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La coalescence des objets compacts

Robert Mochkovitch
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Abstract. Close binaries of compact stars (white dwarf or neu-
tron stars) lose angular momentum due to the emission of gravita-
tional radiation. This process eventually leads to the coalescence of
the system where the less massive component is tidally destroyed.
The merged object is made of a compact core in uniform rotation
surrounded by a thick, di�erentially rotating disk. The subsequent
evolution of the system is uncertain but may produce a gamma-ray
burst (in the case of merging neutron stars), a type Ia supernova
or a \magnetar" (in the case of merging white dwarfs).

1. Introduction

Les calculs d'�evolution de syst�emes binaires avec �echange de masse
ainsi qu'un nombre croissant d'observations indiquent que la Galaxie
pourrait h�eberger une population non n�egligeable de binaires ultra-
serr�ees constitu�ees d'objets compacts (naines blanches ou �etoiles �a neu-
trons). La perte de moment cin�etique par �emission de rayonnement gra-
vitationnel conduit au rapprochement des deux composantes du syst�eme
menant dans certains cas �a une v�eritable coalescence des deux �etoiles
qui fusionnent alors en un temps tr�es court, voisin de la p�eriode or-
bitale. L'�evolution qui suit la coalescence est incertaine mais pourrait
donner naissance �a des ph�enom�enes tr�es �energ�etiques comme les sursauts
gamma et les supernovae (de type Ia) ou �a des objets exotiques comme les
\magn�etars" et les pulsars entour�es de plan�etes. L'�etude de la coalescence
des objets compacts se d�eveloppe rapidement et la pr�esente revue propose
un tour d'horizon rapide des r�esultats d�ej�a obtenus et des voies de re-
cherche actuellement explor�ees. Apr�es l'�enonc�e des conditions n�ecessaires
pour une coalescence (x2), seront d�ecrites l'�evolution pr�ec�edant la coales-
cence (x3), la coalescence elle-même (x4), puis l'�evolution ult�erieure du
syst�eme avec les di��erentes issues possibles (x5). Une conclusion rapide
(x6) termine cette revue.
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2. Conditions n�ecessaires pour la coalescence

La coalescence d'un syst�eme compact se produit �a la suite du rappro-
chement des deux composantes par �emission d'ondes gravitationnelles.
Une premi�ere condition pour que la coalescence soit possible est donc
simplement

�GR � 1010 ans (1)
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est le temps caract�eristique de perte de moment cin�etique par �emission
d'ondes gravitationnelles (M1 et M2 sont les masses des composantes en
masses solaires, Ph est la p�eriode du syst�eme exprim�ee en heures et A la
s�eparation des composantes, l'orbite �etant suppos�ee circulaire ; Landau
& Lifchitz, 1970). Pour M1 = M2 = 1 M�, la condition (1) correspond �a
P < 0:5 jour et A < 4 R�.

La seconde condition n�ecessaire pour une coalescence est que le
transfert de masse se produise avec l'�echelle de temps dynamique, voisine
de la p�eriode P du syst�eme. La composante qui remplit la premi�ere son
lobe de Roche est alors d�etruite en quelques r�evolutions orbitales. En
raison de la relation masse-rayon des objets compacts (naines blanches
ou �etoiles �a neutrons) c'est toujours la composante de plus faible masse
(composante 2) qui d�eborde en premier du lobe de Roche. Le transfert
de masse se produit ensuite de mani�ere dynamique si le rayon de l'�etoile
R2 augmente plus rapidement que celui du lobe de Roche RL alors que
la masse M2 diminue soit

�2 < �L avec �2 =
dLog R2

dLog M2

et �L =
dLog RL

dLog M2

(3)

(ne pas oublier que �2 et �L sont tous deux n�egatifs). Si le transfert de
masse peut être suppos�e conservatif on obtient �a partir d'une expression
approch�ee du rayon du lobe de Roche (Iben & Tutukov, 1984)
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et il y a donc coalescence pour
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Dans le cas des syst�emes de deux �etoiles �a neutrons les masses des compo-
santes sont voisines (c'est au moins vrai pour les trois exemples connus) et
j�2j � 1=3 ce qui implique la coalescence. Si la composante 2 est une naine
blanche (dans un syt�eme de deux naines blanches ou une binaire naine
blanche { �etoile �a neutrons) la valeur de j�2j augmente avec M2. Ainsi,
pour M2 = 0:5 M� la coalescence n'est possible que pour M1 < 0:85 M�

mais d�es que M2 > 0:6 M�, j�2j > 0:7 et il y a coalescence pour tout
M2 �M1 �MCh = 1:4 M�.

3. Avant la coalescence

Les syst�emes serr�es d'objets compacts sont le r�esultat �nal de l'�evolu-
tion de binaires apr�es deux phases de transfert de masse quand les deux
�etoiles quittent successivement la s�equence principale. De plus, quand
une ou deux �etoiles �a neutrons sont pr�esentes celles-ci ont �et�e produites
par l'explosion de supernovae dans le syst�eme. Les di��erents sc�enarios
de formation de binaires serr�ees d'objets compacts et l'estimation de
leur taux de production dans la Galaxie impliquent donc de connâ�tre
la r�eaction du syst�eme aux di��erents modes de transfert de masse ainsi
qu'�a l'explosion d'une supernova.

3.1 Evolution conservative et non conservative

Selon la terminologie classique le transfert de masse peut de produire
dans les cas A, B ou C selon l'�etat d'�evolution de l'�etoile qui remplit son
lobe de Roche :

{ Le cas A correspond �a un transfert de masse d�emarrant alors que
l'�etoile est encore sur la s�equence principale.

{ Dans le cas B le transfert de masse a lieu alors que l'�etoile monte
la branche des g�eantes.

{ En�n, dans le cas C l'�etoile est dans la phase AGB quand elle
remplit pour la premi�ere fois son lobe de Roche.

L'a�ux de masse sur la seconde composante peut se faire de mani�ere
conservative en conservant la masse et le moment cin�etique totals du
syst�eme ou au contraire mener �a la formation puis �a la dispersion d'une
enveloppe commune. Deux conditions doivent être satisfaites pour per-
mettre un transfert conservatif : i) le rapport des masses M2=M1 doit
être su�samment �elev�e (M2=M1 > 0:4) et ii) l'enveloppe de l'�etoile qui
d�eborde du lobe de roche doit être radiative (Bhattacharya & van den
Heuvel, 1991). Dans le cas d'une �evolution conservative des relations tr�es
simples relient les masses �a la s�eparation et �a la p�eriode avant et apr�es
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le transfert de masse
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o�u les quantit�es sans indice repr�esentent la valeur initiale et l'indice f la
valeur �nale.

Dans le cas d'un transfert non conservatif avec formation d'une en-
veloppe commune, la s�eparation �nale du syst�eme s'obtient en �ecrivant
que l'enveloppe est dissip�ee grâce �a l'�energie gravitationnelle lib�er�ee par
le rapprochement des composantes soit
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o�u Me est la masse de l'enveloppe commune et �EC un coe�cient d'ef-
�cacit�e dont la valeur est estim�e voisine de l'unit�e par les simulations
num�eriques (Webbink, 1984 ; Tutukov & Yungelson, 1979 ; Rasio & Livio,
1996). La dissipation d'une enveloppe commune r�eduit consid�erablement
la s�eparation orbitale. Ainsi, dans le cas d'une binaire X o�u une �etoile �a
neutrons de 1.4 M� est associ�ee �a une �etoile de 15 M� qui met �a nu son
coeur d'h�elium de 4 M� on a M1 = 15 M�, M f

1 = 4 M� et M2 = 1:4 M�

ce qui, avec �EC = 1 conduit �a Af=A = 1:5 10�2 !

3.2 Explosion d'une supernova dans un syst�eme binaire

Quand une supernova explose dans un syst�eme binaire, les param�e-
tres orbitaux peuvent être profond�ement modi��es, jusqu'�a conduire �a la
destruction du syst�eme (et cela même si l'explosion est isotrope car la
supernova n'explose pas au centre de masse). En notant

� =
M f

1 +M2

M1 +M2

= 1 �
Mej

M1 +M2

(8)

o�u Mej est la masse �eject�ee par la supernova, les param�etres �naux du
syst�eme apr�es une explosion isotrope s'�ecrivent
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�
(9)

l'excentricit�e e �etant suppos�ee nulle avant l'explosion (Flannery & van
den Heuvel, 1975). Ces relations montrent que le syst�eme est bris�e pour
� < 1=2, c'est �a dire si plus de la moiti�e de la masse totale des deux �etoiles
est �eject�ee dans l'explosion. Dans le cas d'une explosion asym�etrique
l'�etoile �a neutrons qui se forme re�coit une impulsion repr�esent�ee par un
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vecteur ~v0 formant un angle ' avec la direction du mouvement orbital.
Le syst�eme est alors bris�e si

� <
1

2
+

v0
vrel

cos'+
v20
2v2rel

(10)

o�u vrel est la vitesse relative des composantes sur l'orbite. Avec � = 0:7 et
v0=vrel = 0:5 le syst�eme est bris�e pour -80� < ' < 80� alors qu'il r�esistait
dans le cas d'une explosion sym�etrique.

3.3 Exemples d'�evolution de syst�emes binaires serr�es

L'�evolution d'un syst�eme binaire serr�e depuis son origine jusqu'�a la
formation d'un couple d'objets compacts passe donc par deux �episodes
de transfert de masse et l'explosion de une ou deux supernovae dans le
cas des couples EN+NB et EN+EN. Les tableaux pr�esent�es ci-dessous
illustrent les sc�enarios de formation d'un syst�eme de deux �etoiles �a neu-
trons analogue au pulsar binaire PSR 1913+16 et d'un syst�eme de deux
naines blanches carbone-oxyg�ene (CO) s�epar�ees de moins de 3R�.

Table 1.: Exemple d'�evolution conduisant �a la formation d'un couple serr�e
d'�etoiles �a neutrons tel que PSR 1913+16. Chaque �etoile (de masse M)
met �a nu un coeur d'h�elium de masseMHE ' 0:1M1:2 avant d'exploser en
supernova. La seconde explosion laisse le syst�eme avec une excentricit�e
importante e � 0:6.

t (106 ans) M1 +M2 Porb (j) A (R�)

0 13+6.5 3.5 26
12 2.5+17 27 103 B cons.
14 1.4+17 31 109 SN
20 1.4+3.2 0.05 0.95 B non cons. avec E.C.
22 1.4+1.4 0.3 2.7 SN

Table 2.: Exemple d'�evolution conduisant �a la formation d'un couple de
naines blanches carbone-oxyg�ene s�epar�ees de 3 R�.

t (108 ans) M1 +M2 Porb (j) A (R�)

0 5+3 10 40
2 0.7+7.3 253 345 B cons.
2.8 0.7+1.2 0.44 3 C non cons. avec E.C.
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La coalescence du pulsar binaire form�e suivant le sc�enario du Tableau
1 se produira apr�es 3:5 108 ans environ ; celle du syst�eme des deux naines
blanches apr�es 4 109 ans.

3.4 Taux de formation des binaires d'objets compacts

Le taux de formation des syst�emes binaires d'objets compacts est
largement incertain. Il d�epend en e�et d'un grand nombre de facteurs
dont beaucoup sont mal connus. Le point de d�epart est le taux de for-
mation des binaires dans la Galaxie qui peut formellement s'�ecrire

	(M1; q; A0) /M�2:5
1 f(q)S(A0) (11)

o�u M1 est la masse de la primaire, q = M2=M1 < 1 le rapport des masses
et A0 la s�eparation initiale. Les fonctions f(q) et S(A0) sont d�etermin�ees
�a partir des observations. Il faut ensuite faire �evoluer le syst�eme et le
suivre �a travers les �episodes successifs de transfert de masse et les ex-
plosions de supernovae. Dans le cas d'un transfert non conservatif il faut
adopter une valeur pour le param�etre �EC. De même, pour les explosions
de supernovae une distribution en vitesse V(~v0) de l'impulsion re�cue par
l'�etoile �a neutrons doit être suppos�ee. Id�ealement, il est alors possible
d'estimer le taux de formation des syst�emes d'objets compacts en fonc-
tion de la masse des composantes M f

1, M
f
2, de la s�eparation Af et de

l'excentricit�e e. En pratique, les r�esultats d�ependent bien sûr beaucoup
des hypoth�eses faites sur �EC et V(~v0). Pour le taux de formation des
binaires d'�etoiles �a neutrons les meilleures estimations (Portegies Zwart
& Yungelson, 1998) donnent

�EN+EN � 1 � 3 � 10�5 an�1 (12)

l'explosion des supernovae �etant suppos�ee asym�etrique avec une vitesse
v0 typique de 500 km.s�1 (avec des explosion sym�etriques la valeur de
�EN+EN est environ 10 fois plus �elev�ee). Dans le cas des doubles naines
blanches de p�eriode inf�erieure �a 1 jour le taux de formation total (et celui
des doubles naines blanches CO) valent respectivement (Sa�er, Livio &
Yungelson, 1998)

�NB+NB � qq10�2 an�1 et �CO+CO � qq10�3 an�1 (13)

De mani�ere plus pr�ecise les Fig.1 et 2 montrent comment se r�epartissent
les doubles naines blanches (dans l'espace Porb {M f

1) et les doubles �etoiles
�a neutrons (dans l'espace e { Porb).

3.5 Syst�emes connus

Les estimations pr�ec�edentes sont comme on l'a vu tr�es incertaines
et il est donc peut-être plus raisonnable de directement partir �a la re-
cherche de syst�emes doubles d'objets compacts dans la Galaxie. Trois
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Figure 1.: Distribution calcul�ee des doubles naines blanches dans l'es-
pace Porb � M f

1. L'echelle gris�ee donne une estimation du nombre de
syst�emes pr�esents dans la Galaxie. La diagonale correspond aux syst�emes
constitu�es de deux naines blanches d'h�elium et la bande sup�erieure aux
syst�emes de naines blanches CO. Les points repr�esentent les syst�emes
de doubles naines blanches connus et les losanges ceux dans lesquels la
primaire est une �etoile sdB ; d'apr�es Sa�er, Livio & Yungelson, 1998.

Figure 2.: Distribution calcul�ee dans l'espace e { Porb des doubles �etoiles
�a neutrons de moins de 108 ans. L'�echelle gris�ee donne le nombre de
syst�emes en unit�e de 20 dans la Galaxie ; d'apr�es Portegies Zwart &
Yungelson, 1998.
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binaires d'�etoiles �a neutrons su�samment serr�ees pour conduire �a une
coalescence sont actuellement connues. Leurs propri�et�es sont r�esum�ees
dans la Table 3. Ce nombre est compatible avec l'estimation th�eorique
du taux (Eq. 12) compte tenu du fait que la dur�ee d'activit�e du pulsar
qui permet la d�etection du syst�eme est voisine de 106 ans. La situation

Table 3.: Les trois pulsars binaires serr�es connus

Porb(j) e �GR(108 ans)

PSR 1913+16 0.32 0.62 3.5
PSR 1534+12 0.42 0.27 8.5
PSR 2127+11 0.34 0.68 4.5

des doubles naines blanches est moins claire. La th�eorie pr�edit l'existence
d'un grand nombre d'entre elles dans la Galaxie mais elles ne sont pas
faciles �a d�etecter en raison en particulier de la grande largeur des raies
dans le spectre des naines blanches. N�eanmoins, un certain nombre de bi-
naires de naines blanches d'h�elium ont �et�e r�ecemment mises en �evidence
(voir la Table 4 pour celles d'entre elles qui produiront une coalescence
dans moins de 1010 ans) ainsi que plusieurs syst�emes tr�es serr�es constitu�es
d'une naine blanche CO et d'une �etoile sdB dont le stade �nal d'�evolution
sera �egalement une naine blanche CO (repr�esent�es par des losanges sur
la Fig. 1).

Table 4.: Propri�et�es des trois syst�emes les plus serr�es constitu�es de deux
naines blanches d'h�elium

Porb(j) M1 M2 �GR(108 ans)

1101+364 0.15 0.34 0.3 6.5
0957+666 0.06 0.38 0.33 0.47
2331+290 0.17 0.39 0.32 7.6

En�n, seul un cas de binaire serr�ee �etoile �a neutrons { naine blanche
(PSR J0751+1807) �etait connu jusqu'�a la d�ecouverte toute r�ecente de
deux nouveaux syst�emes (Table 5). De plus, l'incertitude sur la masse de
la naine blanche dans PSR J0751+1807 ne permettait pas de conclure
que le tranfert de masse se produira de mani�ere dynamique et menera �a
la coalescence (cf. Eq. 5) contrairement �a PSR J1756-5322 et surtout �a
PSR 1141-65 o�u la masse probable de la naine blanche approche 1 M�.
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Table 5.: Propri�et�es des binaires �etoiles �a neutrons { naine blanche

Porb(j) e MNB �GR(108 ans)

PSR 0751+1807 0.25 0 0:12 < MNB < 0:6 7
PSR 1756-5322 0.45 0 > 0:55 20
PSR 1141-66 0.2 0.17 0.95 1.6

4. La dynamique de la coalescence

Au cours de la coalescence, l'�etoile de plus faible masse qui rem-
plit la premi�ere son lobe de Roche est d�etruite par e�et de mar�ee en
quelques p�eriodes orbitales. Les r�esultats des simulations num�eriques
pour les doubles naines blanches et les doubles �etoiles �a neutrons (la
coalescence �etoile �a neutrons { naine blanche n'a pas encore �et�e �etudi�ee
en d�etail) sont tr�es similaires, avec dans le second cas les distances et
les temps caract�eristiques respectivement r�eduits d'un facteur F � qq
102 et F 3=2 et les densit�es augment�ees de F 3 (Benz, Thielemann & Hills,
1989 ; Rasio & Shapiro, 1995 ; Davies et al, 1994 ; Ru�ert, Janka & Schae-
fer, 1996). La �gure 3 illustre le d�eroulement de la coalescence dans un
syst�eme constitu�e de deux naines blanches de masses respectives 0.9 et
0.6 M� (Segretain, Chabrier & Mochkovitch, 1997). Le processus est es-
sentiellement termin�e au bout de 1.5 mn avec la formation d'un coeur en
rotation uniforme entour�e d'un disque �epais en rotation di��erentielle o�u
la vitesse angulaire 
 / r�1:5. Environ 1% de la masse totale du syst�eme
est �eject�e au del�a de la vitesse de lib�eration. La r�egion de transition
entre le coeur et le disque est fortement chau��ee �a la suite de la dissi-
pation d'�energie dans des chocs. La temp�erature atteinte, Tmax � 5 108

K, est voisine du seuil d'allumage du carbone. La coalescence de deux
�etoiles �a neutrons conduit en quelques millisecondes (conform�ement �a la
loi d'�echelle indiqu�ee ci-dessus) �a un objet de structure comparable o�u la
temp�erature �a l'interface coeur { disque peut d�epasser 10 MeV. La Fig.
4 repr�esente deux �etats possibles du syst�eme �a l'issue de la coalescence
de deux �etoiles �a neutrons de 1.4 M� avec ou sans spin initial (Rosswog
et al, 2000). Le coeur central en rotation quasi-uniforme a une masse de
2.5 M� et la masse du disque est donc voisine de 0.3 M�.

5. L'�evolution apr�es la coalescence

5.1 Contexte g�en�eral

L'�evolution qui suit la coalescence est dans la plupart des cas tr�es
incertaine et a �et�e encore peu explor�ee. Une grande vari�et�e de voies
�evolutives sont possibles selon la nature, la masse ou la composition des
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Figure 3.: Simulation SPH (Smoothed Particle Hydrodynamics) de la coa-
lescence de deux naines blanches de masse respectives 0.9 et 0.6 M�. La
naine blanche de 0.6 M� d�eborde de son lobe de Roche puis \s'enroule"
autour de la naine blanche la plus massive avant de former un disque
�epais apr�es environ 1.5 mn. Les temps sont en s et l'unit�e sur les axes x
et y vaut 109 cm ; d'apr�es Segretain, Chabrier & Mochkovitch, 1997.
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Figure 4.: Objet r�esultant de la coalescence de deux �etoiles �a neutrons de
1.4 M�. Dans le cas I le spin initial des deux �etoiles est nul alors que
dans le cas J il est en contre-rotation par rapport au mouvement orbital ;
d'apr�es Rosswog et al, 2000.
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�etoiles du syst�eme. Quelques-unes d'entre elles sont explor�ees ci-dessous.

5.2 Doubles �etoiles �a neutrons

Avant même d'�etudier l'�evolution ult�erieure du syst�eme il faut
consid�erer les quelques instants qui pr�ec�edent et qui suivent la coales-
cence et qui sont susceptibles d'avoir des cons�equences astrophysiques de
grande importance.

Juste avant la coalescence le syst�eme g�en�ere en e�et un train tr�es
intense d'ondes gravitationnelles de fr�equence comprise entre 100 Hz et
1 kHz et d'amplitude

h ' 4 10�22
�
100 Mpc

D

� 
100 Hz

f

!1=6
(14)

qui devrait être d�etect�e jusqu'�a une distance D � 100 Mpc par les in-
terf�erom�etres VIRGO/LIGO de seconde g�en�eration (Thorne, 1988).

Par ailleurs, au moment de la coalescence de 1 �a 3 10�2 M� de
mati�ere neutronique sont �eject�es par le syst�eme. Ceux-ci vont alors su-
bir une d�ecompression rapide qui va donner naissance �a des �elements
riches en neutrons (�el�ements r). La source g�en�eralement consid�er�ee pour
les �el�ements r { l'explosion des supernovae { pourrait ainsi être concur-
renc�ee par les coalescences si les estimations du taux �EN+EN (Eq. 12)
sont correctes (Rosswog et al, 1998) .

Tr�es peu de temps apr�es la coalescence, apr�es avoir �eventuellement
accr�et�e une petite partie de la mati�ere du disque, le coeur central s'ef-
fondre en trou noir. Cette phase n'a pas encore �et�e trait�ee de mani�ere
d�etaill�ee car elle repr�esente un formidable probl�eme d'hydrodynamique
relativiste. Cependant, et pour la plupart des �equations d'�etat, la for-
mation d'un trou noir imm�ediatement apr�es la coalescence semble l'hy-
poth�ese la plus vraisemblable. Ce trou noir emporte une grande quantit�e
de moment cin�etique et son param�etre de rotation a = Jc=GM2

TN d�epasse
0.5 (MTN est la masse du trou noir). La mati�ere du disque continue en-
suite d'être accr�et�ee par le trou noir en un temps caract�eristique

�acc �
R2
D

�turb

o�u RD est le rayon du disque et �turb la viscosit�e turbulente. Cette derni�ere
est �evidemment tr�es mal connue mais le temps �acc est probablement
tr�es court, peut-être voisin de la seconde (Ru�ert & Janka, 1999). La
puissance produite par l'accr�etion de la mati�ere du disque vaut alors

Lacc = 1 � 70� 1053 _MD erg:s�1 (15)
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o�u _MD est le taux d'accr�etion de la mati�ere du disque par le trou noir
(en M�.s�1). Les deux valeurs extr�emes correspondent respectivement �a
un trou noir de Schwarzschild (a = 0) et �a un trou noir de Kerr extr�eme
(a = 1). D'autre part, si un champ magn�etique tr�es intense (B � 1015 G)
se d�eveloppe dans le disque et est ensuite transport�e par accr�etion dans
le trou noir, l'e�et Blandford-Znajek (Blandford & Znajek, 1977) permet
d'extraire directement l'�energie de rotation du trou noir �a un taux

LBZ � 5 1051a2
�

B

1015 G

�2  MTN

3 M�

!2
erg:s�1 (16)

Si l'energie produite par e�et Blandford-Znajek ou une fraction (� 10 %)
de l'�energie produite par accr�etion peut être �nalement rayonn�ee par le
syst�eme dans le domaine gamma, la coalescence de deux �etoiles �a neutrons
pourrait être �a l'origine des sursauts gamma.

Les sursauts gamma sont en e�et des �evenements brefs (de 1 ms �a
1000 s), rapidement variables, �emettant typiquement entre 100 keV et 1
Mev. Leur distance est rest�ee inconnue jusqu'au lancement du satellite
Beppo SAX qui permit �a partir de 1997 une localisation �a la fois rapide
(quelques heures) et pr�ecise (10 0). Des t�elescopes optiques ont alors pu
mettre en �evidence des contreparties aux sursauts (les \afterglows") et
mesurer des redshifts entre 0.4 et 4.5. A ces distances cosmologiques la
puissance rayonn�ee par les sursauts est gigantesque

L
 � 1051
�
�


4�

�
erg:s�1 (17)

o�u �
=4� est la fraction d'angle solide dans laquelle l'�energie est cana-
lis�ee. La fr�equence moyenne des sursauts par galaxie vaut

�gal � 10�6
�
�


4�

��1
an�1 (18)

de sorte qu'une focalisation du rayonnement all�ege la contrainte �energ�e-
tique en imposant bien sûr un plus grand nombre de sources. La compa-
raison des valeurs de L
 et �gal �a Lacc, LBZ et �EN+EN ainsi que la capacit�e
pour des objets compacts �a être tr�es rapidement variables a conduit faire
de la coalescence d'�etoiles �a neutrons un candidat naturel pour expliquer
les sursauts.

Un certain nombre de r�esultats observationnels ont cependant r�ecem-
ment contredit ce sc�enario. Tout d'abord certains sursauts ont rayonn�e
une telle quantit�e d'�energie qu'il faut invoquer une focalisation impor-
tante de l'�emission pour les expliquer ce qui conduit alors �a un con
it
entre �Gal et �EN+EN. Plus grave encore, la localisation des contreparties
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optiques dans leur galaxie-hôte associe les sursauts �a la tr�es jeune po-
pulation stellaire. La coalescence r�eclame au contraire un long temps de
rapprochement des deux �etoiles au cours duquel le syst�eme migre loin de
son lieu de formation. Pour expliquer les sursauts la pr�ef�erence va donc
aujourd'hui aux \collapsars" qui correspondent �a l'e�ondrement en trou
noir d'�etoiles tr�es massives (Woosley, 1993 ; Paczynski, 1998). Les coales-
cences n'ont cependant peut-être pas dit leur dernier mot car les sursauts
localis�es par Beppo SAX appartiennent tous �a la classe des sursauts longs.
Rien n'est connu sur la sous-classe des sursauts courts (de dur�ee � 0:1
s) qui devraient pouvoir être observ�es par le satellite HETE2 r�ecemment
lanc�e. S'ils �etaient plutôt trouv�es �a la p�eriph�erie de leur galaxie-hôte,
l'hypoth�ese des coalescences se trouverait relanc�ee.

5.3 les doubles naines blanches

� Les syst�emes He+He
La masse totale des syst�emes compos�es de naines blanches d'h�elium

est toujours inf�erieure �a 1 M�. Leur �evolution probable apr�es la coa-
lescence (aucune simulation d�etaill�ee n'est disponible) est la formation
d'une naine blanche CO (�a la suite de l'allumage de l'h�elium) en rota-
tion tr�es rapide. Dans les syst�emes constitu�es d'une naine blanche CO
et d'une naine blanche d'h�elium, l'�equation (5) avec la valeur j�2j = 1=3
(appropri�ee pour les naines blanches de faible masse) montre que dans la
majorit�e des cas la coalescence n'a pas lieu. L'h�elium est transf�er�e sur la
naine blanche CO avec un temps caract�eristique proche de �GR.

� Les syst�emes CO+CO
Dans le cas o�u la masse totale du syst�eme est inf�erieure �a la limite

de Chandrasekar, l'evolution qui suit la coalescence m�ene �a l'allumage du
carbone �a l'interface c�ur{disque. L'objet r�esultant est une naine blanche
massive, compos�ee d'oxyg�ene, de n�eon et de magn�esium (les cendres
nucl�eaires du carbone) en rotation tr�es rapide et probablement fortement
magn�etis�ee. Quelques naines blanches poss�edant ces caract�eristiques ont
�et�e e�ectivement observ�ees et se sont donc probablement form�ees par
coalescence. (Segretain, Chabrier & Mochkovitch, 1997 ; King, Pringle &
Wickramasinghe, 2000)

Si la masse totale du syst�eme d�epasse la limite de Chandrasekar la
question de l'explosion possible d'une supernova (de Type Ia) se pose
naturellement. Dans le sc�enario standard o�u la naine blanche accr�ete
lentement la mati�ere d'un compagnon il est souvent compliqu�e d'appro-
cher la limite de Chandrasekhar en raison des �ejections de masse de
type nova qui se produisent p�eriodiquement. La coalescence apporte une
solution �el�egante �a ce probl�eme mais d'autres di�cult�es apparaissent.
L'allumage du carbone se produit en e�et hors du centre dans un mi-
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lieu peu d�eg�en�er�e et n'est donc pas imm�ediatement explosif (Mochko-
vitch & Livio, 1989, 1990). La composition du coeur passe �a un m�elange
d'oxyg�ene, de n�eon et de magn�esium et sa masse augmente par accr�etion
de la mati�ere du disque. Quand elle approche la limite de Chandrasekhar
les captures �electroniques sur le magn�esium conduisent �a un e�ondrement
plutôt qu'�a une explosion (Mochkovitch, Guerrero & Segretain, 1997).
Une �etoile �a neutrons en rotation ultra-rapide se forme alors, pouvant
aussi poss�eder un tr�es fort champ magn�etique (B > 1015 G) si la rota-
tion di��erentielle du disque a pu ampli�er le champ avant la coalescence.
Ces propri�et�es sont voisines de celles des \magn�etars" classe r�ecemment
identi��ee d'�etoiles �a neutrons ultra-magn�etis�ee.

En�n, si une partie du mat�eriel du disque survit �a l'e�ondrement et
reste en rotation autour de l'�etoile �a neutrons, des plan�etes pourraient s'y
former et produire un objet comparable �a PSR 1257+12 (Podsiadlowski,
Pringle & Rees, 1991). PSR 1257+12 est un pulsar millisesonde (Ppuls = 7
ms) accompagn�e d'au moins 3 plan�etes de masse comparable �a celle de
la Terre et situ�ee �a moins de 1 UA du pulsar (une �eventuelle quatri�eme
plan�ete pourrait être �a la fois plus massive et plus �eloign�ee).

5.4 les syst�emes �etoiles �a neutrons{naines blanches

La destruction d'une naine blanche dans le champ de mar�ee d'une
�etoile �a neutrons n'a �et�e que tr�es peu �etudi�ee. L'accr�etion par l'�etoile �a
neutrons de la mati�ere du disque constitu�e des restes de la naine blanche
va acc�el�erer sa rotation. La formation d'un pulsar milliseconde est donc
probable avec �a nouveau la possibilit�e de produire des plan�etes dans
le disque restant pour conduire �a un objet du type de PSR 1257+12.
Bien sûr, tout cela reste hypoth�etique puisqu'aucun calcul d�etaill�e n'est
disponible.

6. Conclusion

L'�etude de la coalescence des objets compacts s'est consid�erablement
d�evelopp�ee au cours des derni�eres ann�ees aussi bien du point de vue
th�eorique que de la recherche observationnelle de binaires tr�es serr�ees de
naines blanches ou d'�etoiles �a neutrons. Si la formation de tels syst�emes
et même la dynamique de leur coalescence semble aujourd'hui raison-
nablement comprise, il en va tout autrement de l'�evolution ult�erieure de
l'objet r�esultant. Beaucoup reste �a faire dans ce domaine pour r�epondre �a
des questions aussi cruciales que celles relatives au lien possible entre coa-
lescence d'�etoiles �a neutrons et sursauts gamma ou coalescence de naines
blanches et SN Ia, magn�etars ou pulsars accompagn�es de plan�etes.
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