP (r)

dr
= −

(
ε(r) +

P (r)

c2

)
dφ

dr
, (1.39)

où m(r) est la masse incluse dans une sphère de rayon r, M est la masse totale de l’étoile et c =
3.108m.s−1 est la vitesse de la lumière dans le vide. On retrouve les équations de l’hydrostatique
classique en passant à la limite Newtonienne : faire tendre la vitesse de la lumière vers l’infini.
Ceci met en évidence les termes dus à la relativité générale dans les équations (1.38) et (1.39).

L’équation (1.37) traduit la relation simple entre la masse incluse dans une sphère à un
certain rayon r du centre de l’astre, et la densité d’énergie dans cette sphère ε(r) (Notons que
dans l’approximation Newtonienne, ce terme serait remplacé par la densité de masse) ; L’équation
(1.38) relie le champ gravitationnel φ(r) à la pression et à la masse incluse à un certain rayon r,
le premier terme correspond à ce que l’on trouve en mécanique newtonienne, et les deux termes
suivants sont des corrections apportées par la relativité générale. On voit notamment apparaître
le rayon de Schwarzschild en dessous duquel l’étoile s’effondrerait en trou noir (Rsh = 2Gm/c2).
Pour une étoile à neutrons, il est intéressant de comparer son rayon, à son rayon de Schwarzschild.

Rsh

R
� 0.1− 0.2 . (1.40)

Ces valeurs illustrent bien le fait que les étoiles à neutrons sont des objets dont l’étude nécessite
d’être faite dans le cadre de la relativité générale. Enfin l’équation (1.39) donne l’évolution de la
pression en fonction du rayon et le champ gravitationnel φ déterminé par l’équation (1.38).

1.4.3 Structure interne des étoiles à neutrons

On peut séparer une étoile à neutrons en différentes régions : on trouve d’abord une atmo-
sphère de quelques centimètres, puis on passe de la surface de l’étoile, à la croûte externe solide,
puis à la croûte interne où la matière s’enrichit en neutrons avec la densité. On entre ensuite dans
le cœur externe à partir du moment où la densité dépasse la moitié de la densité de saturation
nucléaire ρsat, puis enfin le cœur interne de l’étoile, où la densité peut atteindre 3 à 4 fois ρsat et
dont la composition est encore mal connue (voir [Oertel et al., 2017] pour une revue détaillée).
Nous décrivons brièvement les différentes couches citées ci-dessus dans les sections suivantes.

1.4.3.1 Atmosphère

La couche la plus externe de l’astre influence l’émission thermique, qui est celle qui est observée
et dont nous cherchons à extraire des informations sur la masse et le rayon de ces astres. Il peut
s’agir d’une phase gazeuse (on parle donc d’une atmosphère), mais peut aussi bien être liquide
ou solide, sans atmosphère, en fonction de la température effective de surface, de l’intensité des
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champs magnétiques et gravitationnels à la surface de l’étoile à neutrons, et de sa composition
chimique [Ruderman, 1971a, Zavlin and Pavlov, 2002]. Pour la plupart des étoiles à neutrons
cependant, il est communément admis qu’elle possèdent une atmosphère, dont nous discutons
ci-après.

L’atmosphère d’une étoile à neutrons est de l’ordre de 0.1 – 10 cm [Bogdanov et al., 2016]
et d’une densité couvrant le domaine suivant : ρ ∼ 10−2 – 102 g cm−3. En raison du champ
gravitationnel très important, l’accélération gravitationnelle à la surface de l’étoile est de l’ordre
de g ∼ 1014 – 1015 cm s−2 [Zavlin and Pavlov, 2002]. En consequence les éléments constituant
l’atmosphère sont stratifiés en profondeur [Alcock and Illarionov, 1980].

L’atmosphère est – pour la majorité des étoiles à neutrons– composée purement d’hydrogène,
excepté pour des étoiles à neutrons qui accrètent de la matière provenant de leur compagnon au
sein de systèmes binaires. A la différence des étoiles ordinaires, la présence possible d’une mixture
d’éléments en surface n’a qu’une très faible influence sur l’émission. Ainsi même si la composi-
tion de l’atmosphère ne possède qu’une très faible proportion d’hydrogène (∼ 10−20M�) c’est
l’hydrogène qui domine l’émission de surface [Zavlin and Pavlov, 2002]. La plupart des étoiles à
neutrons possèderaient donc une atmosphère comportant au moins cette portion d’hydrogène.
La provenance de cet hydrogène est simple : il peut avoir été acquis au cours d’une supernovæ
d’effondrement gravitationnel, ou bien il peut provenir de la simple accrétion de l’hydrogène pré-
sent dans le milieu inter-stellaire [Özel, 2013, Bogdanov et al., 2016]. Certaines étoiles peuvent
cependant ne pas contenir du tout d’hydrogène en surface. C’est le cas par exemple des étoiles
à neutrons dans des systèmes binaires en accrétion, dont le compagnon possède une atmosphère
d’éléments plus lourds que l’hydrogène, et donc la vitesse d’accrétion est trop rapide, ce qui
empêche la stratification des éléments. Notons que même dans ce cas, la production d’éléments
légers est possible par spallation, même si la matière accrétée consiste uniquement en des éléments
lourds [Özel, 2013].

En conclusion, l’hydrogène domine très certainement l’émission en surface de la plupart des
étoiles à neutrons, sauf peut-être dans de rares cas. La difficulté consiste à réussir à déterminer
de façon indépendante la présence ou l’absence d’hydrogène en surface pour pouvoir interpréter
correctement les spectres d’émission.

1.4.3.2 Surface ou océan

La surface consiste probablement en un océan de métal liquide (le facteur coulombien intro-
duit dans la section 1.1.1 prenant une valeur 0.1 < Γ < 180 à la surface d’une étoile à neutrons)
de quelques mètres de profondeur, où la densité est encore inférieure à la densité critique de
neutronisation ρβ � 106 – 107 g cm3. La densité est cependant suffisante pour ioniser les élé-
ments : la matière est donc un plasma d’ions positifs baignant dans un liquide d’électrons. La
température étant proche de la température de solidification du plasma [Haensel et al., 2007],
il pourrait aussi s’agir d’un solide amorphe composé de noyau de 56Fe. Dans cette couche, les
électrons sont encore non-relativistes.

La surface ne joue pas de role pour l’interprétation des spectres d’émission : sa composition
n’a pas d’influence, sa taille et sa masse sont négligeables.
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1.4.3.3 L’écorce externe

L’écorce externe des étoiles à neutrons s’étend sur quelques centaines de mètres. Elle est située
entre la surface et l’écorce interne de l’étoile, à partir de laquelle la densité dépasse la densité de
la “drip-line neutron” ρND, voir la section 1.4.3.4. La densité de l’écorce externe est telle que la
neutronisation peut se produire. Il s’agit de la conversion des protons en neutrons, par capture
électronique.

Dans l’écorce, les degrés de liberté fondamentaux sont les noyaux (avec 26 < Z < 36, et
30 < N < 82) et les électrons [Chamel and Haensel, 2008]. Avec l’augmentation de la densité
les noyaux sont de plus en plus riches en neutrons. Ainsi on trouve dans la région la moins
dense, un réseau coulombien où les atomes de 56Fe s’organisent en un réseau cubique à face
centrée, de façon à minimiser leur énergie. Le potentiel électrique des atomes est écranté par le
nuage d’électrons qui les entourent, et ces derniers occupent uniformément l’espace sous forme
d’un liquide relativiste. L’ensemble de ces constituants est à l’équilibre β, voir par exemple
[Haensel et al., 2007, Chamel and Haensel, 2008]. Plus en profondeur, la densité augmente et le
fer est remplacé par des noyaux de plus en plus riches en neutrons. La structure de l’écorce est
parfaitement déterminée jusqu’au 80

30Zn (correspondant à une densité de � 1010 g cm−3) par les
données expérimentales [Chamel and Haensel, 2008]. Au delà, les noyaux deviennent trop riches
en neutrons pour pouvoir être produit auprès des installations nucléaires existante à ce jour.
On doit alors extrapoler nos connaissances à partir des masses des noyaux existants grace à des
modèles théoriques fiables.

1.4.3.4 L’écorce interne

Lorsque la densité dépasse la densité de la “drip-line neutron” ρND � 4 × 1011 g cm−3, le
potentiel chimique des neutrons devient positif. Les noyaux ne peuvent donc pas lier de neutrons
supplémentaires, et ceux ci forment un liquide uniforme. On préfère aussi appeler “clusters”
(ou agrégats) les systèmes finis, plutôt que “noyaux” du fait de leur équilibre avec le liquid
ede neutrons [Chamel and Haensel, 2008]. L’écorce interne s’étend sur environ 1 km et varie en
densité de ρND à ρ � 0.5 ρsat. Les neutrons sont superfluides, voir la section 1.3.3.5, ce qui a
des conséquences sur la modélisation des étoiles à neutrons et sur leur propriétés de transport
[Ravenhall et al., 1983].

Dans les régions les plus profondes de l’écorce, la competition entre les interactions nucléaires
et coulombiennes conduit à déformer très fortement les noyaux, qui changent de géométries : des
tubes, des membranes, etc... Par analogie avec la diversité des pâtes italiennes, on appelle cette
phase la phase “pasta" [Ravenhall et al., 1983, Pethick et al., 1995], comme illustré sur la figure
1.6.

La modélisation de l’écorce des étoiles à neutrons, bien qu’elle ne représente qu’une faible
portion de la masse totale, a une influence non-négligeable sur leur rayon, voir par exemple
[Fortin et al., 2016]. La modélisation de l’écorce interne est essentiellement basée sur la théorie
car aucune expérience réalisable en laboratoire sur Terre jusqu’à ce jour ne peut reproduire la
matière nucléaire non-homogène dans laquelle des noyaux coexistent avec un liquide de neutrons
libres, voir [Chamel and Haensel, 2008].
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Figure 1.6 – Représentation des différentes phases présentent dans la croûte et dans l’écorce
interne. d’une étoile à neutrons en fonction de la densité. Source : [Chamel and Haensel, 2008].

1.4.3.5 Le cœur externe

Le cœur des étoiles à neutrons représente environ 99% de leur masse totale, et son étude est
donc primordiale pour la détermination des propriétés générales des étoiles à neutrons. Le cœur
externe, est la région qui fait la jonction entre l’écorce et le cœur interne. Il est constitué d’un
liquide de neutrons et de protons – respectivement superfluides et supraconducteurs – et d’un gaz
d’électrons ultra-relativiste en équilibre β, voir [Chamel and Haensel, 2008]. Lorsque la densité
dépasse la densité de saturation nucléaire, l’énergie de Fermi des électrons se rapproche de la
masse du muon au repos, et cette espèce est susceptible d’apparaître également. On pénètre
ensuite dans le cœur interne de l’étoile à neutrons, région encore mal connue pour laquelle
différents modèles sont plausibles.

1.4.3.6 Le cœur interne

Selon la masse des étoiles à neutrons, la densité dans le cœur de l’étoile à neutrons peut
atteindre jusqu’à 4 – 6 ρsat. Le comportement de la matière à ces densités ne peut être étudié
dans des expériences réalisables sur Terre, sauf sur des temps très brefs où la matière est hors-
équilibre. Il existe beaucoup de modèles différents qu’il est difficile de discriminer dans l’état
actuel des observations. Nous reviendrons en détail sur l’observation des étoiles à neutrons et sur
les quantités qui véhiculent de l’information concernant la composition du cœur, i.e. la masse et
le rayon, dans la section 1.5.

La compréhension théorique de cet état de la matière dépend de la compréhension de la
chromo-dynamique quantique (QCD) qui est la théorie des quarks et des gluons. La matière
que nous considérons est dite dans un régime non-perturbatif, où ces quarks et gluons sont
confinés dans des hadrons et des mésons. On peut étudier la QCD de deux façons : avec une
approche ab-initio en réalisant les calculs exacts à partir du Lagrangien du modèle standard,
ou avec une approche phénoménologique en construisant des modèles effectifs qui reproduisent
les propriétés de la matière en interaction forte. À ce jour, les calculs ab-initio sont réalisés sur
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Figure 1.7 – Diagramme de phase symbolique de la QCD, en fonction de la température, de
la densité ainsi que de l’asymétrie en isospin. On y trouve la matière nucléaire ordinaire à basse
température et basse densité, la phase hadronique lorsqu’on explore des températures et densité
plus élevées, jusqu’à la transition de phase vers le plasma de quarks et gluons. Les expériences de
collision d’ions lourds menées au LHC permettent d’explorer la partie haute température/basse
densité du diagramme, tandis que les étoiles à neutrons explorent la région haute densité/basse
température. Elles permettent également de sonder la matière asymétrique, jusqu’ici difficile à
sonder en laboratoire. Source : [Watts et al., 2015].

réseau (on parle de Lattice-QCD), et permettent, au regard de la puissance de calcul disponible,
de reproduire deux nucléons en interaction. On est donc encore très loin des quelques 1057

nucléons qui composent une étoile à neutrons. On utilise donc des modèles effectifs pour décrire
le cœur des étoiles à neutrons. Ces modèles doivent reproduire les transitions de phase connues et
prédites par la QCD (à température finie). Les transitions de phase à densité finie sont difficiles
à sonder expérimentalement ainsi que théoriquement.

On peut envisager différentes transitions de phase, en considérant l’apparition de nouvelles
particules dans le milieu, rendues possible par un réarrangement des quarks plus favorable selon
la densité atteinte. Les calculs de ces modèles ne peuvent se faire en utilisant directement les
constituants élémentaires de la matière, à savoir les quarks et les gluons, car la QCD ne devient
perturbative que pour des potentiels chimiques autour de 3 à 6 GeV correspondant à une densité
10 à 100 fois supérieure à la densité de saturation nucléaire [Baym et al., 2018]. La figure 1.7
illustre les phases hypothétiques de la matière en fonction de la température, de la densité, et de
l’asymétrie d’isospin. Hormis pour les très jeunes étoiles à neutrons, ou dans le stade final de la
fusion de deux étoiles à neutrons, où la température peut atteindre 100 MeV, leur températures
sont inférieures à 1010 K (ou de façon équivalente à 1 MeV) [Baym et al., 2018], elles n’explorent
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Figure 1.8 – Diagramme en coupe d’une étoile à neutrons, où figurent différentes phases de ces
astres. On y trouve une fine atmosphère en périphérie ; une croûte où les noyaux se trouvent
sur un réseau coulombien, puis les neutrons sont progressivement moins liés aux noyaux, jusqu’à
former un gaz de neutrons, voir un superfluide, puis les protons peuvent eux aussi s’apparier et
devenir supraconducteur ; enfin le cœur de l’étoile peut être décrit par différents modèles : de la
matière nucléonique pure, des condensats de mésons, des hypérons, un plasma de quarks et de
gluons (QGP), voir de la matière étrange absolument stable. Source : [Weber et al., 2007].

donc pas ce diagramme sur l’axe des températures, mais le long des axes de la densité et de
l’asymétrie.

Il est possible de séparer les modèles existants en différentes catégories, représentées sur le
diagramme en coupe de la figure 1.8 :

— Les modèles purement nucléoniques :
Ces modèles ne prédisent aucune transition de phase. Les degrés de liberté thermody-
namiques demeurent les neutrons, les protons, les électrons, et éventuellement les muons
dans la totalité de l’étoile. Ces modèles reposent sur l’extrapolation à haute densité de
nos connaissances concernant la matière nucléaire en laboratoire. Différentes approches
sont recensées dans la Ref. [Gandolfi et al., 2015]. Dans la section 2.2, nous présentons
une méta-modélisation de la matière purement nucléonique, qui fait l’objet de cette thèse.

— Les modèles à condensation de mésons :
Il est possible de former des condensats de Bose-Einstein de mésons dans la région la plus
dense des étoiles à neutrons, lorsque le potentiel chimique des électrons dépasse l’énergie
de masse du méson en question. Les premiers états excités étant donc les pions et les
kaons [Baym, 1973].

— Les modèles à hypérons :
Au delà de 2 – 3 ρsat, l’apparition du quark s ("strange" ou "étrange") en tant que quark de
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valence est rendu possible dans certains hadrons appelés "hypérons" [Glendenning, 2000,
Baldo et al., 2000]. La difficulté d’étudier la possible présence d’hypérons dans le cœur
des étoiles à neutrons provient notamment du fait que leurs potentiels d’interactions avec
les nucléons, ou entre eux, sont encore mal contraints par les expériences de physique
nucléaire menées en laboratoire [Baym et al., 2018]. De futurs calculs Monte-Carlo sur
réseaux résolvant la QCD devrait apporter de nouvelles contraintes sur ces interactions
[Inoue and HAL QCD Collaboration, 2016].

— Les modèles hybrides :
Comme illustré sur la figure 1.7, la QCD prédit une transition de phase vers un plasma
de quarks et de gluons. La constante de couplage de l’interaction forte étant décrois-
sante avec l’énergie, il arrive un moment où les conditions de densité et de température
permettent aux quarks de ne plus être confinés à l’intérieur des hadrons (on parle de
liberté asymptotique des quarks). Les expériences menées dans les collisionneurs comme
le LHC permettent d’explorer ce diagramme le long de l’axe de la température. En effet,
les densités baryoniques mises en jeux lors d’une collision (même d’ions lourds) sont né-
gligeable devant la densité de gluons impliqués. Les étoiles à neutrons constituent donc
le meilleur laboratoire que l’on ait à disposition pour sonder la matière nucléaire à haute
densité, et basse température (la température du cœur des étoiles à neutrons étant faible
devant les énergies des particules composant le cœur, voir section 1.1.2) et d’étudier ces
transitions de phase. On s’attend à plusieurs types de transition : la transition de phase
chirale (une des symétries brisée du Lagrangien de QCD), au cours de laquelle la sy-
métrie chirale est restaurée ; et la transition de déconfinement des quarks, au cours de
laquelle les quarks, habituellement confinés au sein des nucléons, astreints à former un
singlet de couleur blanche 2, sont libres et forment un plasma de quarks et de gluons
(QGP) [Glendenning, 2000, Lattimer and Prakash, 2001]. Ces deux transitions de phase
sont supposées se produire dans des conditions thermodynamiques relativement proches,
mais l’ordre dans lequel elles apparaissent n’est pas encore clair à densité finie. De plus, les
étoiles à neutrons permettent de sonder les phases de QCD dans la matière fortement asy-
métrique en isospin, ce qui est difficile à réaliser sur Terre. D’autres phases plus exotiques
sont prédites à des densités et températures différentes, comme la phase de supraconduc-
tivité de couleur, ou la phase quarkonique. Dans ces modèles, le cœur de quarks libres est
supposé être très petit [Ranea-Sandoval et al., 2016]. La résolution des équations TOV
se fait alors en construisant une équation d’état mixte, décrivant une phase déconfinée à
haute densité, et nucléonique à plus basse densité, en les connectant par une construction
de Maxwell ou de Gibbs [Glendenning, 2000, Bhattacharyya et al., 2010]. Selon les mo-
dèles d’étoiles hybrides, le cœur de quark de l’astre peut occuper un rayon très important.

— Les modèles d’étoiles étranges :
Il est également envisageable que la densité dans le cœur des étoiles à neutrons soit assez
élevée pour permettre de franchir une barrière de potentiel au delà de laquelle l’état le
plus fondamental de la matière n’est pas constitué de quarks confinés dans les hadrons,
mais d’un mélange de quarks up, down et strange dont les potentiels chimiques sont
en équilibre [Bodmer, 1971, Farhi and Jaffe, 1984, Haensel et al., 1986]. Des étoiles de ce

2. Les quarks possèdent une charge de "couleur" qui peut être rouge, verte, bleu, anti-rouge, anti-verte, ou
anti-bleu. Un singlet de couleur blanche est obtenu lorsque l’on forme un état lié des trois couleurs : rouge – vert
– bleu, ou un état lié couleur – anti-couleur
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type sont appelées "étoiles étranges" et possèderaient un cœur occupant la quasi-totalité
de l’astre, avec une structure déviant fortement de celles prédites par les autres modèles
[Itoh, 1970, Lattimer, 2004], et avec une densité de surface très élevée (ρ � 1015 g cm3)
comme illustré sur la figure 1.8.

Ainsi, selon les modèles envisagés, il peut apparaître différentes espèces à l’intérieur des étoiles
à neutrons. Ces nouveaux degrés de liberté permettent une meilleure répartition de l’énergie
cinétique et rendent généralement l’équation d’état plus molle, ce qui a pour conséquence de
produire des rayons d’étoiles à neutrons plus petits, et des masses maximales plus faibles. Les
nouveaux canaux d’interaction associés à ces nouvelles espèces peuvent cependant être fortement
répulsifs, ce qui durcirait l’équation d’état. Dans ce cas, il est possible que l’effet de durcissement
de l’équation d’état causé par de nouvelles interactions répulsives soit exactement compensé par
l’amollissement de l’équation d’état. La transition de phase serait alors difficilement discernable et
l’on parle de phénomène de ”mascarade“ [Alford et al., 2005]. Les modèles avec et sans transition
de phase peuvent néanmoins se distinguer par les propriétés dynamiques prédites, telles que les
propriétés liées aux phénomènes de transport, comme la viscosité ou la conductivité thermique.

1.4.4 Lien entre l’équation d’état et la relation masse-rayon :

Le système TOV consiste en trois équations pour quatre variables, il est donc nécessaire
de rajouter une equation supplémentaire pour le résoudre. Cette equation supplémentaire est
l’équation d’état, donnée par la relation P (ε). Cette équation d’état dépend de la nature des
particules composant l’étoile et de leurs interactions.

Le rayon total R de l’étoile est défini comme le rayon pour lequel la pression s’annule, de façon
à se trouver en équilibre avec le vide de pression nulle à l’extérieur de l’astre : P (r = R) = 0. On
obtient alors la masse gravitationnelle totale M en intégrant l’équation (1.37) jusqu’à M = m(R).
La résolution se fait en supposant une densité centrale ρ(r = 0) = ρc pour laquelle l’équation
d’état fournit une pression centrale P (ρc) = Pc, et l’on intègre les équations en prenant les
conditions aux limites suivantes :

m(r = 0) = 0 , (1.41)

φ(r > R) =
c2

2
ln

(
1− 2GM

Rc2

)
. (1.42)

La première condition est équivalente à poser dP/dr = 0, en r = 0. La deuxième condition
assure la connexion à la surface entre la solution à l’intérieur de l’astre et celle dans le vide – à
l’extérieur – où elle est donnée par la métrique de Schwarzschild.

Pour une équation d’état donnée et à une densité centrale donnée correspond un unique
couple (Masse totale – Rayon total), et l’on obtient une famille de points – relation M-R– en
faisant varier cette densité centrale. En règle générale, la résolution de ce système est complexe
à cause de sa non-linéarité, et l’on procède à une résolution numérique. Il existe cependant
des solutions analytiques du système TOV, l’un des types de solution les plus simples et très
largement utilisées sont les équations d’état polytropiques [Read et al., 2009a], dans lesquels on
considère que la pression suit une loi de puissance avec la densité P = κρΓ.

La résolution des équations TOV fait apparaître une masse maximale, correspondant à une
densité centrale critique ρmax telle que :

dM

dρc

∣∣∣∣
ρc=ρmax

< 0 , (1.43)
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Figure 1.9 – À gauche : Différentes équations d’état obtenues avec des modèles purement
nucléonique (en rouge), avec apparition de quarks de valence étranges à partir d’une certaine
densité (en noir) et supposant des quarks libres (en violet). À droite : les différentes relation M-R
dérivées des trois types de modèle présenté à gauche. On remarque que certaines propriétés des
l’équation d’état (comme par exemple le "genoux" correspondant à la transition de phase vers
de la matière étrange pour les courbes noires), se retrouvent dans les relation M-R obtenues.
Le caractère "mou" ou "dur" de l’équation d’état modifie la pente des relations M-R. Source :
[Watts et al., 2015].

au delà de laquelle l’étoile est instable par rapport à des perturbations radiales, et s’effondre en
trou noir.

Les solutions analytiques de [Tolman, 1939, Oppenheimer and Volkoff, 1939] ne prennent pas
en compte l’interaction entre les constituants de l’étoile, et prédisent une masse maximale au-
tour de 0.7 M�, cependant, des solutions polytropiques plus élaborées permettent d’obtenir des
masses plus élevées [Read et al., 2009a]. Du fait des observations astronomiques, nous savons que
cette masse limite est sous-estimée, ce qui illustre l’importance de l’interaction nucléaire afin de
reproduire les mesures de masses d’étoiles à neutrons, dont la masse canonique se situe autour
de 1.4 M� [Cameron, 1959]. Les modèles actuellement développés prédisent des masses maxi-
males autours de 2 – 2.8 M� [Haensel et al., 2007]. Nous discutons de l’intérêt de cette masse
maximale concernant la recherche de contraintes observationnelles sur l’équation d’état dans la
section 1.5.2.

Les étoiles à neutrons constituent l’un des meilleurs laboratoires pour explorer la matière nu-
cléaire à des densités extrêmes et à très forte asymétrie d’isospin. La figure 1.9 illustre différents
types d’équation d’état (à gauche) et le diagramme M-R obtenu après résolution du système
TOV (à droite) [Watts et al., 2015]. Comme nous l’avons discuté dans la section 1.4.3.6, deux
équations d’état provenant d’un modèle nucléonique et d’un modèle de quarks peuvent être diffi-
cilement différentiable du fait du phénomène de "mascarade" [Alford et al., 2005]. Nous illustrons
ce phénomène sur la figure 1.10. On note que l’évolution de la pression en fonction du potentiel
chimique (pouvant être relié à la densité baryonique) a quasiment le même comportement dans
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Figure 1.10 – Illustration du phénomène de "mascarade" entre un modèle de quarks (en lignes
pointillées) et un modèle nucléonique (ligne continue). On remarque que le modèle en rouge
prédit une pression quasi-identique à celle prédite par l’équation d’état APR qui est nucléonique,
voir la Ref. [Alford et al., 2005] pour plus de détails.

les deux modèles.

1.5 Contraintes observationnelles sur l’équation d’état

Comme nous l’avons vu dans la section 1.4.4, il existe une relation entre l’équation d’état et
la relation M-R des étoiles à neutrons. Une façon de discriminer parmi les modèles d’équations
d’état proposés est donc de parvenir à des mesures précises de masses et de rayons d’étoiles à
neutrons. S’il est possible d’obtenir de bonnes estimations de la masse (exclusivement pour des
étoiles dans des systèmes binaires (voir section 1.2.2), et pour des pulsars (voir section 1.2.1)),
la mesure du rayon est entachée par de nombreuses sources d’erreur et les meilleures mesures
actuelles permettent d’estimer le rayon avec une incertitude de l’ordre de quelques kilomètres
[Webb and Barret, 2008, Guillot, 2013, Steiner et al., 2018].

Historiquement, les premiers travaux qui ont envisagé la détermination concrète de l’équa-
tion d’état à partir de données expérimentales sont ceux initiés par Fred Walter et concernent
l’analyse du pulsar RX J185635-3754. Dans les années 1995-1998, les papiers originaux ont
laissé envisager que cette source pourrait permettre de contraindre l’équation d’état de la ma-
tière dense, et les rayons obtenus étaient très faibles (<10km). On a donc cru que cela pou-
vait signer l’existence d’étoiles de quarks [Walter et al., 1996, Walter, 1998]. Cependant, un peu
plus tard au début des années 2000, les astronomes ont réalisé que cette source devait avoir
au moins 2 températures pour expliquer le spectre d’émission à basse (visible) et haute éner-
gie [Pons et al., 2002, Walter and Lattimer, 2002]. Avec 2 temperatures, le rayon est finalement
beaucoup moins bien contraint et il est estimé entre 10-17 km pour une masse < 2.2 M�. En
plus de cela, le champ magnétique de cette étoile est important et complique l’analyse du spectre
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Figure 1.11 – Illustration de différentes relations M-R obtenues à partir de différents modèle
d’équation d’état : équations d’état purement nucléoniques (en bleu) ; avec apparition de l’étran-
geté (en rose) ; avec des quarks libres (en vert). Les zones grisées correspondent à différentes
contraintes que doit respecter l’équation d’état des étoiles à neutrons : la zone "GR" indique la
région dans laquelle une étoile à neutrons collapse en trou noir (on doit avoir R > 2GM/c2) ; la
zone "P < ∞" correspond à la contrainte de pression finie (R > (9/4)GM/c2) ; la zone "cau-
sality" correspond à la violation de la causalité (R > 2.9GM/c2), et enfin la zone "Rotation"
traduit la région où les forces centrifuges disloqueraient l’étoile (pour une fréquence de rota-
tion observée la plus élevée de 716 Hz [Hessels et al., 2006]). Figurent également des mesures de
masse d’étoiles à neutrons, notamment une mesure à 1.97 ± 0.04 M� éliminant certaines équa-
tions d’état [Demorest et al., 2010]. Les équations d’état dont la masse maximale ne permet pas
de reproduire ces observations sont invalidées. Source : [Watkins et al., 2015].

(transfert radiatif). Nous verrons par la suite qu’au prix d’une très bonne selection des sources,
cette idée a refait surface avec les travaux de Guillot et Rutledge [Guillot, 2013], qui laisse en-
trevoir de contraindre l’équation d’état de la matière dense à partir des spectres d’émission
thermique de certaines qLMXB.

Les équations d’état nucléoniques existantes prédisent en majorité des rayons quasi-constants
dans la bande de masse où les étoiles à neutrons se situent, comme représenté sur la figure 1.11.
Les contraintes apportées par des mesures de rayons sont donc plus utiles que celles apportées
par des mesures de masses. La meilleure contrainte que l’on puisse fournir aux équations d’état
via la masse est la masse maximale que peuvent atteindre les équations d’état. Sur la figure
1.11 est présentée une mesure de masse d’étoile à neutrons à 1.97 ± 0.04 M� 3 (pour le pulsar
PSR J1614-2230 [Demorest et al., 2010]). Les équations d’état qui ne permettent pas d’atteindre
1.9 M� sont donc invalidées.

Dans les sections suivantes, nous discutons des différentes contraintes que l’on peut apporter
sur le rayon et la masse des étoiles à neutrons.

3. Cette mesure a été mise à jour et donne actuellement M = 1.928± 0.017 M� [Fonseca et al., 2016a]
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1.5.1 Contraintes sur le rayon des étoiles à neutrons

Il existe différentes méthodes de mesure du rayon des étoiles à neutrons. Dans cette section
nous présentons les méthodes utilisant la spectroscopie, qui sont très répandues.

1.5.1.1 Sursauts X de type I

Dans certaines LMXBs, la matière accrétée par l’étoile à neutrons peut déclencher des
réactions thermonucléaires à la surface de l’étoile. Ces réactions ont pour effet d’augmen-
ter la luminosité dans les rayons X en un temps très court (� 1 s, correspondant au
temps caractéristique de diffusion de la couche où ont lieu les réactions de fusion vers la
surface), puis on observe une période de refroidissement plus longue (quelques 15 – 50 s)
[Özel et al., 2016, Suleimanov et al., 2017]. Dans certains cas particuliers, la luminosité atteint la
luminosité d’Eddington (correspondant à la luminosité pour laquelle la pression radiative est égale
aux forces gravitationnelles) et la photosphère de l’étoile (qui n’est plus gravitationnellement lié)
est expulsée. La photosphère s’étend et la luminosité augmente à nouveau [Lewin et al., 1993].

Le flux correspondant à la luminosité d’Eddington peut s’exprimer en fonction de la masse
M , du rayon R de la source, au travers du redshift gravitationnel z =

(
1− 2GM

Rc2

)−1/2, et de la
distance D qui la sépare de l’observateur [Özel et al., 2016] :

FEdd =
GMc

kesD2
× z−1 , (1.44)

où

kes = 0.2 (1−X)

[
1 +

(
kTc

38.8 keV

)ag

× zag/2

]
, (1.45)

est l’opacité due à la diffusion sur les électrons, où X représente la fraction massique d’hydrogène
dans l’atmosphère [Suleimanov et al., 2012],

ag = 1.01 + 0.067
( geff
1014 cm s−2

)
, (1.46)

et la gravité effective de surface de l’étoile à neutrons :

geff =
GM

R2
z . (1.47)

La dépendance en masse et rayon des équations (1.44) et (1.48) permet de lever la dégéné-
rescence entre la masse et le rayon et d’en obtenir une estimation, en croisant la mesure du flux
d’Eddington et la mesure de la taille angulaire de l’astre.

1.5.1.2 Observation de l’émission thermique des étoiles à neutrons

L’émission thermique de certaines étoiles à neutrons soigneusement choisies permet aussi
d’apporter des contraintes sur le rayon de ces objects. Nous discutons par la suite les spectres
d’émission thermique ainsi que les sources d’incertitude.

Spectre d’émission thermique des étoiles à neutrons :
L’émission thermique des étoiles à neutrons consiste en une émission de corps noir modifiée par
certains effets dus à l’atmosphère de l’astre ou à son champ magnétique. Cette émission montre
un pic dans le domaine des rayons X mous et s’étend de 0.1 à 2 keV (la température effective de
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Figure 1.12 – Illustration d’un spectre d’émission thermique d’étoiles à neutrons dans l’amas
globulaire ω-Cen, observé avec le satellite Chandra. Les données observationnelles sont repré-
sentées avec leurs incertitudes en énergie et en flux tandis que la courbe correspond au modèle
d’émission au travers de l’atmosphère, sans prendre en compte l’absorption du milieu interstel-
laire (ce qui explique la différence de flux à basse énergie). Source : [Rutledge et al., 2002].

surface des étoiles à neutrons étant de l’ordre de 105 – 107 K, excepté pour les très jeunes étoiles
à neutrons). Nous représentons le spectre d’émission thermique typique d’une étoile à neutrons
sur la figure 1.12.

L’observation de l’émission thermique fournit une information sur la taille angulaire de la
source. Le flux de l’émission thermique F∞ reçu par un observateur situé à une distance D de
la source est proportionnel à la température effective de surface Teff , et à la surface apparente
d’émission, donc au rayon apparent de la source R∞, prenant en compte les effets de relativité
générale (le redshift z), non négligeables dans le cas d’une étoile à neutrons (voir section 1.4.1 :

R∞ = R(1 + z) (1.48)

selon l’équation :

F∞ ∝ σB

(
R∞
D

)2

T 4
eff , (1.49)

où σB est la constante de Stephan-Boltzman.
Nous recensons ci-dessous différentes sources d’erreurs susceptibles de rendre la mesure du

rayon difficile dans les paragraphes suivants :
— Influence de la composition de l’atmosphère sur l’émission thermique :

Lorsque l’on observe l’émission thermique des étoiles à neutrons, nous observons en réalité
le rayonnement de l’astre qui a traversé l’atmosphère. La connaissance de la composition
chimique de l’atmosphère est un facteur important dans l’analyse des spectres. Il a été
montré que le rayon extrait dans le cas où l’on suppose une atmosphère d’hydrogène, ou
d’hélium, pouvait varier [Heinke et al., 2014, Bogdanov et al., 2016]. Dans un système bi-
naire, il est donc utile de connaître la composition de la surface du compagnon de l’étoile
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à neutrons pour déterminer son influence sur l’atmosphère de l’étoile à neutrons, ainsi que
le taux d’accrétion sur l’étoile à neutrons. Les premiers modèles d’atmosphère pour des
étoiles à faible champ magnétique datent de 1996 [Zavlin et al., 1996], et montrent que
pour une composition d’éléments légers (hydrogène ou hélium), les spectres obtenus sont
piqués à des énergies plus hautes que pour le spectre obtenu pour un rayonnement de corps
noir. Cela provient de la contribution des couches plus profondes qui sont plus chaudes.
On obtient donc des spectres qui donnent une température de corps noir plus élevée que la
température effective de surface de l’étoile (d’un facteur 1.5 – 3) [Zavlin and Pavlov, 2002]
biaisant ainsi l’interprétation des spectres et l’estimation de la température et du rayon
de l’astre. Les atmosphères comportant des éléments plus lourds sont bien plus difficiles à
modéliser en raison de la multitude de niveaux d’ionisation. Cela fournit des spectres avec
de multiples raies d’émission qui rendent l’ajustement aux données observationnelles com-
plexe (dans le cas d’une atmosphère d’hydrogène pure, on observe une seule raie à l’énergie
cyclotron du proton Ecp = (me/mp)Ece = 6.3 (B/12 G) eV [Zavlin and Pavlov, 2002]).
Notons qu’en règle générale, l’atmosphère est supposée être composée d’hydrogène pure
(excepté dans certains cas [Heinke et al., 2014, Bogdanov et al., 2016]), à cause de la stra-
tification des éléments à la surface et du fait que la matière transférée est majoritairement
de l’hydrogène (voir section 1.2.2).

— Influence du champ magnétique sur l’émission thermique :
L’intensité du champ magnétique joue un rôle qui peut s’avérer prépondérant sur les
propriétés de l’atmosphère. Pour des étoiles ayant un faible champ magnétique (i.e B ≤
109 G), l’énergie cyclotron Ece = (h̄eB/mec) ≤ 0.01 keV est négligeable devant l’énergie
d’ionisation des atomes ou devant leur énergie cinétique [Zavlin and Pavlov, 2002]. On
peut donc négliger les effets des champs magnétiques faibles pour l’observation de l’émis-
sion thermique des étoiles à neutrons.
Pour des étoiles ayant un champ magnétique élevé en revanche, l’énergie cyclotron n’est
plus négligeable et les atomes sont fortement déformés. Pour un champ magnétique
de 1013 G par exemple, l’énergie d’ionisation d’un atome d’hydrogène atteint 310 eV

[Zavlin and Pavlov, 2002]. De plus, lorsque le champ magnétique est intense, la conducti-
vité thermique est plus importante le long de l’axe du champ magnétique dans la croûte de
l’étoile à neutrons. Cela rend la température de surface non-uniforme et donne lieu a des
pulsations dans le spectre (dues à la rotation de l’astre) [Greenstein and Hartke, 1983].
La recherche de champ magnétiques faible pointe à nouveau les qLMXBs comme
une source idéale, leur champ magnétiques étant de l’ordre de 108 – 109 G

[Bogdanov et al., 2016].

1.5.1.3 Sources d’incertitude

Nous détaillons ci-dessous les différentes sources d’incertitude dans la modélisation de l’emis-
sion thermique des étoiles à neutrons :

— Photo-absorption du milieu interstellaire :
La température de surface des étoiles à neutrons étant relativement faible, l’absorption
photoélectrique du rayonnement par les éléments chimiques présents dans le milieu inter-
stellaire entre la source et l’observateur joue un rôle prépondérant sur le spectre obtenue,
et doit être pris en compte dans l’analyse des données. La photo-absorption a un im-
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pact plus fort dans la bande des rayons X très mous, donc, dans une région très proche
du pic de température (typiquement en dessous de 0.5 keV) et diminue le flux reçu de
façon proportionnelle à la densité totale de matière présente entre l’observateur et la
source (cette diminution pouvant être caractérisée par la densité colonne d’hydrogène
NH) [Bogdanov et al., 2016], mais modifie également la forme du spectre, selon la compo-
sition chimique du milieu interstellaire [Lattimer and Steiner, 2014]. Il est donc essentiel
de connaître les abondances en éléments chimiques du milieu interstellaire. Bien que les
différentes abondances utilisées par les astronomes soient souvent basées sur les abon-
dances observées dans le système solaire, deux modèles d’abondances différents modifient
le spectre d’émission thermique de façon significativement différente, et a pour consé-
quence de modifier légèrement le rayon extrait des analyses, et fortement les erreurs sur
les rayons extraits [Guillot, 2013, Heinke et al., 2014]. Cela a pour conséquence de favo-
riser les sources pour lesquelles la densité de matière dans leur ligne de visée est faible,
de façon à amoindrir les effets dus à l’absorption [Bogdanov et al., 2016]. Les abondances
les plus récentes sont celles de [Wilms et al., 2000].

— Points chauds :
Certaines étoiles à neutrons peuvent aussi présenter un point chaud résultant du bombar-
dement d’une zone de l’atmosphère par des particules chargées accélérées par le champ
magnétique. La présence d’un point chaud est difficilement détectable et modifie le spectre
en y ajoutant un second spectre thermique correspondant à une surface d’émission plus
petite que celle de l’astre, et ayant une température plus élevée, comme illustré sur la figure
1.13. Cela a pour conséquence de tirer les rayons extraits à partir de l’émission thermique
d’étoile à neutrons vers des valeurs plus basses [Elshamouty et al., 2016], et les tempéra-
tures vers le haut. La présence d’un point chaud cumulée à la rotation de l’étoile produit
également des pulsations. La présence d’un point chaud modifiant le spectre d’émission
thermique à haute énergie, une méthode pour en détecter la présence consiste à vérifier
que la partie basse énergie du spectre coïncide avec la partie haute énergie.

— Distance à la source :
On note que le flux dépend autant du rayon apparent que de la distance dans
l’équation (1.49). Il faut donc d’abord croiser les mesures du flux avec des me-
sures de distances afin de lever la dégénérescence entre le rayon apparent et la dis-
tance à la source, et ensuite lever la dégénérescence entre le rayon réel, et la masse
de l’objet – équation (1.48) – [Özel et al., 2016]. Les étoiles à neutrons se trouvant
dans des amas globulaire sont de bonnes candidates pour l’observation de leur émis-
sion thermique (voir par exemple [Heinke, 2006, Webb and Barret, 2008, Guillot, 2013,
Bogdanov et al., 2016]), car la distance aux amas globulaire peut être relativement
bien estimée, avec des incertitudes de l’ordre de quelques dizaine de pourcents
[Watkins et al., 2015, Gaia Collaboration et al., 2018]. Les nouvelles données de la mis-
sion GAIA vont permettre de déterminer la distance des amas globulaires plus précisément
[Gaia Collaboration et al., 2018].

— Émission non thermique :
Pour de nombreuses sources, le spectre d’émission comporte également une émission
non thermique pouvant résulter de l’accrétion de matière dans le cas d’une étoile à
neutrons dans un système binaire, du vent du pulsar pour ce type de source, ou en-
core, pour les étoiles à neutrons qui se trouvent dans des amas globulaires, d’une autre
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Figure 1.13 – Illustration des effets engendrés sur le spectre d’émission thermique d’une étoile
à neutrons par la présence d’un point chaud à sa surface. On remarque bien que le point chaud
fait apparaître une seconde composante thermique dans le spectre, avec un flux plus petit, et
une température plus élevée. Cela conduit à l’extraction de rayons plus petits et des tempéra-
ture effectives de surface plus élevées que les vrais rayons et température de la source. (voir la
Ref. [Elshamouty et al., 2016] pour de plus amples détails).

source, proche et non résolue spatialement, contenue dans l’amas [Guillot et al., 2011,
Bogdanov et al., 2016]. Il convient de prendre en compte cette émission non thermique
lors de l’analyse du spectre en ajoutant une loi de puissance, car elle a pour effet de
déformer l’émission de corps noir attendue en rendant le spectre plus "dur". Ceci a pour
conséquence de biaiser l’estimation de la température effective de surface vers des valeurs
plus hautes, et de celle du rayon de la source vers des valeurs plus basses. On choisit le
plus souvent d’observer les qLMXBs (voir section 1.2.2), pour leur taux d’accrétion faible
(ou inexistant), permettant d’avoir une émission thermique relativement pure. De plus,
leur flux est très stable et cela permet de longues observations, nécessaires pour les étoiles
à neutrons qui sont des sources très faibles (leur luminosité étant de l’ordre de 1032 à
1033 ergs [Özel et al., 2016]).

— Rotation de l’étoile à neutrons :
La rotation rapide des étoiles à neutrons peut entrainer une déformation non négligeable de
l’étoile (plus aplatie sur son axe de rotation) [Morsink et al., 2007, Bauböck et al., 2015].
Pour les pulsars, la vitesse de rotation peut être mesurée avec une grande précision,
du fait de la grande stabilité du signal (voir section 1.2.1). Par exemple, la période de
rotation du pulsar PSR J0437-4715 est estimée avec une incertitude extrêmement faible
[Verbiest et al., 2008] :

PJ0437−4715 = 5.757451924362137± 0.0000000000000002 ms ,

tandis que pour les étoiles à neutrons qui ne présentent pas de pulsation, la détermination
de leur vitesse de rotation reste impossible.
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Toutes ces sources d’incertitudes potentielles semblent indiquer les qLMXBs se trouvant dans
des amas globulaire comme des sources très propices à la mesure du rayon des étoiles à neutrons.
On compte à ce jour 7 étoiles qui sont largement étudiées afin d’en extraire le rayon [Guillot, 2013,
Heinke et al., 2014, Bogdanov et al., 2016, Özel et al., 2016]. Il s’agit d’ étoiles présentes au sein
des amas suivants : M13 ; M28 ; ω Cen ; NGC6304 ; NGC6397 ; M30 ; et X7 dans l’amas 47 du
toucan.

La mesure du rayon des étoiles à neutrons est capitale afin de déterminer la composition
interne des étoiles à neutrons (et donc, de mieux comprendre le comportement de la matière à
très haute densité), La mission ”Neutron stars Interior Composition Explorer“ (NICER) a été
installé sur la Station Spatiale Internationale avec succès et devrait permettre d’extraire des
rayons d’étoiles à neutrons avec une incertitude de l’ordre de 500 mètres, en utilisant les effets
relativistes sur les courbes de lumières des étoiles à neutrons.

1.5.2 Contraintes sur la masse des étoiles à neutrons

Les mesures de masses d’étoiles à neutrons les plus précises s’obtiennent pour des pulsars
dans des système binaires, de façon indirecte à partir de la mesure des paramètres képlériens et
post-képlériens caractérisant leur orbite. Il est possible de construire une fonction de masse fp

dépendant des masses des deux astres, de la période du système binaire Porb, et de la projection
du demi-grand-axe de la trajectoire elliptique sur la ligne de visée, ap sin(i), où l’angle i est
l’inclinaison du système binaire par rapport à l’observatoire. Cette fonction correspond à la
masse minimum possible pour le compagnon [Özel and Freire, 2016].

fp =

(
2π

Porb

)2(ap sin(i)

c

)3 M�
T�

=
(Mc sin(i))

3

M2
M� , (1.50)

où Mc représente la masse du compagnon, et M = Mc+Mp, la masse totale du système binaire,
et avec la constante T� = GM�/c3. On ne peut déduire directement la masse du pulsar à partir
de la mesure de cette seule fonction, à moins que l’on ne puisse mesurer également cette fonction
pour le compagnon, fc, ou être en mesure d’estimer sa masse. De plus, il est difficile d’estimer
l’angle d’inclinaison du système, et les mesures sont meilleures pour des systèmes ayant sin(i) ∼ 1,
ou ayant une excentricité e importante.

Les systèmes binaires comportant un pulsar sont en règle générale assez compacts pour que
des effets de la relativité générale soient mesurables. Ainsi on peut apporter d’autres contraintes
sur les masses et sur l’angle d’inclinaison par la mesure de différents paramètres post-képlériens :
la précession du périastre ω̇ en fonction de la longitude ω et la période P du périastre du système :

ω̇ = 3

(
2π

P

)5/3

(MT�)2/3 (1− e2)−1 , (1.51)

ou les effets du redshift gravitationnel combinés avec l’effet Doppler transversal pour un système
en orbite elliptique,

γ = e

(
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2π

)1/3 Mc(M +Mc)T
2/3
�

M4/3
. (1.52)

Le système perdant de l’énergie par émission d’ondes gravitationnelles, il voit sa période
décroître avec le temps, et l’on peut mesurer cette évolution :
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Ce fût d’ailleurs la première confirmation indirecte de l’existence des ondes gravitationnelles,
dans le système de pulsar double de Hulse-Taylor [Hulse and Taylor, 1975, Weisberg et al., 2010].

On peut alors lever la dégénérescence entre les masses du pulsar Mp et du compagnon Mc

grâce à la mesure des paramètres képlériens, et d’au moins deux paramètres post-képlériens. On
peut également mesurer le délai Shapiro, résultant du fait que le signal du pulsar traverse le
champ gravitationnel de son compagnon avant de nous arriver. L’effet Shapiro consiste en un
retard du signal, qui dépend de la situation de l’orbite au moment où il a été émis. Grâce à
l’extrême stabilité des signaux émis par les pulsars, on peut mesurer très précisément ce délai,
afin d’en extraire des paramètres post-képlériens. Les mesures de masses obtenues via la mesure
du délai Shapiro fournissent à ce jour d’excellentes contraintes sur la masse des étoiles à neu-
trons. Dans les systèmes comportant deux pulsars, cette méthode est d’autant plus précise et
permet de contraindre les masses des deux astres avec des incertitudes de l’ordre de 10−4 M�
[Weisberg et al., 2010]. Il est possible d’obtenir des informations complémentaires sur la masse
du compagnon en croisant ces observations avec de la spectroscopie lorsque le compagnon est
une naine blanche (voir par exemple [Antoniadis et al., 2013]).

Les équations d’état proposées par les différentes approches prédisent des relations M-R qui
couvrent un large domaine de masse, et descendent jusqu’à des masses trop faibles pour pouvoir
correspondre à des étoiles à neutrons réalistes. De ce fait, ce sont les mesures de masses élevées
qui permettent de discriminer parmi les modèles existants. Les meilleures contraintes sur la
masse maximale à atteindre sont à ce jour de M1614 = 1.928± 0.017M� obtenue pour le pulsar
PSR J1614-2230 [Fonseca et al., 2016a], et de M0348 = 2.01± 0.04M� pour PSR J0348-0432
[Antoniadis et al., 2013].

La figure 1.14 recense des mesures récentes de masses d’étoiles à neutrons dans différents
systèmes binaires.

La contrainte sur la masse maximale est une contrainte forte pour les équations d’état de
quarks du fait qu’il est difficile d’adapter les paramètres des équations d’état de quarks de
façon à reproduire une masse maximale de 2M� tout en restant compatible avec les contraintes
apportées par les collisions d’ions lourds [Klahn et al., 2012].
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Figure 1.14 – Mesures de masses d’étoiles à neutrons dans différents systèmes binaires. Les
systèmes doubles d’étoiles à neutrons sont ceux qui fournissent les meilleures contraintes du fait
du signal très régulier du pulsar, permettant de mesurer précisément le délai Shapiro, ainsi que
de leur grande compacité. Source : [Lattimer and Prakash, 2001].
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la matière nucléaire

Nous proposons dans cette section une nouvelle méta-modélisation de la matière nucléaire.
L’intérêt de ce méta-modèle est double : premièrement, les paramètres qui le définissent sont en
très étroite connexion avec les expériences de physique nucléaire et peuvent donc être contraints
indépendamment de la description microscopique des interactions ; deuxièmement, ces para-
mètres lui confèrent une grande flexibilité, si bien qu’en jouant sur la valeurs de ces derniers, il
est possible de reproduire la plupart des modèles nucléoniques déjà existants, ainsi que d’explorer
des comportements nouveaux.

Les degrés de libertés que nous considérons sont les électrons, les neutrons et les protons. Les
électrons sont traités indépendamment des nucléons. Ainsi l’énergie totale du système consiste en
la somme des énergies des électrons ultra-relativistes, et des nucléons. Dans les sections suivantes,
nous modélisons l’énergie de liaison par nucléon.

2.1 Caractérisation empirique de l’équation d’état de la matière
nucléaire

On peut considérer la matière nucléaire composant l’intérieur des étoiles à neutrons comme un
milieu composé de Nn/p neutrons/protons dans un certain volume V. Leurs densités numériques
respectives s’écrivent alors :

nn/p =
Nn/p

V
=

2

V

∑
k<kFn/p

fn/p(k) , (2.1)

où fn/p(k) est la distribution de Fermi-Dirac associée aux neutrons/protons d’impulsion k. Le
facteur 2 traduit la dégénérescence de spin qui autorise deux nucléons identiques à occuper des
états de même énergie à condition qu’ils aient leur spins opposés. Les énergies de Fermi des
nucléons étant très supérieurs à l’énergie thermique (voir section 1.1.2), on peut considérer que
le milieu se trouve à température nulle. Les distributions de Fermi-Dirac associées à chaque
espèce deviennent dans ce cas des fonction de Heavyside, et tous les états sont occupés jusqu’au
moment de Fermi de chaque espèce kFn/p

(soit fn/p(k) = 1 si k < kFn/p
, 0 sinon). Il est alors

possible d’exprimer les densités numériques respectives de neutrons et de protons en fonction de
leurs moments de Fermi en passant à la limite continue :

nn/p =
1

(2π3)

∫ kFn/p

0
d3k =

1

π2

∫ kFn/p

0
k2dk =

1

3π2
k3Fn/p

. (2.2)

La matière nucléaire peut être fortement asymétrique en isospin et il peut être préférable
d’introduire deux contributions à l’énergie totale e : une partie isoscalaire eis (correspondant à
l’énergie moyenne de liaison par nucléons), et une contribution isovectorielle eiv qui dépend de
l’asymétrie (correspondant à l’énergie de symétrie introduite dans la section 1.3.2.5). On peut de
la même façon construire les densités correspondantes : la densité isoscalaire n0 = nn+np qui ne
dépend pas de l’asymétrie, et la densité isovectorielle n1 = nn − np qui en dépend. On retrouve
le paramètre d’asymétrie δ = n1/n0. On peut alors exprimer l’énergie totale :

e(n0, n1) = eis(n0) + δ2eiv(n0) . (2.3)

On ne considère qu’une dépendance quadratique en δ car les effets de plus hauts ordres
sont négligeables autour de la densité de saturation [Steiner, 2006, Myers and Swiatecki, 1966]
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bien que l’on puisse raffiner les modèles en considérant des termes d’ordres supérieurs
[Reinhard et al., 2006, Bulgac et al., 2015, Seif and Basu, 2014]. De plus, des calculs ab-initio
suggèrent également que la dépendance en δ du potentiel est principalement quadratique dans
de la matière asymétrique [Zuo et al., 2002, Vidaña et al., 2009], et les effets non quadratiques
sont véhiculés par la masse effective des nucléons intervenant dans la partie cinétique de l’énergie
totale [Ducoin et al., 2011].

Les paramètres empiriques de la matière nucléaire introduits dans la section 1.3.2 apparaissent
alors comme les coefficients d’un développement de Taylor-Young des énergies isoscalaire – équa-
tion (2.4) – et isovectorielle – équation (2.5) autour de la densité de saturation nsat, en définissant
la variable x = (n0 − nsat)/3nsat [Piekarewicz and Centelles, 2009] :

eis = Esat +
1

2
Ksatx

2 +
1

3!
Qsatx

3 +
1

4!
Zsatx

4 + ... , (2.4)

eiv = Esym + Lsymx+
1

2
Ksymx2 +

1

3!
Qsymx3 +

1

4!
Zsymx4 + ... ,

(2.5)

On peut donc exprimer l’énergie de liaison totale e(n0, n1) – équation (2.3) – sous la forme plus
compacte :

e(n0, n1) =
∑
α≥0

1

α!

(
cisα + civα δ

2
)
xα , (2.6)

où les coefficients c
is/iv
α sont les paramètres empiriques d’orde α qui apparaissent dans

les équations (2.4) et (2.5) pour les canaux isoscalaire et isovectoriels [Ducoin et al., 2010,
Ducoin et al., 2011].

2.1.1 Détermination expérimentale des paramètres empiriques

Comme nous l’avons discuté dans la section 1.3.2, les coefficients qui apparaissent dans l’équa-
tion (2.6) sont étroitement liés à des propriétés observables de la matière nucléaire, comme le profil
de densité des noyaux, leur masses, les phénomènes de résonances, etc... La connaissance actuelle
de ces paramètres nous permet de les séparer en trois groupes selon le degré de connaissance
que nous en avons. Nous discutons dans les sections suivantes ces trois groupes de paramètre :
Le groupe A (discutés dans la section 2.1.1.1) pour lequel les expériences de physique nucléaire
fournissent de bonnes contraintes expérimentales et qui regroupe les paramètres de plus bas
ordre dans le développement 2.6 ; Le groupe B (discutés dans la section 2.1.1.2) regroupant les
paramètre d’ordre intermédiaire, moins contraints par les expériences ; et enfin le groupe C pour
les plus hauts ordres, et pour lesquels il n’est pas possible d’obtenir de réelle contraintes à ce
jour.

2.1.1.1 Les paramètres empiriques bien déterminés

Les paramètres dont l’estimation expérimentale est fiable et présente des barres d’erreur faibles
sont les paramètres de plus bas ordre. Ils influencent fortement les propriétés de la matière nu-
cléaire même à basse densité. Ils regroupent ainsi l’énergie de liaison à la densité de saturation
nucléaire Esat, le module d’incompressibilité Ksat, et l’énergie de symétrie à la densité de sa-
turation nucléaire Esym. On peut également déterminer avec précision la densité de saturation
nucléaire nsat.
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Ces grandeurs peuvent être extraites des données expérimentales, bien que cela implique
toutefois l’utilisation d’une modélisation théorique de la matière nucléaire (voir section 1.3.2).
Par exemple, la densité de saturation nucléaire est déterminée de façon à reproduire les profils
de densité des noyaux. Or, s’il est possible d’obtenir une valeur du rayon de charge d’un noyau
(occupé par les protons) dans des expériences de diffusion d’électrons, il est plus compliqué
d’obtenir le rayon moyen occupé par les neutrons sans utiliser de modèle théorique. Une façon
expérimentale de le déterminer fait appel aux interactions faibles (par exemple en étudiant la
violation de la parité dans des diffusions d’électrons sur le 208Pb, comme il en est question dans
l’expérience PREX [Abrahamyan et al., 2012]). La détermination de la densité de saturation
nucléaire à l’aide de modèle de type goutte liquide peut se faire en considérant les noyaux
comme des sphères de densité uniforme composées de A nucléons sphériques ayant tous un rayon
r0 � 1.2 fm, et en imposant 4

3πr
3
0nsat = 1.

Nous présentons une liste non exhaustive des contraintes actuelles concernants ces paramètres,
obtenues grâce à différentes expériences et en utilisant différents modèles dans la table 2.1 (des
modèles de type goutte liquide dans la partie supérieure de la table, et de type fonctionnelles de
la densité dans la partie inférieure).

Ces contraintes peuvent être considérées comme relativement indépendantes du modèle utilisé
et en lien étroit avec les données expérimentales [Margueron et al., 2018a]. On constate que la
densité de saturation nucléaire et l’énergie moyenne de liaison sont déterminées avec des erreurs
de l’ordre de quelques pour-cent, tandis que le module d’incompressibilité et l’énergie de symétrie
à la densité de saturation nucléaire sont un peu moins bien déterminés, avec des erreurs plus
proches de la dizaines de pour-cent. On note par ailleurs que pour l’énergie moyenne de liaison,
les valeurs obtenues ne diffèrent que très peu selon les modèles employés, et on en extrait une
valeur moyenne de nsat = 0.155 ± 0.005 fm−3. Cela provient principalement du fait que les
modèles sont ajustés de façon à reproduire l’énergie totale des noyaux, qui peut se décomposer
en une contribution de volume (cette énergie moyenne de liaison), et une composante de surface
(que l’on peut déterminer en mesurant des barrières de fissions nucléaire par exemple). On
en déduit une estimation de l’énergie moyenne de liaison à la densité de saturation nucléaire
Esat = −15.8± 0.3 MeV.

Le module d’incompressibilité étant un coefficient d’ordre supérieur, il est moins facilement
contraint par les analyses et sa valeur varie de 210 à 308 MeV (voir table 2.1). La détermination de
Ksat dans des expériences sur les résonances géantes monopolaires (mode de vibration collectif
de tous les nucléons) est plus efficace que sa détermination en utilisant des modèles de type
goutte liquide [Blaizot, 1980, Blaizot et al., 1995]. Il existe une corrélation entre l’énergie du pic
de la résonance et Ksat, cependant, l’estimation de ce paramètre est d’autant plus complexe
qu’il existe une corrélation entre Ksat et le coefficient d’ordre supérieur moins bien contraint
Qsat, provenant de la modélisation théorique. Ceci est illustrée sur la figure 2.1. On remarque
que la relation obtenue entre Ksat et Qsat dépend fortement du modèle considéré et n’a donc à
priori, aucune origine physique [Khan and Margueron, 2013a, Margueron et al., 2018a]. Dans ces
analyses, il est également difficile de séparer la contribution isoscalaire Ksat de la contribution
isovectorielle Ksym au module d’incompressibilité. Au vu de la table 2.1 et des incertitudes
provenant de la modélisation théorique au travers d’autres paramètres, une estimation du module
d’incompressibilité isoscalaire avec une barre d’erreur à 1σ peut être donnée par Ksat = 230 ±
20 MeV [Margueron et al., 2018a].

De la même façon, la détermination de la valeur de l’énergie de symétrie Esym dépend forte-
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Modèle Ref. Esat nsat Ksat Esym

MeV fm−3 MeV MeV

El. scatt. [Wang et al., 1999] 0.1607 235

±15

LDM [Myers and Swiatecki, 1966] -15.677 0.136† 295 28.06

LDM [Royer, 2008] -15.5704 0.133† 23.45

LSD [Pomorski and Dudek, 2003] -15.492 0.142† 28.82

DM [Myers, 1977] -15.96 0.145† 240 36.8

FRDM [Buchinger et al., 1994] 0.157

±0.004

INM [Satpathy et al., 1999] -16.108 0.1620 288

±20

DF-Skyrme [Tondeur et al., 1986] 0.158

DF-Skyrme [Klüpfel et al., 2009] -15.91 0.1610 222 30.7

±0.06 ±0.0013 ±8 ±1.4

DF-BSK2 [Goriely et al., 2002] -15.79 0.1575 234 28.0

DF-BSK24, [Goriely, 2015] -16.045 0.1575 245 30.0

28,29 ±0.005 ±0.0004

DF-Skyrme [McDonnell et al., 2015] -15.75 0.160 220 29

±0.25 ±0.005 ±20 ±1

DF-NLRMF [Lalazissis et al., 2009] -16.3 0.15 258 38.7

DF-NLRMF [Long et al., 2004] -16.27 0.148 283 37.7

DF-DDRMF [Nikšić et al., 2002, Lalazissis et al., 2005] -16.17 0.152 247 32.7

±0.03 ±0.00 ±3 ±0.4

DF-DDRMF [Berdichevsky et al., 1988] -16.27 0.150 262 36.8

estimation -15.8 0.155 230 32

actuelle ±0.3 ±0.005 ±20 ± 2

(† valeurs déterminés à partir de r0)

Table 2.1 – Groupe A : énergie de liaison moyenne à la densité de saturation Esat, densité de
saturation nucléaire nsat, module d’incompressibilité Ksat et énergie de symétrie Esym obtenues
à partir de différentes données expérimentales et utilisant différentes modélisation de la matière
nucléaire. Source : [Margueron et al., 2018a].

ment de sa pente Lsym (voir la section 1.3.2.5 ainsi que la figure 1.5). Là encore, il s’agit d’une
relation provenant purement de la modélisation, et n’a pas de raison physique. En regard de la
table 2.1 et de cette dépendance aux modèles utilisés, on estime Esym = 32± 2 MeV.

2.1.1.2 Les paramètres empiriques encore mal déterminés

Les paramètres d’ordres supérieurs influencent principalement le comportement de la matière
nucléaire à des densités supérieures à la densité de saturation nucléaire nsat. Ils sont dès lors
moins bien contraints par les expériences de physique nucléaire réalisables en laboratoire sur des
noyaux (qui se trouvent à des densités proches de nsat). Un autre problème provient du fait que
leur extraction à partir de données expérimentales est fortement dépendante du modèle théorique
utilisé pour décrire la matière nucléaire. Cependant, il est possible d’obtenir des informations
sur certains de ces paramètres et de meilleures contraintes pourraient être obtenues dans un
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Figure 2.1 – Corrélation entre le module d’incompressibilité Ksat et le coefficient d’ordre su-
périeur Qsat obtenues en utilisant différentes modélisations de l’interaction nucléaire : Skyrme,
Gogny, Champ moyen relativiste (RMF), et Hartree-Fock relativiste (RHF). Sont également re-
présentés les points obtenus par les calculs fait dans le cadre de théories effective des champs
chirale (voir [Khan and Margueron, 2013a]). Les bandes de couleur représentent la dispersion
de ces paramètres à 67% de confiance après un ajustement du meilleur modèle. Source :
[Margueron et al., 2018a].

futur proche (voir par exemple [Abrahamyan et al., 2012]). On recense dans ce groupe B, le
paramètre de distorsion isoscalaire Qsat, la pente de l’énergie de symétrie Lsym, et la contribution
isovectorielle au module d’incompressibilité Ksym. Nous regroupons dans la table 2.2 différentes
analyses permettant d’estimer la valeur des paramètres du groupe B.

La détermination du paramètre de distortion isoscalaire Qsat est rendue compliquée en raison
de sa forte corrélation avec le module d’incompressibilité Ksat, et les valeurs obtenues selon les mo-
dèles théoriques varient de � 30 à −700±500 MeV [Berdichevsky et al., 1988, Farine et al., 1997]
(voir table 2.2). Les larges barres d’erreur ne permettent pas d’estimer ce paramètre et l’on peut
considérer un large domaine de variation possible. Nous présentons dans le chapitre 4 une mé-
thode permettant d’estimer la valeur de ce paramètre grâce à l’analyse de données observation-
nelles provenant de l’émission thermique des étoiles à neutrons. En effet, les étoiles à neutrons
explorant des densités bien supérieures à la densité de saturation nucléaire, on peut s’attendre
à ce que Qsat ait une influence visible sur l’équation d’état de la matière nucléaire décrivant
l’intérieur des étoiles à neutrons.

La pente de l’énergie de symétrie Lsym est un paramètre pour lequel on espère ob-
tenir de meilleures contraintes dans un avenir proche dans diverses expériences (voir par
exemple [Abrahamyan et al., 2012]. Comme nous le constatons sur la figure 1.5, les mo-
dèles théoriques prédisent une corrélation (ou anti-corrélation) entre l’énergie de symétrie et
sa pente, et ces deux paramètres sont souvent contraints conjointement (voir par exemple
[Li and Han, 2013, Lattimer and Steiner, 2014]). La pente de l’énergie de symétrie peut être
contrainte de différentes manières : par mesure de l’épaisseur de la peau de neutrons dans des
noyaux éloignés de la vallée de stabilité (comme c’est le cas par exemple pour l’expérience PREX
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Modèle Ref. Qsat Lsym Ksym Kτ

MeV MeV MeV MeV
DF-Skyrme [Berdichevsky et al., 1988] 30 0
DF-Skyrme [Farine et al., 1997] -700

± 500
DF-Skyrme [Alam et al., 2014] -344 65 -23 -322

± 46 ±14 ±73 ±34
DF-Skyrme [McDonnell et al., 2015] 40

±20
DF-NLRMF [Lalazissis et al., 2009] 124 123 106 -690
DF-NLRMF [Long et al., 2004] -25 116 55 -630
DF-DDRMF [Nikšić et al., 2002, Lalazissis et al., 2005] 400 53 -94 -500

±80 ±3 ±7 ±7
DF-DDRMF [Berdichevsky et al., 1988] -119 79.5 -50 -491
Correlation [Centelles et al., 2009] 70 -425

± 40 ±175
DF-RPA [Carbone et al., 2010] 60

± 30
Correlation [Danielewicz and Lee, 2014] 53

± 20
Correlation [Newton et al., 2014] 70

± 40
Correlation [Lattimer and Steiner, 2014] 53

± 20
GMR [Sagawa et al., 2007] -500

± 50
GMR [Patel et al., 2014] -550

± 100
estimation 300 60 -100 -400
actuelle ±400 ±15 ±100 ± 100

Table 2.2 – Estimations expérimentales des paramètres du groupe B : la distorsion isos-
calaire Qsat, la pente de l’énergie de symétrie Lsym, le module d’incompressibilité isosca-
laire Ksat, et le paramètre mieux contraint Kτ = Ksym − 6Lsym − QsatLsym/Ksat. Source :
[Margueron et al., 2018a].
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[Abrahamyan et al., 2012]), l’étude des résonances géante dipolaires (mode de vibration où les
neutrons et les protons oscillent collectivement en opposition de phase), les masses des noyaux,
la polarisabilité dipolaire de certains noyaux, les collisions d’ions lourds, ou encore les états
isobariques analogues (voir section 1.3.2.6). En croisant des résultats provenant de ces diffé-
rentes expériences, il a été montré que Lsym devrait prendre une valeur entre 33 et 72 MeV
[Li and Han, 2013, Lattimer and Steiner, 2014].

La contribution isovectorielle au module d’incompressibilité Ksym peut être déduite des expé-
riences mesurant l’énergie du pic de la résonance géante monopolaire des noyaux. Il est complexe
de dé-convoluer les effets de Ksym de ceux de la partie isoscalaire Ksat et de meilleures contraintes
sont obtenues sur le paramètre Kτ qui est une combinaison linéaire de certains paramètres em-
piriques [Piekarewicz and Centelles, 2009] :

Kτ = Ksym − 6Lsym −QsatLsym/Ksat . (2.7)

On peut estimer la valeur de Ksym à partir de la valeur de Kτ , en supposant que les paramètres
apparaissant dans l’équation (2.7) soient indépendants et en sommant leurs barres d’erreurs.
On obtient alors une erreur sur Ksym de σ = 600 MeV, qui est certainement surestimée. Une
analyse statistique sur les prédictions théoriques de différents modèles fournit une valeur de
Ksym = −100± 100 MeV [Margueron et al., 2018a] (voir section 2.1.2).

Enfin, il existe un paramètre qui n’est d’habitude pas considéré comme un paramètre em-
pirique : la masse effective de Landau. La dépendance en impulsion de l’interaction nucléaire
confère aux nucléons une masse effective, caractérisant la propagation de quasi-particules dans
un milieu en interaction tel que la matière nucléaire. On peut exprimer l’énergie totale par nu-
cléon sous la forme d’une partie cinétique t décrivant des nucléons non relativistes, et un terme de
potentiel v décrivant l’interaction entre les nucléons, en fonction de la densité n0 et de l’asymétrie
en isospin δ = n1/n0 :

e(n0, n1) = t(n0, n1) + v(n0, n1) . (2.8)

La dépendance en impulsion de l’interaction nucléaire nous permet d’écrire le terme de po-
tentiel comme un terme dépendant de l’impulsion des nucléons kτ (τ = neutrons/protons), et
un terme constant constituant un champ moyen caractérisant les interactions dans le milieu ou
se propage la quasi-particule :

e(n0, n1) = t(n0, n1) + v0(n0, n1) + v2(n0, n1)k
2
τ , (2.9)

avec la contribution cinétique (non relativiste)

t(n0, n1) =
h̄2k2τ
2m

. (2.10)

On peut absorber le terme d’interaction dépendant de l’impulsion dans le terme d’énergie
cinétique, conférant ainsi une masse effective m∗

τ aux nucléons,

t∗(n0, n1) =

(
h̄2

2mτ
+ v2(n0, n1)

)
k2τ =

h̄2k2τ
2m∗

τ (n0, n1)
. (2.11)

La masse effective dépend de la densité et de l’asymétrie en isospin, et celle des neutrons
m∗

n(n0, n1) n’est pas nécessairement égale à la masse effective des protons m∗
p(n0, n1), bien que

dans la matière nucléaire symétrique, ce soit généralement le cas. Dans le cadre de l’étude des
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étoiles à neutrons, et donc de la matière riche en neutrons, on peut exprimer la séparation des
masses effectives des neutrons et des protons :

Δm∗(n0, n1) = m∗
n(n0, n1)−m∗

p(n0, n1) . (2.12)

Deux paramètres sont alors généralement comparés entre les différentes modélisations de
l’interaction nucléaire : la masse effective des nucléons dans de la matière symétrique à la densité
de saturation m∗

sat, et la séparation en isospin des masses effectives estimée à la densité de
saturation dans de la matière de neutrons Δm∗

sat. La table 2.3 regroupe des prédictions pour ces
deux paramètres à partir de modèles de type Skyrme, d’approches de type Brueckner-Hartree-
Fock (BHF), et Dirac-Brueckner-Hartree-Fock (DBHF).

Dans les approches de type Skyrme, on peut exprimer le rapport entre la masse des nucléons
dans le vide m, et leur masse effective m∗

τ [Lesinski et al., 2006] :

m

m∗
τ

= 1 + κs + τ3(κs − κv)δ . (2.13)

où κs = m/m∗
sat − 1 dans de la matière symétrique, et κv est défini à partir de la différence

entre les masses effectives des protons et des neutrons dans la matière asymétrique Δm∗
sat. Pour

de petites valeurs de la séparation en isospin des masses effectives Δm∗
sat/m 	 1, on obtient la

relation suivante :

κv ≈ κs − 1

2

Δm∗
sat

m
(1 + κs)

2 . (2.14)

Il a été montré de façon claire avec des approches microscopique de type BHF et DBHF
que dans de la matière nucléaire riche en neutrons, la masse effective des neutron est supé-
rieure à la masse effective des protons : Δm∗ = (0.1 – 0.2)m [Hassaneen and Müther, 2004,
van Dalen et al., 2005].

En résumant les informations de la table 2.3, on estime les valeurs de la masse effective des
nucléons m∗

sat/m = 0.72± 0.1, de la séparation en isospin Δm∗
sat/m = 0.1± 0.1, κv = 0.4± 0.2

et κs = 0.43± 0.1.

2.1.2 Prédictions théoriques des paramètres empiriques

Nous avons vu dans la section 2.1.1 que l’extraction des valeurs de certains paramètres em-
piriques était rendue complexe en raison de leur forte dépendance au modèle utilisé pour décrire
la matière nucléaire et analyser les données expérimentales. Il est donc pertinent de s’intéresser
aux valeurs prédites dans les différentes modélisations théoriques existantes.

Dans cette section, nous présentons une étude statistique concernant les valeurs prédites pour
les paramètres empiriques, effectuée sur une large variété d’approches phénoménologiques : 35
fonctionnelles de type Skyrme, 11 modèles basés sur une approche de champ moyen relativiste
(RMF), 4 modèles de type Hartree-Fock relativistes (RHF), ainsi que sur deux approches ab-
initio : 7 modèles de théories effectives chirales (EFT), et le modèle APR (le lecteur intéressé
peut trouver cette analyse détaillée dans [Margueron et al., 2018a]). Les valeurs des paramètres
empiriques estimées avec l’utilisation de ces différents modèles sont présentés dans la table 2.4.

Dans cette table, les valeurs moyennes des paramètres empiriques obtenues pour chaque type
d’approche phénoménologique sont calculées sur l’ensemble des Nα modèles d’une même famille
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Modèle Ref. m∗
sat/m κv Δm∗

sat/m

DF-Skyrme [Lipparini and Stringari, 1989] 0.2-0.54

DF-Skyrme [Reinhard et al., 1999] 0.8±0.1 0.25±0.5

DF-Skyrme [Lesinski et al., 2006] 0.75±0.05 0.6 0.17

Opt. Pot. [Perey and Buck, 1962, Ma and Wambach, 1983] 0.75±0.05

Opt. Pot. [Dover and Giai, 1972] 0.75±0.03

BHF [Hassaneen and Müther, 2004] 0.65±0.05 0.1-0.2

DBHF [Ma et al., 2004] 0.66 0.1-0.2

DBHF [van Dalen et al., 2005] 0.78 0.1-0.2

estimation 0.75±0.1 0.4±0.2 0.1±0.1

actuelle

Table 2.3 – Estimation de la masse effective de Landau à la densité de saturation nucléaire
m∗

sat/m obtenues avec différentes approches. Il est possible d’estimer κs=0.43±0.1 (voir le texte
pour plus de détails). Source : [Margueron et al., 2018a].

(α = Skyrme, RMF, RHF, APR, EFT), et la déviation standard est calculée pour chaque type
d’approche :

〈p〉α =
∑
i

pi
Nα

, (2.15)

σ2
α =

∑
i

[p2i − 〈p〉]
Nα

, (2.16)

où les pi sont les Nα valeurs prédites pour le paramètre empirique p (p = Esat, Esym, etc...).
Les résultats obtenus pour les trois familles sont présentés dans la partie supérieure de la table
2.4. Afin d’estimer une valeur moyenne et une déviation standard sur tous ces modèles, et de
façon à ne pas biaiser cette estimation par le nombre de modèles considérés dans chaque famille
de modèles, on calcul la moyenne arithmétique et la déviation standard sur les trois familles, en
donnant le même poids à chacune,

〈p〉tot =
∑
α

1

3
〈p〉α =

∑
α

1

3

∑
i

pi
Nα

, (2.17)

σ2
tot =

∑
α

1

3
σ2
α =

∑
α

1

3

∑
i

[p2i − 〈p〉]
Nα

. (2.18)

et présentons le résultat dans la ligne "Total" de la table 2.4. La partie inférieure de la table
recense les résultats obtenus de la même manière pour les approches ab-initio, que l’on représente
séparément car elles diffèrent des modèles phénoménologiques dès lors qu’elles sont directement
basées sur la description des interactions nucléons-nucléons dans le vide. Pour le modèle APR,
les valeurs des paramètres empiriques sont extraites d’un ajustement de l’équation (2.6).

La dépendance de la valeur des paramètres empiriques dans les modèles utilisés est clairement
illustrée par la table 2.4, même pour les paramètres de plus bas ordres les mieux contraints, y
compris dans les approches ab-initio. On remarque par exemple que la densité de saturation
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Table 2.4 – Énergie de liaison Esat, énergie de symétrie Esym, densité de saturation nu-
cléaire nsat, pente de l’énergie de symétrie Lsym, module d’incompressibilité isoscalaire Ksat,
contribution isovectorielle au module d’incompressibilité Ksym, paramètre de distorsion isos-
calaire Qsat, paramètre de distorsion isovectoriel Qsym, kurtosis isoscalaire Zsat, kurtosis iso-
vectoriel Zsym, masse effective de Landau m∗

sat, et sa séparation en isospin Δm∗
sat. Source :

[Margueron et al., 2018a]. † Ce paramètre est fixé.
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nucléaire nsat et l’énergie de liaison moyenne à la densité de saturation Esat prennent des valeurs
qui diffèrent entre les différentes approches, et que ces différences excèdent les barres d’erreurs.
Ceci est symptomatique d’une forte dépendance dans les modèles. On remarque toutefois que
ces paramètres, ainsi que l’énergie de symétrie Esym et le module d’incompressibilité isoscalaire
Ksat prennent des valeurs compatibles avec celles qui avaient été trouvées à partir d’analyses
expérimentales (voir table 2.1). Ceci provient du fait que les modèles phénoménologiques sont
ajustés sur des données expérimentales de façon à reproduire des propriétés des noyaux en lien
étroit avec ses paramètres telles que l’énergie de liaison.

Les paramètres d’ordres supérieurs sont plus affectés par cette dépendance et on remarque
dans le cas de Ksym et Qsat, que les valeurs prédites prennent un signe négatif dans les approches
de type Skyrme, sont compatible avec zero dans les modèles RMF, et négatives dans les modèles
RHF. Les différents modèles phénoménologiques utilisés étant ajustés sur des données expérimen-
tales, on en déduit que ces paramètres ne sont pas bien contraints par les méthodes d’ajustements
[Margueron et al., 2018a]. On remarque également que les paramètres d’ordre successifs comme
(Ksat/sym, Qsat/sym, Zsat/sym), ont des signes alternés et prennent des valeurs toujours plus élevées
au fur et à mesure que l’ordre augmente.

Au vu de la table 2.4, on peut séparer les paramètres empiriques en 4 groupes :
— Les paramètres connus à quelques pour-cent près : nsat, et Esat, qui sont en étroit lien

avec les expériences et sont directement ajustés sur les données expérimentales.
— Les paramètres connus à une dizaine de pour-cent : Esym, Ksat, et m∗

sat, pour lesquels
il est possible d’obtenir des contraintes dans certaines expériences sur les noyaux, mais
dépendent fortement des modèles utilisés.

— Les paramètres connus avec une erreur relativement grande (50%) : Lsym, qui pourrait
être contraint dans un future proche dans des expériences visant à explorer les propriétés
asymétrique de la matière nucléaire [Abrahamyan et al., 2012].

— Les paramètres quasiment inconnus : Ksym, Qsat/sym, Zsat/sym, et Δm∗
sat. Pour ces derniers

paramètres, il n’est pas envisageable, à ce jour, de pouvoir les contraindre grâce à des
expériences réalisés sur des noyaux finis. Ils nécessitent d’explorer la matière nucléaire
à des densités supérieurs (3 – 4 nsat) et/ou la matière nucléaire asymétrique. Ceci peut
éventuellement être réalisé dans des collisions d’ions lourds, ou bien grâce à l’observation
des étoiles à neutrons.

2.2 Construction d’une méta-modélisation de la matière nu-
cléaire

L’expansion polynomiale présentée dans l’équation (2.6) ne permet pas de fournir une descrip-
tion réaliste de la matière nucléaire car elle ne traduit pas la dépendance en isospin et en densité
de l’énergie cinétique [Ducoin et al., 2011]. Afin de prendre cette dépendance naturelle en compte,
il convient de séparer l’énergie cinétique (que nous traitons dans la section 2.2.1) de l’énergie
potentielle (que nous traitons à partir de la section 2.2.1.1). Afin de pouvoir décrire les régimes
relativistes et non relativistes, on peut exprimer l’énergie cinétique comme un développement en
puissance du moment de Fermi des nucléons [Serot and Walecka, 1997, Margueron et al., 2007].
Cependant, cela introduirait un certain nombre de paramètres mal contraints. Nous nous limi-
tons donc au cas non relativiste et montrerons dans la section 2.3 que le modèle ainsi construit
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permet néanmoins de reproduire des modèles relativistes. Nous supposons que l’énergie de liaison
a une dépendance quadratique en l’asymétrie d’isospin δ, et négligeons les termes d’ordre supé-
rieurs comme le suggère les calculs microscopiques [Vidaña et al., 2009]. Nous considérons que
l’équation d’état de la matière nucléaire est analytique en densité, et plus particulièrement, selon
la variable x = (n0−nsat)/3nsat, afin de pouvoir effectuer un développement de Taylor-Young de
la partie potentielle. Cela a pour conséquence de restreindre le méta-modèle aux équations d’état
qui ne présentent pas de transition de phase. On construit donc un modèle purement nucléonique
sur un large domaine de densités. Enfin, nous nous assurons que la densité d’énergie soit nulle à
densité nulle : limn0→0 e(n0, n1) = 0.

Dès lors qu’on ne considère pas de transition de phase, il est possible de calculer analytique-
ment la dérivée première de l’énergie de liaison par nucléon, définissant la pression :

Pn(n0, n1) = n2
0

∂e

∂n0
, (2.19)

ainsi que sa dérivée seconde, donnant la vitesse du son dans le milieu :(
vs,n
c

)2

=
Kis(n0, n1)

9

[
mc2 + e+ P (n0,n1)

n0

] , (2.20)

reliée au module d’incompressibilité isoscalaire :

Kis(n0, n1) = 9n2
0

∂2e

∂n2
0

+ 18
P (n0, n1)

n0
. (2.21)

Notons que Kis(nsat, 0) = Ksat.
On peut enfin définir l’énergie de symétrie comme :

S2(n0) =
1

2

∂2e(n0, n1)

∂δ2
|n1=0 . (2.22)

Dans les sections suivantes, nous traitons séparément l’énergie cinétique des nucléons et l’éner-
gie potentielle.

2.2.1 Contribution cinétique des nucléons

On considère les nucléons comme formant un gaz de Fermi (FG) non relativiste. L’énergie
cinétique par nucléon peut alors s’écrire :

tFG(n0, n1) =
tFG
sat

2

(
n0

nsat

)2/3

f1(δ) , (2.23)

où tFG
sat = 3h̄2/(10m)

(
3π2/2

)2/3
n
2/3
sat représente l’énergie cinétique par nucléon que l’on aurait

dans de la matière nucléaire symétrique à la densité de saturation, pour des nucléons de masse
m = (mn + mp)/2 = 938.919 MeV/c2 (on obtient tFG

sat ≈ 22.1 MeV [Margueron et al., 2018a]).
La fonction f1(δ) corrige l’énergie cinétique par rapport à l’asymétrie en isospin :

f1(δ) = (1 + δ)5/3 + (1− δ)5/3 . (2.24)

La masse effective due aux interactions dans le milieu (voir section 2.1.1.2) peut être para-
métrisée comme suit (τ=neutrons/protons) :

m

m∗
τ (n0, n1)

= 1 + (κsat + τ3κsymδ)
n0

nsat
, (2.25)
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avec τ3 = 1 pour les neutrons et -1 pour les protons. Les paramètres κsat et κsym dépendent de
la masse effective de Landau à la densité de saturation m∗

sat et de la séparation en isospin Δm∗
sat

discutés dans la section 2.1.1.2. À la densité de saturation (n0 = nsat), on a :

κsat =
m

m∗
sat

− 1 = κs dans la matière symétrique (δ = 0) , (2.26)

κsym =
1

2

[
m

m∗
n

− m

m∗
p

]
dans de la matière de neutrons (δ = 1) . (2.27)

Notons que l’on peut exprimer ces deux paramètres en fonction de κs et κv introduit dans la
section 2.1.1.2 : κsat = κs, et κsym = κs − κv [Lesinski et al., 2006]. La description de la masse
effective par l’équation (2.25) peut être améliorée en ajoutant des termes d’ordre supérieurs
en densité. Cependant, dans le cas des étoiles à neutrons, on considère la matière nucléaire à
température nulle, et les effets de la masse effective ne vont pas avoir un grand impact sur
l’équation d’état. On peut donc se limiter au premier ordre dans le cadre de cette étude. En
réécrivant l’équation (2.23), on obtient finalement l’énergie cinétique par nucléons :

tFG∗
(n0, n1) =

tFG
sat

2

(
n0

nsat

)2/3 [(
1 + κsat

n0

nsat

)
f1(δ) + κsym

n0

nsat
f2(δ)

]
, (2.28)

avec la fonction f2(δ) :

f2(δ) = δ
(
(1 + δ)5/3 − (1− δ)5/3

)
. (2.29)

Dans toute la suite, nous considérerons que l’énergie cinétique des nucléons est décrite par
l’équation (2.28). Nous présentons dans les sections suivantes, une méta-modélisation de l’énergie
potentielle développée dans [Margueron et al., 2018a].

2.2.1.1 Description du potentiel avec une Fonctionnelle de la densité Locale Empi-
rique : le modèle ELFa

La séparation entre les contributions cinétiques et potentielles à l’énergie de liaison nous
permet de la réécrire :

eNELFa(n0, n1) = tFG∗(n0, n1) + vNELFa(n0, n1) , (2.30)

en faisant apparaître le terme de potentiel vNELFa(n0, n1) comme une expansion polynomiale
d’ordre N en la variable x [Margueron et al., 2018a], prenant ainsi la forme d’une fonctionnelle
de la densité locale (ELF).

vNELFa(n0, n1) =
N∑

α≥0

1

α!
vα(δ)x

α . (2.31)

La dépendance quadratique en asymétrie d’isospin du potentiel d’interaction nucléaire nous
permet de séparer les coefficients apparaissant dans le développement 2.30 en un canal isoscalaire
et un canal isovecteur [Vidaña et al., 2009] :

vα(δ) = visα + vivα δ2 . (2.32)

Le fait d’avoir un développement en puissance entières de la densité plutôt qu’en moment de
Fermi (ce qui est toujours possible [Bulgac et al., 2015]), donne une relation très simple entre
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Figure 2.2 – Comparaison de l’énergie par nucléons prédite par le méta-modèle ELFa et le
modèle Skyrme SLy5. Les paramètres empiriques du modèle SLy5 sont utilisés pour paramé-
trer le meta-modèle à l’ordre N . Les différents ordres successifs sont représentés par les lignes
de couleur, tandis que les points correspondent aux prédictions du modèle SLy5. Source :
[Margueron et al., 2018a].

les coefficients visα et vivα et les paramètres empiriques souvent utilisés, discutés dans les sections
2.1.1.1 et 2.1.1.2. On a ainsi pour le secteur isoscalaire :

visα=0 = Esat − tFG
sat (1 + κsat) , (2.33)

visα=1 = −tFG
sat (2 + 5κsat) , (2.34)

visα=2 = Ksat − 2tFG
sat (−1 + 5κsat) , (2.35)

visα=3 = Qsat − 2tFG
sat (4− 5κsat) , (2.36)

visα=4 = Zsat − 8tFG
sat (−7 + 5κsat) , (2.37)

et pour le secteur isovectoriel :

vivα=0 = Esym − 5

9
tFG
sat [1 + (κsat + 3κsym)] , (2.38)

vivα=1 = Lsym − 5

9
tFG
sat [2 + 5(κsat + 3κsym)] , (2.39)

vivα=2 = Ksym − 10

9
tFG
sat [−1 + 5(κsat + 3κsym)] , (2.40)

vivα=3 = Qsym − 10

9
tFG
sat [4− 5(κsat + 3κsym)] , (2.41)

vivα=4 = Zsym − 40

9
tFG
sat [−7 + 5(κsat + 3κsym)] . (2.42)

L’équation d’état obtenue en exprimant le terme de potentiel par l’équation (2.31) est alors
entièrement paramétrisée par la valeur des paramètres empiriques d’ordre α. On représente sur
la figure 2.2 l’équation d’état donnée par le méta-modèle (équation 2.30) pour de la matière
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symétrique, en prenant les valeurs prédites par le modèle de Skyrme SLy5 (à titre illustratif)
pour les paramètres empiriques, et pour des densités allant de 0 à 0.6 fm−3. Afin d’illustrer les
effets des ordres successifs dans le développement de l’équation (2.31), on montre les équations
d’état obtenues avec le modèle ELFa en prenant les paramètres empiriques du modèle SLy5
d’ordre 0 à 4. On remarque que plus l’ordre est élevé, meilleure est la convergence. On note
également que toutes les courbes du modèle ELFa passent par le point de saturation, mais qu’il
faut une fonctionnelle d’ordre N ≥ 2 pour reproduire la courbure et obtenir un minimum de
l’énergie de liaison à la densité de saturation nucléaire. La différence entre les modèles d’ordre
N et SLy5 est plus marquée au fur et à mesure que l’on s’éloigne de la densité de saturation
nucléaire, et les méta-modèles de plus hauts ordres restent plus proches de la référence SLy5 à
plus haute densité.

La figure incluse dans la figure 2.2 montre de façon détaillée le comportements des modèles
à faible densité. Lorsque la densité est nulle, l’énergie par nucléons prédite par les méta-modèle
ne l’est pas. Nous proposons une façon de corriger ce problème dans la section suivante.

2.2.1.2 Corrections de la fonctionnelle à densité nulle : le modèle ELFb

Afin d’imposer le fait que l’énergie par nucléon doit être nulle à densité nulle, l’énergie po-
tentielle peut être remplacée par une autre forme (modèle ELFb),

eNELFb(n0, n1) = tFG∗(n0, n1) + vNELFb(n0, n1) , (2.43)

où le potentiel s’écrit sous forme d’une expansion en terme de la densité n0, que l’on retrouve
dans de nombreuses fonctionnelles (voir par exemple [Baldo et al., 2004, Baldo et al., 2008]) :

vNELFb(n0, n1) =
N∑

α≥1

(pisα + pivα δ
2)nα

0 . (2.44)

Au vu de la construction de la variable x, cette forme est strictement équivalente à la forme
suivante [Margueron et al., 2018a] :

vNELFb(n0, n1) =
N∑

α≥0

1

α!
(visα + vivα δ2)xα , (2.45)

en imposant la limite à densité nulle via les coefficients d’ordre N , visN et vivN de façon à annuler
les termes d’ordre α < N à densité nulle :

v
is/iv
N = −

N−1∑
α≥0

N !

α!
vis/ivα (−3)N−α . (2.46)

De cette façon, les relations simples entre les coefficients v
is/iv
α d’ordre α < N et les paramètres

empiriques des équations (2.33) et (2.42) ne sont pas modifiées.
En introduisant l’équation (2.46) dans l’équation (2.46), l’énergie potentielle se réécrit :

vNELFb(n0, n1) =
N−1∑
α≥0

1

α!
(visα + vivα δ2)xαuNELFb,α(x) , (2.47)

introduisant la fonction :

uNELFb,α(x) = 1− (−3x)N−α . (2.48)
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Figure 2.3 – Reproduction de la figure 2.2 en utilisant le modèle ELFb de façon à mieux repro-
duire le comportement des équations d’état à basse densité. Source : [Margueron et al., 2018a].

Afin de comparer le modèle ELFb et le modèle ELFa, nous reproduisons la figure 2.2 en
utilisant le modèle ELFb. On remarque sur la figure incluse que le comportement à basse densité
est à présent correcte. Cependant, aucune amélioration n’est apportée concernant la convergence
au delà de la densité de saturation nucléaire, ce qui n’est pas surprenant du fait que les valeurs
des paramètres d’ordre N , visN et vivN , dont les effets sont plus marqués à haute densité, sont
à présent entièrement déterminé par la condition d’énergie nulle à densité nulle. La figure 2.3
montre également que le comportement des équations d’état n’est pas symétrique par rapport
à la densité de saturation, et des corrections supplémentaires visant à améliorer les équations
d’état à basse densité risque de détériorer fortement la convergence à haute densité.

2.2.2 Améliorations à basse densité : le modèle ELFc

De façon à reproduire correctement le comportement de la matière nucléaire à basse densité,
sans pour autant détériorer le comportement à haute densité, il est possible d’ajouter au modèle
ELFa un terme dépendant de la densité qui : i) impose une valeur nulle de l’énergie par nucléon à
densité nulle, ii) conserve les propriétés de convergence du modèle ELFa autour de la densité de
saturation nucléaire, iii) diminue fortement avec la densité pour ne pas altérer la convergence au
delà de la densité de saturation nucléaire, et iv) conserve les relations simples entre les coefficient
de l’expansion de Taylor-Young et les paramètres empiriques données par les équations (2.33) et
(2.42). Un tel terme peut être construit et conduit à l’expression de l’énergie potentielle suivante :

vNELFc(n0, n1) =

N∑
α≥0

1

α!
(visα + vivα δ2)xα − (aisN + aivNδ2)xN+1 exp

(
−b

n0

nsat

)
. (2.49)
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La condition d’énergie nulle à densité nulle est imposée par les termes aisN et aivN :

aisN = −
N∑

α≥0

1

α!
visα (−3)N+1−α , (2.50)

aivN = −
N∑

α≥0

1

α!
vivα (−3)N+1−α . (2.51)

Cette correction décroit exponentiellement avec la densité, afin de ne pas détériorer les propriétés
de convergence du modèle ELFa autour et au delà de la densité de saturation nucléaire. Si les
termes aisN et aivN assurent une valeur nulle de l’énergie à densité nulle, le paramètre b, lui, reste
à déterminer quant au comportement de l’équation d’état à densité non nulle. Dans le cadre de
cette thèse, nous étudions les hautes densité, et le paramètre b n’impact l’équation d’état qu’à
basse densité. Un choix raisonnable est de prendre b tel que la correction exponentielle vaille 1/2
lorsque n0 = 0.1nsat, donnant une valeur de b = 10 ln 2 ≈ 6.93 [Margueron et al., 2018a].

On représente les valeurs prises par les coefficients aisN et aivN pour des ordres allant de 0 à 4
sur la figure 2.4, afin de reproduire des modèles non relativistes (cadre supérieur) et relativistes
(cadre inférieur). On remarque que plus l’ordre est important, plus les corrections apportées par
ces deux termes sont faibles.

Prenant ces corrections en compte, on peut réécrire l’énergie par nucléon du modèle ELFc :

eNELFc(n0, n1) = tFG∗(n0, n1) + vNELFc(n0, n1) , (2.52)

avec l’énergie potentielle,

vNELFc(n0, n1) =
N∑

α≥0

1

α!
(visα + vivα δ2)xαuNELFc,α(x) , (2.53)

et en introduisant la fonction :

uNELFc,α(x) = 1− (−3x)N+1−α exp

(
−b

n0

nsat

)
. (2.54)

La figure 2.5 est reproduite en utilisant le modèle ELFc. On constate bien que les propriétés
de convergence du modèle ELFa autour et au delà de la densité de saturation nucléaire ne sont
pas affectées (voir figure 2.2 pour la comparaison), tandis que le comportement à basse densité
est amélioré.

2.2.3 Amélioration de la convergence à haute densité : le modèle ELFd

Comme on peut le voir sur la figure 2.5, la convergence au delà de la densité de saturation
nucléaire se fait lentement avec l’ordre N du développement polynomial. Le fait que les valeurs
prises par les paramètres empiriques augmente en valeur absolue au fur et à mesure que l’ordre
augmente, et le fait que leur signe alterne d’un ordre à l’autre, pour des ordres supérieurs à
α = 3 (voir table 2.4), illustre le fait qu’un nombre important de paramètres d’ordres élevés
est nécéssaire pour que le modèle converge à haute densité. Ces paramètres ont un impact sur
l’équation d’état principalement à haute densité et leurs faibles effets autour de la densité de
saturation nucléaire ne permet pas d’obtenir des contraintes expérimentales sur leur valeurs.
Cependant, dans tous les modèles nucléoniques existants, les équations d’état sont continues et
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Figure 2.4 – Valeurs prises par les termes aisN/(−3)N+1 (à gauche) et aivN/(−3)N+1 (à droite)
en fonction de l’ordre N de l’expansion du méta-modèle ELFc, pour différents modèles non
relativistes (cadre supérieur), et relativistes (cadre inférieur). Source : [Margueron et al., 2018a].

dérivables (voir la figure 2.5 pour une illustration avec le modèle SLy5). Ceci implique que la
donnée d’un point à haute densité, en complément des informations sur les paramètres empiriques
autour de la densité de saturation, peut permettre de fixer les valeurs des paramètres de plus
hauts ordres [Margueron et al., 2018a] afin de reproduire correctement le comportement de la
matière nucléaire sur une large gamme de densité.

Supposons que l’on connaisse à haute densité (hd) l’énergie de liaison ehd et la pression phd

prédites par un modèle, par example à n0 = 4nsat = nhd (pour des raisons de simplification dans
les calculs, ce point pouvant être pris à une densité différente). En effectuant le développement
jusqu’à l’ordre N = 3, le paramètre Qsat/sym peut alors être fixé par les conditions suivantes sur
l’énergie par nucléon au point de référence dans de la matière symétrique (SM) et de neutron
(NM) :

eNELFd(n0 = nhd, n1 = 0) = eSMhd , (2.55)

eNELFd(n0 = nhd, n1 = n0) = eNM
hd , (2.56)



66
Chapitre 2. Une méta-modélisation de l’équation d’état basée sur les paramètres empiriques de

la matière nucléaire

� � � � � � �

�
�

��

� � �

Figure 2.5 – Reproduction de la figure 2.2 en utilisant le modèle ELFc de façon à mieux re-
produire le comportement des équation d’état à basse densité tout en améliorant la conver-
gence au delà de la densité de saturation nucléaire par rapport au modèle ELFb. Source :
[Margueron et al., 2018a].

prennant alors les valeurs [Margueron et al., 2018a] :

vis3 = 6(eSMhd − tSMhd )− 6vis0 − 6vis1 − 3vis2 ,

viv3 = −6(eSMhd − eNM
hd − tSMhd + tNM

hd )− 6viv0 − 6viv1 − 3viv2 . (2.57)

Tandis qu’en allant jusqu’à l’ordre N = 4, les valeurs de Qsat/sym et Zsat/sym sont déterminées
par les conditions suivantes sur l’énergie :

eNELFd(n0 = nhd, n1 = 0) = eSMhd , (2.58)

eNELFd(n0 = nhd, n1 = n0) = eNM
hd , (2.59)

et sur la pression :

pNELFd(n0 = nhd, n1 = 0) = pSMhd , (2.60)

pNELFd(n0 = nhd, n1 = n0) = pNM
hd , (2.61)



2.2. Construction d’une méta-modélisation de la matière nucléaire 67

donnant alors les valeurs suivantes [Margueron et al., 2018a] :

vis3 =24
[
eSMhd − tSMhd

]
− 9

8nsat

[
pSMhd − pkin,SMhd

]
− 6
[
4vis0 + 3vis1 + vis2

]
, (2.62)

viv3 =− 24
[
eSMhd − eNM

hd − tSMhd + tNM
hd

]
+

9

8nsat

[
pSMhd − pNM

hd − pkin,SMhd + pkin,NM
hd

]
− 6
[
4viv0 + 3viv1 + viv2

]
, (2.63)

vis4 =− 72
[
eSMhd − tSMhd

]
+

9

2nsat

[
pSMhd − pkin,SMhd

]
+ 12

[
6vis0 + 4vis1 + vis2

]
, (2.64)

viv4 =72
[
eSMhd − eNM

hd − tSMhd + tNM
hd

]
− 9

2nsat

[
pSMhd − pNM

hd − pkin,SMhd + pkin,NM
hd

]
+ 12

[
6viv0 + 4viv1 + viv2

]
, (2.65)

où on note pkin la contribution cinétique à la pression.

Dans la table 2.5, on illustre les modifications apportées aux paramètres d’ordre 3 et 4 en
utilisant le modèle ELFd, et en imposant un point à 4nsat, afin de reproduire les modèles phé-
noménologiques utilisés dans la table 2.4.

Une comparaison entre les modèles ELFc et ELFd avec N = 3 à 4 dans le but de reproduire les
modèles de référence SLy5 et PK1 est illustrée sur la figure 2.6. On note que la convergence à haute
densité est grandement améliorée et que le modèle ELFd avec N = 4 reproduit correctement le
modèle de référence.

De plus, le méta-modèle ainsi construit est également capable de reproduire la pression et
la vitesse du son du modèle de référence (qui représentent les dérivées première et seconde de
l’énergie de liaison), contrairement au modèle ELFc. On illustre ceci sur la figure 2.7.

Du fait qu’il n’existe pas encore à ce jour de moyen de déterminer les propriétés de ce point
à haute densité (eSM/NM

hd et p
SM/NM
hd ) de façon empirique, nous sommes contraints d’utiliser

les valeurs prédites par des modèles de référence. Ceci détériore l’intérêt du méta-modèle, que
l’on souhaite le plus modèle-indépendant possible. Cela étant, on peut considérer une large
incertitude sur les valeurs des paramètres Qsat/sym et Zsat/sym dans la table 2.5 quant à la
prédiction d’observables de physique nucléaire ou astrophysique, afin de couvrir un large cadre
de dépendances possibles en densité au delà de la nsat, les valeurs données par les équations
(2.62)-(2.65) pouvant alors être prises comme valeurs centrales de distributions avec une largeur
importante, et pouvant être contraintes par des observables liées aux hautes densités telles que
les étoiles à neutrons.

Dans la suite de ce chapitre nous considérerons le méta-modèle ELFd, étant le plus abouti,
et nous choisirons le point à haute densité nhd à 4nsat de façon arbitraire, et sachant qu’il a été
montré que le choix de ce point à des densités différentes au delà de 2–3nsat n’affectaient pas les
résultats [Margueron et al., 2018a].
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Qsat Qsym Qsym Zsat Zsym Zsym σe(SM) σe(NM) σe(NM)

(v4=0) (v4=0) (v4=0)

Modèle MeV MeV MeV MeV MeV MeV MeV MeV MeV

(Nα) der. ordre 3 3 3 4 4 4

Skyrme 10 Average -197 283 199 -477 -802 -472 0.23 0.10 0.67

(10) σ 81 95 81 212 289 341 0.07 0.06 0.46

RMF 11 Average 452 -90 16 -2266 -601 -1023 0.79 1.22 1.82

(11) σ 580 392 232 1266 656 12 0.44 1.14 1.09

RHF 4 Average 606 -565 -281 -2553 92 -1043 0.91 0.63 2.59

(4) σ 167 373 185 432 737 15.91 0.49 0.26 1.90

TOTAL 25 Average 287 -124 -22 -1765 -437 -846 0.64 0.65 1.69

σ 352 317 178 782 594 197 0.38 0.67 1.29

Min -369 -1178 -585 -4478 -1369 -1070

Max 1488 400 334 185 1298 167

Table 2.5 – Modifications apportées aux paramètres empiriques Qsat/sym et Zsat/sym par le
méta-modèle ELFd, après avoir contraint le méta-modèle à reproduire l’énergie par nucléon et la
pression (dans de la matière symétrique (SM) et dans de la matière de neutron (NM)), prédites
par les modèles de référence en un point à 4nsat. La différence résiduelle entre le méta-modèle et
les modèles de références sont calculées sur 45 points en densité allant de nsat à 4nsat. Elle peut
être perçue comme une déviation standard autour de la valeur moyenne prise par les paramètres
empiriques. Source : [Margueron et al., 2018a].

2.3 Comparaison du méta-modèle aux modèles existants

Le méta-modèle ELFd ainsi construit permet d’explorer un large cadre de dépendances en
densité, et peut ainsi reproduire la plupart des équations d’état existantes (qu’il s’agisse d’ap-
proches ab-initio, ou d’approches phénoménologiques), mais permet également de décrire des
dépendances en densité qui n’existent dans aucun modèle et qui, pourtant, peuvent être physi-
quement envisageable.

2.3.1 Extraction des paramètres d’ordre élevés à partir de la dépendance en
densité de modèles analytiques

On peut extraire la valeur des paramètres Qsat/sym et Zsat/sym pour un modèle donné à partir
des équations (2.62)-(2.65). La table 2.5 recense les valeurs obtenues par un ajustement aux
modèles phénoménologiques. Les colonnes v4 = 0 montre l’effet du coefficient de plus haut ordre
v4 sur la détermination des paramètres Qsat/sym et Zsat/sym. La dispersion entre l’ajustement
du méta-modèle aux données du modèle de référence est également évaluée entre nsat et 4nsat

et présentée dans la dernière colonne pour de la matière symétrique (SM), et de neutron pure
(NM).

On constate d’abord que les valeurs de Qsat augmentent systématiquement d’environ 200 MeV
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Figure 2.6 – Comparaison des modèles ELFc et ELFd avec N = 3 et 4, aux modèles de référence
SLy5 (cadre de gauche) et PK1 (cadre de droite). On remarque que la convergence est grandement
améliorée dans le modèle ELFd, dont l’ordre 4 permet de très bien reproduire les modèles. Source :
[Margueron et al., 2018a].

tandis que les valeurs de Zsat diminuent fortement. Cela illustre le fait qu’il existe une compensa-
tion entre les rôles joués par ces deux paramètres. On note également dans les deux secteurs que
les valeurs de Zsat/sym sont, en valeur absolue, moins importantes que dans la table 2.4, ce qui
provient du fait qu’en imposant la donnée d’un point à 4nsat, la convergence de la séries via des
coefficients de signes alternés toujours plus élevés en valeur absolue, avec l’ordre, est repoussée
à plus hautes densité. Les colonnes indiquant la dispersion illustrent le fait que le modèle ELFd
reproduit correctement les modèles jusqu’à 4nsat, qu’il s’agisse de modèles relativistes ou non.
En effet, bien que le méta-modèle ne soit pas relativiste, il est suffisamment souple pour être en
mesure de reproduire les modèles relativistes. Ces colonnes quantifient également l’influence du
paramètre v4. En effet, les déviations standards sont plus élevées lorsque ce paramètre est retiré.

Le fait que le méta-modèle reproduise les équations d’état existantes permet de l’utiliser
afin d’estimer les valeurs moyennes et les incertitudes des paramètres Qsat/sym et Zsat/sym. On
représente dans la table 2.6, un récapitulatif des valeurs de tous les paramètres empiriques et
leurs déviations standards provenant des analyses discutées dans les sections précédentes. Pour
les paramètres de plus bas ordre (Esat/sym, Lsym, Ksat/sym, la masse effective et sa séparation
en isospin), nous conservons des valeurs compatibles avec les analyses expérimentales (section
2.1.1.1), tandis que pour Qsat/sym and Zsat/sym, on considère les valeurs de la table 2.5 en prenant
une large dispersion, de façon à diminuer l’influence des modèles existants à partir desquels on
extrait leur valeurs. Enfin, les valeurs de Zsat/sym sont prises identiques pour des raisons de
simplicité et parce qu’ils sont extrêmement peu contraints et doivent donc rester le plus libre
possible.
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Figure 2.7 – Comparaison des modèles ELFc et ELFd avec N = 3 à 4 à la pression (cadre
supérieur) et à la vitesse du son (cadre inférieur) prédites par les modèles SLy5 (cadre de gauche)
et PK1 (cadre de droite). Le modèle ELFd avec N = 4 permet de reproduire correctement les
deux modèles de références tandis que la convergence du modèle ELFc au delà de la densité de
saturation nucléaire n’est pas bonne. Source : [Margueron et al., 2018a].

2.4 Influence de l’incertitude des paramètres empiriques sur le
méta-modèle

2.4.1 Effets dus à la variation d’un seul paramètre

On peut considérer un méta-modèle "moyen" défini par le modèle ELFd en attribuant aux
paramètres empiriques leur valeurs centrales inscrites dans la table 2.6. Dans cette section nous
présentons une analyse systématique de l’influence des paramètres empiriques sur l’équation
d’état du méta-modèle en les faisant varier un à un dans leur intervalle de variation respectifs
(voir table 2.6). Les paramètres de bas ordre ont une forte influence sur l’équation d’état mais
sont, de ce fait, bien contraints par les analyses expérimentales, et possèdent de petits intervalles
de variations. L’effet de varier ces paramètres peut donc être comparable aux paramètres d’ordres
supérieurs qui influencent moins l’équation d’état autour de la densité de saturation nucléaire,
mais pour lesquels on considère un large domaine de valeurs possibles.

Les résultats sont présentés sur les figures 2.8 à 2.13. Les paramètres des canaux isovectoriels
et isoscalaires sont groupés, le cadre supérieur illustrant les effets des paramètres isoscalaires,
et le cadre inférieur ceux des paramètres isovecteurs. L’influence des paramètres est testée sur
l’énergie de liaison (cadre de gauche), l’énergie de symétrie (cadre central), et la pression (cadre
de droite), pour de la matière symétrique (δ = 0), de la matière asymétrique (δ = 0.5) et de la
matière de neutron pure (δ = 1).

La figure 2.8 montre l’influence des paramètres de plus bas ordre Esat/sym, lorsqu’on les fait
varier dans un intervalle correspondant à 1σ (défini dans la table 2.6). Ces paramètres étant
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Figure 2.8 – Effets dus à la variation de l’énergie de liaison à la densité de saturation nucléaire
(cadre supérieur) et de l’énergie de symétrie (cadre inférieur), dans de la matière symétrique
(δ = 0), asymétrique (δ = 0.5), et de la matière de neutrons pure (δ = 1).

Figure 2.9 – Effets dus à la variation de la densité de saturation nucléaire (cadre supérieur)
et du paramètre Lsym (cadre inférieur), dans de la matière symétrique (δ = 0), asymétrique
(δ = 0.5), et de la matière de neutrons pure (δ = 1).
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Figure 2.10 – Effets dus à la variation des paramètres d’ordre 2 pour le secteur isoscalaire (cadre
supérieur) et isovecteur (cadre inférieur), dans de la matière symétrique (δ = 0), asymétrique
(δ = 0.5), et de la matière de neutrons pure (δ = 1).

Figure 2.11 – Effets dus à la variation des paramètres d’ordre 3 pour le secteur isoscalaire (cadre
supérieur) et isovecteur (cadre inférieur), dans de la matière symétrique (δ = 0), asymétrique
(δ = 0.5), et de la matière de neutrons pure (δ = 1).
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Figure 2.12 – Effets dus à la variation des paramètres d’ordre 4 pour le secteur isoscalaire (cadre
supérieur) et isovecteur (cadre inférieur), dans de la matière symétrique (δ = 0), asymétrique
(δ = 0.5), et de la matière de neutrons pure (δ = 1).

Figure 2.13 – Effets dus à la variation de la masse effective de Landau (cadre supérieur) et de
sa séparation en isospin (cadre inférieur) dans de la matière symétrique (δ = 0), asymétrique
(δ = 0.5), et de la matière de neutrons pure (δ = 1).
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Pα Esat Esym nsat Lsym Ksat Ksym Qsat Qsym Zsat Zsym m∗
sat/m Δm∗

sat/m

MeV MeV fm−3 MeV MeV MeV MeV MeV MeV MeV

〈Pα〉 -15.8 32 0.155 60 230 -100 300 0 -500 -500 0.75 0.1

σPα ±0.3 ±2 ±0.005 ±15 ±20 ±100 ±400 ±400 ±1000 ±1000 ±0.1 ±0.1

Table 2.6 – Récapitulatif des valeurs moyennes et des incertitudes sur les paramètres empiriques.
Ces valeurs sont extraites à partir d’analyses expérimentales excepté concernant les paramètres
d’ordre élevé Qsat/sym et Zsat/sym, pour lesquels on considère les valeurs de la table 2.5. Source :
[Margueron et al., 2018a].

relativement bien contraints, leur domaine de variation est faible et, bien qu’ils aient une forte
influence sur l’équation d’état, le fait de les faire varier n’a qu’un faible impact. Notons d’autant
plus, que la pression n’est absolument pas influencer par la variation de ces paramètre, ce qui
n’est pas surprenant étant donné que la pression est défini comme la dérivée première de l’énergie
par nucléon.

La figure 2.9 représente l’influence de l’incertitude sur la densité de saturation nucléaire
et sur la pente de l’énergie de symétrie à la densité de saturation nucléaire. Concernant nsat,
les effets sont très faibles car là encore, il s’agit d’un paramètre bien contraint. En revanche,
l’incertitude sur Lsym a une influence importante dans les régions éloignées de la densité de
saturation nucléaire, que ce soit sur l’énergie de liaison, l’énergie de symétrie ou la pression.
Le fait que les effets dus à la variation des paramètres empiriques soient nuls à la densité de
saturation nucléaire provient du fait que le méta-modèle consiste en une expansion polynomiale
autour de nsat. On note que les effets de Lsym sont antagonistes avant et après la densité de
saturation nucléaire. Ainsi l’augmentation de Lsym a pour conséquence de réduire (respectivement
d’augmenter) fortement l’énergie de liaison à basse densités (respectivement à haute densité). On
note également que la pente de l’énergie de symétrie est fortement impacté par Lsym, prenant
un signe positif jusqu’à nsat pour les valeurs élevées de Lsym, et négatif pour les plus basses.

La figure 2.10 illustre les effets de l’incertitude sur le module d’incompressibilité. On constate
que les effets engendrés par la variation de Ksat sont moindres, tandis que ceux induits par la
contribution isovectorielle Ksym sont importants. Pour des valeurs faibles de Ksym, l’énergie de
symétrie prend une courbure fortement négative, tandis que pour des valeurs élevés, sa courbure
peut être légèrement positive.

On note aussi que, contrairement à Lsym, les effets de Ksym sont similaires de part et d’autre de
la densité de saturation nucléaire : une augmentation de Ksym s’accompagne d’une augmentation
de l’énergie par nucléon. Le paramètre Ksym semble alors être le paramètre empirique ayant la
plus forte influence sur la dépendance en densité de l’énergie de symétrie entre 2 et 4 nsat.

La figure 2.11 souligne le fort impact de l’incertitude sur le paramètre Qsat. Il s’agit du
paramètre du secteur isoscalaire ayant le plus d’influence sur l’équation d’état. L’impact de Qsat

est également important au delà de 2 nsat.
L’influence de l’incertitude sur les paramètres de plus haut ordre Zsat et Zsym est montrée par

la figure 2.12. Cette figure, comparée aux précédentes, illustre bien le fait que plus un paramètre
est d’ordre élevé, plus son influence sur l’équation d’état se trouve à haute densité. Cela provient
du fait que les paramètres d’ordre élevés ont des poids plus faibles autour de la densité de
saturation nucléaire.
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Enfin, sur la figure 2.13 est illustré l’impact de la masse effective de Landau m∗
sat et sa

séparation en isospin Δm∗
sat. Il est intéressant de remarquer que l’effet de l’incertitude sur ces

deux paramètres est relativement faible sur l’équation d’état.

2.4.2 Effets dus à la variation simultanée des paramètres empiriques

Dans cette section, nous discutons de l’influence des incertitudes cumulées sur tous les pa-
ramètres empiriques. La figure 2.14 illustre les effets engendrés par la variation simultanée de
tous les paramètres du secteur isoscalaire (cadre supérieur) et isovectoriel (cadre inférieur), sur
l’énergie par nucléon, l’énergie de symétrie, et la pression (de gauche à droite). Sur la figure
2.15, on représente les mêmes grandeurs en faisant varier conjointement les paramètres des deux
secteurs.

On remarque que les incertitudes cumulées sur tous les paramètres rendent la détermination
de l’équation d’état impossible au delà de 2–3nsat. Cependant, le méta-modèle est construit de
façon à explorer une large variété de dépendances en densité, et est donc capable de reproduire
les modèles existants, mais peut aussi explorer des dépendances non physiques. Par exemple, on
note sur les figures 2.14 et 2.15, que certaines paramétrisations explorées prédisent une énergie
de symétrie et/ou une pression négative, ce qui est impossible pour des raisons de stabilité.
Certaines paramétrisations conduisent également à des vitesses du son supérieures à celle de la
lumière, et doivent donc être éliminées de façon à respecter la causalité. Il convient donc de
prendre en compte différentes contraintes additionnelles telles que celles que nous venons de
mentionner avant de pouvoir correctement définir une bande d’équation d’état plausibles. Enfin,
une seconde raison pour laquelle on ne peut pas raisonnablement considérer que la figure 2.15
présente des bandes pouvant être interprétées comme des barres d’erreur sur l’équation d’état
provient directement du modèle : les paramètres entrant dans la méta-modélisation sont, par
construction, indépendants, ce qui est un avantage afin d’étudier leurs effets individuels, mais
qui ne permet pas de reproduire d’éventuelles corrélations ayant une origine physique entre ces
paramètres. De telles corrélations sont prédites par des calculs ab-initio. Ces corrélations entre
les paramètres du méta-modèle peuvent être implémentées en filtrant les modélisations possibles
via l’usage de méthodes bayésiennes, ce que nous allons illustrer dans le chapitre suivant.
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Figure 2.14 – Effets dus à la variation simultanée des paramètres empirique du secteur isoscalaire
(cadre supérieur) et isovectoriel (cadre inférieur), sur l’énergie de liaison par nucléon, l’énergie
de symétrie et la pression (de gauche à droite) dans de la matière symétrique (SNM, δ = 0), de
la matière asymétrique (ANM, δ = 0.5), et purement neutronique (PNM, δ = 1).

Figure 2.15 – Similaire à la figure 2.14 où tous les paramètres empiriques sont variés simulta-
nément (isoscalaires et isovecteurs confondus).
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La composition du cœur des étoiles à neutrons n’est à ce jour pas encore clairement déterminée.
Il se pourrait que des transitions de phase aient lieu de la matière nucléaire ordinaire, composée
uniquement de nucléons, vers de la matière exotique, pouvant inclure des condensations de mé-
sons, des hypérons, des quarks déconfinés, des quarks étranges, etc... Voir la section 1.4.3.6. Le
fait d’avoir de nouveaux degrés de liberté pour répartir l’énergie permet à l’équation d’état d’être
plus molle (excepté si les interactions induites par ces nouveaux degrés de liberté sont fortement
répulsives [Lattimer and Prakash, 2010]. Les modèles avec transition de phase conduisent donc
en général à des relations M-R montrant une diminution du rayon à masse quasi-constante. Les
masses les plus élevées que l’on ait observées jusqu’alors (1.667±0.021M� pour PSR J1903+0327
[Champion et al., 2008], 1.928 ± 0.017 M� pour PSR J1614-2230 [Fonseca et al., 2016b] et
2.01± 0.04 M� pour PSR J0348+0432 [Antoniadis et al., 2013]) permettent d’éliminer certains
modèles envisagés. Il existe des paramétrisations qui permettent à des modèles hypéroniques
ou de quarks de satisfaire ces contraintes, mais il est cependant difficile d’évaluer leur validité
dans des expériences de physique nucléaire. Il est par exemple possible de repousser la tran-
sition de phase à des densité telles que la masse des étoiles à neutrons à l’intérieur desquelles
elle se produit soit au delà des contraintes observationnelles que nous venons de mentionner
[Weissenborn et al., 2012]. Les équations d’état à transition de phase (voir la section 1.4.3.6) qui
respectent ces contraintes sur la masse maximale à atteindre ont un comportement similaire aux
équations d’état nucléoniques. Le même phénomène peut s’observer avec les modèle de quarks, et
il peut devenir impossible de discriminer parmi les deux scenarii grâce à la relation M-R extraite
de l’équation d’état (voir le phénomène de mascarade [Alford et al., 2005]).

Dans toute la suite, nous considérons le cœur des étoiles à neutrons constitué uniquement
de nucléons, d’électrons et de muons, sans transition de phase et utiliserons le modèle ELFc
introduit dans la section 2.2.2, de façon à conserver une grande liberté quand aux dépendances
en densités que l’on peut explorer. L’un des avantage de ce modèle, au delà de sa proximité avec
les expériences de physique nucléaire, est que la composition de la matière provient directement
de l’équilibre β, et permet donc de traiter la fraction de proton et sa dépendance en densité,
contrairement aux équations d’état polytropiques. Ceci permet d’explorer différents scenarii in-
fluencés par la fraction protonique concernant le refroidissement rapide des étoiles à neutrons
par émission directe de neutrinos (processus Urca direct, ou dUrca).

3.1 Connexion entre l’écorce et le cœur des étoiles à neutrons

En supposant une équation d’état, la relation M-R peut être obtenue grâce à l’intégration
des équations T.O.V. introduites dans la section 1.4.2. Dans le cas présent, le cœur de l’étoile
peut être décrit par le modèle ELFc. L’écorce, quant à elle (voir section 1.4.3.3 et 1.4.3.4 ne peut
pas être décrite par le modèle ELFc car les degrés de liberté pertinents sont les noyaux, et non
pas les neutrons et les protons. On peut alors utiliser deux équations d’état tabulées permettant
de reproduire l’écorce : un modèle de type Skyrme (SLy4, [Chabanat et al., 1998]) décrivant
l’écorce en considérant un modèle de goutte liquide compressible [Douchin and Haensel, 2001] et
le modèle FPS décrit dans la Ref. [Pandharipande and Ravenhall, 1989]. Notons qu’une étude
visant à adapter le méta-modèle aux noyaux est en cours de préparation [Chatterjee et al., 2017],
et permettrait, à terme, de décrire l’intégralité de l’étoile à neutrons depuis le cœur jusqu’à la
surface. Il convient donc de connecter l’équation d’état décrivant le cœur de l’étoile avec une
équation d’état décrivant l’écorce, de façon continue. Un moyen de réaliser ceci est d’utiliser une
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interpolation cubique entre l’équation d’état du cœur et celle de l’écorce. On considère que la
matière est décrite par l’équation d’état de l’écorce jusqu’à une densité ne, et que l’équation d’état
du cœur décrit la matière à partir d’une densité nc. On peut réaliser une interpolation cubique
dans le plan pression-densité en échelle logarithmique, de façon à connecter ces deux points de
façon continue dans la région de transition entre le cœur et l’écorce [Margueron et al., 2018b].

La consistance de la connexion de ces équations d’état avec des équations d’état décrivant le
cœur des étoiles à neutrons est discutée dans la Ref. [Fortin et al., 2016]. Il reste alors à choisir les
densités baryoniques numériques ne

0 et nc
0 auxquelles on effectue l’interpolation cubique entre les

deux équations d’état. Afin d’illustrer l’impact du choix de ces deux points sur les prédictions des
relation M-R, nous représentons sur la figure 3.1 les différentes relations M-R prédites (cadre de
gauche) pour lesquelles le cœur est décrit par le méta-modèle ELFc "standard" (voir table 2.5) et
pour des choix différents de ne

0 et nc
0. Les deux équations d’état décrivant l’écorce sont explorées :

les courbes SLY0 et FPS0 illustrent les relations obtenues en connectant les deux équation d’état
en prenant ne

0 = 0.1nsat et nc
0 = nsat ; les courbes SLY1 et FPS1 correspondent à une connexion

à plus haute densité pour l’écorce ne
0 = 0.2nsat et nc

0 = nsat, et les courbes SLY2 et FPS2
correspondent à une connexion à plus basse densité pour le cœur ne

0 = 0.1nsat et nc
0 = 0.7nsat.

On représente également la différence entre les différents modèles pour les différentes densités de
connexion choisies sur le cadre de droite.

On remarque que la différence de rayon induite par l’utilisation de modèles différents pour
décrire l’écorce a un impact inférieur à environ 20 m, et que le choix des densités auxquelles on
effectue l’interpolation cubique induit une différence de rayon de l’ordre de 50 m au maximum
pour les étoiles à neutrons ayant des masses élevées, et de l’ordre d’une centaine de mètres pour
les étoiles de plus faibles masses. Les observations d’étoiles à neutrons ne permettent pas à ce
jour d’obtenir une telle précision sur la mesure du rayon. On en conclut que les incertitudes
induites par la modélisation de l’écorce et de la transition écorce-cœur sont négligeables quant
aux prédictions quantitatives de la relation M-R obtenue avec le méta-modèle décrivant le cœur.

Dans la suite de cette thèse, nous considérons que l’écorce est décrite par le modèle SLy4
[Douchin and Haensel, 2001], et les densités auxquelles l’interpolation cubique est effectuée sont
ne
0 = 0.1nsat et nc

0 = nsat.

3.2 Influence des paramètres empiriques sur la relation M-R

De la même façon que dans la section 2.4, nous nous intéressons maintenant à l’influence de
l’incertitude sur les paramètres empiriques sur la prédiction de la relation M-R. Dans la section
3.2.1 on étudie l’impact des paramètres du secteur isoscalaire, et dans la section 3.2.2, celui des
paramètres isovecteurs.

3.2.1 Influence des paramètres isoscalaires

Les paramètres isoscalaires de plus bas ordre (Esat et nsat) ayant un domaine de variation
faible, leurs incertitudes impactent peu la relation M-R [Margueron et al., 2018b]. En revanche,
ceux pour lesquels les contraintes expérimentales sont moins bonnes peuvent explorer de plus
vastes domaines et modifient les prédictions. On illustre sur la figure 3.2 l’influence du module
d’incompressibilité Ksat et du paramètre de distorsion isoscalaire Qsat, en considérant leur valeur
maximale, moyenne et minimale définies dans la table 2.5. Sont également représentées par les
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Figure 3.1 – Différentes relations M-R prédites (cadre de gauche) pour lesquelles le cœur est
décrit par le méta-modèle ELFc "standard", déterminé par les valeurs moyennes de ses para-
mètres (voir table 2.5) et pour des choix différents des densités ne

0 et nc
0 entre lesquelles on

effectue l’interpolation cubique entre les équations d’état décrivant le cœur et l’écorce. Les
courbes SLY0 et FPS0 illustrent les relations obtenus avec les deux modèles d’écorce SLy4
[Douchin and Haensel, 2001] et FPS [Pandharipande and Ravenhall, 1989], en connectant les
deux équations d’état entre les points ne

0 = 0.1nsat et nc
0 = nsat ; les courbes SLY1 et FPS1

correspondent à une connexion à plus haute densité pour l’écorce ne
0 = 0.2nsat et nc

0 = nsat,
et les courbes SLY2 et FPS2 correspondent à une connexion à plus basse densité pour le cœur.
Le cadre de droite représente la différence de rayon prédits entre les différents modèles pour les
différentes densités de connexion choisies. La bande magenta correspond à la bande de masse des
étoiles à neutrons observées (entre 1.2 et 2M�). Source : [Margueron et al., 2018a].

croix les valeurs de la densité centrale en unité de nsat. On peut remarquer que dans les deux
cas, plus la valeur du paramètre est élevée, plus la relation M-R prédit des rayons importants
à masse égale. Cela provient du fait que l’équation d’état se durcit avec l’augmentation de ces
paramètres. Typiquement, rappelons que le module d’incompressibilité caractérise l’énergie qu’il
faut apporter pour comprimer la matière nucléaire (voir section 1.3.2.3), plus il est élevé, plus la
matière est incompressible et plus les rayons obtenus sont grands pour une même masse.

Nous discutons maintenant en détail de l’influence de Ksat et Qsat :

— Ksat : L’incertitude sur Ksat conduit ainsi à une incertitude sur le rayon de l’ordre de 200
m pour de faibles masses, et jusqu’à 400 m pour les masses élevées. Encore une fois, au
vu des contraintes observationnelles sur le rayon accessibles à ce jour, on peut considérer
que l’impact de la variation de Ksat est relativement faible.

— Qsat : L’absence de contraintes expérimentales sur le paramètre Qsat lui confèrent un
intervalle de valeurs possibles plus important (de -100 MeV à 700 MeV) et l’incertitude
sur ce paramètre a une forte influence sur les relations M-R obtenues. Notons qu’il s’agit
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Figure 3.2 – Influence des paramètres isoscalaires Ksat (cadre de gauche) et Qsat (cadre de
droite) sur les relations M-R obtenues à partir du méta-modèle ELFc. La bande magenta repré-
sente le domaine de masses dans lequel on observe des étoiles à neutrons (entre 1.2 et 2M�). Les
croix indiquent la densité centrale de l’astre en unité de nsat. Source : [Margueron et al., 2018a].

du paramètre du secteur isoscalaire ayant le plus fort impact sur l’équation d’état jusqu’à
4nsat (voir figure 2.11), et il est donc logique qu’il ait également une grande influence sur
la relation M-R.

La variation des paramètres se fait dans les intervalles qui ont été définis dans la table 2.5 et
n’exclue pas des comportement non physiques. Nous verrons par exemple dans la section 3.3.1
que le méta-modèle déterminé avec Qsat = −100 MeV et les autres paramètres fixés à leurs
valeurs moyennes produit une équation d’état très molle, pour laquelle le critère de stabilité
n’est plus satisfait au delà d’une certaine densité.

3.2.2 Influence des paramètres isovectoriels

On étudie à présent les effets dus à la variation des paramètres du secteur isovectoriel sur la
relations M-R produit par le méta-modèle.

La figure 3.3 est similaire à la figure 3.2 et montre cette fois-ci l’influence des paramètres
isovecteurs. On remarque que l’influence de l’énergie de symétrie est faible, ce qui n’est pas
surprenant puisque d’une part, elle explore des valeurs dans un domaine de variation relativement
restreint, et d’autre part, car elle n’a aucun effet sur la pression (voir section 2.4.1). Nous avons vu
dans la section 2.4.1 que les paramètres Lsym et Ksym sont ceux qui modifient le plus fortement la
pression [Margueron et al., 2018a]. On note sur la figure 3.3 qu’ils sont donc aussi les paramètres
ayant le plus d’influence sur la relation M-R. L’incertitude sur Lsym entraine une incertitude sur
le rayon de l’ordre de 2 km pour les masses faibles, et de 1 km pour les hautes masses, tandis
que l’incertitude sur Ksym induit une erreur sur le rayon environ deux fois moins importante,
de l’ordre de 1 km pour les basses masses et de 500 m pour les masses élevées. Il est interessant
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Figure 3.3 – Influence des paramètres du secteur isovectoriel jusqu’à l’ordre 4 sur les relations
M-R obtenues à partir du méta-modèle ELFc. La bande magenta représente le domaine de masses
dans lequel on observe des étoiles à neutrons (entre 1.2 et 2M�). Les croix indiquent la densité
centrale de l’astre en unité de nsat. Source : [Margueron et al., 2018a].

de remarquer que les effets les plus importants dus à l’incertitude sur Lsym se trouvent à des
masses inférieures à 1.2 M�, pour lesquelles la densité est comprise entre nsat et 2nsat, alors que
les effets engendrés par l’incertitude sur Ksym ont lieu à des masses et des densités plus élevées.
Cela provient directement du méta-modèle qui repose sur une expansion polynomiale autour de
la densité de saturation nucléaire, impliquant le fait que plus l’ordre d’un paramètre est élevé,
plus son impact sur l’équation d’état est important à plus haute densité. On note de la même
façon que l’incertitude sur Qsym engendre une incertitude sur le rayon pour des densités centrales
autour de 3nsat correspondant à des masses d’étoiles à neutrons élevées.

En résumé, les paramètres du méta-modèle ayant une forte influence quant à la prédiction de
la relation M-R sont Qsat, Ksym, et Lsym. De prochaines contraintes expérimentales pourraient
être obtenues sur ces paramètres [Abrahamyan et al., 2012], mais leur fort impact sur la relation
M-R permet également de les contraindre via l’observation des étoiles à neutrons. Nous proposons
dans le chapitre 4 une méthode permettant d’extraire les valeurs de ces paramètres à partir de
l’analyse de l’émission thermique des étoiles à neutrons.

3.3 Prise en compte de certaines contraintes physiques

Le méta-modèle ELFc ne suppose aucune corrélation entre ses paramètres, ce qui lui confère
une grande souplesse et lui permet d’explorer une large gamme de dépendance en densité. Ce-
pendant, certaines paramétrisations peuvent conduire à des équations d’état non physique. Dans
les sections suivantes nous imposons différentes contraintes physiques telles que la stabilité ou la
causalité afin de filtrer les variations accessibles aux paramètres empiriques. Les barres d’erreur
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sur les équation d’état et les relations M-R produites seront ainsi réalistes.

3.3.1 Confrontation du méta-modèle aux contraintes physiques

Dans cette section nous considérons trois contraintes physiques et une contrainte observation-
nelle que l’équation d’état doit respecter :

— Stabilité hydrostatique : Dans le cadre de la relativité générale et en considérant l’équation
d’état doit être solution des équations T.O.V., le gradient de la pression et de la densité
d’énergie doit être positif quelle que soit la densité.

— L’énergie de symétrie S2(n0) doit être positive.
— Causalité : La vitesse du son dans le milieu doit rester inférieure à la vitesse de la lumière

(vs < c), et l’on exclu également les solutions impliquant une vitesse du son imaginaire
(v2s < 0).

— Le méta-modèle doit être en mesure de reproduire des masses de 2 M� de façon à satisfaire
la contrainte observationnelle [Demorest et al., 2010, Antoniadis et al., 2013].

Ces contraintes sont imposées pour la matière à l’équilibre β et sur une gamme de densité
allant de nsat à nmax, où nmax est définie comme étant la densité centrale correspondant à une
étoile de 2 M�.

La vitesse du son dans un milieu composé d’électrons (xe), de muons (xμ), de neutrons (xn)
et de protons (xp) s’obtient à partir de la dérivée de la pression totale Ptot par rapport à la
densité n0 :

(vs/c)
2 =

dPtot

dn0
/
[
mtotc

2 + etot + Ptot/n0

]
, (3.1)

où etot est l’énergie par particule, et avec

mtotc
2 = xpmpc

2 + xnmnc
2 + xemec

2 + xμmμc
2 . (3.2)

Concernant le comportement de l’énergie de symétrie au delà de la densité de saturation
nucléaire, elle est étroitement liée au processus de refroidissement rapide d’étoiles à neutrons par
émission directe de neutrinos (dUrca). Ce processus provient de l’équilibre β entre les réactions
suivantes :

n → p+ e− + ν̄e , (3.3)

p+ e− → n+ νe . (3.4)

Le second processus est bloqué tant que les électrons et les protons ne sont pas suffisam-
ment énergétiques, et dans ce cas, l’équilibre β est assuré par des interactions faibles impliquant
d’autres particules (on parle de processus Urca modifié) et se produit alors à un taux plus faible
[Shapiro and Teukolsky, 1983]. Le processus direct est rendu possible si le moment de Fermi as-
socié aux protons, et donc leur densité, est suffisante. Dans de la matière de neutrons, protons,
et électrons, l’inégalité des moments de Fermi,

kFp
+ kFe

> kFn
, (3.5)

conduit à la condition suivante sur la fraction protonique xp = np/(nn + np) > 1/9

[Lattimer and Swesty, 1991].
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Lorsqu’on inclut les muons, la condition sur la fraction protonique est modifiée :

xp > xDU , où xDU =
[
1 + (1 + x1/3ep )3

]−1
, (3.6)

avec xep = ne/np = ne/(ne + nμ) [Klähn et al., 2006].
La fraction protonique étant gouvernée principalement par l’énergie de symétrie, cette dernière

influence fortement la réalisation de ce processus direct. En l’absence de muons, on obtient xep = 1

et on retrouve la limite de xDU = 1/9 [Lattimer and Swesty, 1991].
Le refroidissement rapide des étoiles à neutrons n’est pas uniquement du au proces-

sus Urca. Il peut également être impacté par le phénomène de superfluidité et de super-
conductivité dans le cœur de l’astre [Leinson, 2015], des champs magnétiques locaux dans l’écorce
[Bonanno et al., 2014], la déplétion de la surface de Fermi en raison de corrélations nucléaire
de courte porté [Dong et al., 2016]. Le refroidissement résulte en réalité de tous ces phéno-
mènes, mais leur importance respective n’est encore pas clairement établie à ce jour (voir
[Steiner et al., 2005, Li et al., 2008, Horowitz et al., 2014, Li et al., 2014] pour une revue dé-
taillée). Dans notre cas, nous considérerons que la seule condition permettant le refroidissement
rapide des étoiles à neutrons est donnée par l’équation 3.6.

Les observations semblent indiquer qu’il existe plusieurs classes d’étoiles à neutrons dont
le refroidissement diffère. On distingue les étoiles isolées [Yakovlev and Pethick, 2004], les
magnétars [Viganó et al., 2013], et les binaires X de faible masse en quiescence (qLMXBs)
[Heinke et al., 2014]. Le scénario de refroidissement minimal dans lequel le processus dUrca n’est
pas permis permet de rendre compte de la plupart des étoiles observées [Page et al., 2004]. No-
tons que le refroidissement rapide rendrait les étoiles isolées trop froides pour qu’elles soient
détectées. En effet, on observe des étoiles à neutrons dans moins de la moitié des restes de
supernovæ dans un rayon de 5 kpc [Kaplan et al., 2004, Kaplan et al., 2006]. Le processus ra-
pide ne semble pas avoir lieu dans la plupart des étoiles à neutrons observées. La luminosité de
l’émission thermique des magnétars est systématiquement supérieure à celles des autres pulsars,
ce qui illustre bien le rôle du champ magnétique dans le refroidissement des étoiles à neutrons
[Viganó et al., 2013]. Concernant les qLMXBs, elles semblent observer un scénario de refroidisse-
ment standard, à l’exception de deux sources particulièrement froide et pour lesquelles il n’est pos-
sible de fournir qu’une borne supérieure à leur température : J1808.4-3658 [Heinke et al., 2014]
et 1H 1905+00 [Jonker et al., 2007]. Leurs faibles températures pourraient être expliquées par le
processus de refroidissement rapide.

Le champ magnétique semble avoir un effet important sur le refroidissement, mais la masse
des étoiles à neutrons est aussi un paramètre important. En effet il pourrait exister une masse
critique au delà de laquelle la densité centrale permet à la fraction protonique de dépasser la
limite xDU [Yakovlev and Pethick, 2004], et ainsi d’autoriser le processus dUrca uniquement
pour les étoiles de masse élevée. Les observations actuelles ne permettent pas encore déterminer
cette masse critique. Cela nous conduit à explorer trois cas de figure dans lesquels le processus
dUrca est rendu possible pour des étoiles à neutrons ayant une masse comprise dans les différents
intervalles recensés dans la table 3.1 (de façon à ce que les trois scenarii ne se recouvrent pas).

Au vu des différentes contraintes que nous venons de discuter, il est possible de filtrer les équa-
tions d’état et d’en déduire de nouvelles distributions pour les paramètres empiriques. Comme
nous l’avons vu dans la section 3.2.1, les paramètres Esat, nsat, et la masse effectives et sa sé-
paration en isospin n’ont pas une grande influence sur l’équation d’état et sur les relation M-R
produites. Il convient donc d’étudier la variation des 8 autres paramètres (Esym, Lsym, Ksat,
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Scénario masses pour lesquelles le processus dUrca est possible

DURCA-0 pas de processus dUrca ou bien M > 2M�

DURCA-1 1.8 < M < 2.0M�

DURCA-2 1.6 < M < 1.8M�

Table 3.1 – Trois scenarii envisagés concernant la possibilité d’un refroidissement rapide des
étoiles à neutrons (voir le texte pour plus de détail).

Pα Esym Lsym Ksat Ksym Qsat Qsym Zsat Zsym

MeV MeV MeV MeV MeV MeV MeV MeV

Pα,1 32 60 230 -100 300 0 -500 -500

Pα,2 2 15 20 100 400 400 1000 1000

Min 26 20 190 -400 -1300 -2000 -4500 -5500

Max 38 90 270 200 1900 2000 3500 4500

pas 2 10 20 75 400 400 1000 1000

N 7 8 5 9 9 11 9 11

Table 3.2 – Récapitulatif des valeurs moyennes Pα,1, des déviations standards Pα,2, des valeurs
maximales et minimales associées à chaque paramètres ayant une influence notable sur l’équation
d’état et sur les relations M-R. Les deux dernières lignes recensent la taille du pas choisi pour
la variation de ces paramètres, ainsi que le nombre de pas considérés au total afin de couvrir le
domaine de variation N . Source : [Margueron et al., 2018b].

Ksym, Qsat, Qsym, Zsat et Zsym) vis à vis des contraintes. A un ensemble de paramètres donné
correspond une unique équation d’état et donc une unique relation M-R. Pour effectuer cette
étude, il convient de générer un grand nombre de paramétrisations différentes en faisant varier
conjointement les paramètres dans leur domaine de variation. On rappelle les valeurs moyennes
Pα,1, les déviations standards Pα,2, les valeurs maximales et minimales associées à chaque para-
mètre dans la table 3.2. Les deux dernières lignes de cette table donnent la taille du pas choisi
pour la variation de chaque paramètre ("pas"), ainsi que le nombre de pas considérés N . L’ana-
lyse qui va suivre est basée sur une collection de 25 millions de paramétrisations différentes de
l’équation d’état [Margueron et al., 2018b].

Afin de filtrer les équations d’état qui satisfont les contraintes dans les différents scenarii
DURCA-0, DURCA-1 et DURCA-2, on peut attribuer à ces dernières une probabilité wfilter = 1,
et attribuer une probabilité wfilter = 0 à celles qui ne satisfont pas au moins l’une des contraintes.
Cette probabilité joue le rôle de distribution a priori sur les paramètres et nous permet de réa-
liser une analyse bayésienne. On peut alors définir une probabilité de vraisemblance (likelihood)
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associée à une paramétrisation donnée :

plik({Pα}i) = 1

Nlik
wfilter({Pα}i)

8∏
α=1

gPα,1,Pα,2
(Pα) , (3.7)

où la fonction gPα,1,Pα,2
représente la distribution a priori (supposée gaussienne) du paramètre

Pα, ayant pour valeur moyenne Pα,1 et pour déviation standard Pα,2 (voir les deux premières
ligne de la table 3.2) :

gPα,1,Pα,2
(Pα) =

1√
2πPα,2

exp

[
−1

2

(
Pα − Pα,1

Pα,2

)2
]
. (3.8)

La normalisation Nlik est obtenue en intégrant la probabilité de vraisemblance sur tous les
paramètres

Nlik =

∫
dP1 · · ·

∫
dP8 plik (3.9)

La probabilité a posteriori plik ainsi construite prend en compte les connaissances que nous
pouvons avoir sur les paramètres contraints par des expériences de physique nucléaire au tra-
vers des distributions a priori g, c’est notamment le cas pour Esym, Lsym et Ksat. Les autres
paramètres qui ne sont pas contraints possèdent une distribution plus large (choisie à 4σ), qui
leur confèrent plus de liberté (voir la section 2.3 quant à l’extraction de leur valeurs moyennes
et de leur déviations standards). La probabilité plik est sensée prendre de grandes valeurs dans
les régions de l’espace des paramètres pour lesquels l’équation d’état satisfait les contraintes
physiques. Parmi les 25 millions d’équations d’état produites, 4 millions satisfont ces conditions
dans le scénario DURCA-0, 600 000 pour le scénario DURCA-1 et enfin 700 000 pour le scénario
DURCA-3.

3.3.2 Analyse de la probabilité de vraisemblance des équations d’état

Afin d’étudier la probabilité associée à chaque paramètre indépendamment, après avoir filtré
les équations d’état, on peut construire la probabilité marginale à un paramètre p1(Pα) comme :

p1(Pα) =

⎧⎨
⎩

8∏
β( �=α)=1

∫
dPβ

⎫⎬
⎭ plik({Pα, Pβ}) , (3.10)

On représente cette distribution de probabilité marginale pour tous les paramètres et dans les
trois scenarii DURCA envisagés sur la figure 3.4, ainsi que la distribution a priori. En comparant
les distributions a posteriori aux distribution a priori, on s’aperçoit que les paramètres de plus
bas ordre ne sont que très légèrement modifiés par les filtres, c’est le cas pour Esym, Lsym et
Ksat, tandis que les paramètres d’ordre élevés Ksym, Qsat/sym et Zsat/sym sont fortement impac-
tés. Deux explications peuvent être avancées : premièrement, les paramètres faiblement modifiés
sont ceux pour lesquels les expériences de physique nucléaire fournissent de bonnes contraintes,
et leur domaine de variation sont relativement petits par rapport aux larges domaines explorés
par les autres paramètres ; deuxièmement, ce sont des paramètres de bas ordre, et ils ont donc
un impact à plus basses densité sur l’équation d’état, contrairement aux autres paramètres qui
modifient le comportement à haute densité. Or, les contraintes que nous appliquons sont princi-
palement reliées au comportement de l’équation d’état à haute densité. On note également que
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Figure 3.4 – Probabilité à un paramètre p1 pour tous les paramètres et dans les trois scenarii
DURCA envisagés. Source : [Margueron et al., 2018b].

les distributions a posteriori sont légèrement plus piquées et plus étroites pour les paramètres
Qsat/sym et Zsat/sym. Concernant les différents scenarii DURCA, on observe un décalage systé-
matique des distributions a posteriori vers des valeurs plus faibles pour DURCA-0, et plus hautes
pour DURCA-1 et DURCA-2 pour les paramètres isovectoriels Qsym and Zsym, ce qui peut être
expliqué par le fait que les scenarii DURCA-1 et 2 sélectionnent des valeurs plus grandes de
l’énergie de symétrie S(n0) car ils nécessitent une fraction protonique plus importante au delà de
la densité de saturation nucléaire. On observe la tendance inverse pour les paramètres isoscalaires
Qsat et Zsat, rendant l’équation d’état plus molle et permettant d’atteindre des densités centrales
supérieures. L’effet le plus marquant concerne le paramètre Ksym, pour lequel les distributions a
posteriori sont systématiquement plus piquées et décalées vers des valeurs plus élevées quel que
soit le scénario DURCA. Cela se comprend par le fait que Ksym est le paramètre qui influence le
plus fortement la fraction protonique pour des densités correspondant à des masses entre 1.6 et
2 M� (c’est à dire n0 = 2− 3nsat).

À partir des distributions a posteriori obtenues après le filtrage, on peut extraire la valeur
des centroïdes 〈Pα〉 et les déviations standards σα associées à chaque paramètre selon :

〈Pα〉 =
∫

dPα Pα p1(Pα) , (3.11)

σ2
α =

∫
dPα [Pα − 〈Pα〉]2 p1(Pα) . (3.12)

On recense les valeurs obtenues dans les trois scenarii DURCA dans la table 3.3. On rappelle
également les distributions a priori dans la ligne "prior", et la ligne "pR" est discutée plus loin.
On remarque que les valeurs et les incertitudes des 8 paramètres ne sont pas drastiquement
impactées par le filtre. Même dans le cas de Ksym notamment, on trouve Ksym = −103 MeV
dans le scenario DURCA-0, -73 MeV pour DURCA-1, et -48 MeV pour DURCA-2.
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Table 3.3 – Centroïdes et déviations standards des distributions de probabilités à un paramètre
p1(Pα) définies par l’équation 3.10. Les lignes notées p1,RM correspondent aux distributions
obtenues après résolution du problème inverse. Source : [Margueron et al., 2018b].
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Le fait que les probabilités p1 ne soient pas très impactées par le filtrage peut se comprendre
car le méta-modèle est très souple, et certains effets dus à la variation d’un seul paramètre peuvent
être compensés par les autres paramètres. Afin de tirer plus d’information sur l’effet du filtrage, il
convient de construire une probabilité non pas à un paramètre, mais à deux paramètres, de façon
à étudier les corrélations qui existent entre les paramètres au regard des contraintes physiques
que l’on impose. On peut construire une telle probabilité marginale :

p2(Pα, Pβ) =

⎧⎨
⎩

8∏
γ( �=α,β)=1

∫
dPγ

⎫⎬
⎭ plik({Pγ}) . (3.13)

Ces probabilités marginales à deux paramètres sont d’autant plus intéressantes qu’elles per-
mettent de faire apparaître des corrélations entre les paramètres ayant une origine physique,
induites uniquement par les contraintes qui sont imposées lors du filtrage, étant donné que le
modèle ELFc est construit de façon à ce que tous les paramètres soient indépendants. On re-
présente sur les figures 3.5 et 3.6, La probabilité marginale à deux paramètres p2(Qsat, Pα), et
p2(Qsym,Ksym). De façon à ce que ces corrélations ne proviennent que des contraintes physiques
et ne soient pas influencées par les distributions a priori des paramètres, ceux-ci varient avec une
distribution uniforme entre leurs valeurs maximales et minimales indiquées dans la table 3.2.

Il est intéressant de remarquer que les valeurs de Qsat élevés sont préférées. Les valeurs
négatives de Qsat ont pour effet de produire des équations d’état très molles, dans lesquelles
la contrainte sur la vitesse du son (vs/c)

2 > 0 n’est pas respectée et conduit à une instabilité
spinodale. Cela se retrouve sur la figure 3.5. On ne note pas de limite quant aux valeurs élevées car
nous n’imposons qu’une borne inférieur M > 2M� pour la masse maximale à reproduire. Imposer
une borne supérieure pourrait contraindre la valeur maximale de Qsat [Margueron et al., 2018b].
On note également que ces corrélations sont très peu sensibles aux différents scenarii DURCA.

On observe sur la figure 3.6 une anti-corrélation entre Ksym et l’ordre supérieur Qsym. Cette
anti-corrélation est d’autant plus marquée dans le scénario DURCA-0, pour lequel la fraction
protonique doit rester suffisamment faible jusqu’à des densités centrales correspondants à une
étoile à neutrons de 2 M�. Ansi, une augmentation de Ksym doit être compensée par une dimi-
nution de Qsym. Dans les deux autres scénarii, la fraction protonique peut être plus élevée à des
densités plus basses, et les deux paramètres peuvent prendre de grandes valeurs . Cependant, des
valeurs trop élevés de Ksym produisent également des équations d’état acausales et ne passent
pas le filtre.

De façon à évaluer plus finement les corrélations entre les paramètres, et pour avoir une idée
quantitative, on peut calculer les matrices de corrélations définies comme :

corr(Pα, Pβ) =
cov(Pα, Pβ)

σασβ
, (3.14)

où cov(Pα, Pβ) est la covariance et s’écrit

cov(Pα, Pβ) =

∫
dPα

∫
dPβ

[
Pα − 〈Pα〉

][
Pβ − 〈Pβ〉

]
p(Pα, Pβ) . (3.15)

On illustre les matrices de corrélations obtenues pour les 8 paramètres dans les trois scenarii
DURCA sur la figure 3.7. Comme la matrice de corrélation des distributions à priori est diagonale,
tous les termes non diagonaux de la matrice de corrélation proviennent des contraintes physiques
qui sont imposées, ce qui constitue un intérêt majeur pour le modèle ELFc en comparaison avec
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d’autres modélisations existantes (Skyrme, Gogny, RMF) pour lesquelles des corrélations a priori
existent entre les paramètres mais n’ont pas nécessairement une origine physique. Les éléments
de la matrice de corrélation prennent une valeur nulle lorsque la corrélation est inexistante, +1
lorsque les paramètres sont fortement corrélés, et -1 lorsqu’ils sont fortement anti-corrélés. Afin
de raisonner quantitativement, on peut dire que la corrélation est faible dès lors que l’élément de
matrice prend une valeur inférieur à 0.5, et que la corrélation est forte au delà de 0.8 (en valeur
absolue).

On note sur la figure 3.7 que les corrélations entre les paramètres sont globalement faibles. Ces
matrices peuvent être comparées à d’autres études similaires effectuées sur des modèles de type
Skyrme (voir [Kortelainen et al., 2010, McDonnell et al., 2015, Roca-Maza et al., 2015]). Cepen-
dant, les contraintes physiques imposées dans le cadre de cette étude sont moins contraignantes
que celles imposées dans ces travaux. Il a été montré que le fait de filtrer les paramétrisations
possibles selon certaines contraintes physiques réduisaient fortement le nombre d’équation d’état
vraisemblables [Klähn et al., 2006, Dutra et al., 2012]. Cela révèle l’existence de corrélations plus
forte dans ces modèles, à l’inverse du méta-modèle que nous considérons.

Sur la figure 3.7, on constate que, bien que les corrélations soient très faibles, elles sont
présentes et montrent même une structure en bloc, révélant ainsi des corrélations non triviales
à plusieurs paramètres. On note également un bloc de corrélation dans le secteur isoscalaire
qui n’est que très peu modifié d’un scénario à l’autre. On note cependant un décalage vers les
ordres plus bas en passant de DURCA-0 à 1 et 2, ce qui n’est pas surprenant puisque le scénario
DURCA-2 est celui qui fournit les contraintes à plus basse densité, tandis que DURCA-0 influence
les densités plus élevées. On note par ailleurs qu’il s’agit d’anti-corrélations illustrant donc des
phénomènes de compensation. On remarque également des corrélations à deux paramètres, ty-
piquement entre Qsat et Zsat, induite par la causalité, et entre Qsat et Ksym qui n’apparaît que
dans le scenario DURCA-1.

Pour résumer, les contraintes sur la causalité et sur l’hypothèse d’un processus dUrca font
émerger des corrélations entre les paramètres empiriques mais elles restent faibles. La faiblesse de
ces corrélations provient de la flexibilité du méta-modele, contrairement aux modèles basés sur
des interactions comme Skyrme, Gogny ou bien des Lagrangiens relativistes (RMF, RHF) qui sont
beaucoup plus contraints par leurs symétries internes et induisent des corrélations plus grandes
[Kortelainen et al., 2010, McDonnell et al., 2015, Roca-Maza et al., 2015]. Nous observons aussi
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des corrélations à plusieurs paramètres traduisant des contraintes complexes. Un travail similaire
inclut les contraintes provenant des masses et des rayons atomiques [Chatterjee et al., 2017].

3.3.3 Impact sur les propriétés générales des étoiles à neutrons

On s’intéresse à présent à l’impact des contraintes physiques imposées dans la section précé-
dente sur différentes propriétés des étoiles à neutrons telles que leurs masses, rayons, moment
d’inertie, fraction protonique, ou encore leurs densités centrales. On peut séparer en quatre
groupes la collection des 25 millions d’équations d’état correspondant à des paramétrisations
différentes, selon la valeur de la probabilité a posteriori plik qui leur est associée, en construi-
sant quatre intervalles de confiance. On définit le premier groupe contenant environ 67 % des
équations d’état et qui correspond à un intervalle de confiance à 1σ comme étant celui pour
lequel plik ≥ pmax

lik e−1/2, où pmax
lik désigne la probabilité maximale. Le second groupe, à 2σ,

contient environ 95 % de l’échantillon et correspond aux probabilités plik ≥ pmax
lik e−2. De la

même façon, l’intervalle de confiance à 3σ regroupe 99.9 % des équations d’état et correspond
à plik ≥ plik,maxe

−9/2, et enfin le groupe à 4σ qui contient la quasi-totalité de l’échantillon
correspond à plik ≥ plik,maxe

−8.
Après avoir considéré les différents filtres sur les 25 millions d’équations d’état, il reste 16

équations d’état dans le groupe à 1σ pour le scénario DURCA-0, 10 pour DURCA-1 et 5 pour
DURCA-2 ; 650 équations d’état dans le groupe à 2σ pour l’hypothèse DURCA-0, 160 pour
DURCA-1 et 140 pour DURCA-2 ; et enfin 75 000 dans le groupe à 4σ dans le scénario DURCA-
0, 12 000 pour DURCA-1 et 14 000 pour DURCA-2. À partir de ces intervalles de confiance, on
peut générer les mêmes intervalles dans la relation M-R prédit par la méta-équation d’état, de
la façon suivante [Margueron et al., 2018b] :

pnσMR(M,R) =
∑

i∈nσ−CL

plik({Pα}i)δ(Mα −M)δ(Rα −R) , (3.16)

où Mα et Rα sont les masses et les rayons obtenus après résolution des équations T.O.V. pour
une paramétrisation donnée {Pα}i, et nσ désigne l’intervalle de confiance.

Dans la pratique, l’axe des masses est découpé en 13 intervalles, et celui des rayon en 200
intervalles, tels que :

M(kM ) = Mmin + (kM − 1)ΔM , (3.17)

R(kR) = Rmin + (kR − 1)ΔR , (3.18)

avec Mmin = 0.8M�, ΔM = 0.1M�, Rmin = 9.5 km, ΔR = 50 m, et avec les incréments
kM = 1, . . . , 13 and kR = 1, . . . , 200.

De façon identique, on peut construire les intervalles de confiance pnσIR(I, R) entre le
moment d’inertie I et la masse M . Le moment d’inertie s’écrit [Hartle and Sharp, 1967,
Morrison et al., 2004] :

I =
8π

3

∫ R

0
drr4ρ

(
1 +

P

ρc2

)
ω̄

Ω
eλ−Φ , (3.19)

avec ω̄ la fréquence de rotation locale, prenant en compte les corrections apportées par la relativité
générale au moment angulaire Ω. Il s’agit d’une faible correction et le moment angulaire peut
s’écrire ω = Ω − ω̄. On retrouve le moment d’inertie de la théorie newtonienne en prenant
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λ = Φ = 0 et P 	 ρc2. On obtient le moment d’inertie via l’équation (3.19) après avoir résolu
les équations T.O.V. en régime statique, et en prenant une valeur de ω̄ arbitrairement faible au
centre de l’astre.

On peut également représenter les intervalles de confiance entre le redshift à la surface de
l’astre et la masse pnσzM (z,M) ; entre la fraction protonique centrale et la masse pnσxpM

(xp,M) ;
entre l’épaisseur de l’écorce et la masse pnσΔRcrustM

(ΔRcrust,M) et enfin entre la densité centrale
et la masse pnσncM

(nc,M).
On représente toutes ces probabilités sur les figures 3.8 and 3.9 pour les trois hypothèses

DURCA. La région centrale (en rouge) indique l’intervalle de confiance à 1σ, la région intermé-
diaire (en bleu) correspond à l’intervalle de confiance à 2σ, et enfin la région la plus étendue (en
rose) indique l’intervalle à 4σ. La figure 3.8 recense les probabilités entre la masse et le rayon
(cadre supérieur), le moment d’inertie (cadre central), et le redshift à la surface (cadre inférieur).
On note que la borne supérieure du rayon vis-à-vis de la masse n’est pas impactée par les diffé-
rentes hypothèses DURCA, mais que la borne inférieure descend plus bas pour le cas DURCA-0.
Plus précisément, dans les deux autres hypothèses, le rayon semble relativement indépendant
de la masse, tandis que pour le scénario DURCA-0, le rayon passe de 12.8 ± 0.3 km pour une
masse M = 0.8M�, à un rayon de 12.0 ± 0.6 km pour une masse de M = 2M�. Ceci explique
également le fait que le moment d’inertie puisse être plus petit et que le redshift puisse être plus
grand dans ce scénario. Des observations permettant de conclure à un rayon de 10–11 km serait
incompatible avec les hypothèses DURCA-1 et 2.

La figure 3.9 représente des caractéristiques internes des étoiles à neutrons, telles que la
fraction protonique centrale xp (cadre supérieur), l’épaisseur de l’écorce ΔRcrust (cadre central)
et la densité centrale nc (cadre inférieur) en fonction de la masse. Le fait que la fraction protonique
centrale soit fortement impactée par les différents scenarii n’est pas surprenant dès lors que c’est
cette dernière qui gouverne la possibilité du processus dUrca. Dans le cas de l’hypothèse DURCA-
0, la fraction protonique doit être inférieure à 11%, tandis que DURCA-1 autorise des valeurs plus
élevées, et encore plus élevées pour DURCA-2. Il est intéressant de remarquer que les différentes
valeurs pour la fraction protonique n’ont aucun effet sur l’épaisseur de l’écorce ou sur la densité
centrale.

La figure 3.10 représente la compacité (M/M�)/(R/km) en fonction de la masse dans les
différents scenarii. On remarque encore une fois que les hypothèses DURCA n’ont pas d’impact,
excepté pour les très hautes masses (M > 1.8M�) pour lesquelles la compacité peut être plus
élevée dans le scénario DURCA-0.

On peut utiliser une mesure de la compacité afin d’estimer la masse d’une étoile
à neutrons. La compacité de l’étoile NS RX J0720.4-3125 a été précisément mesurée
0.105±0.002 [Hambaryan et al., 2017] (en pointillés sur la figure 3.10), et l’on peut extraire une
estimation de la masse de cet objet. On obtient une masse de 1.33±0.04 M� avec un intervalle
de confiance de 1σ sous l’hypothèse que cette étoile possède un cœur composé uniquement de
nucléons, et que son équation d’état satisfait les contraintes physiques imposées par le filtre.
De la même façon, il est possible d’extraire son rayon de la figure 3.8, donnant une valeur de
12.7±0.3 km [Margueron et al., 2018b].

Au vu des figures 3.8, 3.9 et 3.10 on peut conclure que les propriétés étudiées ici des étoiles
à neutrons sont relativement universelles et sont faiblement impactées par les différentes hy-
pothèses DURCA. Il a été montré que les conditions de neutralité électrique et d’équilibre β

confèrent à l’équation d’état un comportement relativement universel pour des équations d’état
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qui n’autorisent pas le processus dUrca [Blaschke et al., 2016] (qui correspond à l’hypothèse
DURCA-0 jusqu’à des masses de 2 M�). On peut conclure de cette étude que cette universalité
est maintenue pour des équations d’état qui autorisent le processus dUrca, typiquement pour
des compacités faibles pour lesquelles il est raisonnable de penser que la matière est purement
nucléonique.

La figure 3.11 représente les centroïdes des distributions de rayon en fonction de la masse
(voir figure 3.8) obtenues dans les différents scenarii DURCA (cadre supérieur), et leur dévia-
tion standard (cadre inférieur). La façon la plus simple de calculer le centroïde 〈Rnσ(M) et la
déviation standard σR,nσ(M) est de supposer que les distributions sont relativement proches de
distributions gaussiennes. Le centroïde est alors pris comme étant la valeur moyenne entre la
valeur la plus basse de la bande et la valeur la plus haute, pour les trois intervalles de confiance
à 1σ (en rouge), 2σ (en bleu), et 4σ (en rose). La déviation standard est alors calculée comme
la moitié de la largeur de la bande. On divise cette valeur par n afin d’évaluer à quel point
les distributions sont gaussiennes. Une autre façon d’estimer le centroïde est de considérer la
probabilité pnσMR(M,R) :

〈Rnσ(M)〉2 = 1

NMR

∫
R2pnσMR(M,R) dR , (3.20)

avec

NMR =

∫
dR pnσMR(M,R) , (3.21)

et la déviation standard est alors obtenue comme :

σR,nσ(M)2 =
1

NMR

∫
[R− 〈Rnσ(M)〉]2 pnσMR(M,R) d3R . (3.22)

Ces valeurs sont illustrées pour l’intervalle de confiance à 4σ en pointillés sur la figure 3.11.
On note que les différentes relations masse-rayon restent compatibles dans les trois scenarii
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en prenant en compte leurs déviations standards. On constate que les valeurs des déviations
standards divisées par l’ordre de l’intervalle de confiance n sont relativement proches (excepté
peut être pour le scénario DURCA-0), indiquant ainsi que les distributions pnσMR(M,R) sont très
proches de gaussiennes. Sur la figure 3.11 est également présenté numériquement un ajustement
d’ordre 2 en masse, du centroïde et de la déviation standard. En conclusion, on peut déduire le
rayon des étoiles à neutrons dont l’équation d’état est purement nucléonique et leptonique ont
un rayon de 12.5 ± 0.4 km dans un intervalle de confiance à 1σ pour des masses allant jusqu’à
1.6 M�. Au delà de cette masse, les incertitudes augmentent et l’on peut conclure à un rayon de
12.2± 0.8 km.

Cette prédiction du rayon des étoiles à neutrons peut être comparée à d’autres publica-
tions. En s’appuyant sur la théorie de champ effective chirale, des équations d’état polytro-
piques, et des mesures observationnelles de masses, le rayon des étoiles à neutrons doit se situer
entre 10.5 et 13.3 km [Hebeler et al., 2010]. Une étude similaire plus récente prédit un rayon
de 9.7-13.9 km pour une masse de 1.4 M� et avec une densité centrale allant jusqu’à 4.4nsat

[Hebeler et al., 2013]. Enfin, des travaux basés sur des équation d’état polytropiques confrontées
à des données observationnelles donnent, pour une masse de 1.4 M�, un rayon entre 10.4 and
12.9 km [Steiner et al., 2013], et entre 10.1 et 11.1 km [Özel et al., 2016]. Ansi, si les résultats
de la Ref. [Özel et al., 2016] sont confirmés, il seraient difficilement compatibles avec l’hypothèse
selon laquelle la matière qui compose les étoiles à neutrons est purement nucléonique. Une esti-
mation récente du rayon d’étoile à neutrons ayant une masse de 1.4 M� basée sur une équation
d’état de type Skyrme prédit R = 11.09 − 12.86 km [Alam et al., 2016]. Il n’est pas surprenant
que le rayon extrait de la méta-modélisation soit compatible avec ces travaux (excepté la Ref.
[Özel et al., 2016]), avec de plus faibles incertitudes, dans le sens où on ne considère que des
équation d’état nucléoniques, et que l’on contraint les paramètres à varier dans des domaines
compatibles avec les données expérimentales, ainsi que certaines contraintes physiques. La méta-
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équation d’état semble confirmer que les rayons de plus de 14 km, ou de moins de 11 km ne sont
pas accessibles à des équation d’état nucléoniques. De meilleures contraintes sur les paramètres
très influents du méta-modèle (Lsym, Ksym, Qsat/sym) permettraient de réduire l’incertitude sur
le rayon. Des observations conduisant à un rayon en dehors de cette intervalle constituent une
indication forte que de la matière du cœur des étoiles à neutrons n’est pas nucléonique.

On reproduit la même analyse concernant le moment d’inertie sur la figure 3.12, et la densité
centrale 3.13. Concernant l’épaisseur de l’écorce, on obtient au deuxième ordre en masse (en
km) :

ΔR(M) = 4.19− 2.96M/M� + 0.63(M/M�)2, (3.23)

σΔR(M) = 0.27− 0.22M/M� + 0.06(M//M�)2, (3.24)

pour DURCA-0,

ΔR(M) = 4.23− 2.98M/M� + 0.63(M/M�)2, (3.25)

σΔR(M) = 0.22− 0.16M/M� + 0.05(M//M�)2, (3.26)

pour DURCA-1,

ΔR(M) = 4.28− 3.01M/M� + 0.64(M/M�)2, (3.27)

σΔR(M) = 0.21− 0.16M/M� + 0.04(M//M�)2, (3.28)

pour DURCA-2.
Enfin, on peut confronter les méta-équations d’état à la relation empirique entre la pression

et le rayon des étoiles à neutrons proposée dans la Ref. [Lattimer and Prakash, 2001]. On illustre
cette relation sur la figure 3.14 en calculant la pression dans de la matière de neutrons à n0 =

nsat, 1.5nsat et 2nsat dans les trois scenarii DURCA. On remarque que cette relation n’est pas
influencée par la masse en dessous de 1.6 M� dans les trois cas. Bien que la pression soit calculée
à l’équilibre β dans [Lattimer and Prakash, 2001], les relations obtenues avec le méta-modèle
sont compatibles.

3.3.4 Étude de l’équation d’état de la matière à l’équilibre β

Après avoir étudié les effets engendrés par les différentes hypothèses DURCA sur les propriétés
générales des étoiles à neutrons, il convient d’étudier plus en détail leur impact sur la matière
nucléaire à l’équilibre β comme par exemple la pression des nucléons, la fraction protonique, la
vitesse du son ou encore la densité d’énergie par nucléon en fonction de la densité baryonique.
Il est important de noter que, même si la masse des étoiles à neutrons est corrélée à la densité
centrale, il n’existe pas de relation bijective entre ces deux grandeurs, à plus forte raison pour
des masses élevées (voir la figure 3.9), et il est intéressant de regarder l’impact des contraintes
physiques que l’on a imposées dans la section précédente dans les différents scenarii DURCA,
vis-à-vis de la densité.

La valeur moyenne d’une observable A (qui peut être la pression ou la densité d’énergie par
exemple) peut s’obtenir en pondérant les valeurs obtenues pour différentes paramétrisations de
l’équation d’état par la probabilité plik :

〈A〉 =
{

8∏
α=1

∫
dPα

}
plik({Pα})A({Pα}) , (3.29)
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Figure 3.12 – Même figure que la figure 3.11 pour le moment d’inertie. Source :
[Margueron et al., 2018b].
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De la même façon on obtient la dispersion associée à l’observable A :

σ2
A =

{
8∏

α=1

∫
dPα

}
plik({Pα}) [〈A〉 −A({Pα})]2 . (3.30)

On peut alors regarder l’évolution de certaines grandeurs en fonction de la densité :
— On représente sur la figure 3.15, la dépendance en densité de la fraction protonique dans

les trois hypothèse DURCA. On représente également l’évolution de la condition xDURCA
p .

On remarque que cette limite est très peu modifiée entre les scenarii DURCA-1 et 2, et
que sa distribution est relativement étroite dans ces deux cas, et un peu plus large dans
le cas DURCA-0. On constate que cette limite xDURCA

p ne dépend que faiblement de la
densité jusqu’à n0 > 0.3 fm−3. La fraction protonique peut dépasser cette limite dans
les trois scenarii, en considérant un intervalle de confiance à 2σ. Les densités auxquelles
xp ≈ xDURCA

p correspondent bien à la valeur de la densité centrale pour des étoiles de 2M�
(DURCA-0), 1.8M� (DURCA-1), et 1.6M� (DURCA-2) représentées sur la figure 3.13.
Pour le cas DURCA-0, la plupart des équations d’état prédisent des valeurs de la fraction
protonique qui restent inférieures à xDURCA

p , tandis que pour les scenarii DURCA-1 (resp.
DURCA-2), cette condition est satisfaite à partir de 0.45 fm−3 (resp. 0.35 fm−3).

— On représente également la fraction électronique xe et la fraction muonique xμ sur la
figure 3.16. On note que ces distributions sont relativement étroites dans les cas DURCA-
1 et 2 et plus large dans le cas DURCA-0, ce qui n’est pas surprenant puisqu’elles sont
reliées à la fraction protonique par la condition de neutralité électrique xp = xe + xμ. On
note de même que les fractions électronique et muonique peuvent prendre des valeurs très
basses à haute densité dans l’hypothèse DURCA-0.
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— La même figure est reproduite pour l’évolution de l’énergie de symétrie S(n0) en fonction
de la densité sur la figure 3.17. L’énergie de symétrie influence fortement la valeur de la
fraction protonique [Lattimer and Prakash, 2001, Steiner et al., 2005], et l’on remarque
que sa distribution est beaucoup plus étalée et autorise des valeurs plus basses pour
DURCA-0 que dans les deux autres hypothèses. Dans le cas DURCA-0 l’énergie peut
avoir une évolution décroissante avec la densité contrairement à DURCA-1 et 2 où elle
est croissante jusqu’à des densités de l’ordre de 0.5nsat. On peut conclure de cette figure
que si l’on avait une indication claire de l’existence du processus dUrca au sein des étoiles
très massives, cela exclurait une évolution molle de l’énergie de symétrie avec la densité.

— La figure 3.18 illustre les distributions associées à l’équation d’état, c’est à dire la pression
totale en fonction de la densité d’énergie, en incluant l’énergie de masse, et en considérant
les nucléons et les leptons. On remarque que les différentes hypothèses DURCA ont un
faible impact sur l’équation d’état, cela conforte le fait que l’équation d’état semble avoir
un comportement universel imposé par la condition de neutralité électrique et l’équilibre
β [Blaschke et al., 2016].

— Il est également intéressant de regarder l’évolution de la pente de l’équation d’état, ca-
ractérisée par son indice adiabatique Γ(ρ) défini comme :

Γ(ρ) =
d lnPtot

d ln ρ

∣∣∣∣
s

. (3.31)

L’indice adiabatique est représenté sur la figure 3.19 en fonction de la densité n0. On
constate que les scenarii DURCA envisagés n’ont, encore une fois, qu’une influence rela-
tivement faible, et que les bornes de l’indice adiabatique dépendent peu de la densité. On
en déduit une valeur de Γ comprise entre 2 et 4.

— Enfin, on peut obtenir la vitesse du son à partir de la pression des nucléons (contrairement
à l’équation (3.1) qui décrit la vitesse du son obtenue à partir de la pression totale en
incluant les leptons, ce qui a pour effet d’augmenter la vitesse du son d’environ 10 à 15
%). Une quantité intéressante est le rapport entre le module au carré de la vitesse du son
et de la vitesse de la lumière au carré (voir [Bedaque and Steiner, 2015]) :

(vs,n/c)
2 =

dPnuc

dn0
/(mc2 + enuc + Pnuc/n0) . (3.32)

On représente cette quantité en fonction de la densité sur la figure 3.20. Dans les modèles
incluant une transition de phase vers de la matière de quarks, les équations d’état sont
beaucoup plus molles et il est attendu que la vitesse du son atteigne une valeur limite
de 1/3 (en considérant un gaz de quarks libres). Cette limite est atteinte par valeur
inférieure [Bedaque and Steiner, 2015]. Le fait que la vitesse du son a une pente positive
à l’origine, et dépasse la limite de 1/3 pour des densités de l’ordre de 2–3nsat implique
qu’elle doit redescendre et doit donc se courber au moins une fois. On remarque que des
équations d’état nucléoniques autorisent ce comportement à haute densité, et les modèles
de transition de phases ne sont donc pas les seuls à expliquer la baisse de la vitesse du
son.

En conclusion de ce chapitre, les corrélations entre les paramètres empiriques induites par
les contraintes physique de causalité, stabilité et positivité de l’énergie de symétrie sont plutôt
faibles. Ceci est a mettre en comparaison avec les corrélations qui sont trouvées dans d’autres
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modèles, et cela pourrait indiquer que ces corrélations proviennent en réalité d’un manque de
souplesse de ces autres modèles, ou à l’inverse de la nécessité d’inclure d’autres contraintes de
physique nucléaire dans le méta-modele, telles que les masses et les rayons des noyaux atomiques.

La possibilité du processus dUrca est fortement reliée au comportement de l’énergie de symé-
trie, étant influencée par la fraction protonique. On note cependant que l’équation d’état semble
avoir un comportement universel (voir aussi [Blaschke et al., 2016]) et que cette relation n’est
que très peu sensible aux masses et densités centrales pour lesquelles le processus dUrca est
rendu possible. Les paramètres empiriques étant les plus influencés par ce filtre sont Lsym, Ksym,
Qsat/sym, et les valeurs du centroïde de Ksym augmentent fortement de l’hypothèse DURCA-0
à DURCA-2. Il s’avère que ce sont également les paramètres qui ont le plus fort impact sur les
relations M-R prédites par le méta-modèle. De nouvelles contraintes pourraient être obtenues
dans un future proche, ce qui rendrait aussi les intervalles de confiance plus étroits dans les rela-
tions M-R. Dans le chapitre suivant, nous développons une méthode permettant de contraindre
la valeur de ces paramètres grâce à des observations astrophysiques.
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Dans ce chapitre nous confrontons le méta-modèle aux données observationnelles de façon à
pouvoir extraire des contraintes sur les paramètres de ce dernier, et donc sur l’équation d’état de
la matière nucléaire, en considérant que les étoiles à neutrons ne sont composées que de neutrons,
protons, électrons et muons.

Il existe différentes manières de confronter un modèle aux observations. Beaucoup d’ana-
lyses utilisent des données observationnelles afin d’en extraire des mesures de masses et de
rayons d’étoiles à neutrons, et dans un second temps, contraindre les modèles en cherchant à
reproduire les mesures, (méthode du problème inverse, voir par exemple [Özel and Freire, 2016,
Steiner et al., 2018]). Nous illustrons d’abord cette méthode en utilisant le méta-modèle dans
la section 4.1 dans la perspective d’obtenir des mesures précises de masses et de rayons
d’étoiles à neutrons, comme il est attendu avec les premiers résultats de la mission Nicer
[Gendreau et al., 2017], et à plus long terme, la mission Athena [Barcons et al., 2017] basée sur
une autre méthode.

Nous développons, dans toute la suite, une nouvelle méthode, qui consiste à imposer l’équation
d’état directement dans l’analyse de données observationnelles provenant de l’émission thermique
d’étoiles à neutrons, et à contraindre dans le même temps les paramètres de l’équation d’état
et les paramètres observationnels (tels que la température de surface des étoiles à neutrons
par exemple). L’avantage de cette nouvelle procédure est qu’elle confère le même poids aux
paramètres de l’équation d’état qu’aux paramètres reliés à l’observation dans l’ajustement des
données observationnelles. De cette façon, on évite de sur-contraindre l’équation d’état.

4.1 Problème inverse : extraction des relations M-R les plus pro-
bables

Nous avons vu dans la section 1.5 que des mesures précises de masses et de rayons d’étoiles à
neutrons pourraient permettre de discriminer parmi les relations M-R prédites par les différents
modèles envisagés. Le méta-modèle permettant de reproduire la plupart des modèles nucléoniques
existant pour différentes paramétrisations (voir section 2.2), la mesures de masse et de rayons
peut permettre de contraindre la valeur des paramètres empiriques.

Supposons un ensemble de NM mesures de rayons Rdata(MkM
), pour des masses MkM

(où
kM = 1, 2, ... NM ), entachées d’une incertitude σdata(MkM

). Pour une équation d’état i donnée
(où i correspond à une paramétrisation donnée dans le cas de la méta-équation d’état : i = {Pα}),
on peut prédire une unique relation M-R (voir section 1.4.2), associant un rayon Ri(MkM

) à une
masse donnée MkM

. On peut dès lors calculer la fonction du χ2
MR,i comme :

χ2
MR,i =

1

NM

NM∑
kM=1

(
Ri(MkM

)−Rdata(MkM
)

σdata(MkM
)

)2

. (4.1)

La valeur de χ2
MR,i évalue quantitativement la capacité de l’équation d’état i à reproduire les

données observationnelles. Cette valeur permet de définir la probabilité de vraisemblance associée
à un modèle i :

plik,MR(i) = N−1
lik,MR exp

(
−1

2
χ2
MR,i

)
. (4.2)

L’étude de cette fonction de vraisemblance permet d’extraire d’un ensemble de méta-modèles i,
la distribution des paramétrisations les plus à même de reproduire les données. Il s’agit d’un pro-
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blème inverse. On peut également définir une probabilité à un seul paramètre p1,MR (probabilité
marginale) à partir de plik,MR en sommant sur tous les autres paramètres comme suit :

p1,MR(Pα) =

⎧⎨
⎩

8∏
β( �=α)=1

∫
dPβ

⎫⎬
⎭ plik,MR(i) . (4.3)

On peut alors exprimer le centroïde p1,MR(Pα) de la distribution de probabilité associée à ce
paramètre, ainsi que sa déviation standard σα,MR :

〈Pα,MR〉 =
∫

dPαPαp1,MR(Pα) , (4.4)

σ2
α,MR =

∫
dPα

[〈PR
α 〉 − Pα

]2
p1,MR(Pα) ,

= 〈P 2
α〉 − 〈Pα,R〉2 , (4.5)

fournissant ainsi la meilleure paramétrisation et la dispersion associée à chaque paramètre afin
de reproduire les données observationnelles.

4.1.1 Analyse des relations M-R les plus probables

De façon à extraire les relations M-R les plus vraisemblables, nous utilisons les 25 millions
d’équations d’état discutées dans la section 3.3.3 en leur assignant une probabilité plik,MR obtenue
via l’équation (4.2), où l’on fixe les données à reproduire les résultats montrés sur la figure 3.11 :
les rayons et leur dispersion à 1σ. Les résultats sont reportés dans la table 3.3 et ils sont comparés
aux probabilités marginales p1 précédemment calculés, voir l’équation (3.10). Ces précédentes
probabilités marginales sont le résultat de l’inférence bayésienne décrite dans la section 3.3.3.
On remarque que les paramètres de bas ordres sont en meilleur accord avec les distributions
marginales précédentes que ne le sont les paramètres d’ordres supérieurs. C’est notamment le cas
pour Esym, Lsym, Ksat/sym. On note aussi que les dispersions associées aux distributions p1,MR

de Qsat/sym et Zsat/sym sont un peu plus larges que les distributions p1. On en déduit que ces
paramètres sont faiblement contraints par les relations M-R, ce qui est cohérent avec le fait qu’ils
ont un impact à plus haute densité. Ils sont donc peu sensibles à la relation M-R pour des masses
en dessous de 2 M�.

Les observations récentes d’étoiles à neutrons semblent indiquer une préférence pour les rayons
relativement petits [Guillot, 2013], inférieurs aux rayons moyens suggérés par l’inférence bayé-
sienne de la section 3.3.3. Par la suite, nous étudions l’effet du déplacement du rayon moyen vers
des valeurs plus faibles sur les paramètres empiriques contrôlant les prédictions du méta-modèle.

4.1.2 Effets dus à la réduction du rayon des étoiles à neutrons

Dans cette section nous analysons la sensibilité des paramètres empiriques vis-à-vis de la
connaissance du rayon des étoiles à neutrons. Comme ce rayon n’est pas mesuré, nous allons
étudier l’impact d’une réduction du rayon par rapport au rayon moyen déduit de l’inférence
bayésienne. Il ne s’agit donc pas d’une étude permettant de déduire des valeurs précises pour les
paramètres empiriques, mais plutôt d’une étude de sensibilité des paramètres empiriques qui sont
le plus fortement modifiés par la variation du rayon. Pour se faire nous déplaçons les centroïdes
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Figure 4.1 – Effet de la réduction du rayon moyen des étoiles à neutrons d’une constante Rshift

par rapport au rayon moyen de l’inférence bayésienne, voir figure 3.11. Cet effet est analysé en
terme des paramètres empiriques du méta-modele. La bande violette représente l’incertitude à
1σ sur les paramètres empiriques résultant de l’inférence bayésienne, voir table 3.3. Source :
[Margueron et al., 2018b].

des rayons 〈R(M)〉 illustrés sur la figure 3.11 d’une valeur Rshift, tout en conservant la même
dispersion :

Rdata(M) = 〈R(M)〉 −Rshift , (4.6)

σdata(M) = σR(M) . (4.7)

Notons que le fait de conserver la même largeur de distribution n’est pas réellement physique
dans le sens où les équations d’état sont plus incertaines à haute densité (et donc pour des étoiles
à neutrons de masse élevée) qu’à basse densité. De ce fait, les rayons des étoiles les plus légères
sont sensés avoir une incertitude plus petite que les rayons correspondants à des masses élevées.
Dans un cas réel de confrontation à une mesure observationnelle, il faudra tenir compte plus
précisément des incertitudes. Nous ne prétendons effectivement pas faire une prédiction pour
les valeurs et incertitudes des paramètres empiriques, mais plutôt une étude de sensibilité. On
illustre sur la figure 4.1 les résultats obtenus pour tous les paramètres empiriques, pour une
réduction du rayon de la constante Rshift allant de 0 à un peu moins de 1 km.

Les paramètres Esym, Ksat, Zsat et Zsym ne sont pas fortement influencés par le fait de réduire
artificiellement les rayons. En particulier, Esym n’est que très peu influencé car il n’a aucun
impact sur la pression. Ksat est également légèrement impacté car il s’agit d’un paramètre dont
l’intervalle de variation est faible. Les paramètres d’ordre 4, Zsat et Zsym, sont peu modifiés car ils
ont une influence qui n’apparait qu’à très haute densité donc pour des masses très élevées. Nous
rejoignons donc la remarque de la section précédente concernant le faible impact des paramètres
empiriques d’ordre élevé pour des étoiles à neutrons de masse inférieur à 2M�.

En revanche, les paramètres Lsym, Ksym, Qsat et Qsym sont modifiés de façon plus notable.



4.2. Ajustement polynomial de la relation M(R) 109

Lsym est proportionnel à la pression autour de la densité de saturation nucléaire et Ksym à sa
dépendance en densité au premier ordre, de ce fait, on remarque qu’à mesure que le rayon diminue
(Rshift augmente), ces deux paramètres diminuent également.

Qsat et Qsym sont, de la même façon, influencés par la diminution du rayon car ils gouvernent
la dépendance en densité de la pression au second ordre, et donc à plus haute densité. Un rayon
plus petit, pour une masse élevée implique une équation d’état plus molle et donc une diminution
de Qsat, partiellement compensée par Qsym.

En conclusion de cette section, les paramètres du méta-modèle qui sont les plus sensibles aux
masses et rayons (pour des masses inférieurs à 2M�) sont Lsym, Ksym, Qsat et Qsym. Leurs valeurs
devraient donc pouvoir être contraintes par l’observation des quelques points du diagramme
MR, ce qui conduirait de même à mieux contraindre l’équation d’état de la matière nucléaire.
Nous allons préciser dans la suite de ce chapitre la méthode que nous avons suivi pour relier
l’observation d’un groupe d’étoiles à neutrons aux contraintes sur l’équation d’état.

4.2 Ajustement polynomial de la relation M(R)

Nous avons vu dans la section précédente que certains paramètres ont un fort impact sur
la relation M-R. Dans la perspective de devoir générer un grand nombre de paramétrisations
différentes, il peut être intéressant – du point de vue du temps de calcul – de ne pas avoir à
résoudre systématiquement le système d’équations TOV pour déterminer la masse et le rayon
des étoiles à neutrons.

L’utilisation d’un fit est avantageux par rapport à une table de relations TOV préalablement
calculées. Il évite d’avoir à interpoler entre les points de la table et permet un ajustement fin des
paramètres. Il nécessite cependant une méthode fiable pour ajuster précisément les paramètres
de la fonction analytique.

Nous présentons, dans cette section, une méthode permettant de construire un fit de la relation
M(R) en fonction des paramètres empiriques les plus pertinents. Nous considèrerons ici les
paramètres suivants : Lsym et Ksym. Ce fit suppose une relation polynomiale dont l’ordre est
incrémenté jusqu’à obtenir une représentation satisfaisante des résultats exacts. L’utilisation du
polynôme est alors beaucoup plus rapide que le calcul numérique du système d’équations TOV et
permet d’obtenir facilement des relations M-R pour différents jeux de paramètres Lsym et Ksym.

4.2.1 Ajustement polynomial pour un seul paramètre (Lsym)

Nous considérons les différents polynômes suivants pour représenter la relation R(M),

R1(M) = c1M + d1 , (4.8)

R2(M) = b2M
2 + c2M + d2 , (4.9)

R3(M) = a3M
3 + b3M

2 + c3M + d3 , (4.10)

où R1 est l’ajustement linéaire, R2 quadratique, R3 cubique et ainsi de suite.
Nous montrons la qualité de l’ajustement d’un polynôme Ri(M), où i représente l’ordre du

polynôme considéré, sur la figure 4.2. L’ordre i est varié de 1 à 4, et la figure de gauche montre
le résultat du fit des solutions numériques du système d’équations TOV (symboles "+") pour
Lsym = 30 MeV (à droite pour Lsym = 120 MeV). Tous les autres paramètres empiriques sont
fixés à leur valeurs standards.
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Figure 4.2 – Ajustement linéaire, quadratique, cubique, puis à l’ordre 4 de la relation M-
R obtenue pour Lsym = 30 MeV à gauche, et Lsym = 120 MeV à droite. Les symboles "+"
représentent les solutions numériques du système d’équations TOV.

Après ce premier test, nous développons une méthode plus systématique pour ajuster le
polynôme et mesurer sa qualité. Nous faisons varier le paramètre Lsym entre 30 et 120 MeV
pour produire 10 équations d’état, à partir desquelles nous obtenons 10 relations M-R. Pour
chaque équation d’état, nous effectuons un fit de la relation M-R et nous estimons la qualité de
l’ajustement grace à la déviation standard entre le fit et les données, donné par

σ =

√∑
i

1

N

(
Ri −Ri,fit

Ri

)
, (4.11)

où les Ri représentent les rayons solution du système TOV, et Ri,fit sont les valeurs du fit
polynomial.

Nous remarquons d’une part, que la qualité de l’ajustement ne dépend que faiblement des
valeurs de Lsym quelque soit l’ordre du polynôme, et d’autre part que jusqu’à l’ordre 3, nous
augmentons la qualité de l’ajustement d’environ un ordre de grandeur à chaque nouvel ordre du
polynôme (l’ordre 1 donnant une déviation standard autour de σ � 0.05, σ � 0.005 pour l’ordre
2, et σ � 0.001 à partir de l’ordre 3 ). Au delà, la qualité du fit sature et il n’est pas nécessaire
de continuer à augmenter l’ordre du polynôme. Nous utilisons donc l’ajustement cubique R3(M)

dans la suite.
Nous observons ensuite l’évolution des coefficients correspondants aux différentes puissances

de la masse en fonction de la valeur de Lsym. Celle ci est représentée par les différents symboles
montrés sur la figure 4.3. Nous remarquons que l’évolution des coefficients x3 (=a3, b3, c3, d3)
semble suivre un loi polynomiale simple d’ordre 2 au minimum. Nous écrivons donc la dépendance
des coefficients x3(Lsym) comme,

x3(Lsym) = aL2
sym + bLsym + c . (4.12)

Le résultat de l’ajustement est montré par les courbes de la figure 4.3 et le tableau 4.1 donne les
valeurs des coefficients a3, b3, c3 et d3 obtenus.

Nous pouvons donc conclure, au vu des déviations standards obtenues, que le polynôme
suivant constitue une bonne méthode pour générer des relations M-R pour différentes valeurs de
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Figure 4.3 – Évolution des coefficients du polynôme R = f(M) en fonction de Lsym. Les points
représentent l’ajustement obtenu pour nos 10 équations d’état. Les lignes continues représentent
l’ajustement quadratique effectué sur l’évolution des coefficients du polynôme R = f(M). On
peut noter que l’ajustement x3(Lsym) = aL2

sym+bLsym+c reproduit bien l’évolution des différents
coefficients x3.

coefficient a3 b3 c3 d3

c (ordre 0) : -0.0019 -0.3890 2.209 10.244
b (ordre 1) : -0.0033 0.0190 -0.0416 0.0457
a (ordre 2) : 2.742 -0.0001 0.0002 -0.0001

standard deviation : 0.00273 0.01383 0.02194 0.0093

Table 4.1 – Resultat de l’ajustement des relations 4.12.

Lsym sans avoir besoin d’inverser le système TOV :

R(Lsym,M) � a3(Lsym)M3 + b3(Lsym)M2 + c3(Lsym)M + d3(Lsym) , (4.13)

où les fonctions x3(Lsym) = aL2
sym + bLsym + c sont données par les coefficients présentés dans

le tableau (4.1).

4.2.1.1 Extension à plusieurs paramètres :

A présent nous voulons généraliser cette méthode en faisons varier 2 paramètres empiriques
au lieu d’un seul. Nous choisissons les paramètres empiriques les plus significatifs, à savoir Lsym

et Ksym.
Comme précédemment, nous commençons par générer un ensemble de solutions du système

d’équations TOV. Ici, nous varions Lsym entre 30 et 120 MeV avec un pas de 10 MeV, et Ksym

entre -200 et 200 MeV avec un pas de 20 MeV. Nous reproduisons la méthode précédente (en
ajustant l’équation d’état obtenue via un polynôme d’ordre 3 en masse pour chaque valeur de
Lsym et de Ksym).
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Figure 4.4 – Évolution de la déviation standard en fonction de Lsym pour différentes valeurs
de Ksym et pour les différents ordres de l’ajustement. Jusqu’à l’ordre 3, nous diminuons signi-
ficativement (environ un ordre de grandeur) la valeur de la déviation standard avec l’ordre du
polynôme utilisé.

Pour déterminer l’ordre du polynôme et fonction des paramètres empiriques Lsym et Ksym,
nous faisons une étude préliminaire de la qualité de l’ajustement en fonction de l’ordre i. Celle-ci
est représentée sur la figure 4.4.

Nous retrouvons les mêmes tendances que le fit à 1 paramètre empirique et décidons de
déterminer par la suite les coefficients d’un polynôme d’ordre 3, comme suit,

R(Ksym, Lsym,M) � a3(Ksym, Lsym)M3 + b3(Ksym, Lsym)M2 + c3(Ksym, Lsym)M

+ d3(Ksym, Lsym) . (4.14)

Nous recherchons à nouveaux les coefficients x3 (=a3, b3, c3, d3) de ces polynômes, sous forme
d’un polynôme quadratique en Lsym et Ksym,

x3(Ksym, Lsym) � allL
2
sym + akkK

2
sym + aklLsymKsym + blLsym + bkKsym + c0 . (4.15)

Nous ramenons ce polynôme à un polynôme en Lsym dont la dépendance en Ksym est encodée
dans les différents coefficients :

x3(Ksym, Lsym) = αll(Ksym)L2
sym + βl(Ksym)Lsym + γ0(Ksym) , (4.16)
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ordre en Ksym 2 1 0
a3

αll(Ksym) : - - -0.4068
βl(Ksym) : - -0.4068 0.9765
γ0(Ksym) : -0.4068 0.9765 0.9996

b3

αll(Ksym) : - - 0.0620
βl(Ksym) : - 0.0620 0.9843
γ0(Ksym) : 0.0620 0.9843 0.9997

c3

αll(Ksym) : - - 0.3747
βl(Ksym) : - 0.3747 0.9895
γ0(Ksym) : 0.3747 0.9895 0.9998

d3

αll(Ksym) : - - 0.5831
βl(Ksym) : - 0.5831 0.9930
γ0(Ksym) : 0.5831 0.9930 0.9998

Table 4.2 – Paramétrisation des coefficients a3, b3, c3, et d3.

avec :

αll(Ksym) = all , (4.17)

βl(Ksym) = aklKsym + bl , (4.18)

γ0(Ksym) = akkK
2
sym + bkKsym + c0 . (4.19)

Nous effectuons un ajustement de l’évolution de ces nouveaux coefficients (αll(Ksym),
βl(Ksym) , et γ0(Ksym)) en fonction de Ksym. Nous choisissons donc une fonction constante
pour le paramètre αll(Ksym) supposé indépendant de Ksym, une fonction linéaire pour βl(Ksym)

et une fonction quadratique pour γ0(Ksym). Les résultats obtenus sont présentés dans les figures
4.5 à 4.8, à la fois pour des coefficients (avec leurs barre d’erreur) et pour le résultat du fit (courbe
continue).

Nous obtenons alors 24 coefficients au total, décrivant notre polynôme cubique en M, dépen-
dant de Lsym et Ksym. Les valeurs obtenues pour ces différents coefficients sont reportées dans
la table 4.2.

Finalement, nous testons notre polynôme dans des cas extrêmes de paramètres Lsym et Ksym

et nous représentons les résultats sur la figure 4.9. Nous représentons sur la figure 4.10 la différence
absolue entre le polynôme et la relation M-R dérivée du code d’inversion du système TOV.

Enfin, sur la figure 4.11, nous représentons la déviation standard obtenue en fonction de Ksym

et pour différentes valeurs de Lsym. On constate que notre polynôme est capable de reproduire
avec une assez bonne précision les solutions des équations TOV.

En résumé de cette section, nous avons présenté une méthode d’ajustement de la relation
M-R obtenue pour différentes paramétrisations de l’équation d’état empirique. Cette méthode
consiste à ajuster successivement le comportement de l’équation d’état en fonction des différents
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Figure 4.6 – Figure similaire à la figure 4.5 pour le coefficient b3.
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Figure 4.7 – Figure similaire à la figure 4.5 pour le coefficient c3.
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Figure 4.8 – Figure similaire à la figure 4.5 pour le coefficient d3.
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Figure 4.9 – Test de l’ajustement polynomial dans des cas extrêmes pour les paramètres Lsym

et Ksym.
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Figure 4.10 – Similaire à la figure 4.9 où l’on représente sur l’axe y la différence absolue entre
les rayons prédits par le polynôme et ceux calculés numériquement par les équations TOV. On
remarque que la différence reste faible devant la précision avec laquelle nous pouvons mesurer le
rayon des étoiles à neutrons.
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Figure 4.11 – Évolution de la déviation standard entre le polynôme et les solutions des équations
TOV en fonction de Ksym pour différentes valeurs de Lsym. On remarque que l’ajustement est
bien de meilleur qualité pour de faibles valeurs de Lsym et se dégrade pour des valeurs extrêmes
de Ksym (< −200 et > 200).

paramètres (nous avons illustré ici cette méthode avec les paramètres Ksym et Lsym). Nous
obtenons alors la relation M-R sous forme d’un polynôme d’ordre 3 en masse. Cette fonction
relativement simple peut être implémentée directement dans l’analyse des données, afin de gagner
du temps de calcul et de permettre une sélection plus fine des couple masse-rayon qui reproduisent
le mieux les données.

Cette méthode présente cependant quelques inconvénients par rapport à la résolution directe
des équations TOV. L’inconvénient principal de cette méthode réside dans le nombre limité de
paramètres empiriques explicitement inclus dans le fit. Il est basé sur l’idée d’une perturbation par
rapport à un modèle moyen. Cependant, nous ne connaissons pas ce modèle moyen. Ainsi, nous
sommes obligé de fixer les paramètres empiriques implicites aux valeurs moyennes de l’inférence
bayésienne. De grandes incertitudes subsistent sur ces valeurs moyennes et leur impact sur le fit
peut être important.

Par la suite, nous avons opté pour une méthode plus numérique car nous avons bénéficié au
cours de ma thèse de l’acquisition d’un super calculateur du LABEX LIO doté de 144 coeurs et
pouvant être utilisé en parallèle. Nous avons donc pu résoudre les équations TOV en un temps
acceptable pour toutes les configurations explorées par notre algorithme de minimisation.

4.3 Émission thermique des étoiles à neutrons

Nous présentons maintenant notre travail sur l’émission thermique des étoiles à neutrons et
la méthode que nous avons développé pour en extraire des contraintes sur l’équation d’état et
les paramètres empiriques de la matière nucléaire.
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Source Distances

Pub. récentes Gaia DR2

(kpc) (kpc)

47-Tuc 4.53± 0.08 4.50± 0.06

ω-Cen 4.59± 0.08 5.20± 0.09

M13 7.1± 0.62 7.9± 0.62

M28 5.5± 0.3 5.50± 0.13

M30 8.2± 0.62 8.10± 0.12

NGC6397 2.51± 0.07 2.30± 0.05

NGC6304 6.22± 0.26 5.90± 0.14

Table 4.3 – Sources utilisées pour notre analyse. On recense la distance séparant les sources des
observatoires. La colonne "Gaia DR2" regroupe les nouvelles mesures de distances provenant du
catalogue Gaia DR2.

4.3.1 Sources considérées

Comme nous l’avons discuté dans la section 1.4.3.1, la modélisation du spectre d’émission
thermique nécessite une bonne connaissance de l’atmosphère de l’étoile à neutrons et peut être
entachée de diverses sources d’incertitudes. Notamment, l’incertitude sur les distances des étoiles
à neutrons sont difficilement estimables et peuvent aller jusqu’à 50 % pour certaines sources
(pour une discussion plus détaillée, voir la Ref. [Guillot, 2013]).

En cela, les étoiles à neutrons se trouvant au sein d’amas globulaires constituent de bonnes
cibles, car les distances peuvent être contraintes par des méthodes indépendantes de l’obser-
vation de l’émission thermique des étoiles à neutrons avec des erreurs inférieures à 5–10 %
[Watkins et al., 2015]. Des avancées spectaculaires sont d’ailleurs attendues très prochainement
sur les mesures précises de distances grace à l’instrument Gaia [Gaia Collaboration et al., 2018].
D’autre part, on trouve beaucoup de qLMXBs dans les amas globulaires, et ce type de source est
particulièrement adapté à l’analyse directe de leur émission thermique, voir la section 1.2.2. En
effet l’accrétion de matière de leur compagnon est soit inexistante, soit se fait avec un taux très
faible. En conséquence l’émission observée est quasiment purement thermique. Enfin, un autre
avantage de ces sources est qu’elles ont un champ magnétique faible (B � 108−109 G) en raison
de leur période d’accrétion antérieure [Romani, 1990]. On peut, dans certains cas, négliger les
effets du champ magnétique sur la modélisation de l’émission thermique [Zavlin et al., 1996].

Dans l’analyse qui va suivre, nous sélectionnons quelques sources dont nous précisons les
propriétés. Cette selection est consistante avec des travaux antérieurs, voir par exemple les Refs.
[Heinke, 2006, Guillot, 2013, Heinke et al., 2014, Bogdanov et al., 2016, Özel and Freire, 2016,
Steiner et al., 2018]). Voici la liste des sources qui entrent dans notre analyse et une discussion
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des mesures de distances les plus précises :

— 47 du Toucan (47-Tuc, NGC 104) :
47-Tuc abrite deux étoiles à neutrons, X5 et X7, qui constituent d’excellentes sources
en raison de la faible distance qui les sépare de la terre. Cette distance est estimée à
d47Tuc � 4.53+0.08

−0.04 kpc [Bogdanov et al., 2016]. Par conséquent, la ligne de visée, voir
section 1.5.1.3, contient une faible quantité d’hydrogène et peu de photons sont donc
absorbés entre la source et la Terre. Le cœur de cet amas globulaire est très dense et
seul l’observatoire Chandra possède une résolution angulaire suffisante pour séparer les
deux sources X5 et X7. Ces sources sont relativement brillantes, et les précédentes ob-
servations de 2000 et 2002 souffrent du phénomène de "pile-up" (que nous discutons
ci-après) à hauteur d’environ 15 % du flux [Guillot, 2013]. Cependant, de nouvelles ob-
servations de 2014 et 2015 ont permis de réduire considérablement l’effet de pile-up à �
1% [Bogdanov et al., 2016]. La source X5 subit des éclipses de son compagnon, et elle se
trouve dans un système que l’on observe par la tranche. En conséquence, de la matière
provenant du disque d’accrétion peut se trouver sur la ligne de visée et compliquer l’ana-
lyse de l’observation de son émission thermique. Nous n’utiliserons donc que la source
X7 de cet amas. Les nouvelles mesures du catalogue Gaia DR2 donnent une distance
d47Tuc = 4.50 ± 0.06 kpc [Gaia Collaboration et al., 2018]. Cependant la précision de
cette mesure est un peu arbitraire pour le moment. Nous avons donc aussi considéré la
distance de la Ref. [Bogdanov et al., 2016] en supposant une barre d’erreur symétrique de
0.08 kpc.

— Omega du centaure (ω-Cen, NGC 5139) :
Cet amas globulaire est également relativement proche. Des mesures de distances par
la méthode dynamique ont fournit les distances suivantes : dωCen = 4.8 ± 0.3 kpc
[van de Ven et al., 2006] et dωCen = 4.59 ± 0.08 [Watkins et al., 2013]. Nous choisissons
d’utiliser cette dernière mesure dans notre analyse (la plus précise). La mesure provenant
de Gaia DR2 est dωCen = 4.50± 0.06 kpc [Gaia Collaboration et al., 2018].

— Grand amas d’Hercule (M13, NGC 6205) :
M13 est un amas de faible densité et plus éloigné. Plusieurs estimations de sa distance
ont été effectuées : dM13 = 7.1 kpc [Harris, 1996] qui ne fournit pas de barres d’erreur,
et dM13 = 7.65± 0.36 kpc [Sandquist et al., 2010]. Nous utilisons, dans notre étude, une
distance de 7.1± 0.62 kpc.

— Amas globulaire M28 (NGC 6626) :
Cet amas dense est également assez proche, nous utilisons la distance dM28 = 5.5 ± 0.3

utilisée dans la Ref. [Servillat et al., 2012]. Cette source étant également très lumineuse
et elle peut être affectée par le phénomène de pile-up. La mesure du catalogue Gaia DR2
donne dM28 = 5.50± 0.13 kpc.

— Amas globulaire M30 (NGC 7099) :
La distance de M30 est évaluée à dM30 = 8.78 ± 0.33 kpc [Recio-Blanco et al., 2005],
en accord avec d’autres estimations (dM30 = 8.8 kpc [Dotter et al., 2010]). Dans notre
analyse nous utilisons dM30 = 8.20 ± 0.62 [O’Malley et al., 2017]. La dernière mesure
Gaia DR2 détermine dM30 = 8.10± 0.12.

— Amas globulaire NGC6397 :
NGC6397 est l’un des 2 amas globulaires les plus proches de la Terre (M4 est
le plus proche). La distance de cet amas est éstimée à dNGC6397 = 2.54 ± 0.07
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[Hansen et al., 2007]), en bon accord avec la mesure dynamique dNGC6397 = 2.39+0.13
−0.11

kpc de [Watkins et al., 2015] et d’autres estimations discutées dans [Heinke et al., 2014].
Nous utiliserons une distance de dNGC6397 = 2.51± 0.07 de façon à utiliser une distance
"moyenne" au regard des différentes estimations actuelles (voir [Heinke et al., 2014] pour
une discussion plus détaillée). La mesure obtenue à partir du catalogue Gaia DR2 donne
dNGC6397 = 2.30± 0.05.

— Amas globulaire NGC6304 :
La distance à cet amas est difficilement évaluable en raison de son fort taux d’ex-
tinction, nous choisissons d’utiliser la même distance que celle considérée dans la Ref.
[Guillot, 2013] : dNGC6304 = 6.22 ± 0.26 kpc. La plus récente mesure obtenue avec Gaia
DR2 est de dNGC6304 = 5.90± 0.14.

4.3.2 Modélisation du spectre d’émission thermique

La modélisation du spectre d’émission thermique des étoiles à neutrons ainsi que l’ajustement
du modèle aux données observationnelles sont effectués dans le cadre du logiciel XSPEC. Ce
logiciel est spécialement conçu pour l’analyse des données (spectres) dans la gamme des rayons X
[Arnaud, 1996]. Dans toute la suite de notre analyse, l’estimation de la qualité des ajustements
est effectuée avec une méthode statistique basée le calcul d’un χ2 réduit de Pearson entre le
modèle et les spectres.

Par la suite, nous considérons plusieurs modèles pour reproduire les spectres observationnels :
un modèle représentant l’émission de surface pour une atmosphère de composition donnée ; un
modèle reproduisant la loi de puissance engendrée par une émission non thermique ; un modèle
qui reproduit la photo-absorption du milieu interstellaire entre la source et l’observatoire ; et un
modèle permettant de prendre en compte le phénomène de pile-up (voir discussion ci-après). En
outre, les différents spectres provenant d’une même source et rassemblés pour notre analyse sont
chacun associés à une constante de normalisation dont la valeur rentre dans la minimisation.

Nous discutons à présent de ces différents modèles :
— Modélisation de l’atmosphère : comme nous l’avons discuté dans la section 1.4.3.1,

l’atmosphère influence fortement l’émission thermique des étoiles à neutrons. Les sources
que nous avons choisies sont supposées posséder une atmosphère pure d’hydrogène.
Cette hypothèse est consistante avec la source contenue dans l’amas globulaire ω-
Cen dont la raie d’absorption correspondant à une atmosphère d’hydrogène a pu
être formellement identifiée [Haggard et al., 2004]. Cependant, la source située dans
l’amas globulaire NGC6397 pourrait posséder une composition d’atmosphere différente
[Heinke et al., 2014, Özel and Freire, 2016].
Nous utilisons le modèle nsatmos, qui décrit une atmosphère d’hydrogène pour des étoiles
à neutrons avec des champs magnétiques faibles. Ce modèle prend aussi en compte la
compacité de l’objet afin d’inclure la self-irradiation de l’atmosphère engendrée par la
déviation gravitationnelle des photons à la surface de l’astre [Heinke, 2006]. Ce modèle
possède 5 paramètres : la température effective de surface Teff , qui définit la position du
pic dans le spectre ; la masse M et le rayon R qui définissent la compacité de l’étoile ;
la distance entre l’observatoire et la source en kilo-parsec dkpc, qui gouverne le flux me-
suré – conjointement avec le rayon, voir l’équation (1.49) – ; et enfin une constante de
normalisation norm qui représente la proportion de la surface de l’étoile dont provient
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l’émission. Les détails de ce modèle peuvent être trouvés dans l’appendice A de la Ref.
[Heinke, 2006].
Notons que la masse et le rayon de l’astre sont des ingrédients nécessaires au modèle.
Dans notre analyse, ces quantités sont déterminées par la solution des équations TOV
pour une équation d’état donnée et une densité centrale fixée.

— Émission non thermique : La composante non thermique observée dans les spectres
aux énergies élevées est modélisée par une loi de puissance. Elle affecte principalement
les spectres au delà de 2 keV (voir par exemple [Guillot, 2013]). Cette émission se ma-
nifeste sous la forme d’un excès de flux que l’on peut exprimer selon deux paramètres :
A(E) = KEΓ, où E représente l’énergie, Γ est l’indice photonique, et K une constante
de normalisation (modèle additionnel powerlaw dans la librairie XSPEC). Afin d’éviter
au maximum les effets dus à cette émission non thermique dans notre analyse, nous choi-
sissons de ne considérer que la gamme d’énergies inférieures à 2 keV. Nous fixons l’indice
photonique Γ = 1, qui correspond à la plus forte valeur observée pour une qLMXBs (il
s’agit de Cen X-4 [Cackett et al., 2010]), et nous laissons libre la normalisation lors de
l’ajustement du modèle aux spectres observationnels.

— Modélisation de la photo-absorption : La photo-absorption des éléments présents
dans le milieu interstellaire entre l’observatoire et la source affecte particulièrement la
partie de basse énergie des spectres d’émission thermique. Dans le cas des sources que
nous considérons, c’est dans cette région en énergie que se trouve le pic du spectre (voir
[Guillot, 2013]). Ce pic détermine la température de surface et le rayon effectif (corps
noir). Il est donc important de bien modéliser les effets de la photo-absorption sur les
spectres. Nous avons pour cela utilisé dans un premier temps le modèle phabs de la
librairie XSPEC, mais le temps de calcul se trouvait fortement augmenté. Nous avons
finalement choisi le modèle multiplicatif tbgas qui est plus rapide. Ce modèle de photo-
absorption reproduit la quantité de flux absorbé en fonction de l’énergie et de la section
efficace d’interaction des photons avec les différents atomes présents sur leur trajet. Nous
considérons les abondances relatives des différents éléments de façon identique à celles
considérées dans la Ref. [Wilms et al., 2000]. Ce modèle nécessite un seul paramètre : la
densité colonne d’hydrogène NH,22, en unité de 1022 atomes.cm−2. Cette quantité étant
très mal contrainte par les observations [Guillot, 2013], nous avons choisi de laisser cette
grandeur totalement libre dans les analyses. Notons qu’il existe une corrélation entre
l’absorption dans le domaine des rayons X qui nous concerne, et l’extinction optique
[Güver and Özel, 2009], cependant nous estimons que cette corrélation est trop faible
pour être considérée dans notre analyse.

— Modélisation du pile-up : Le phénomène de pile-up résulte de la possibilité que deux
photons (ou plus) d’énergie respective E1 et E2 peuvent arriver sur le même pixel du
détecteur au même moment, ce qui signifie à des temps inférieurs aux deux temps de
lectures du pixel (3.24 s pour l’observatoire Chandra et 73.4 ms pour XMM-Newton).
Quand cela se produit, les photons sont comptabilisés comme si le signal provenait d’un
seul et unique photon d’énergie E1 + E2. Cela a un effet sur les spectres : il diminue le
flux à basse énergie et augmente celui à haute énergie. Ce phénomène est naturellement
d’autant plus important que le flux reçu est important. Il modifie donc les sources les
plus lumineuses. On prend ce phénomène en compte dans notre analyse via le modèle
multiplicatif pile-up de XSPEC [Davis, 2001]. Nous choisissons de laisser libre le paramètre
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α qui quantifie la proportion de photons ayant subit le phénomène de pile-up. Nous
considérons ce modèle pour tous les spectres, y compris ceux qui, a priori, ne souffrent
pas de pile-up (on s’attend, dans le cas de ces sources, à obtenir une distribution uniforme
du paramètre α après ajustement aux spectres observationnels). Les spectres fournis par
les observations du satellite XMM-Newton ne sont pas affectées par le pile-up en raison de
la courte durée de lecture des pixels. Les observations de Chandra, quant à elles, peuvent
être affectées par ce phénomène. C’est notamment le cas pour M28 avec une moyenne de
0.14 photons enregistré par temps de lecture, ce qui correspond à une fraction de pile-up
non-négligeable de � 5 %. La source X7 contenue dans 47-Tuc est également très lumineuse
et ses spectres peuvent être modifiés par le pile-up [Guillot, 2013, Bogdanov et al., 2016].

— Normalisation des spectres d’une même source : Lorsque pour une même source
nous utilisons des spectres provenant de différents observatoires, nous utilisons une
constante de normalisation entre les flux respectifs des spectres. Cette constante tra-
duit la calibration différente des observatoires. En pratique, les spectres obtenus à partir
de différents observatoires pour une même source sont déclarés dans différents groupes
de données (outil data group dans XSPEC). Nous incorporons cette normalisation via le
modèle multiplicatif const de la librairie XSPEC, et nous fixons la norme à 1 pour le
premier groupe à être déclaré pour une source donnée, et laissons libres les normes des
groupes suivants.

En résumé, notre modélisation des spectres se résume à 5 variables permettant de prendre en
compte divers phénomènes : "pileup*TBgas*(nsatmos+powerlaw)*const" dans la librairie XS-
PEC. Les paramètres que nous laissons libres pour chaque source sont au final : l’énergie ther-
mique de surface kTeff , la normalisation de la loi de puissance K, la densité de la colonne d’hydro-
gène NH,22, le paramètre α du pile-up, et les constantes de normalisation entre les spectres, soit
un total de 4 paramètres totalement libres auxquels il faut ajouter les constantes de normalisation
entre les spectres d’une même source.

Dans un premier temps, nous avons laissé les distances totalement libres dans l’ajustement,
mais la dégénérescence qui existe entre la distance et le rayon – voir équation (1.49) – ne nous per-
mettait pas d’apporter des contraintes fortes sur les paramètres du modèle d’émission thermique.
Nous avons donc décidé de considérer les mesures de distance existantes dans la littérature, voir
la table 4.3. Ces mesures sont soit celles qui ont été dernièrement utilisés dans les publications
récentes, soit celles qui ont été publiées par Gaia DR2. L’avantage de cette dernière publication
est sa consistance. L’incertitude sur la mesure reste cependant encore discutable et sera clarifiée à
l’avenir. Nous avons donc choisi de conserver les deux jeux de mesures pour confronter nos résul-
tats aux incertitudes sur ces mesures. L’incertitude est introduite via une distribution gaussienne
a priori pour la distance (apparaissant dans le modèle d’émission thermique) de chaque source.
Nous appliquons cette méthode en multipliant la fonction de vraisemblance obtenue après un
ajustement sur N données, par le produit des distributions a priori P i(di) pour chaque sources
i, selon :

1
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−→ 1
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)
×
∏
i

P i(di) , (4.20)

où les distributions P i(di) représentent des gaussiennes centrées sur la distance de référence diref ,
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avec une largeur correspondant à l’incertitude de la mesure de référence σi
d,ref :

P i(di) = exp

(
di − diref
σi
d,ref

)2

. (4.21)

Les mesures de références pour les distances que nous utilisons sont recensées dans la table
4.3. Dans la section 4.6.2.3, nous avons considéré les récentes mesures de distances du catalogue
Gaia DR2 [Gaia Collaboration et al., 2018], qui sont représentées par la colonne "Gaia DR2"
dans la table 4.3.

Il existe de nombreuses études utilisant une modélisation similaire de ces sources (voir par
exemple [Guillot, 2013, Heinke et al., 2014, Özel and Freire, 2016, Steiner et al., 2018]). À la dif-
férence de ces analyses, nous imposons dans notre analyse directement l’équation d’état dans la
modèle d’émission thermique, lui même ajusté aux données observationnelles. En pratique, la
masse de chaque source varie librement et indépendamment de l’équation d’état lors de l’ajus-
tement. Pour une équation d’état donnée, paramétrisée par un ensemble de paramètres {Pα}
dont un sous ensemble {Pβ} peut également varier lors de l’ajustement, le rayon est obtenu par
inversion du système TOV. De cette façon, l’ensemble des paramètres de l’équation d’état, {Pβ},
possède la même importance dans l’ajustement que les paramètres reliés à l’analyse observation-
nelle. On évite ainsi de sur-contraindre ces derniers.

4.3.3 Algorithme Monte Carlo par Chaînes de Markov : stretch move

Nous avons vu dans la section précédente que l’ajustement de la modélisation de l’émission
thermique d’une source aux spectres observationnels se fait au travers de 6 paramètres libres, en
incluant la masse et la distance, auxquels il faut ajouter les constantes de normalisations entre
spectres. Afin d’effectuer une analyse simultanée des 7 sources que nous avons choisies, nous
obtenons un espace de paramètres à environ 50 dimensions (selon les spectres utilisés), et il faut
ajouter à cela les paramètres, {Pβ}, de l’équation d’état qui varient lors de l’ajustement.

L’exploration systématique de l’intégralité de l’espace des configurations possibles est très
couteuse en temps. Les effets de certains paramètres peuvent compenser les effets engendrés par
d’autres paramètres, ce qui fait que cette exploration systématique devrait se faire avec un pas
très petit. En supposant uniquement une dizaine de points par paramètre, cela revient à au moins
1049 configurations à explorer. Il faut donc considérer une approche différente.

Pour cette raison, nous avons recours à une méthode Monte Carlo par Chaîne de Markov
(MCMC), qui consiste à générer un grand nombre de "chaînes" composés de plusieurs "maillons"
(correspondant à un point donné de l’espace des configurations), de façon à pouvoir explorer
largement (mais pas de façon exhaustive) l’espace des configurations. À chaque itération, on
effectue l’ajustement pour chaque maillon, et la valeur du χ2 réduit qui détermine la qualité de
l’ajustement est associé au maillon. Il est alors possible, après un grand nombre d’itérations,
de construire les distributions de probabilité a posteriori associées à l’ensemble des paramètres
ainsi que leur marginalisation sur 1 ou 2 paramètres (de la même façon que dans le chapitre
précédent).

Au vu de la complexité de l’espace des configurations, des dégénérescence entre les différents
paramètres, et de la courbure des distributions associées aux différents paramètres (voir par
exemple [Guillot, 2013]), nous n’utilisons pas l’algorithme "Metropolis Hasting" communément
utilisé. Nous choisissons d’utiliser un algorithme de "stretch move" [Goodman and Wear, 2010]
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particulièrement adapté pour échantillonner un espace de paramètres ayant des distributions
fines et courbés (voir [Wang et al., 2013]).

Le "stretch move" consiste à initialiser une collection de N "marcheurs" notés X, et qui
correspondant à un maillon de la chaîne de Markov : c’est à dire que pour un espace à P

paramètres, chaque marcheurs peut s’écrire X = {X1, X2, ..., Xk, ..., XP }. À chaque itération,
on effectue l’ajustement aux données observationnelles pour chaque marcheur, et l’on détermine
le χ2 réduit. Chaque paramètre Xi

k associé à chaque marcheur i va alors choisir une nouvelle
position-test par rapport à un autre marcheur j pris au hasard parmi les N−1 marcheurs restant :

Xi
k −→ Xj

k + z(Xi
k −Xj

k) , (4.22)

où le facteur z est choisi au hasard avec une densité de probabilité définie par :

g(z) =

{
1√
z

si z ∈ [ 1a : a],

0 sinon.
(4.23)

Le paramètre a joue le rôle d’un facteur d’échelle, définissant l’étendue de l’exploration de l’espace
des paramètres autour d’une position donnée.

Cette méthode permet aux différents marcheurs de ne pas rester bloqués dans un minimum
local de l’espace des configurations, et de converger rapidement vers le minimum global. Les
performances peuvent être améliorées en augmentant le nombre de marcheurs, et en adaptant la
valeur du paramètre a.

Dans notre étude, nous considérons que l’ajustement est arrivé à convergence lorsque la distri-
bution de χ2 n’évolue plus. Lorsque certains marcheurs restent bloqués dans un minimum local,
nous ne les considérons pas dans les résultats, à condition que ces marcheurs représentent une
faible proportion du nombre total de marcheurs (typiquement moins de 10%)

Pour implémenter cet algorithme, nous avons eu recours à la librairie python "emcee" qui
permet de paralléliser les calculs pour les différents marcheurs à chaque itération, et d’améliorer
grandement le temps de calcul [Foreman-Mackey et al., 2013]. Nous avons également pu profiter
de l’accès à un super calculateur de 144 cœur du groupe de physique théorique, financé grace
au LABEX LIO. Chaque analyse que nous avons effectuée ont convergé en environ trois jours
(en utilisant une centaine de cœur disponibles), pour un nombre total de 426 marcheurs ayant
effectué entre 60 000 et 150 000 itérations.

4.4 Modélisations simples de la relation M-R

Avant de présenter les résultats de notre analyse, nous rappelons ceux qui ont été obtenus
récemment en supposant des cas simple pour le diagramme M-R.

4.4.1 Modèle à rayon constant

Dans la plupart des modèles nucléoniques, les équations d’état donnent lieu à des relations
M-R relativement verticales (à rayon quasi-constant et indépendant de la masse) pour des masses
supérieures à 0.5 M� [Lattimer and Prakash, 2001], avec une incertitude sur le rayon croissante
avec la masse et pouvant atteindre 2 km pour une étoile à neutrons de 2 M� (voir par exemple
[Prakash et al., 1988]). Les étoiles à neutrons observées à ce jour ont des masses comprises entre
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Figure 4.12 – Rayon moyen obtenu en analysant simultanément toutes les sources et en sup-
posant une relation M-R verticale (donc un rayon identique pour toutes les sources). On trouve
une valeur de R = 9.55 ± 0.65 km dans un intervalle de confiance à 1 σ, ce qui est compatible
avec les résultats obtenus dans la Ref. [Guillot, 2013].

environ 1.2 et 2 M� [Özel et al., 2012], et il est donc intéressant, dans un premier temps, d’analy-
ser simultanément les données provenant des sources que nous avons choisies (voir section 4.3.1),
en supposant qu’elles ont toutes le même rayon.

Cette étude nous permet par ailleurs de tester la robustesse de notre algorithme en comparant
nos résultats avec ceux obtenus précédemment dans la Ref. [Guillot, 2013]. Nous présentons nos
résultats sur la figure 4.12. Le rayon que nous obtenons est de R = 9.55 ± 0.65 km pour un
interval de confiance à 1 σ, ce qui est compatible avec les résultats de [Guillot, 2013].

Notons que cette valeur du rayon recouvre faiblement la valeur du rayon attendu (12.7±0.4
km) selon l’hypothèse de la matière purement nucléonique dans le cœur des étoiles à neutrons.
Il est donc important de raffiner l’analyse pour confirmer ce faible recouvrement.

4.4.2 Modèle à rayon incliné

On peut apporter une amélioration à la modélisation très simple de l’équation d’état, en ne
considérant pas un rayon constant, mais une relation M-R affine. Nous effectuons cette étude afin
d’en extraire le rayon et la pente de la relation M-R. Les résultats sont présentés sur la figure 4.13.
On note une légère préférence pour les relations M-R avec une pente positive, ce qui argumente en
faveur d’une équation d’état plutôt "dure". Cependant, cette valeur est difficilement compatible
avec les estimations actuelles (voir [Lattimer and Prakash, 2001, Margueron et al., 2018a]).

Par la suite, nous allons considérer une modélisation de l’équation d’état plus microscopique
en introduisant les diagrammes M-R générés par un méta-modèle.
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Figure 4.13 – Pente moyenne de la relation M-R obtenue en analysant simultanément toutes
les sources et en supposant une relation M-R affine. On remarque une légère préférence pour une
pente positive de la relation M-R.

4.5 Méta-modélisation de l’équation d’état

Nous présentons maintenant l’analyse observationnelle de l’émission thermique des 7 étoiles
à neutrons considérées ici (qLMXB) pour laquelle la modélisation théorique est directement
incorporée à l’analyse.

Nous considererons deux cas de méta-modélisation : un premier cas où seuls les paramètres
empiriques Lsym et Ksym sont variés, et un deuxième cas où l’on varie Lsym, Ksym et Qsat.

4.5.1 Méta-modèle à deux paramètres empiriques libres (Lsym, Ksym)

Nous nous intéressons dans cette section aux contraintes que l’on peut apporter sur les deux
paramètres du méta-modèle qui ont un fort impact sur la relation M-R : Lsym et Ksym. Pour
ce faire, nous utilisons le méta-modèle ELFc standard en fixant les paramètres à leurs valeurs
moyennes (voir table 2.5), excepté pour Lsym et Ksym que nous laissons varier dans leur interval
de variation (Lsym ∈ [20 : 90] MeV, et Ksym ∈ [−400 : 200] MeV) au cours de l’ajustement aux
données observationnelles. On représente sur la figure 4.14 les relations M-R explorées de façon
illustrative (en prennant les valeurs maximales, centrales, et minimales pour Lsym et Ksym). Les
lignes pointillées représentent les points pour lesquelles la densité centrale vaut 2n0 et 3n0. On
remarque que la bande des rayons accessibles s’étend de un peu plus de 11.5 km à 13.5 km
pour des étoiles à neutrons ayant une masse supérieure à 0.5 M�, en accord avec nos précédents
résultats.

Après avoir effectué l’ajustement, on obtient les distributions de probabilité a posteriori pour
Lsym et Ksym qui sont illustrées sur la figure 4.15, ainsi que la corrélation entre les deux para-
mètres. On remarque d’abord sur la figure 4.15 une anti-corrélation entre Lsym et Ksym. Cela n’est
pas surprenant du fait qu’ils s’agisse de deux paramètres d’ordre successifs et l’on peut s’attendre
à ce que les effets engendrés par Lsym soient partiellement compensés par Ksym. Nous avions déjà
obtenue cette anti-corrélation dans la section 3.3.2, illustrée sur la figure 3.7. Concernant Ksym,
on constate une légère préférence pour des valeurs négatives (Ksym = −71.86+93.35

−50.06 MeV), qui
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Figure 4.14 – Relations M-R explorées pour des valeurs de Lsym = 20, 60 et 90 MeV ; et Ksym =

-400, -100 et 200 MeV. Les lignes pointillées connectent les points correspondant à des densité
centrales de 2n0 et 3n0. Source :[Baillot d’étivaux et al., 2018].

restent compatibles avec les estimations actuelles Ksym = −100±100 MeV, voir la discussion
dans la Ref. [Margueron et al., 2018a]. Notons que l’on obtient une réduction de l’incertitude
sur le paramètre Ksym par rapport à la table 2.5 (initialement σ = 132 MeV). Rappelons que la
distribution a priori de Lsym et Ksym est uniforme.

Nous remarquons que l’ajustement semble favoriser des valeurs très faibles pour Lsym (Lsym =

28.25+12.14
−6.07 MeV), et donc des équations d’état "molles" à basse densité, et donc de faibles rayons

aux faibles masses, ce qui est à mettre en relation avec les résultats obtenus dans le cadre du
modèle à rayon constant 4.4.1.

La qualité de l’ajustement est bon : nous obtenons une distribution de χ2 réduit centrée à 1.10
avec une largeur de 0.01 pour 1116 degrés de liberté, avec un meilleur ajustement correspondant
à un χ2 réduit légèrement inférieur à 1.08.

On vérifie que les distributions a posteriori associées aux distances de chaque source sont bien
compatibles avec les mesures de référence de la table 4.3. On remarque un excellent accord avec
les mesures de références, malgré le fait que les distributions a priori (voir annexe A.1) que nous
avons implémentée dans l’analyse ne compte pas plus dans l’ajustement qu’un seul bin. Nous
pouvons donc être confiant sur le fait que nous n’avons pas sur-contraint l’ajustement.

On reporte dans l’annexe A.1 les figures illustrants les valeurs des différents paramètres perti-
nents du modèle d’émission thermique pour chaque source, ainsi que leur corrélations mutuelles
et avec les paramètres du méta-modèle.
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Figure 4.15 – Distributions de probabilité a posteriori marginalisées aux paramètres empiriques
Lsym et Ksym après ajustement aux données observationnelles. Sur la diagonale : marginalisation
à 1 paramètre, hors diagonale : marginalisation à deux paramètres, aussi appelé corrélation. On
remarque clairement une anti-corrélation entre les deux paramètres. On note que des valeurs
faibles de Lsym sont favorisées par l’ajustement.
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Figure 4.16 – Même figure que la figure 4.14, en faisant varier également le paramètre Qsat

entre -1300 et 1900 MeV (voir table 2.5). Source : [Baillot d’étivaux et al., 2018].

4.5.2 Méta-modèle à trois paramètres empiriques libres (Lsym, Ksym, Qsat)

Dans cette section, nous autorisons la variation des trois paramètres ayant le plus d’influence
sur la relation M-R : Lsym, Ksym et Qsat. On peut s’attendre à ce qu’ajouter un paramètre dans
l’ajustement, permette de relaxer la contrainte sur Lsym et d’obtenir pour ce paramètre une
distribution plus en adéquation avec les estimations théoriques et expérimentales actuelles, voir
la discussion dans la Ref. [Margueron et al., 2018a] et dans les références associées.

Nous représentons sur la figure 4.16 les relations M-R explorées, de la même façon que sur
la figure 4.14, en faisant varier Qsat entre -1300 et 1900 MeV, en accord avec la table 2.5. On
remarque que la variation de Qsat permet d’atteindre des rayons plus faibles pour des masses
élevées (environ 11 km pour une masse de 2 M�), et des rayons plus grands pour de faibles
masses (environ 14 km pour une masse de 0.5 M�). La variation du paramètre Qsat permet donc
d’explorer un domaine plus grand du diagramme M-R.

On représente les distributions de probabilité a posteriori obtenues après ajustement aux
données observationnelles sur la figure 4.17. On reporte dans l’annexe A.2 les figures illustrants les
corrélations entre les paramètres observationnels de chaque source et les paramètres empiriques.

On observe sur la figure 4.17 que les faibles valeurs de Lsym sont toujours favorisées par
l’ajustement, malgré le fait d’avoir ajouté un degré de liberté. Nous remarquons toujours l’anti-
corrélation entre Lsym et Ksym, et notons également l’existance d’une anti-corrélation entre Ksym

et Qsat, qui confirme les résultats obtenus dans la figure 3.6. On trouve des valeurs de Ksym =

−60.33+106.79
−79.2 et de Qsat = 498.34+738.16

−479.43 toujours compatbiles avec les estimations actuelles.
On obtient une incertitude plus grande sur Ksym que dans l’analyse précédente, qui peut être
expliquée par une plus grande souplesse du modèle due à la variation de Qsat.
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Figure 4.17 – Distributions de probabilité a posteriori associées aux paramètres empiriques
Lsym, Ksym et Qsat après ajustement aux données observationnelles (Diagonale) ; et leur corré-
lation (cadres centraux). On remarque toujours une anti-corrélation entre les deux paramètres
Lsym et Ksym, ainsi qu’une anti-corrélation entre Ksym et Qsat.

4.5.3 Méta-modèle à trois paramètres empiriques libres (Lsym, Ksym et Qsat)
et distribution a priori du paramètre Lsym

Dans les sections précédentes, nous avons pu constater que les valeurs de Lsym sélection-
nées par l’ajustement étaient relativement basses par rapport aux estimations expérimentales et
théoriques actuelles. Nous avons initialement pensé que cela pouvait être du au fait que nous
ne considérions que les équations d’état compatibles avec une masse maximale de 1.9M�. Nous
avons vérifié que le fait de retirer cette contrainte n’affectait pas nos résultats sur la distribution
du paramètre Lsym.

Dans cette section nous imposons une distribution a priori gaussienne sur le paramètre Lsym de
façon à explorer des valeurs pour ce paramètre consistantes avec celles déduites des expériences de
physique nucléaire ainsi que des modélisations théoriques. à être compatible avec ces estimations.
Nous considérons une valeur centrale pour le paramètre Lsym de 50 MeV avec une déviation
standard σ = 10 MeV. Nous reproduisons par la suite les analyses des sections 4.5.2 et 4.5.1.

4.5.3.1 Contraintes sur Lsym et Ksym :

Nous représentons les nouvelles distributions des paramètres empiriques après avoir reproduit
l’analyse de la section 4.5.1 sur la figure 4.18. Les figures illustrant les corrélations entre les
paramètres observationnels de chaque source et les paramètres empiriques sont présentés dans
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l’annexe A.3.
On remarque que les faibles valeurs de Lsym sont toujours favorisées, Lsym = 39 ± 9 MeV.

Cette valeur est cette fois-ci compatibles avec les estimations actuelles. La distribution de Ksym

n’est pas grandement modifiée. Elle est piquées à une valeur un peu inférieur, autour de -95 MeV,
avec une distribution un peu moins large que précédemment, ce qui s’explique bien par l’ajout
de la contrainte sur Lsym. La qualité de l’ajustement ne se trouve pas dégradée et l’on obtient
la même distribution de χ2 réduit, centrée autour de 1.10 avec une largeure de 0.01.

Nous déduisons que la contrainte sur Lsym n’affecte pas grandement l’analyse de l’émis-
sion thermique. Nous retrouvons une qualité d’ajustement similaire à l’analyse précédente sans
contrainte. La valeur de Lsym modifie le diagramme M-R dans la région de faible masse, en des-
sous des masses attendues pour les étoiles à neutrons. C’est donc plutôt le paramètre empirique
Ksym qui joue un role important dans l’analyse présentée ici.

4.5.3.2 Contraintes sur Lsym, Ksym et Qsat :

Les nouvelles distributions obtenues sont présentées sur la figure 4.19. On reporte dans l’an-
nexe A.7 les figures des corrélations entre les paramètres observationnels et les paramètres em-
piriques.

Il n’est pas surprenant de voir que le paramètre Lsym reste compatible avec les estimations
considérées mais se trouve déplacé vers des valeurs légèrement inférieures. Comme dans le cas
précédant, on obtient Lsym = 39 ± 9 MeV. On remarque aussi que la distribution associée
à Ksym se trouve légèrement rétrécie et autorise des valeurs plus basses autour de -90 MeV.
Le déplacement de la valeur du pic de la distribution de Ksym s’explique en raison de l’anti-
corrélation avec Lsym qui prend des valeurs plus grandes. Le léger rétrécissement de la distribution
est du à la contrainte imposée au paramètre Lsym La distribution de Qsat est aussi un peu
modifiée. Du fait de l’anti-corrélation existant entre Ksym et Qsat, la diminution de la valeur de
Ksym induit une légère augmentation de celle de Qsat. La largeur de la distribution du paramètre
Qsat est très peu affectée par la contrainte sur Lsym.

On obtient une distribution de χ2 réduit identique alors que l’on pourrait s’attendre à une
amélioration de l’ajustement avec une plus grande souplesse du modèle.

On montre sur la figure 4.20 le diagramme M-R exploré par les marcheurs pondéré par leur
distribution de probabilité. En pratique nous avons ajouté ensemble toutes les positions des
10% des derniers marcheurs dans le diagramme MR. Le résultat de cette sommation défini la
probabilité normalisée de chacune des positions dans le diagramme M-R. On remarque que les
rayons favorisés par l’ajustement se situent entre 12 et 13 km. On note que la distribution de
rayon est légèrement inclinée vers la droite, comme dans le cas du modèle à rayon incliné, voir
section 4.4.2. Sur cette figure, on remarque que certaines sources semblent avoir des masses
relativement faibles (M < 1.5M�) et que les rayons semblent également tendre vers de faibles
valeurs (R < 12.5 km). Ceci permet de comprendre pourquoi les faibles valeurs de Lsym sont
favorisés : les courbes noir de la figure 4.16 correspondent à Lsym = 20 MeV. Ce sont les seules
à autoriser des rayons autour de 12 km à faible masse.

On montre les distributions marginales de masses associées à chaque source, leurs corrélations
entre elles ainsi qu’avec les paramètres empiriques sur la figure 4.21. On distingue clairement deux
classes d’étoiles à neutrons : celles qui possèdent une distribution de masse piquée, souvent à faible
masse (c’est le cas pour M13, 47-Tuc, M28, et NGC6397) ; et celles pour lesquelles la distribution
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Figure 4.18 – Distributions de probabilité a posteriori marginales associées aux paramètres
empiriques Lsym et Ksym après ajustement aux données observationnelles et en contraignant
Lsym à être compatible avec les estimations actuelles Lsym = 50± 10 MeV.

Figure 4.19 – Distributions de probabilité a posteriori marginales associées aux paramètres
empiriques Lsym, Ksym et Qsat après ajustement aux données observationnelles et en contrai-
gnant Lsym à être compatible avec les estimations actuelles Lsym = 50 ± 10 MeV. Source :
[Baillot d’étivaux et al., 2018]
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Figure 4.20 – Densité de probabilité dans le diagramme M-R après ajustement en faisant va-
rier Lsym, Ksym et Qsat et en contraignant Lsym à être compatible avec les estimations ac-
tuelles Lsym = 50 ± 10 MeV. Les intervalles de confiance à 50%, 90% et 99% sont représentés
(voir le texte pour plus de détail). On représente également les contraintes du signal AT2017gfo
[Bauswein et al., 2017] et de GW170817 [Annala et al., 2018, Tews et al., 2018].

semble relativement uniforme (ω-Cen, NGC6304 et M30). Dans la section 4.6.2, nous étudions
plus en détail l’influence respectives de ces deux classes de sources sur l’ajustement global.

4.5.3.3 Effet des contraintes sur les distances :

Nous effectuons un test afin d’évaluer l’effet des incertitudes associées aux distances sur les
résultats de l’ajustement. Pour cela, nous effectuons la même analyse, en augmentant artifi-
ciellement les incertitudes sur les distances. Nous utilisons des distributions gaussiennes comme
définies par l’équation (4.21) mais en considérant une largeur de 3 σ (les erreurs à 1 σ étant
présentés dans la table 4.3). Nous présentons les résultats sur la figure 4.22 afin de la comparer
à la figure 4.19, et reportons dans l’annexes A.5 les figures représentant les corrélations entre les
paramètres observationnels et les paramètres du méta-modèle.

On constate que les distributions obtenues sont plus larges, comme on pouvait s’y attendre.
Cependant cet élargissement reste inférieur la dizaine de pour-cent, ce qui confirme encore une
fois que le fait d’imposer des distances compatibles avec des mesures indépendantes ne constitue
pas une contrainte trop forte sur l’ajustement.

4.6 Influence des différentes sources sur l’ajustement

Dans cette section, nous montrons l’influence des différentes sources sur le résultat global.
Pour cela, nous étudions leur influence individuelle, en retirant une source, ainsi que l’influence
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Figure 4.21 – Distributions a posteriori des masses de chaque sources (diagonale), leur cor-
rélations (cadres centraux) et avec les paramètres empiriques (deux premières colonnes). On
distingue clairement deux classes d’étoiles à neutrons : celles qui possèdent une distribution de
masse piquées, souvent à faible masse ; et celles pour lesquelles la distribution semble relativement
uniforme.

d’une classe de sources ayant les mêmes propriétés.

4.6.1 Influence individuelle des sources

Notre étude s’appuyant sur l’analyse simultanée de 7 sources, il est intéressant d’étudier
leur impact individuel de chacune des sources dans l’ajustement. Nous effectuons de nouveau
notre analyse en retirant une à une les sources pour lesquelles nous avons le meilleur signal sur
bruit et le plus grand nombre de points, à savoir 47-Tuc, M28 et NGC6397. Nous représentons les
distributions des paramètres empiriques obtenues en retirant ces sources sur les figures 4.23 à 4.25.
Nous constatons que la qualité de l’ajustement est légèrement dégradée, avec des distributions de
χ2 réduit centrées autour de 1.11 en retirant M28, 1.12 en retirant NGC6397, et 1.13 en retirant
47-Tuc, avec des largeur de 0.01. Les distributions des paramètres empiriques se trouvent élargies,
ce qui n’est pas surprenant puisque nous tentons d’ajuster le modèle sur un ensemble de sources
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Figure 4.22 – Distributions a posteriori des paramètres empiriques après ajustement, en ayant
considéré des distribution a priori sur les distances avec une largeur trois fois plus grande que
dans l’analyse précédente (voir figure 4.19).

pour lesquelles nous avons moins de données, et il est donc logique que les paramètres soient
moins bien contraints.

4.6.2 Influence de différentes classes de sources

Nous avons observé sur la figure 4.21 deux classes de sources se distinguant par leur distribu-
tion en masse : une classe avec des distributions plutôt piquées vers des faibles masses, et une
classe avec des distributions relativement uniformes. Il est donc intéressant d’étudier les effets
respectifs de ces deux classes de sources. Par la suite, nous avons utilisé les nouvelles mesures de
distances aux amas globulaires fournies par le catalogue Gaia DR2 et recensées dans la table 4.3.

4.6.2.1 Influence des sources ayant des distributions de masse piquées :

Commencons cette étude de sensibilité par la classe de sources dont les masses sont piquées
vers les faibles masses.

La figure 4.26 montre les distributions a posteriori marginales des paramètres empiriques
après un ajustement sur les sources ayant une distribution de masse piquée. On remarque que les
distributions des paramètres ne sont que faiblement modifiées lorsque l’on retire les sources ayant
une distribution de masse relativement uniforme. Cela se comprend puisque les sources que nous
avons conservées sont celles pour lesquelles nous avons le plus de données, et elles ont donc un
poids plus important dans l’ajustement. La valeur centrale de Qsat est légèrement plus basse et
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Figure 4.23 – Distributions marginales des paramètres empiriques obtenues lorsque l’on effectue
l’ajustement sur toutes les sources excepté M28.

Figure 4.24 – Distributions marginales des paramètres empiriques obtenues lorsque l’on effectue
l’ajustement sur toutes les sources excepté NGC6397.
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Figure 4.25 – Distributions marginales des paramètres empiriques obtenues lorsque l’on effectue
l’ajustement sur toutes les sources excepté 47-Tuc

la queue de sa distribution décroît plus rapidement dans les énergies positives. On représente la
densité de probabilité dans le diagramme M-R sur la figure 4.27. On remarque que la distribution
est très similaire à celle obtenue avec toutes les sources (voir figure 4.30).

4.6.2.2 Influence des sources ayant des distributions de masse large :

La figure 4.28 illustre les distributions a posteriori des paramètres empiriques après un ajus-
tement sur les sources ayant une distribution de masse relativement uniforme.

On obtient un ajustement légèrement meilleur que précédemment, avec une distribution de
χ2 réduit centrée autour de 1.08 et d’une largeur de 0.01. Il est normal d’obtenir un meilleur
ajustement car les données étant moins bonnes pour cette classe d’étoile, il est plus facile de les
reproduire.

On note plusieurs différences : tout d’abord la valeur de Lsym est légèrement supérieure à
50 MeV tandis que dans les autres analyses, les valeurs faibles étaient favorisées. On trouve
Ksym = −1.41+134.45

−143.13, ce qui est largement plus élevé que dans les précédentes analyses, mais
avec une distribution plus large, ce qui s’explique par le fait que nous avons peu de données pour
cet ensemble de sources. Le paramètre Qsat possède également une distribution beaucoup plus
large, et les valeurs élevées sont même favorisées, contrairement aux cas précédents.

Ceci illustre le fait qu’il existe une tension entre ces deux classes d’étoiles lors de l’ajustement.
Il serait donc souhaitable de pouvoir augmenter la statistique pour cette classe d’étoile. En effet,
soit l’augmentation de statistique permet de réconcilier ces deux classes d’étoiles, soit, ces deux
classes d’étoiles contiennent des étoiles dont les propriétés sont très différentes. Ce dernier cas est
potentiellement porteur de nouvelle informations sur les étoiles à neutrons et donc sur l’équation
d’état.
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4.6.2.3 Ajustement avec les distances du nouveau catalogue Gaia DR2

Dans cette section nous utilisons les données du catalogue Gaia DR2 afin d’effectuer notre
analyse de la section 4.5.3.2 avec les récentes mesures de distances aux amas globulaires (voir
table 4.3). On représente les distributions des paramètres empiriques sur la figure 4.29. Nous
reportons en annexe A.8 les corrélations entre les paramètres observationnels et les paramètres
du méta-modèle. On remarque que les contraintes apportées sur les paramètres empiriques sont
très similaires aux résultats obtenus dans la section 4.5.3.2, mais avec des distributions légèrement
plus larges. Cela peut s’expliquer par le fait que les incertitudes sur les distances étant plus faibles,
il est plus difficile de reproduire les données. La qualité de l’ajustement est un peu dégradée et
nous obtenons une distribution de χ2 centrée autour de 1.11 avec une largeur de 0.01. Cependant,
il est possible que ces incertitudes soient sous-estimées. En effet, les coordonnées spatiales des
amas sont calculées en reproduisant leurs orbites à partir de mesure de distances par photométrie,
pouvant être entachées d’incertitudes.
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Figure 4.26 – Distributions a posteriori marginales des paramètres empiriques après ajustements
aux données observationnelles provenant uniquement des sources ayant une distribution de masse
piquée : NGC6397, 47-Tuc, M28 et M13.
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Figure 4.27 – Densité de probabilité regroupant toutes les sources dans le diagramme M-R après
ajustement sur les sources qui possèdent une distribution de masse piquée et pour lesquelles
nous avons le plus de données (voir le texte pour plus de détails). On représente également les
contraintes du signal AT2017gfo [Bauswein et al., 2017] et de GW170817 [Annala et al., 2018,
Tews et al., 2018].
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Figure 4.28 – Distributions a posteriori des paramètres empiriques après ajustements aux don-
nées observationnelles provenant uniquement des sources ayant une distribution de masse relati-
vement uniforme : ω Cen, M30 et NGC6304.

Figure 4.29 – Même figure que la figure 4.17 mais en considérant les récentes mesures de
distances du catalogue Gaia DR2 présentées dans la table 4.3.
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Figure 4.30 – Densité de probabilité regroupant toutes les sources dans le diagramme M-R
après ajustement en ayant considéré les nouvelles mesures de distances aux amas du catalogue
Gaia DR2 (voir le texte pour plus de détails). On représente également les contraintes du signal
AT2017gfo [Bauswein et al., 2017] et de GW170817 [Annala et al., 2018, Tews et al., 2018].
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Chapitre 5

Conclusions et perspectives

Nous avons présenté dans ce manuscript une modélisation théorique de l’équation d’état des
étoiles à neutrons et son application à l’analyse de l’émission thermique de sept sources. Cette
étude se situe à l’interface entre la physique nucléaire, la physique hadronique, et l’astronomie
observationnelle. Les densités atteintes dans le coeur des étoiles à neutrons dépassent la densité
de saturation nucléaire (densité supra-nucléaire). Ce regime de densité est très difficile à explorer
expérimentalement et les données observationnelles sur les étoiles à neutrons sont complémen-
taires aux mesures effectuées auprès des accélérateurs.

Il existe une grande variété de modèles décrivant la matière nucléaire, dont les paramètres sont
souvent ajustés de façon à reproduire les propriétés observées dans des expériences de physique
nucléaire, telles que les masses, les rayons des noyaux, ou encore leurs propriétés collectives (réso-
nances géantes). Les expériences réalisables sur Terre permettent principalement de contraindre
les modèles pour des densités proches de la densité de saturation nucléaire n0 � 0.16 fm−3. Dans
ces conditions les nucléons forment les noyaux atomiques. Le cœur des étoiles à neutrons pouvant
atteindre des densités allant jusqu’à 4-6n0 (selon les modèles), elles constituent des observatoires
uniques pour mieux comprendre le comportement de la matière nucléaire à très haute densité et
l’existence éventuelle de transition(s) de phase(s).

Dans le chapitre 2, nous avons présenté une méta-modélisation de l’équation d’état de la ma-
tière nucléaire composée uniquement de neutrons et de protons (non relativistes), d’électrons et
de muons (relativistes) [Margueron et al., 2018a]. Les différents paramètres de ce méta-modèle
peuvent être directement reliés à des grandeurs empiriques mesurables à la densité de satura-
tion, telles que l’énergie de symétrie ou l’incompressibilité de la matière nucléaire, permettant
ainsi d’inclure nos connaissances actuelles en physique nucléaire dans le modèle, contrairement à
d’autres modélisations comme les équations d’état polytropiques par exemple, difficiles à mettre
en lien avec les propriétés physiques de la matière nucléaire. Ce méta-modèle possède une grande
souplesse et permet de reproduire la plupart des modèles existants, mais également d’explorer
de nouvelles dépendances en densité. De par sa simplicité, le méta-modèle peut être implémenté
dans différentes études, allant de la structure des noyaux [Chatterjee et al., 2017] à la description
du cœur des étoiles à neutrons [Margueron et al., 2018b]. Ce méta-modèle permet d’extraire les
valeurs moyennes et les incertitudes associées aux différents paramètres empiriques, que nous
avons étudiés dans le chapitre 2.2. Nous pouvons déduire de cette étude les paramètres qui ont
le plus fort impact sur l’équation d’état de la matière nucléaire : la pente de l’énergie de sy-
métrie Lsym, sa courbure Ksym, et le paramètre de distorsion isoscalaire Qsat. Ces paramètres
pourront être contraints dans un futur proche par des expériences permettant de sonder la ma-
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tière nucléaire loin de la densité de saturation, dans des collisions d’ions lourds par exemple
(voir [Danielewicz, 2001]), ou encore grâce à l’observation des étoiles à neutrons, comme nous
l’avons vu dans le chapitre 4. Notons que de nouvelles informations concernant l’équation d’état
de la matière nucléaire devrait également être apportées par l’observation des ondes gravitation-
nelles induites par la coalescence d’étoiles à neutrons [Abbott et al., 2017]. Ce méta-modèle peut
s’adapter aux analyses statistiques basées sur l’inférence bayésienne, ce qui a été montré dans les
chapitres 3 et 4 de ce manuscript.

Dans le chapitre 3, nous avons modélisé le cœur des étoiles à neutrons via le méta-modèle, en
l’appliquant à l’équilibre β à température nulle, que nous avons connecté avec différents modèles
existants pour décrire l’écorce des étoiles à neutrons. Nous avons pu prédire des relations M-R en
résolvant les équations d’équilibre hydrostatique de la relativité générale (équations dites TOV).
Le choix de l’équation d’état décrivant l’écorce et la méthode de connexion avec l’équation d’état
du cœur a une influence négligeable sur les relations M-R prédites par rapport aux incertitudes
observationnelles actuelles. Les paramètres Lsym, Ksym et Qsat apparaissent naturellement comme
étant ceux qui ont le plus fort impact sur la relation M-R. Des mesures précises des rayons et des
masses de plusieurs étoiles à neutrons devraient permettre de discriminer parmi les modèles exis-
tants. Pour affiner la prédiction théorique de l’équation d’état, nous avons considéré différentes
contraintes physiques, telles que la causalité, la stabilité mécanique, la positivité de l’énergie de
symétrie, et avons envisagé différents scenarii concernant le refroidissement rapide des étoiles à
neutrons. Cela permet de filtrer les paramétrisations vraisemblables du méta-modèle en utilisant
une approche bayésienne, et de mettre en évidence des corrélations (ou anti-corrélations) entre
différents paramètres empiriques. Dans cette approche, le liens entre les contraintes expérimen-
tales et/ou observationnelles et les corrélations entre les paramètres apparaissent clairement. En
utilisant l’inférence bayésienne, nous avons alors pu extraire le rayon moyen des étoiles à neutrons
R = 12.7± 0.4 km pour une équation d’état de type nucléonique.

La dernière partie de ma thèse concerne l’application de la modélisation théorique à l’analyse
de données observationnelles. Avec des rayons de l’ordre de la dizaine de kilomètres et étant situées
à plusieurs kiloparsec de la Terre, la mesure directe de ces rayons est impossible car les étoiles
à neutrons apparaissent comme des masses ponctuelles. Les données directes ne permettent pas
d’extraire des contraintes très fortes sur l’équation d’état de la matière nucléaire. Dans cette thèse,
nous nous sommes intéressés au développement d’une méthode d’analyse observationnelle basée
sur l’émission thermique des étoiles à neutrons avec l’objectif de mieux caractériser la masse et le
rayon de 7 sources. Nous avons utilisé une méthode permettant de contraindre l’équation d’état
grâce à l’observation de l’émission thermique des étoiles à neutrons dans la gamme d’énergie
des rayons X. Les données proviennent des observatoires Chandra et XMM-Newton. Nous avons
pour cela développé un code python utilisant la librairie XSPEC et nous avons effectué l’analyse
simultanée de 7 sources (qLMXBs) situées dans des amas globulaires et couramment utilisées pour
leurs mesures de rayons. Il s’agit de M13, M28, M30, NGC6304, NGC6397, omega du centaure et
47 du toucan, voir par exemple [Guillot, 2013, Özel and Freire, 2016, Steiner et al., 2018]. Dans
les analyses précédentes, la modélisation théorique de l’équation d’état n’est pas liée à l’analyse
des données observationnelles. Elle se fait dans un deuxième temps sur la base des résultats
de cette analyse. Le problème inverse consistant à retrouver l’équation d’état de la matière
dense à partir des données observationnelles est donc traité en deux étapes, et souvent par des
équipes différentes. À la différence de ces travaux, notre approche inclut directement le modèle
d’équation d’état dans l’analyse des données observationnelles afin de contraindre simultanément
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les masses, les rayons, les paramètres observationnels, et les paramètres de l’équation d’état lors
de l’ajustement aux données observationnelles. Ceci nous permet d’éviter de sur-contraindre les
paramètres. En raison de la haute dimension de notre espace de paramètres, nous avons utilisé
une méthode MCMC basée sur un algorithme de "stretch move" particulièrement adapté. Cette
méthode est implémentée grace à la librairie eemc développée au MIT. Mon analyse a utilisé le
calculateur lyosrv047 du groupe de physique théorique. C’est un serveur de 142 CPU financé par
le Labex LIO.

En considérant des modèles simples, comme un modèle de rayon constant basé sur l’idée
que la plupart des modèles existants prédisent un rayon relativement indépendant de la masse,
pour des masses comprises entre 0.5 et 2M� [Lattimer and Prakash, 2001]), et l’on retrouve la
valeur de R = 9.55 ± 0.65 km, compatible avec les estimations de [Guillot, 2013]. Nous avons
ensuite considéré un modèle de rayon incliné, et nous trouvons, après ajustement aux données
observationnelles, une légère préférence pour les relations M-R ayant une pente positive : le rayon
augmente légèrement avec la masse. Ces tests simples qui nous ont permis de valider notre code.

Nous avons ensuite confronté le méta-modèle aux données observationnelles en autorisant la
variation des paramètres Lsym et Ksym, et avons trouvé que les valeurs faibles de Lsym (entre
0 et 20 MeV) était favorisées par l’ajustement, ce qui peut s’interpréter par le fait que les
observations semblent indiquer des rayons relativement faibles, difficilement reproductibles par
le méta-modèle pour des valeurs de Lsym compatibles avec les estimations actuelles (autour de
50 MeV ou plus). Nous obtenons aussi une valeur de Ksym = −71.86+93.35

−50.06 MeV, illustrant le
fait que ce paramètre peut être contraint par les observations d’étoiles à neutrons. On note
également une anti-corrélation entre ces deux paramètres, que nous avions déjà obtenue dans
le chapitre 3. Nous constatons que le fait d’autoriser la variation de Qsat ne permet pas de
relâcher la tension sur Lsym, et choisissons de contraindre ce dernier à être compatible avec les
estimations actuelles. On obtient alors des valeurs similaires pour Ksym = −90.84+85.22

−70.97 MeV
et Qsat = 353.45+696.25

−383.63 MeV, ainsi qu’une anti-corrélation entre ces deux paramètres. Nous
avons effectué un ajustement en utilisant les nouvelles mesures de distances obtenues à partir du
catalogue Gaia DR2 [Gaia Collaboration et al., 2018], et trouvons des distributions semblables
pour les paramètres empiriques, légèrement plus larges, ce qui peut être expliqué par le fait que
les distances étant mieux contraintes, il est plus difficile de reproduire les données via les trois
paramètres empiriques.

Nous avons ensuite étudié l’impact des différentes sources sur l’ajustement, et trouvons deux
classes de sources parmi notre liste : les sources pour lesquelles la masse est relativement bien
contrainte à des valeurs faibles (qui correspondent également aux sources pour lesquelles nous
avons le plus de données) et qui favorisent des valeurs de Qsat basses ; et les sources ayant une
distribution de masse relativement uniforme et qui favorisent des valeurs de Qsat élevées. Nos
résultats suggèrent que cette dernière classe de sources puisse bénéficier de nouvelles campagnes
d’observation permettant de réduire le rapport du signal au bruit. En effet, l’amélioration de
la statistique permettra soit de rendre l’ensemble de la methode d’analyse cohérente, soit de
montrer que quelques unes de nos sources sont différentes des autres. Dans ce dernier cas, on
pourrait peut être obtenir des résultats plus conclusifs sur la présence de transitions de phases.

En conclusion, nous avons montré qu’il était possible de déterminer des relations M-R de
l’émission thermique des qLMXB, compatibles avec les contraintes déduites de GW170817 et
de la kilonova AT2017gfo, voir légèrement plus précises. En fixant une distribution a priori
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du paramètre empirique Lsym autour de 50 MeV, nous déduisons de notre analyse les valeurs
suivantes des paramètres empiriques : Lsym = 38.3+9.1

−8.9, Ksym = −91+85
−71 MeV, et Qsat = 353+696

−384

MeV. Notons que la valeur de Lsym que nous déduisons est compatible avec des prédictions de
physique nucléaire [Lattimer and Lim, 2013], et les valeurs de Ksym et Qsat sont des prédictions
pour lesquelles il n’existe pas de contraintes expérimentales. Nous prédisons aussi un rayon pour
les étoiles à neutrons compris entre 11.8 et 13 km.

Les perspectives de ce travail sont multiples. Du coté de la modélisation, il est possible d’affiner
le modèle utilisé dans cette étude en incluant des non-quadraticités dans le paramètre d’asymétrie
d’isospin et en le généralisant à une cinématique relativiste. Une extension du méta-modèle pour
traiter les transitions de phase permettrait aussi de rendre ce méta-modèle plus général. Ceci de-
vrait rendre ce méta-modèle plus fiable aux densités élevées. Du coté des contraintes observation-
nelles, les années à venir s’annoncent riches en nouvelles données, grace notamment à la mission
NICER [Gendreau et al., 2017] et à plus long terme la mission Athena [Barcons et al., 2017],
ainsi qu’aux prochaines campagnes d’observations des ondes gravitationnelles. Les perspectives
des études présentées dans ce manuscript sont donc d’inclure au mieux l’ensemble des nouvelles
données à la méta-modélisation théorique. Ceci permettra à terme de répondre à la question
de la nature du coeur dense des étoiles à neutrons ainsi qu’aux propriétés fondamentales de la
matière hadronique et à la présence éventuelle de transitions de phase.
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Annexes

A.1 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en faisant varier librement Lsym et Ksym

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la sec-
tion 4.5.1. On représente sur les figures A.1 à A.7, les corrélations entre les différents paramètres
observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff ,
la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.1 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.2 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.



A.1. Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles en faisant varier librement
Lsym et Ksym 149

Figure A.3 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.4 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.
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Figure A.5 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.6 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω-Cen.
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Figure A.7 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47-Tuc.
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A.2 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en faisant varier librement Lsym, Ksym et Qsat

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.5.2. On représente sur les figures A.8 à A.14, les corrélations entre les différents para-
mètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.8 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.9 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.
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Figure A.10 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.11 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.
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Figure A.12 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.13 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω Cen.
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Figure A.14 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47Tuc.
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A.3 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en varier Lsym et Ksym, avec prior sur Lsym

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.5.3.2. On représente sur les figures A.22 à A.28, les corrélations entre les différents pa-
ramètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.15 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.16 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.
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Figure A.17 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.18 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.
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Figure A.19 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.20 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω-Cen.
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Figure A.21 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47-Tuc.
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A.4 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en varier Lsym, Ksym et Qsat, avec prior sur Lsym

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.5.3.2. On représente sur les figures A.22 à A.28, les corrélations entre les différents pa-
ramètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.22 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.23 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.
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Figure A.24 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.25 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.
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Figure A.26 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.27 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω-Cen.
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Figure A.28 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47-Tuc.
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A.5 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en considérant des incertudes à 3σ sur les mesures de dis-
tances

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.5.3.3. On représente sur les figures A.29 à A.35, les corrélations entre les différents pa-
ramètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.29 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.30 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.
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Figure A.31 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.32 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.
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Figure A.33 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.34 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω-Cen.
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Figure A.35 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47-Tuc.
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A.6 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en ne considérant que les sources avec une distribution de
masse piquée

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.6.2.1. On représente sur les figures A.36 à A.39, les corrélations entre les différents pa-
ramètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.36 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.37 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.
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Figure A.38 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.39 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47-Tuc.
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A.7 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en ne considérant que les sources avec une ditribution de
masse relativement uniforme

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.6.2.2. On représente sur les figures A.22 à A.28, les corrélations entre les différents pa-
ramètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.



176 Annexe A. Annexes

Figure A.40 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.41 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.



A.7. Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles en ne considérant que les
sources avec une ditribution de masse relativement uniforme 177

Figure A.42 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω-Cen.
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A.8 Ajustement du méta-modèle aux données observationnelles
en utilisant les nouvelles mesures de distances du catalogue
Gaia DR2

Nous présentons dans cette annexe les figures correspondants à l’analyse effectuée dans la
section 4.6.2.3. On représente sur les figures A.43 à A.49, les corrélations entre les différents pa-
ramètres observationnels pertinents (la densité de colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique
kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec les paramètres empiriques du modèle.
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Figure A.43 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M13.

Figure A.44 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M28.
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Figure A.45 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source M30.

Figure A.46 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6304.
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Figure A.47 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source NGC6397.

Figure A.48 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source ω-Cen.
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Figure A.49 – Corrélations entre les paramètres observationnels pertinents (la densité de la
colonne d’hydrogène NH,22, l’énergie thermique kTeff , la masse MNS, et la distance Dkpc) et avec
les paramètres empiriques du modèle, pour la source 47-Tuc.



"Ouai... c’est pas faux."
Alexandre Astier.
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