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1 Résumé

Pour produire des courbes de lumiere associées a la coalescence de deux étoiles a neu-
trons, le code G.R.B. utilise un modele adapté des travaux de Sun et al. (2017) qui sup-
pose que 'objet compact formé est un magnétar qui perd de ’énergie par un phénomene
de freinage magnétique induit par la composante dipolaire du champ magnétique de
I’étoile. L’évolution temporelle de la fréquence de rotation de 1’étoile est déterminée par
le couple magnétique du rayonnement du dipole

Qo
2 (1 +t/Tem)?’ .
Ot Tom = 3¢31 /(B?RSO2) est le temps caractéristique de ralentissement, I, R et B étant
le moment d’inertie, le rayon et le champ magnétique dipolaire de 1’étoile a neutrons.
On suppose que le rayonnement X est produit par dissipation interne dans le vent du
magnétar et émis de fagon isotrope (Zhang, 2013). La luminosité en rayons X est alors
déterminée par la luminosité de ralentissement du dipole, modulo un facteur d’efficacité n
2 p6 ()4
LX = T]Ldip(t) = T]BRGS;(t) . (2)
c

Le magnétar central résultant de la fusion de deux étoiles a neutrons, il faut également
tenir compte de la présence d’éjecta opaques résiduels qui vont d’abord absorber ce
rayonnement dans certaines directions et le ré-émettre avec un spectre de corps noir.
Le calcul des courbes de lumiere dans la zone ou le rayonnement est initialement piégé
requiert donc de déterminer ’évolution dynamique des ejecta. On utilise dans ce cas le
modele de Yu et al. (2013), qui prend en compte 'injection d’énergie par le magnétar

central et le chauffage additionel par désintégration d’éléments radioactifs.

Enfin, précisons que cette approche phénoménologique permet de comparer simple-
ment différentes équations d’état qui déterminent le rayon R, le moment d’inertie I et
la période critique de rotation du magnétar en deca de laquelle I'objet s’effondre en
trou noir. Cette période P est reliée a la masse maximale d’une étoile a neutrons par la
relation (Lasky et al., 2014)

Mmax - AJTOV(1 + aP/B) ) (3)



ou la masse maximale d’une étoile statique Moy et les exposants « et 8 sont donnés
par les modeles d’équation d’état (Ai et al., 2018). Lorsque ’étoile s’effondre en trou
noir du fait du ralentissement de sa rotation, on suppose que la luminosité due au vent
du magnétar s’arréte abruptement.

2 Equations

We consider a magnetar of radius R, mass M, moment of inertia I and surface mag-
netic field B, surrounded by an accretion disc with initial mass Mgjs. and radius Rgjsc.
The time evolution of the magnetar angular frequency €2 will be determined both by the
magnetic and accretion torques Ngip and Ny, defined respectively by
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Nace = n(Q) (GMry)Y? M | (5)

where ;1 = BR? is the dipole moment and 7, the Alfvén radius

P = 'u4/7 (GM)_1/7 M2UT (6)
Depending of the values of the Alfvén radius and the corotation radius r. = (G’M / (22) Y 3,
the system will be accreting or expelling material: if r,, < r., the system is accreting
and the accretion torque spins up the magnetar, whereas for r, > r. the magnetar
loses angular momentum with the expelled material — the so-called propeller regime

(Gompertz et al., 2014). The change of sign of the accretion torque is handle by the
following prefactor

.\ 3/2
1-— <m> T™m > R
@) =4\ , (7
- m
O ™m < R

where Qg = /GM/R3.
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The complete ODE system to be integrated in time is then (Sun et al., 2017)

o = St e (8)

i =D(I), (9)

& (Laip + Lia = L) = B (6Lap + Lua — Le) + PD 51 (4 R250) (10)
Meje? + Ej ’

Ely =D |2 (ELaip + Lea — Le) — 2 (4nR2B0)] (11)

V' = 47R*B¢D, (12)

k= lﬂ_ ¢ 5 (13)

In the above system, D is the Doppler factor defined by D = [I'(1 — Bcosf)]~! with
B(I') = (1—-I'"2)~1/2 and ¢ an efficiency parameter defining the fraction of the spin-down
energy that is used to heat the ejecta. The different luminosities that enter the equations
are the dipole spin-down luminosity Lqjp,, the co-moving radiative heating luminosity L,
and the co-moving bolometric emission luminosity of the heated electrons L., respectively

L., =4x 1049Mej,_2 [1 1 arctan (t’—l3s>] v D?, (15)
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Optical depth of the ejecta
T = /@]\‘/‘/[?jg (17)
Blackbody spectrum
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T = <GE‘//’T ” T 7 (18)
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VL — 82D R? (hv/D)* (19)

h3c¢2  exp (hv/DET') — 1~

where a and k are respectively the blackbody radiation constant and the Boltzmann
constant .

1. In CGS units, we have a = 7.5646 x 107" ergem™ > K™* and k = 1.380658 x 10~ *® erg/K.



The main output of the code are the X-ray luminosities for both the free and trapped
zones

LX,free (t) = nLdip (t) ’ (2O>
6 keV

LX,trapped(t) = eiTT]Ldip(t) + / vippdy . (21)
0.3keV

where one needs to introduce the factor 1 to parametrize the efficiency at which the
dipole spin-down luminosity is converted to X-ray luminosity.

— magnetar collapse

The code has been benchmark against the results of Gompertz et al. (2014).
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