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ollimaté par le milieu externe(d'après Blandford & Rees, 1974). R� est la distan
e entre la région 
en-trale et la région du goulot d'entranglement. R0 est le rayon de la tuyèreà la base du vent. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 8Fig. 1.7 Modèle de jet hydrodynamique pour SS433 d'après Ferrari et al. (1984). 10Fig. 1.8 A

rétion du 
hamp magnétique gelé dans un disque d'a

rétion, 
ara
té-risé par une 
ondu
tivité in�nie. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 11Fig. 1.9 Modèle éle
trodynamique de Blandford-Znajek (1977) de la magnétosphèrede trou noir de Kerr (d'après Komissarov, 2004). Dans la région près del'équateur, un 
ourant éle
trique j est induit par le fort 
hamp éle
trique~E?. Ce 
ourant j est induit le long des lignes magnétiques poloïdales etdirigé vers l'extérieur. Par 
ontre, dans la région près de l'axe polaire, le
ourant éle
trique va dans le sens inverse pour fermer le 
ir
uit éle
trique. 13Fig. 1.10 Modèle de jet de disque de Blandford & Payne (1982). Les lignes magné-tiques en rotation solide ave
 le disque d'a

rétion dans la région sub-alfvénique. Dans 
ette région, la densité d'énergie thermique et l'inertiedu �uide sont très faibles par rapport à la densité d'énergie magnétique. 14Fig. 1.11 Modèles MAES de formation du jet de disque (d'après Ferreira & Casse,2000). Le 
hamp magnétique est an
ré dans un disque d'a

rétion résistifen rotation. La région de propagation du jet est dé
rite par la magnéto-hydrodynamique idéale. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 15



Fig. 1.12 Les lignes du 
hamp magnétique poloïdale dans le modèle de Sakurai(1985) (a) stru
ture initiale split monopole, (b) la redire
tion des lignesmagnétiques poloïdale vers l'axe après les itération. . . . . . . . . . . . 17Fig. 1.13 Le mé
anisme de �Compton Ro
ket�. ~V est la vitesse de l'élément �uide,~Vth est la vitesse d'agitation thermique. . . . . . . . . . . . . . . . . . 20Fig. 1.14 (a) Modèle de deux jets à deux 
omposantes : la 
omposante axiale 
onsti-tuée d'éle
tron-positron, la 
omposante de disque 
onstituée de jet MHD,d'après Mar
owith et al. (1995). (b) Mé
anisme de �multi-stage-ComptonRo
ket� : le disque d'a

rétion et les di�érentes sour
es se
ondaires quisont plus petites, (d'après Fukue 2000). . . . . . . . . . . . . . . . . . 21Fig. 1.15 A

élération du vent soumis au gradient de pression 
inétique dans le
ouronne et à la pression radiative. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 22Fig. 1.16 A

élération magnéto-
entrifuge d'un anneau le long d'une tige en rotationsolide 
 ave
 l'objet 
entral. La proje
tion de la for
e 
entrifuge sur l'axede la tige donne la for
e d'a

élération de l'anneau. . . . . . . . . . . . 23Fig. 1.17 A

élération par la pression de la 
omposante toroïdale magnétique. Lorsqueon s'éloigne du disque d'a

rétion, la 
omposante toroïdale du 
hamp ma-gnétique diminue et la distan
e entre les 
er
les formés par le 
hamp ma-gnétique augmente. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 24Fig. 1.18 La 
ollimation par 
on�nement externe, pression thermique et pressiondynamique du vent de disque. Dans 
e type de jet, l'é
oulement se produitle long de l'axe de rotation. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 25Fig. 1.19 Collimation par pin
ement et pression magnétique. . . . . . . . . . . . 26Fig. 1.20 Collimation par pin
ement et pression magnétique . . . . . . . . . . . . 27Fig. 1.21 E
oulement auto similaire (a) radial, (b) méridional (en latitude). . . . 27Fig. 1.22 E
oulement auto-similaire selon z, le plan (X;Y ), représente la surfa
e del'étoile (photosphère) ou du disque d'a

rétion, Z l'axe verti
al au plan,les surfa
e d'Alfvén sont les plans verti
ale. . . . . . . . . . . . . . . . 28Fig. 1.23 Modèle d'uni�
ation des AGN, selon Urry & Padovani (1995). . . . . . . 29Fig. 1.24 Modèle d'uni�
ation des AGN selon Urry & Padovani (1995). Les di�é-rents types d'AGN selon l'orientation de leur jet et selon les propriétésénergétiques de leur émission (d'après Sauty et al. 2001). . . . . . . . . 30Fig. 2.1 Le shéma du formalisme 3+1. �t et �t+dt sont deux hypersurfa
es de genreespa
e. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 42Fig. 2.2 S
héma des surfa
es équipotentielles magnétiques A (le �ux magnétique)dans le 
as d'un é
oulement ave
 une rotation di�érentielle 
(A). Leslignes magnétiques et d'é
oulement sont dé
alées les une par rapport auxautres, à 
ause du 
hamp éle
trique perpendi
ulaire aux surfa
es équipo-tentielles. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 48Fig. 3.1 Topologie du point sonique et tra
é de la vitesse, normalisé à la vitesse duson, en fon
tion du rayon, normalisé au rayon sonique. . . . . . . . . . . 56



Fig. 3.2 Modèle de vent 
oronal. Une 
ouronne sphérique entoure le trou noir etla région 
entrale du disque d'a

rétion. Ce dernier alimente la 
ouronneen matière et en énergie. Le vent thermique se forme à la surfa
e de 
ette
ouronne 
haude. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 58Fig. 3.3 (a) Variation de l'indi
e polytropique e�e
tif dans un vent adiabatique.(b) Variations 
orrespondantes de la température d'un �uide éle
tron-positron, en pointillé, et de la température d'un �uide éle
tron-protondans le vent, trait plein. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 63Fig. 3.4 Domaine de l'espa
e des paramètres de gravité � et de 
hau�age � danslequel le vent supersonique se forme. Les iso
ontours représentent les fa
-teurs de Lorentz 
 dans les di�érents régions de l'espa
e des paramètres. 66Fig. 3.5 A

élération du �uide dans un tube ave
 un goulot d'étranglement. . . . 67Fig. 3.6 Tra
é du fa
teur de Lorentz en fon
tion de la distan
e normalisée au rayonde S
hwarzs
hild pour � = 0:1 et di�érentes valeurs de �. . . . . . . . . 69Fig. 3.7 Pour trois solutions ayant le même � = 1:2 et ave
 des valeurs de �di�érentes � = 0:1; 0:2; 0:3, le tra
é (a) du fa
teur de Lorentz, (b) del'indi
e polytropique e�e
tif et (
) de la se
tion d'ouverture de la tuyèrede De Laval équivalente. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 70Fig. 3.8 Variation de la densité normalisée par la densité de la 
ouronne en fon
tionde la distan
e normalisée au rayon de la 
ouronne pour di�érentes valeurde � = �10�3; 0:12; 0:14; 0:18; 0:3	. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 71Fig. 3.9 Flux de parti
ule à di�érentes altitudes, autour du trou noir. L'épaisseurde la 
oquille v Æ� augmente lorsqu'on s'éloigne du trou noir à 
ause dela diminution de la 
ourbure de l'espa
e h0 = q1 � �R . De 
e fait, la
oquille 2 qui se trouve à une distan
e r2 > r1 a une épaisseur plus grandeque la 
oquille 1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 72Fig. 3.10 Topologie du point sonique adiabatique � = 5=3, en (a) le 
as 
lassique�! 0, en (b) le 
as relativiste ave
 � = 0:65. . . . . . . . . . . . . . . 74Fig. 3.11 Comparaison entre le modèle de vent polytropique ave
 un indi
e 
onstantave
 le modèle ave
 indi
e variable pour deux types de 
hau�age : a)� = 1:2 quasi-isotherme et b) � = 1:6 quasi-adiabatique. . . . . . . . . 76Fig. 3.12 a)Tra
é du fa
teur de Lorentz, b) tra
é de l'énergie thermique normaliséeà l'énergie de masse en fon
tion de la distan
e normalisée au rayon deS
hwarzs
hild rG, pour un paramètre de 
ourbure � = 0:155 et troistypes de 
hau�age : � = f 1:09; 1:4; 1:5 g. . . . . . . . . . . . . . . . . 78Fig. 3.13 Tra
e de la température dans le vent b) proton-éle
tron en fon
tion dela distan
e normalisée au rayon de S
hwarzs
hild pour � = 1:55 et � =1:09; 1:4; 1:55. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 79Fig. 3.14 Tra
é de la température dans le vent 
onstitué en a) de positron-éle
tron,en b) de proton-éle
tron en fon
tion de la distan
e normalisé au rayon deS
hwarzs
hild, pour � = 1:55 et � = 1:09. . . . . . . . . . . . . . . . 80



Fig. 4.1 S
héma de la formation d'un jet 
oronal qui montre le disque d'a

rétionave
 le tore près de la région 
entrale. De 
e tore émerge le jet du disque in-terne. Le disque alimente aussi une 
ouronne sphérique de laquelle émergele jet axial. Les lignes d'é
oulement sont tra
ées en lignes 
ontinues, ellessont dé
alées des lignes magnétiques (tra
ées en lignes dis
ontinues) à
ause de la rotation di�érentielle dans le jet. . . . . . . . . . . . . . . . 84Fig. 4.2 Représentation des ve
teurs unitaires, parallèle ~ek et perpendi
ulaire ~e?aux lignes magnétiques. � est l'angle entre la ligne magnétique poloïdaleet le ve
teur de base radial ~eR. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 87Fig. 4.3 Forme de la surfa
e du 
ylindre de lumiére en pointillé pour trois stru
turesdi�érentes de lignes magnétiques (a) dipolaires, (b) sphériques et (
)paraboloïdales. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96Fig. 4.4 Cassure d'une ligne magnétique lorsque la 
ondition de passage de la sur-fa
e d'Alfvén n'est pas véri�ée. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 110Fig. 5.1 En (a) variation de la vitesse normalisée à la vitesse de la lumière. En(b) variation de la densité en fon
tion de la distan
e pour di�érentesvaleurs de �. Les valeurs des autres paramètres libres du modèles sont� = 1:185; Æ = 2:113; � = 0:5; � = 1:9995. . . . . . . . . . . . . . . . 112Fig. 5.2 Comparaison entre trois solutions ave
 � = 0:8; 1:0; 1:5. (a) Variation dela vitesse le long de l'axe du jet. (b) Variation de la densité le long del'axe du jet. Les autres paramètres libres du modèle sont � = 0:1 ; Æ =1:0; � = 0:5; � = 1:0. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 113Fig. 5.3 Vitesse le long de l'axe de rotation, pour une solution ave
 � = 0:05. Lesautres paramètres libres du modèle sont � = 10�5; Æ = 0:6; � = 0:5; � =0:5. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 113Fig. 5.4 Comparaison entre deux solutions de jets ave
 des valeurs de Æ = f1:0 ; 1:5g.En (a) expansion du jet G2. En (b) vitesse du jet le long de l'axe polaire.Les valeurs des autres paramètres libres du modèle sont � = 0:1 ; � =1:0; � = 0:5; � = 1:0. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 114Fig. 5.5 Comparaison entre deux solutions de jet pour des valeurs de � = 0:5; 0:8.En (a) expansion du jet G2. En (b) vitesse du jet le long de l'axe polaire.Les valeurs des autres paramètres libres du modèle sont � = 0:1 ; � =1:0; Æ = 1:5; � = 1:0. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115Fig. 5.6 Comparaison entre deux solutions de jet pour � = 1:0 et 1:5. En (a)vitesse du jet le long de l'axe. En (b) densité de 
ourant éle
trique nor-malisée le long de l'axe de rotation. Les valeurs des autres paramètreslibres du modèle sont � = 0:1 ; � = 0:6; Æ = 1:35 et � = 0:3. . . . . . . 116



Fig. 5.7 Morphologie dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement de deux so-lutions et de leur 
ylindre de lumière : (a) � = 1:0 (b) � = 1:5.Les valeurs des autres paramètres libres du modèle sont � = 0:1 ; � =0:6; Æ = 1:35; � = 0:3. Les 
ylindres de lumière sont représentés par lesdeux lignes qui entourent les deux jets. Les lignes tra
ées représententla proje
tion dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement. Les lignes
ontinues représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent la 
onditionx2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2 (soit une erreur 
ommise inférieurea 1%). Les lignes en pointillés représentent les lignes d'é
oulement qui vé-ri�ent x2AG2 < 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1 (soit une erreur 
ommiseinférieure a 10%). Les lignes en pointillés-points représentent les lignesd'é
oulement 
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1. . . . 117Fig. 5.8 Morphologie dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement des deux typesde jet : (a) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet
ara
térisé par un rotateur magnétique ine�
a
e. Les lignes tra
ées re-présentent la proje
tion dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement.Les lignes 
ontinues représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent la
ondition x2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1 + Æ �)2 � 2 < 10�2 (soit une erreur 
ommiseinférieure a 1%). Les lignes en pointillés représentent les lignes d'é
oule-ment qui véri�ent x2AG2 < 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1 (soit une erreur
ommise inférieure a 10%). Les lignes en pointillés-points représentent leslignes d'é
oulement 
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1. 118Fig. 5.9 Les for
es longitudinales pour les deux types de jets de la Fig. 5.8 (a) jet
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par unrotateur magnétique ine�
a
e. fv' est la for
e 
entrifuge, fvp est la for
ed'adve
tion due à la 
omposante poloïdale de la vitesse, fPr est la for
ede pression, fB' est la somme de la for
e de pin
ement et de la pressionmagnétique toroïdal. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 119Fig. 5.10 Variation de la pression sans dimension, �, dans le jet : En (a) rotateurmagnétique e�
a
e, en (b) rotateur magnétique ine�
a
e. . . . . . . . 120Fig. 5.11 Fa
teur de Lorentz le long de l'axe polaire pour les deux types de solutions :(a) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisépar un rotateur magnétique ine�
a
e. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121Fig. 5.12 Variation des �ux d'énergies normalisés à l'énergie de masse, le long de laligne d'é
oulement extérieure de la région d'appli
ation de notre modèle,pour les deux types de solutions : (a) jet 
ara
térisé par un rotateur ma-gnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique ine�
a
e. 121Fig. 5.13 Les for
es transverses pour les deux types de jet : (a) jet 
ara
térisé parun rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur ma-gnétique ine�
a
e. fv' est la for
e 
entrifuge, fvp est la for
e d'adve
tiondue à la 
omposante poloïdale de la vitesse, fPr est la for
e de pression,fB' est la somme de la for
e de pin
ement et de la pression magnétique to-roïdal, fBp est la for
e de pin
ement et de la pression magnétique poloïdaleet f�e E est la for
e de séparation de 
harge. . . . . . . . . . . . . . . . 122



Fig. 5.14 Morphologie du jet ayant un rotateur magnétique ine�
a
e dans (a) le
as relativiste � = 1e � 1 et (b) le 
as 
lassique ave
 � = 1e � 5. Laproje
tion sur le plan poloïdal des lignes d'é
oulement est représentées pardes lignes 
ontinues pour x2AG2max < 10�2 et par des lignes en pointillépour x2AG2max > 10�2. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 124Fig. 5.15 (a) Les for
es longitudinales et (b) les for
es transverses le long d'une ligned'é
oulement de la solution 
lassique � = 10�5. Les autres paramètressont les mêmes que dans la solution relativiste (Fig. 5.8b). . . . . . . . . 125Fig. 5.16 Morphologie des deux types de jet relativiste � = 0:1 
lassique en (a) et� = 10�5 en (b) . Les valeurs des autres paramètres libres du modèlesont � = 1:45; Æ = 1:8; � = 0:5; � = 0:75. . . . . . . . . . . . . . . . 126Fig. 5.17 Le nombre d'Alfvén asymptotique en (a) et l'ouverture du jet asympto-tique en fon
tion du log10 du paramètre 
ourbure � (b). Les valeurs desautres paramètres du modèle sont � = 1:45; Æ = 1:8; � = 0:5; � = 0:75. 127Fig. 5.18 La densité du 
ourant éle
trique normalisé �Iz (Eq. 4.18), dans le jet 
las-sique et le jet relativiste. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 128Fig. 5.19 Energies dans le jet pour di�érentes valeurs de la 
ourbure de l'espa
e :(a)� = 10�1 
as de trou noir, (b) � = 10�2 
as intermédiaire, (
) � =10�5 
as d'une étoile jeune. En (d) variation du rapport entre la vitesseasymptotique et la vitesse d'é
happement à la surfa
e de la 
ouronne enfon
tion de log 10(1=�). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 129Fig. 5.20 En (a) expansion du jet pour les 
inq solutions, En (b) vitesse polairedes jets. Solution (1) 2 E� Classique, solution 
lassique ave
 � = 10�5et une pression asymptotique non nul. Les solutions (2), (3) et (4) sontrelativistes � = 0:1. Solution (2) (2 E�), la for
e éle
trique est négligée.Solution (3) (1 E� ) nous tenons 
ompte de la for
e éle
trique. Dans lesdeux solutions (2) et (3) la pression asymptotique est non nulle. Dans lasolution (4) (1 E�, �1 = 0), nous tenons 
ompte de la for
e de séparationde 
harge et la for
e de pression asymptotique transverse est prise nulle. 131Fig. 5.21 Deux solutions de jets 
ollimatés de rotateur magnétique ine�
a
e. Lapremière est 
al
ulée ave
 la for
e de séparation de 
harge et, dans ladeuxième, 
ette for
e est négligée. En (a) expansion du jet, en (b) la
ourbe de vitesse normalisée à la vitesse de la lumière et en (
) la pressionle long de l'axe polaire du jet . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 132Fig. 5.22 En (a) le nombre d'Alfvén M2 et, en (b), l'ouverture de la se
tion du jetG2 en fon
tion de la distan
e sont représentés pour quatre valeurs de �=�2(�1;�10�2; 10�2; 1) ave
 �=�2 = 0:1 du tableau 5.1. . . . . . . . . . . 134



Fig. 5.23 Morphologie de jet de FRI. En (a) proje
tion sur le plan poloidale. Leslignes tra
ées représentent la proje
tion dans le plan poloïdal des lignesd'é
oulement. En (b) morphologie du jet vue en 3 dimensions. Les lignes
ontinues représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent la 
onditionx2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2. Les lignes en pointillés représententles lignes d'é
oulement qui véri�ent x2AG2 < 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 <10�1. Les lignes en pointillés-points représentent les lignes d'é
oulement
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1. . . . . . . . . . . 140Fig. 5.24 La solution de jet de FRI. En(a) �ux d'énergies dans le jet normaliséesà l'énergie de masse. En (b) variation des fa
teurs de Lorentz le long dequatre lignes d'é
oulement. La ligne 
ontinue donne la variation le long del'axe polaire. La ligne en pointillé donne la variation le long de la dernièreligne d'é
oulement qui émerge de la 
ouronne. . . . . . . . . . . . . . . 141Fig. 5.25 La solution de jet de FRI (a) La température (b) la densité normalisé àune densité n0 de telle façon que la perte de masse _M = n0 10�6MEdd. . 142Fig. 5.26 Morphologie du jet de FRII. En (a) morphologie du jet en 2D. Le 
ylindrede lumière est représenté par les deux lignes qui entourent le jet. Leslignes tra
ées représentent, la proje
tion dans le plan poloïdal des lignesd'é
oulement. Les lignes 
ontinues représentent les lignes d'é
oulement quivéri�ent la 
ondition x2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2. Les lignes enpointillés représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent x2AG2 < 10�1et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1. Les lignes en pointillés-points représentent leslignes d'é
oulement 
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1.En (b) morphologie du jet en 3D. Les lignes d'é
oulement sont tra
ées enligne fon
ées, les lignes magnétique sont tra
ées ave
 des lignes plus 
laires.143Fig. 5.27 En (a) 
ourbe des énergies dans le jet de l'appli
ation II. En (b) fa
teursde Lorentz pour quatre lignes d'é
oulement. Le tra
é en ligne 
ontinuereprésente le fa
teur de Lorentz le long de l'axe de rotation. Le tra
é enpointillé donne la variation du fa
teur de Lorentz le long de la dernièreligne ouverte qui émerge de la 
ouronne sphérique. Les deux autres tra
ésdonne la variation du fa
teur de Lorentz le long de lignes d'é
oulement setrouvant entre la ligne extérieure et l'axe polaire. . . . . . . . . . . . . 144Fig. 5.28 Propriétés des jets de l'appli
ation II : (a) température et (b) densiténormalisée à n0. La perte de masse est _M = n0 10�6MEdd. . . . . . . . 145Fig. 6.1 En (a) morphologie du jet en 2D, les lignes en pointillés sont les régionsoù v > 
, elles ne sont don
 pas physiques. En (b) morphologie du jet en3D. Les lignes fon
ées sont les lignes d'é
oulement. Les lignes plus 
lairessont les lignes magnétiques. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 159Fig. 6.2 Variation des énergies dans le jet le long d'une ligne d'é
oulement donnée :(a) � = 10�2, (b) � = 0:1. h0 (
p � 1) est l'énergie 
inétique dans leplan poloïdal et h0 (
 � 1) l'énergie 
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Fig. 6.3 Représentation des for
es le long de la ligne d'é
oulement � = 10�2, laplus pro
he de l'axe de rotation où notre modèle est appli
able. En (a)for
es transverses, en (b) for
es longitudinales. fV' est la for
e 
entrifuge,fVp est la for
e d'adve
tion due à la 
omposante poloïdale de la vitesse,fPr est la for
e de pression, fB' est la somme de la for
e de pin
ement etde la pression magnétique toroïdal, fBp est la for
e de pin
ement et de lapression magnétique poloïdale et f�e E est la for
e de séparation de 
harge. 161Fig. 6.4 Le graphe des vitesses normalisées à la vitesse de la lumière, le long de laligne d'é
oulement � = 10�2. En (a) les 3 
omposantes de la vitesse, en(b) les vitesses le long de 4 lignes d'é
oulement. Le tra
é en ligne 
ontinuereprésente la vitesse le long de la ligne d'é
oulement la plus pro
he de l'axede rotation où notre modèle est appli
able, � = 10�2. Les trois autrestra
és représentent la vitesse le long des lignes d'é
oulement extérieures,pour des valeurs 
roissantes de �. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 162Fig. 6.5 Le graphe des vitesses normalisées à la vitesse de la lumière, le long dela ligne d'é
oulement la plus pro
he de l'axe de rotation où notre modèleest appli
able. En (a) les 3 
omposantes de la vitesse pour la solutionx2A = 0:9� = 0:1; � = 0:1, en (b) les 3 
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Résumé: Les vents et les jets sont un des phénomènes les plus répandu et spe
ta
ulaireen astrophysique des hautes énergies. En e�et, une variété d'objets astrophysiques exhibentdes é
oulements aussi bien sous forme de vents que de jets fortement 
ollimatés. Ils sontobservés dans les étoiles jeunes, les noyaux a
tifs de galaxies (AGN), les étoiles à neutronset les étoiles de la séquen
e prin
ipale. Cependant, malgré l'abondan
e des jets en astro-physique, le problème de la formation et de la 
ollimation de 
es é
oulements reste ouvert.Di�érents modèles sont proposés pour résoudre 
e problème. La plupart de 
es modèles sontdéveloppés dans la limite newtonienne. Nous avons, dans 
ette thèse, élaboré des modèleshydrodynamiques et magnétohydrodynamiques en relativité générale pour analyser les di�é-rents mé
anismes d'a

élération et de 
ollimation des é
oulements aussi bien relativistes que
lassiques. Nous avons étudié les solutions d'é
oulements purement hydrodynamique sphé-rique ave
 une équation d'état polytropique généralisée. Nous nous sommes intéressés auxe�ets de 
hangement de l'état de la matière dans les é
oulements sur l'a

élération ther-mique, lorsqu'elle subit des grandes variations de température. Nous avons montré qu'ave
notre nouvelle équation d'état, les e�ets de la gravité et thermique sont 
ouplés, permettantune plus grande e�
a
ité de l'a

élération du vent. Nous avons aussi montré la né
essitéde l'utilisation de 
e nouveau polytrope plus 
ohérent dans le traitement des é
oulementsrelativistes polytropiques.Dans la deuxième partie de la thèse, nous avons développé un modèle d'é
oulement axialmagnétisé 2.5D. La température élevée du plasma dans la 
ouronne 
entrale due à la gravitéélevée et la proximité de l'axe de rotation nous ont permis de négliger, dans un premier temps,les e�ets du 
ylindre de lumière 
omparativement aux e�ets thermiques. Dans 
e 
adre, nousavons montré que les e�ets relativistes favorisent l'a

élération thermique au détriment de la
ollimation magnétique. Nous avons aussi montré l'importan
e de l'expansion initiale du jetsur l'e�
a
ité de l'a

élération du jet dans la partie basse. D'autre part, nous avons étudiéles e�ets de la rotation relativiste sur la 
ollimation du jet. Nous avons aussi utilisé le modèlepour déduire quelques di�éren
es entres les propriétés intrinsèques des jets d'AGN de typeFRI et de FRII. Nous avons trouvé que les jets des FRI se 
ara
térisés par une faible vitessede rotation à la base et qu'asymptotiquement, ils sont 
on�nés par le milieu ambiant. Par
ontre, les jets des FRII sont 
ara
térisés par une vitesse de rotation à la base plus élevéeque 
elle des jets de FRI, qui reste 
ependant sub-keplerienne. De plus, les jets des FRIIs'auto-
ollimatent par leur propre 
hamp magnétique.Nous avons développé un troisième modèle de jet dans le 
as des rotateurs relativistes.En premier lieu, 
e modèle nous a permis de mieux traiter les jets a

élérés par le �ux dePoynting 
ontrairement au modèle pré
édent. Nous avons aussi étudié les e�ets du 
ylindrede lumière sur la 
ollimation du jet et 
on�rmé qu'il tend à dé
ollimater 
e dernier. D'autrepart, nous avons trouvé que, dans les solutions 
ara
térisés par un 
ylindre de lumière pro
he



de la surfa
e d'Alfvén, la rotation relativiste dans 
es jets limite l'a

élération de 
es derniers.En e�et, dans les solutions que nous avons étudiées, les vitesses poloïdales obtenues restentfaibles, de l'ordre de 0:6
.Nous avons aussi amor
é un 
ode de simulation numérique d'é
oulements relativistesutilisant la bibliothèque LORENE. Dans la thèse nous avons 
ommen
é à tester le 
ode dansle 
as simple de vents purement hydrodynamiques sphériques.



Abstra
t: Winds and jets are one of most spe
ta
ular and enigmati
 high energy phe-nomena in astrophysi
s. Su
h out�ows are asso
iated with objets ranging from newly bornstars embedded in dense mole
ular 
louds and binary systems in our galaxy to supermas-sive bla
k holes in the 
enter of a
tive gala
ti
 nu
lei. Nevertheless, despite the developmentof X-Ray and 
-Ray astronomy as the result of various spatial missions (ROSAT, ASCA,Chandra, XMM-Newton for X-Ray and INTEGRAL for 
 Ray), the problems of formationand a

eleration of jet have not been fully resolved.In this thesis, we have study some dynami
al me
hanisms whi
h 
an be responsible forthe universality of the phenomenon and for the similarity of out�ows that o

ur on vastlydi�erent s
ales. To this end, we used hydrodynami
s and magnetohydrodynami
s in generalrelativity to analyze as this is generally done in astrophysi
al plasmas 
hara
terised by largespatial and temporal s
ales.Initially, we started by studying hydrodynami
 spheri
al winds in whi
h we negle
ted themagneti
 e�e
ts. We generalized the model of Parker to general relativity by introdu
inga new polytropi
 equation of state with a variable e�e
tive polytropi
 index, appropriateto des
ribe relativisti
 temperatures 
lose to the 
entral obje
t and non relativisti
 onesfurther away. Relativisti
 e�e
ts introdu
ed by the S
hwarzs
hild metri
 and the presen
eof relativisti
 temperatures in the 
orona are 
ompared with previous results for a 
onstante�e
tive polytropi
 index and also with results of the 
lassi
al wind theory. We showed withour new equation of state, that the thermal and gravity e�e
ts are 
oupled allowing anin
rease of the a

eleration e�
ien
y of the thermal wind. We also showed the ne
essity touse this new polytrope to study relativisti
 winds, be
ause of the 
onsistent treatment of�ows near 
ompa
t obje
ts.Se
ondly, we worked on new analyti
al models of relativisti
 jets emitted by the 
entral
orona around a S
hwarzs
hild bla
k hole. The models were developed using meridional self-similar methods whi
h are adequate in modelising the 
entral jet. In, the �rst model wehave negle
ted the light 
ylinder e�e
ts 
omparatively with thermal e�e
ts in the out�ow.This allowed us to better appre
iate the role of the thermal e�e
ts in the formation anda

eleration of jets. We studied the evolution of solutions obtained with this model whengravity in
reases and found the appli
ation limits of this model. We have also 
he
k thatthe 
lassi�
ation of the jets of a
tive gala
ti
 nu
lei proposed by Sauty et al. (2001) 
anbe extended to the relativisti
 jets. In this 
lassi�
ation the jet from FRII (a
tive galaxieswith a strong radio emission) are 
hara
terised by high luminosity with well 
ollimatedand powerful jets. These jets 
orrespond in our model to solutions 
ollimated by magneti
for
es. Conversely, jets from FRI (a
tive galaxies with a strong radio emission also and radio



lobes instead of hot spots) are 
hara
terised by 
ollimated jet and a ri
h environment. The
ollimation of these jets seems to be indu
ed by the external medium. In our models, ther isa refo
alisation of the jet 
hara
terized by a strong 
ollimation and de
eleration of the jet.To study these two types of jets we developed a new method to estimate the free parametersof the model. In this method, we have related the proprieties of the jet in the asymptoti
region with the proprieties of the jet on to the disk 
orona. We found that a weak de
reaseon the rotation speed of the a

retion disk allow to 
hange the proprieties of the jet fromFRII type to FRI type. On the other hand, we also found that relativisti
 thermal out�owsare formed when the rotation speed of the 
orona is sub-keplerian.We developed also a se
ond meridional self-similar model by taking into a

ount e�e
ts of thelight 
ylinder. To treat the problem of the light 
ylinder with the self-similar hypothesese, it isne
essary to 
onsider a jet whi
h has a singularity on the polar axis and whi
h is empty in the
enter. We started the study of this model for some spe
i�
 solutions that are 
hara
terisedby a light 
ylinder 
lose to the Alfvén surfa
e. This model allows us to examine the Poynting�ux a

eleration of jets, 
ontrary to the previous model. We also studied the de
ollimatione�e
ts of the light 
ylinder on the jets. We found that the poloidal velo
ity in these jetsremain weak, of the order of 0:6
. This weak poloidal velo
ity is 
aused by the relativisti
toroidal velo
ity in the jet whi
h is of the order of 0:8
. In fa
t, the proximity of the light
ylinder to the Alfvén surfa
e and the fast in
rease of the angular velo
ity towards the polaraxis, indu
e the relativisti
 toroidal velo
ity near the polar axis where the a

eleration ismore e�
ient.Lastly, we began the development of a numeri
al 
ode to solve steady and time-dependentMHD equations. The numeri
al 
ode is developed by using the library LORENE in C++whi
h is based on spe
tral methods. It enabled us, in a �rst step, to treat the spheri
al hy-drodynami
 winds and to re
over our analyti
al 1D solution. The 
ode showed its robustnessto 
ross the soni
 transition - whi
h is a strong singularity - and to treat the ellipti
 andhyperboli
 domains simultaneously. We developed an algorithm that allows the treatment ofthe strong variations of the density 
lose to the bla
k hole.



Chapitre 1Introdu
tion générale
1.1 Introdu
tionLes jets et les vents en astrophysique sont observés dans un grand nombre d'objets allantdes Etoiles Jeunes aux Noyaux A
tifs de Galaxie (AGN). Ils représentent un ingrédient debase dans l'évolution des étoiles et des galaxies. Le premier exemple de jet en astrophysiqueété dé
ouvert par Heber Curtis en 1918 en optique au Li
k Observatory dans la galaxie M87de la 
onstellation de la Vierge. Une ligne �ne (jet) 
onne
tée ave
 le noyau a été déte
tée.La preuve de l'existen
e de jets fortement 
ollimatés autour des AGN est arrivée au débutdes observations en radio. Deux lobes dans le 
ontinu de la galaxie radio Cygnus A ont étédéte
tés (Jennison & Das Gupta 1953). L'asso
iation de leur émission ave
 
elle de la galaxiea permis de déduire les dimensions gigantesques de 
es jets, de l'ordre du Mega Parse
, etdes énergies de l'ordre de 1047 erg s�1, émises par un mé
anisme non thermique syn
hrotrondans le 
ontinuum radio. Le développement de la sensibilité et de la résolution angulaire desobservations en radio a permis de déte
ter la 
onne
tion du noyau gala
tique et du lobe radio(voir Miley, 1980). L'éviden
e de l'existen
e de jets relativistes de plus petite é
helle dans lessystèmes stellaires binaires est, elle, plus ré
ente. La déte
tion par Margon et al. (1979) d'ungrand dé
alage Doppler dans les raies optiques de SS433 ont permis de mesurer des vitessesrelativistes dans le jet de 0:26 
. Ces auteurs ont observé la pré
ession de deux jets dans deuxdire
tions opposées, induisant un dé
alage vers le rouge et le bleu des raies (voir Margon(1984)). Ils se sont basés, pour 
es observations, sur le modèle 
inétique proposé par Fabian& Rees (1979). Parallèlement, l'observation des jets dans les étoiles jeunes a débuté par ladéte
tion du mouvement propre des objets HH (Herbig-Haro) (Cudworth & Herbig 1979).Par la suite, des jets 
ontinus ont été observés dans les étoiles jeunes (voir Lada 1984).Maintenant, il est admis que les é
oulements 
ollimatés peuvent être formés dans di�é-rents environnements stellaires ayant un disque d'a

rétion (Livio 1999). En e�et, les jets sontobservés autour des étoiles jeunes (Lada 1985; Reipurth & Bertout 1997), des nébuleuses pla-nétaires (Lopez 1997), des naines blan
hes ave
 disque d'a

rétion (Cowley et al. 1998). Lesvitesses dans 
es jets vont de 100 km=s à 1000km=s et les dimensions de 
es jets sont de l'ordrede quelques 
entaines d'unités astronomiques (AU). Par ailleurs, les jets observés dans lesAGN ont des vitesses qui se rappro
hent de la vitesse de la lumière (Begelman et al. 1984)et des dimensions qui peuvent atteindre le Mega Parse
. D'autre part, 
es jets interagissentfortement ave
 leur milieu ambiant et a�e
tent l'évolution de 
es milieux. En e�et, dansles Noyaux A
tifs de Galaxies, le jet alimente le milieu interstellaire et intergala
tique(Cavaliere et al. 2002) en énergie et en éléments lourds 
omme le fer, qu'il dépose dans
es milieux. Il induit alors dans 
es milieux des pertubations qui peuvent, dans 
ertains 
as,
onduire à la 
réation de régions de formation d'étoiles. De 
e fait, l'étude de la formation des1



2 Chapitre 1. Introdu
tion généralejets autour des objets stellaires et 
ompa
ts permet non seulement de 
omprendre l'évolutionde 
es objets mais aussi de leur environnement.

Fig. 1.1: A gau
he, le jet relativiste de Centaurus A, observé en X par Chandra. A droite, le jet del'étoile jeune HH30, observé en optique par HST1.2 Les é
oulements autour des AGN et les modèles dansla littérature1.2.1 Cara
téristiques des jets relativistesLes jets de noyaux a
tifs de galaxies sont un des phénomènes les plus spe
ta
ulaires eténigmatiques dans l'univers. Ces phénomènes naturels sont liés à des pro
essus de haute éner-gie. D'autre part, les jets d'AGN présentent un laboratoire unique pour étudier des 
onditionsphysiques extrêmes. Les 
onditions dans 
es é
oulements sont extrêmes de trois points devue. Premièrement, ils se propagent ave
 des vitesses de l'ordre de la vitesse de lumière, ave
des fa
teurs de Lorentz, 
, de l'ordre de 2 à 10 (Piner et al. 2003; Giovannini 2004), pourles jets d'AGNs on observe même des fa
teurs extrêmes de l'ordre de 100 à 1000 dans le
as des 
 Ray-Bursts (GRB) (Meier 2003). Deuxièmement, la gravité est élevée à la basedu jet. Au moins jusqu'à une distan
e de 10rG, les e�ets relativistes de la gravité dominentla dynamique dans l'é
oulement. Cette forte gravité a des 
onséquen
es importantes sur lamorphologie et l'a

élération du jet. Troisièmement, 
onséquen
e dire
te du deuxième point,l'énergie interne du plasma, qui doit 
ompenser la gravité, est de l'ordre de l'énergie de massedes parti
ules qui le 
onstituent. Cette énergie peut être sous forme d'énergie thermique, ma-gnétique ou de rayonnement. Cette énergie peut être aussi, dans 
ertains 
as, emportée parles neutrinos. Elle augmente lorsque on se rappro
he du trou noir 
entral. Le résultat de 
etteénergie extrême dans les AGN se traduit par des émissions de rayonnement et de parti
ulesà haute énergie.



1.2. Les é
oulements autour des AGN et les modèles dans la littérature 3Dans 
ette se
tion, nous allons parler des di�érents modèles de formation des é
oulementsrelativistes autour des Noyaux A
tifs de Galaxies (AGN). Avant, nous allons dis
uter de laformation de la 
ouronne. En e�et, 
ertaines observations montrent une relation 
laire entrel'existen
e d'une 
ouronne et la formation de jets autour des mi
roquasars et des AGN. Nousallons 
ommen
er par une dis
ussion sur les observations qui lient les jets à la 
ouronne. Dansla deuxième partie, nous parlerons des modèles théoriques et numériques qui sont développéspour analyser les jets.1.2.2 Couronne
by more than 30

to Low state
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Fig. 1.2: Les di�érentes phases dans les mi
ro-quasars. La période Faible/Dure, 
orrespond à lapériode de formation du jet. Pendant 
ette période le rayonnement émis est 
ara
térisé par uneaugmentation de l'émission en X dur et une diminution de l'émission en X mous. D'autre part, letaux d'a

rétion diminue (d'aprés Fender, 2002).La preuve est faite de l'asso
iation de 
ouronnes aux jets surtout dans les mi
roquasars.En e�et, les jets autour des mi
roquasars sont toujours asso
iés ave
 la période appeléeFaible/Dure. �Faible� 
orrespond à la faible émission dans le domaine des X mous et �Dure�
orrespond à la domination de l'émission du rayonnement par le rayonnement non-thermiqueave
 une loi de puissan
e qui atteint son maximum dans le domaine X dur (� 50 keV, Fig.1.2, voir Fender, 2002). Le rayonnement X Dur est généralement interprété 
omme le résultatdu pro
essus de Compton et Compton inverse du rayonnement émis par le disque d'a

rétiondans la 
ouronne 
haude qui l'entoure (Poutanen 1998; Corbel et al. 2003). Cette 
ouronneest supposée être dans la région interne du disque (Narayan & Yi 1994). Cependant, dans
ette étape Faible/Dure de l'évolution, les mi
roquasars et les noyaux a
tifs de galaxies, leursémissions 
ontiennent aussi une 
omposante en radio. Elle est liée à l'intera
tion du jet ave
le milieu ambiant et aux émissions syn
hrotrons (Bro
ksopp et al. 1999; Corbel et al. 2000).D'un autre 
oté, dans 
ertains mi
roquasars 
omme XTE J118-480 (Remillard et al. 2000;



4 Chapitre 1. Introdu
tion généraleMalza
 et al. 2004), on observe une forte 
orrélation dans la variabilité entre l'ultraviolet,l'optique et les X. Cette 
orrélation est généralement 
onsidérée 
omme le résultat du 
ou-plage du rayonnement X de la 
ouronne et de l'émission du jet en radio et en optique. Lesobservations de XTE J118-480 montrent aussi que la période Faible/Dure est 
ohérente ave
une région 
entrale 
haude, quasi-sphérique, optiquement min
e, à partir de laquelle le jetse forme (Meier 2001; Malza
 et al. 2004), entourée d'un disque d'a

rétion �n, optiquementépais et froid. Le faible refroidissement de la 
ouronne par rayonnement et la domination dansl'énergie émise en X par le jet (Dove et al. 1997; Fender et al. 2003) ont une 
onséquen
e im-portante sur le jet. En e�et, ils impliquent qu'une grande partie de l'énergie a
heminée dansle disque d'a

rétion vers la région 
entrale est éje
tée dans le jet (Malza
 et al. 2004).D'autre part, 
ertains modèles (Ma

arone et al. 2003 ; Tigelaar et al. 2004), suggérent uneanalogie entre les deux phases de l'évolution des mi
roquasars (Faible/Dure et Forte/mou)et la 
lassi�
ation des noyaux a
tifs de galaxies (Radio/Loud et Radio/quiet). En e�et, dans
ette analogie, la phase Faible/Dure des mi
roquasars serait analogue aux AGN de typeFanaro�-Riley I (FRI) et la phase extrême Dur serait analogue aux AGN FRII. D'autre part,la phase Forte/Mou des mi
roquasars est analogue aux AGN de type Seyfert. Les observationsmontrent aussi une analogie dans la variation des propriétés des jets du mi
roquasar GRS1915+105 entre (Faible/Dure et Forte/Mou) et des jets de l'AGN 3C120 (Seyfert I) entre lapériode a
tive �jet relativiste� et la période de faible a
tivité �jet faible� (Mars
her et al. 2004;Turler et al. 2004).
Jet émission en radio

émission en X mou

Disque d’accrétion

Couronne émission en X durFig. 1.3: Les domaines d'émission dans la période Faible/Dure des di�érents 
omposantes du mi
ro-quasar (d'après Fender, 2002).1.2.3 Formation d'une 
ouronne autour d'un trou noirDi�érents modèles ont été élaborés, dans les dernières années, pour étudier les é
oulementshydrodynamiques relativistes autour des trous noirs. Contrairement, aux étoiles normales(étoiles de la séquen
e prin
ipale, étoiles jeunes, étoiles à neutrons), les trous noirs n'ontpas leur propre atmosphère de laquelle les vents puissent se former. Les é
oulements autourdes trous noirs doivent être générés à partir du disque d'a

rétion, soit dire
tement, soit parl'intermédiaire d'une 
ouronne. Di�érents s
énarios sont proposés pour expliquer la formationde la 
ouronne autour des trous noirs dans la période Faible/Dure. Le plus 
onnue 
onsiste en
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oulements autour des AGN et les modèles dans la littérature 5la formation d'une 
ouronne par une barrière supportée par la pression 
entrifuge (CentrifugalPressure Supported BOundary Layer �CENBOL�, Chakrabarti, 1989). Cette barrière estformée par la matière a

rêtée et elle est répartie en deux 
omposantes.

Fig. 1.4: La formation de la 
ouronne par le mé
anisme de CENBOL. rs est le rayon de la surfa
edu 
ho
 
réé par le CENBOL. �d et _Md sont respe
tivement le �ux du moment 
inétique et le �uxde masse dans le disque képlérien. �h et _Mh sont respe
tivement le �ux du moment 
inétique et le�ux de masse dans le disque subképlérien. _Mout est la perte de masse dans le vent (d'après Das &Chakrabarti, 2001).Une 
omposante est a

rétée dans le plan équatorial du disque képlérien. La deuxième
omposante de la matière a

rétée se trouve hors du plan équatorial dans un disque sub-képlérien (Fig. 1.4). Près du trou noir, la 
hute s'a

élère. Ainsi les é
helles de temps surlesquelles la vis
osité permet d'extraire du moment 
inétique de la partie interne du disquevers l'extérieur, deviennent plus faibles que le temps dynamique de la 
hute de la matière dansle trou noir. Le moment 
inétique dans le disque près du trou noir reste presque 
onstant.Ainsi même le disque équatorial devient sub-képlérien et se mélange ave
 l'autre 
omposantedu disque d'a

rétion. Ce mélange entre les deux 
omposantes induit un 
hau�age du gaz etfait augmenter la pression dans le disque d'a

rétion. Cette 
onstan
e du moment 
inétiqueet l'augmentation de la pression produisent une forte for
e 
entrifuge et un fort gradientde pression 
inétique. Ces for
es augmentent plus rapidement que la for
e gravitationnelle,lorsque la matière s'appro
he du trou noir, jusqu'à 
e qu'elles deviennent 
omparables (
en-trifuge + pression ave
 gravité). Alors, un 
ho
 se forme et une partie du �uide supersoniquequi 
hute est déviée avant d'atteindre la trou noir. La position de 
ette surfa
e de 
ho
 dé-pend fortement de l'énergie thermique du �uide et du taux d'a

rétion (Das 2002). Hawleyet 
es 
ollaborateurs ont suggéré que 
ette surfa
e se translate vers l'extérieur du disque,mais Chakrabati et 
es 
ollaborateurs ont montrés, au 
ontraire, que 
ette surfa
e est stable.



6 Chapitre 1. Introdu
tion généraleCette surfa
e est appelée CENBOL. Elle induit une dé
élération de l'é
oulement qui devientsubsonique en même temps que son énergie thermique et sa densité augmentent. Au delà de
ette surfa
e, la gravité devient plus importante et toute la matière qui la dépasse tombedans le trou noir. Les simulations hydrodynamiques d'a

rétion faites par Proga & Begelman(2003) ont montré qu'il y a formation d'un tore 
onstitué de matière dense et 
haude qui estfreiné par le mé
anisme de CENBOL. Ainsi, 
ette barrière 
onstitue une atmosphère stellaireà partir de laquelle le vent peut se former, soit thermiquement soit par la for
e 
entrifuge. Levent subsonique qui s'é
happe du tore est a

éléré et traverse la surfa
e sonique pour devenirsupersonique.Dans le 
as d'a

rétion quasi sphérique autour de trou noir, lorsque la matière a

rétée aun moment 
inétique nul (a

rétion de type Bondi, 1952), une 
ouronne peut aussi se former.Elle est 
réée par un 
ho
 statique stable. Ce 
ho
 peut résulter d'instabilité plasma et dela non linéarité dans l'é
oulement. Cette instabilité peuvent être induites par des faiblesperturbations de la densité (Kazanas & Ellison 1986). Pour que 
e 
ho
 puisse se former,il faut que le nombre de Ma
h de la matière a

rétée atteigne des valeurs élevées M �4 (Ellison & Ei
her 1985). Ainsi, toute faible perturbation dans l'é
oulement est ampli�éerapidement pour former le 
ho
. Dans 
e dernier, la densité 
roît rapidement et la vitesseredevient subsonique. Une fra
tion des parti
ules est alors a

élérée par un mé
anisme deFermi du premier ordre. Les protons a

élérés par 
e pro
essus perdent leur énergie dansdes 
ollisions su

essives avant d'être 
apturés par le trou noir. Ainsi, leur pression devientsu�sante pour que le 
ho
 existe et soit stable (Das 1999).
Trou noir

Couronne

Accrétion radiale

Vent radial

Fig. 1.5: Formation de la 
ouronne par le mé
anisme d'instabilité plasma dans l'a

rétion sphérique.La matière a

rétée près de l'équateur est freinée dans le 
ho
, puis a

élérée pour former un ventprès de l'axe polaire (selon Das, 1999).1.2.4 Modèles hydrodynamiques à symétrie sphériqueL'ingrédient de base né
essaire pour la formation de vent purement hydrodynamiqueprès des objets 
ompa
ts, 
omme dans le 
as du vent solaire, est une 
ouronne 
haude. Cette
ouronne dans le 
as d'un trou noir a besoin d'être alimentée par l'a

rétion. L'a

rétion peut
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oulements autour des AGN et les modèles dans la littérature 7être sphérique, lorsque le moment 
inétique de la matière a

rétée est nul, ou bien, lorsquematière a

rétée possède un moment 
inétique initial, l'a

rétion se produit dans le planéquatorial. La matière a

rétée par un de 
es mé
anismes, 
hemine vers la région 
entraleprès de l'objet 
ompa
t sous l'a
tion de la gravité dominée par la masse de l'objet 
entral.Elle assure de 
e fait, l'approvisionnement de la 
ouronne en matière et en énergie, par la
onversion d'énergie gravitationnelle en énergie thermique. L'a

rétion de la matière assureaussi autour du trou noir l'établissement et le maintien de la 
ouronne. Di�érents modèlespurement hydrodynamique ont été élaborés, pour analyser les mé
anismes thermiques dansl'a

élération du vent sphérique.Les modèles de vents hydrodynamiques, radiaux ou à symétrie sphérique, s'appliquentlorsque le moment 
inétique de la matière a

rétée est très faible. Mi
hel (1972) est le pre-mier à avoir résolu le problème d'un é
oulement sphérique en relativité générale ave
 leformalisme 3+ 1 (dans la métrique de S
hwarzs
hild). Dans 
e travail, Mi
hel s'est intéresséprin
ipalement à l'a

rétion sphérique autour d'un objet 
ompa
t à l'aide d'une appro
heMHD à deux espè
es (éle
tron-proton) : un �uide d'éle
trons 
hauds ave
 une équation d'étatultra-relativiste (et un indi
e polytropique, � = 4=3) et un �uide de protons plus froids ave
une équation d'état 
lassique (et un indi
e polytropique, � = 5=3). D'autres travaux ontsuivi sur l'analyse des propriétés du point 
ritique sonique et du 
hau�age dans l'é
oulement(Begelman 1978; Ray 1980).Chakrabarti et al. (1996) et Das (2000) ont traité le problème du 
ouplage entre l'a

ré-tion et l'éje
tion hydrodynamique autour d'un trou noir de S
hwarzs
hild. Dans le 
adre del'a

rétion hydrodynamique, 
es auteurs se sont intéressés à la formation de vents hydrody-namiques sphériques, ave
 une équation d'état polytropique ordinaire. La transition entreles deux phénomènes se produit par l'intermédiaire de la 
ouronne qui se forme soit parle mé
anisme de CENBOL (Chakrabarti et al. 1996), soit par l'augmentation de l'entropiedans l'a

rétion sphérique (Das 2000), dé
rits au paragraphe 1.2.3. Tous deux ont utilisé desmodèles hybrides a

rétion-éje
tion + 
ho
 (Fig. 1.4) et (Fig. 1.5). Le 
ho
 et l'a

rétionsont toujours supposés adiabatiques dans leurs modèles. Cependant, ils ont traité les deux
as extrêmes de vents isotherme et adiabatique ultrarelativiste. L'e�
a
ité de la formationdu vent par 
e mé
anisme dépend fortement des propriétés de l'a

rétion et du 
ho
. Elledépend également du moment 
inétique a
heminé dans le disque d'a

rétion et du taux d'a
-
rétion. En e�et, l'e�
a
ité de formation du vent augmente lorsque le moment 
inétiquede la matière a

rétée augmente. Elle dépend aussi de la puissan
e du 
ho
 qui est lié autaux d'a

rétion. S'il est faible ou absent, le vent est négligeable. De la même façon, le ventest faible pour un taux d'a

rétion élevé. En e�et, dans 
e 
as la 
ompression dans le 
ho
diminue. Elle est due au refroidissement dans la région post-
ho
 du �uide proton, par e�etCompton inverse.Cependant, 
es di�érents modèles utilisent une équations d'état polytropique ave
 unindi
e polytropique 
onstant, 
e qui est inadapté à l'étude des vents relativistes. En e�et, 
etype d'équation d'état ne permet pas de traiter l'évolution du �uide, lorsque 
e dernier subitde grandes variations de température. Mathews (1971) est le premier à avoir utilisé une équa-tion d'état qui est fon
tion de la température, dans l'étude d'é
oulements adiabatiques d'un
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tion générale�uide perpendi
ulairement à un 
hamp magnétique uniforme. Il a utilisé l'équation d'état deSynge (1957). Cette équation d'état a été utilisé ensuite par Blumenthal & Mathews (1976)dans l'étude de l'a

rétion et des propriétés du point 
ritique sonique, dans le 
as des é
ou-lements adiabatiques. C'est une généralisation de 
ette équation de Synge que nous allonsaussi exploiter au 
hapitre (3). Nous l'utiliserons dans l'élaboration d'une équation d'étatpolytropique généralisée, pour étudier le problème de formation de vent relativiste autourdes objets 
ompa
ts. L'équation d'état que nous allons présenter ne se limite pas au 
asadiabatique ou isotherme. L'indi
e polytropique de 
ette équation d'état, peut 
hanger entrela valeur isotherme, 1, et la valeur de refroidissement maximum, 3.1.2.5 Modèles hydrodynamiques d'é
oulements axisymétrique

Fig. 1.6: Modèle du double jet hydrodynamique 
ollimaté par le milieu externe (d'après Blandford& Rees, 1974). R� est la distan
e entre la région 
entrale et la région du goulot d'entranglement.R0 est le rayon de la tuyère à la base du vent.Le premier modèle d'é
oulement hydrodynamique axisymétrique est 
elui de Blandford& Rees (1974). Il est destiné à explorer la formation des jets 
ollimatés dans les AGN. Lesauteurs ont 
onsidéré un é
oulement hydrodynamique 1-D non-isotrope de �uide de faibledensité et loin de l'objet 
entral. Ainsi, ils ont fait abstra
tion des e�ets de la gravité surle vent. L'é
oulement se produit parallèlement à l'axe de rotation dans une tuyère 
rééepar le milieu intergala
tique qui est plus dense (Fig. 1.6). Don
, 
ontrairement au �uidedans le vent, 
e milieu ambiant dense est soumis à la gravité et il est supposé en équilibrehydrostatique. La pression thermique du milieu est su�sante pour supporter le potentielgravitationnel elliptique e�e
tif auquel le milieu extérieur est soumis dans son référentiel enrotation. Ce potentiel résulte du potentiel gravitationnel des étoiles et du trou noir dans la
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oulements autour des AGN et les modèles dans la littérature 9région 
entrale auquel s'ajoute le potentiel engendré par la for
e 
entrifuge. Ainsi, le �uide esta

éléré adiabatiquement dans 
ette tuyère, puis entre en intera
tion ave
 le milieu extérieurpour former les deux �hot spots� (région d'intera
tion du jet ave
 le milieu intergalagtique,
ette région est 
ara
térisée par une forte émission en radio). Dans 
e 
ho
, les protons etles éle
trons sont ré-a

élérés par un pro
essus de Fermi de deuxième ordre.
Ce modèle sur la formation d'é
oulements hydrodynamiques, 
ollimatés dans une tuyère,a été amélioré par Ferrari et al. (1984). Ils ont ajouté les e�ets de la gravité newtoniennepuis 
elle de la relativité générale (Ferrari et al. 1986) pour étudier la formation des é
oule-ments hydrodynamiques 
ollimatés près de l'objet 
entral. Dans 
e modèle, l'é
oulement esta

éléré dans une tuyère de longueur 
omprise entre 0:1p
 à 1p
. Cette tuyère est supposée
réée par le tore du disque d'a

rétion (Fig. 1.7). Le tore est maintenu 
ontre la gravité soitpar la pression radiative soit par un mé
anisme de type CENBOL. La pression radiativeest e�
a
e lorsque la densité dans le disque est élevée. Ainsi, le disque devient opaque aurayonnement. Le mé
anisme CENBOL, 
omme nous l'avons déjà vu, devient e�
a
e lorsquele taux d'a

rétion est faible. La faible densité dans le disque induit une diminution de laperte d'énergie et du moment 
inétique par la matière en 
hute libre. Elle permet alors deformer le tore supporté par la pression thermique et 
entrifuge des ions (Rees 1982). Par
ontre, la 
ontribution du �uide d'éle
tron à la pression thermique est très faible. En e�et,les éle
trons se refroidissent par rayonnement, plus rapidement que les protons.
L'é
oulement alimenté par le disque d'a

rétion se forme à l'intérieur de la tuyère, lelong de l'axe de rotation. L'é
oulement est supporté par sa température élevée et la pressionradiative 
ontre la gravité. L'a

élération initiale se produit à l'intérieur du tore dont lase
tion 
roît ave
 l'altitude. L'expansion de la se
tion de la tuyère 
réée par le tore permetd'augmenter l'e�
a
ité de l'a

élération, 
omme dans le modèle de vent 
oronal de Kopp &Holzer (1976). En dehors de 
ette région, l'é
oulement est supposé 
ollimaté par 
on�nementdu milieu extérieur ou par pin
ement magnétique.
Des modèles d'é
oulements hydrodynamiques à deux dimensions de jets 
oniques existentégalement (Tsinganos & Vlastou 1987; Tsinganos & Trussoni 1990; Lima & Priest 1993) dansles vents stellaires. Ces modèles sont tous des modèles auto-similaires méridionaux (voir pa-ragraphe 1.4), analogues à 
eux que nous allons étudier. Ils ont montré l'importan
e dela strati�
ation du milieu ambiant et aussi de l'é
oulement dans la formation de jets ave
de faibles angles d'ouverture. Ils ont montré aussi l'in
apa
ité des mé
anismes purementhydrodynamique à 
ollimater les jets 
ylindriquement.
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Ω

Vent

Accrétion Tore

Fig. 1.7: Modèle de jet hydrodynamique pour SS433 d'après Ferrari et al. (1984).1.2.6 Modèles magnétohydrodynamiquesL'ine�
a
ité des pro
essus purement hydrodynamiques à reproduire les vitesses et lesmorphologies des jets observés ont 
onduit les astrophysi
iens à s'intéresser à la formationdes jets par des pro
essus magnétohydrodynamiques. Pour le moment, il n'existe pas de
onsensus sur l'importan
e des di�érents pro
essus éle
trodynamiques et thermiques dans
e type d'é
oulement. Néanmoins, les di�érents modèles théoriques, numériques et observa-tionnels dans la littérature (Livio 1999; Königl & Pudritz 2000) montrent que la formationdes jets né
essite des ingrédients de base qui sont :1. Un objet 
entral. Dans le 
as des étoiles ave
 une atmosphère 
omme les étoiles de laséquen
e prin
ipale (soleil, Parker 1958), les étoiles jeunes (Sauty & Tsinganos 1994)et les étoiles à neutron (Mi
hel 1972), un é
oulement magnétohydrodynamique peutse former dire
tement sur leur surfa
e. Il intervient aussi dans la formation des jets dedisque, en 
réant un puit de potentiel pour a

réter de la matière.2. Un disque d'a

rétion. Il représente un réservoir de matière, d'énergie et de moment
inétique. En e�et, le disque d'a

rétion a
hemine de la matière vers la région 
entrale.Il transforme l'énergie gravitationnelle en énergie magnétique et en énergie thermiquepar l'intermédiaire de la vis
osité et de la re
onnexion magnétique. Une grande partiede l'énergie dans le disque est transformée en énergie thermique. Ce
i permet au disqued'a

rétion d'avoir un taux d'ionisation élevé et, par 
onséquent, une forte 
ondu
tivitééle
trique. D'autre part, la matière a

rétée dans le disque transporte ave
 elle dumoment 
inétique. De 
e fait, le disque d'a

rétion représente aussi un réservoir demoment 
inétique. Une partie de 
e moment 
inétique va être transportée vers la régionexterne du disque d'a

rétion par la vis
osité, l'autre sera éje
tée dans le vent3. Un 
hamp magnétique à grande é
helle an
ré dans le disque d'a

rétion ou la 
ouronne
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oulements autour des AGN et les modèles dans la littérature 11en rotation. La forte 
ondu
tivité dans le disque et la 
ouronne font que le 
hampmagnétique est gelé dans 
es derniers. Dans le 
as des jets de disque, la densité d'énergiede 
e 
hamp magnétique doit être plus petit que l'énergie 
inétique de rotation dudisque. Ainsi, la dynamique reste dominée par le disque. Ce 
hamp magnétique àgrande é
helle joue un r�le important dans la formation des jets 
ollimatés venant dudisque et de la 
ouronne. Il permet de guider la matière en rotation qui s'é
happe dudisque d'a

rétion ou de la 
ouronne. Il éva
ue ainsi une partie du moment 
inétique dudisque d'a

rétion, 
e qui permet l'établissement d'une a

rétion stationnaire, sans quela vitesse angulaire du disque n'atteigne la vitesse de rupture. En e�et, au delà de 
ettevitesse de rotation, le bord interne du disque s'éloigne de l'objet 
entral sous l'e�etde la for
e 
entrifuge et l'a

rétion s'arrête (Blandford & Payne 1982; Königl 1989;Campbell 1999). Le 
hamp magnétique à grande é
helle est aussi 
onsidéré 
omme uningrédient indispensable pour l'extra
tion du moment 
inétique des étoiles, aussi bienpour les étoiles de la séquen
e prin
ipale 
omme le soleil (Weber & Davis 1967) que lesétoiles à neutrons (Mi
hel 1969) et il intervient aussi dans le freinage des trous noirs deKerr (Blandford & Znajek 1977). Le 
hamp magnétique présente aussi un ingrédientindispensable dans la formation des é
oulements froids loin de l'axe de rotation. Ene�et, les lignes magnétiques gelées au disque d'a

rétion en rotation, génèrent un �ux dePoynting à la surfa
e du disque et de la 
ouronne. Ce �ux de Poynting se transformeen énergie 
inétique lorsque la matière est emportée le long des lignes magnétiques(Henriksen & Rayburn 1971), 
omme dans le modèle de vent magnétisé froid de pulsar(Mi
hel 1969). En�n, au delà de la surfa
e d'Alfvén, la 
omposante toroïdale du 
hampmagnétique augmente sous l'e�et de l'inertie du gaz qui devient dominante. Ainsi latorsion des lignes magnétique 
ommen
ent à exer
er une for
e de pin
ement vers l'axeet permet la 
ollimation de l'é
oulement (voir paragraphe 1.3.4).
Objet central

Champ magnétique accrété

Disque d’accrétion

Fig. 1.8: A

rétion du 
hamp magnétique gelé dans un disque d'a

rétion, 
ara
térisé par une
ondu
tivité in�nie.Deux s
énarios sont avan
és pour la formation du 
hamp magnétique à grande é
helle. Dansle premier, le 
hamp magnétique du milieu ambient est adve
té par le disque d'a

rétionvers la région 
entrale (Blandford & Payne 1982 ; Königl 1989 ; Fig. 1.8). Cependant, 
e
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anisme est très peu e�
a
e, puisque le 
hamp magnétique peut di�user dans le disquedans un temps plus 
ourt que le temps adve
tion radial (Heyvaerts et al., 1996). Dans ledeuxième s
énario, le 
hamp magnétique à grande é
helle est généré par la turbulen
e etles instabilités de 
isaillement magnétique dans le disque -dynamo- (Balbus & Hawley 1998;Campbell 2003). Ce s
énario est le plus souvent invoqué dans la formation et l'a

élérationdes jets (Tout & Pringle, 1996, Turner et al., 1999, Heinz & Begelman, 2000, Li, 2002).Cependant, 
e mé
anisme seul, reste insu�sant pour former un 
hamp magnétique à grandeé
helle. Les simulations numériques montrent que le mé
anisme de dynamo dans le disqueforme seulement des 
hamps magnétiques à petites é
helles. Ces é
helles sont de l'ordre dela dimension verti
ale du disque (Armitage 1998). Il a été alors suggéré par Tout & Pringle(1996) (voir aussi Romanova et al. 1998) un passage par 
as
ade du 
hamp magnétique depetite à grande é
helle. Ce passage peut se produire grâ
e à la rotation di�érentielle dans ledisque et à la re
onne
tion magnétique.Ces trente dernières années, plusieurs travaux analytiques et numériques ont été entreprisdans l'étude de la formation et de la 
ollimation des jets. Cela, dans le but de 
omprendre etd'approfondir nos 
onnaissan
es sur leur a

élération, leur 
ollimation et leur 
omportementasymptotique (Königl & Pudritz 2000 ; Livio 2002 ; Heyvaerts & Norman 1996 ; Heyvaerts &Norman 2003
).Tous les modèles analytiques élaborés pour l'étude des jets utilisent des méthodes ap-proximatives. En e�et, l'étude exa
te de 
es é
oulements est impossible à 
ause de la 
om-plexité des équations magnétohydrodynamiques qui régissent la formation des é
oulementsen astrophysique. La forte non linéarité des équations MHD aux dérivées partielles - et legrand nombre de points 
ritiques qu'elles peuvent admettre - rendent la résolution de 
eséquations possible seulement ave
 des hypothèses supplémentaires, en plus de l'axisymétrieet la stationnarité. Ces hypothèses sont soit de type auto-similaire soit de type for
e free.Dans les modèles dits auto-similaire, on utilise des hypothèses sur les symétries des lignesd'é
oulement dans le jet pour séparer les variables. Ces méthodes auto-similaires permettentde passer d'équations aux dérivées partielles à des équations di�érentielles ordinaires. Dansles modèles for
e-free, les for
es inertielles sont négligées dans l'équation de la dynamique.De 
e fait, dans les modèles for
e-free les é
oulements sont 
onsidérés 
omme purement éle-tromagnétiques. Dans 
e qui va suivre nous présenterons les di�érents modèles élaborés etles hypothèses posées dans 
es modèles.Le premier modèle de jet de trou noir a été élaboré par Blandford & Znajek (1977). Cemodèle repose sur l'extra
tion du moment 
inétique du trou noir de Kerr par un 
hampmagnétique à grande é
helle. Le 
hamp magnétique est supposé se former par le 
ourantéle
trique toroïdal dans le disque �n qui entoure le trou noir. Dans la limite for
e free (~Je k ~B)et dans l'approximation purement éle
tromagnétique, l'énergie de rotation du trou noir estextraite sous forme de �ux de Poynting (Fig. 1.9). Ce �ux de Poynting est 
onverti en énergie
inétique le long des lignes magnétiques. En e�et, dans 
e modèle, le trou noir fon
tionne
omme une pile éle
trique. Le 
hamp magnétique et éle
trique sont très intenses près du trounoir dans la région de basse altitude (pro
he de l'équateur). Ils dé
len
hent une produ
tiond'éle
trons-positrons par 
as
ade qui sont a

élérés le long des lignes magnétiques jusqu'àla région où l'intensité du 
hamp magnétique devient faible. Dans 
ette région, 
es 
harges
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triques se dépla
ent vers la région de faible intensité du 
hamp magnétique sur l'axe,
réant alors un 
ourant de retour. Ce mé
anisme de Blandford-Znajek (1977) est similaireau pro
essus d'extra
tion de l'énergie et du moment 
inétique des étoiles à neutron suggérépar Goldrei
h & Julian (1969). Il a été aussi utilisé pour expliquer la formation de jet dansles noyaux a
tifs de galaxies (Begelman et al., 1984 ; Rees et al., 1982 ; Rawlings & Saunders,1991 ; Blandford, 1993).

Fig. 1.9: Modèle éle
trodynamique de Blandford-Znajek (1977) de la magnétosphère de trou noir deKerr (d'après Komissarov, 2004). Dans la région près de l'équateur, un 
ourant éle
trique j est induitpar le fort 
hamp éle
trique ~E?. Ce 
ourant j est induit le long des lignes magnétiques poloïdaleset dirigé vers l'extérieur. Par 
ontre, dans la région près de l'axe polaire, le 
ourant éle
trique vadans le sens inverse pour fermer le 
ir
uit éle
trique.Cependant, 
e pro
essus exotique ne peut être appliqué que dans le 
as des objets 
om-pa
ts. En e�et, 
'est seulement près des objets 
ompa
ts que la densité d'énergie éle
tro-magnétique est su�samment importante pour permettre la produ
tion des paires éle
trons-positrons. Les mé
anismes universels (Königl 1986; Livio 1999; Livio 2002) proposés pour laformation des jets, sont sus
eptibles d'être 
lassés en deux familles.La première famille, est formée des modèles de vents dominés par le �ux de Poynting.Dans 
es é
oulements, l'énergie et le moment 
inétique sont emportés à la base par le 
hampéle
tromagnétique (Weber & Davis 1967 ; Mi
hel 1969 ; Goldrei
h & Julien 1970 ; Conto-poulos 1994). Il est 
onverti en énergie 
inétique asymptotiquement. La deuxième famille estformée des modèles de jets hydromagnétiques. Dans 
es jets, l'énergie et le moment 
inétiquesont emportés aussi bien par le 
hamp éle
tromagnétique que par l'énergie thermique dansl'é
oulement (Low & Tsinganos 1986a; Lovela
e et al. 1991; Sauty & Tsinganos 1994). Nousallons dans la suite présenter quelques propriétés des modèles de 
es deux familles.
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tion généraleLes pionniers dans l'étude des jets de disque autour des trous noirs sont Blandford &Payne (1982). Dans leur modèle, un 
hamp magnétique de grande é
helle est an
ré dansun disque d'a

rétion képlérien, in�niment �n et froid. L'énergie thermique et l'inertie du�uide hors du disque sont supposés faibles par rapport à l'énergie magnétique (Fig. 1.10).Ainsi, la dynamique dans la région subalfvénique est dominée par le 
hamp magnétique.L'é
oulement dans 
ette région est de type for
e-free. Le 
hamp magnétique est en rota-tion rigide ave
 le disque et a

élère l'é
oulement par l'intermédiaire de la for
e magnéto-
entrifuge. Blandford & Payne (1982) ont montré l'existen
e d'un angle minimal entre l'axenormal au disque et les lignes magnétique de 30Æ, au-delà duquel la for
e 
entrifuge de-vient ine�
a
e. En e�et, elle devient insu�sante pour vain
re la for
e gravitationelle horsdu plan équatorial. Ce modèle repose sur une hypothèse d'auto-similarité radiale. Cetteméthode auto-similaire est une généralisation des modèles de vents magnétisés équatoriaux(Weber & Davis 1967; Mi
hel 1969; Goldrei
h & Julian 1970). Elle a été mise en point pourla première fois par Bardeen & Berger (1978) pour l'étude des vents gala
tiques. Ils ont utiliséune similarité selon le rayon sphérique. Dans 
es di�érents modèles, les e�ets thermiques sontnégligés, 
e qui se traduit par la disparition du point magnétosonique lent. Puisque, l'é
ou-lement été supposé supersonique dès sa base. Ces modèles ont été étendue dans la suiteaussi bien à l'auto-similarité en rayon 
ylindrique que sphérique (Chan & Henriksen 1980;Bi
knell & Henriksen 1980; Königl 1989; Li et al. 1992; Ferreira & Pelletier 1995).
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Fig. 1.10: Modèle de jet de disque de Blandford & Payne (1982). Les lignes magnétiques en rotationsolide ave
 le disque d'a

rétion dans la région sub-alfvénique. Dans 
ette région, la densité d'énergiethermique et l'inertie du �uide sont très faibles par rapport à la densité d'énergie magnétique.Lovela
e et al. (1991) ont introduit la gravité et les e�ets thermiques dans le modèlede jet auto-similaire de disque. Dans leur analyse, l'a

élération thermique intervient dansla région basse du jet près du disque d'a

rétion. Elle 
ontribue surtout dans la régionsubmagnétosonique lente. Dans les autres parties, l'a

élération est surtout due à la pression
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tion 1.3). Ce type d'a

élération magnétiqueest dû à leur 
hoix du 
hamp magnétique, à la base du jet, dominé par la 
omposantetoroïdale. Dans le 
as des modèles 
lassique, une méthode de détermination systématiquedes solutions auto-similaires radiales a été développée par Vlahakis & Tsinganos (1998).Le modèle a été généralisé pour l'étude des vents froids relativistes (relativité restreinte)par Li et al. (1992), Contopoulos & Lovela
e (1994) et Contopoulos (1994). Les auteurs ontnégligé la gravité pour permettre la séparation de variable en utilisant l'auto-similarité. Cetterestri
tion est imposée par l'expression non linéaire du fa
teur de Lorentz en fon
tion de lavitesse 
 = 1=p1� v2. En 
e qui 
on
ernne la di�éren
e entre le modèle de Li et al. (1992)et de Contopoulos & Lovela
e (1994), notons que le premier s'est intéressé à l'a

élération
entrifuge, alors que le se
ond modèle s'est plut�t intéressé à l'a

élération par la pressionmagnétique toroïdale.Les e�ets thermiques ont été introduits dans les modèles relativistes par Vlahakis & Kö-nigl (2003) pour analyser la formation et l'a

élération des é
oulements relativistes de plasma
haud. Le but est d'étudier le phénomène d'éruption 
 dans les Gamma Ray Bursts (GRBs)où l'énergie thermique est supposée jouer un r�le important. Dans 
e modèle, l'énergie ther-mique du plasma à la base de l'é
oulement est élevée. Elle permet alors une a

élérationinitiale thermique 
ontrairement aux pré
èdents modèles d'é
oulements froids où l'a

élé-ration est purement magnétique. Cependant, l'a

élération thermique ne reste e�
a
e quejusqu'à la surfa
e magnétosonique lente. Au-delà de 
ette surfa
e le jet est a

éléré magnéti-quement par 
onversion de l'énergie de Poynting en énergie 
inétique, 
omme dans le modèlede Li et al. (1992).

Fig. 1.11: Modèles MAES de formation du jet de disque (d'après Ferreira & Casse, 2000). Le 
hampmagnétique est an
ré dans un disque d'a

rétion résistif en rotation. La région de propagation dujet est dé
rite par la magnétohydrodynamique idéale.



16 Chapitre 1. Introdu
tion généraleDans le 
as newtonien des jets de TTAURI et d'AGN, des modèles auto-similaires selonr sophistiqués ont été aussi élaborés. Ils traitent aussi bien l'a

rétion que la formation desjets. Ces modèles sont appelés Magnetised a

retion-eje
tion stru
tures (MAES) (Fig. 1.11).Le disque et le jet sont traités en même temps mais di�éremment. Le disque d'a

rétionképlérien est supposé �n et di�usif. Au 
ontraire, l'é
oulement dans le jet est supposé idéal(Königle, 1989 ; Ferreira & Pelletier, 1995 ; Ferreira, 1997 ; Casse & Ferreira, 2000a ; Casse &Ferreira 2000b ; Ferreira & Casse, 2004).Ces modèles auto-similaires selon r sont 
ependant inadéquats pour analyser des é
oule-ments formés à partir de 
ouronnes sphériques près de l'axe de rotation. En e�et, les modèlesauto-similaires selon r présentent une singularité vers l'axe à 
ause du 
hoix de la fon
tionde la vitesse angulaire. Elle est soit képlérienne soit quasi képlérienne et, de 
e fait, ellediverge vers l'axe. De plus, l'autosimilarité selon r n'est pas valable pour dé
rire la stru
-ture des lignes magnétiques qui émergent d'une 
ouronne sphérique. Les é
oulements autourde l'axe rotation sont traités de façon plus 
onvenable ave
 des modèles auto-similaires se-lon �. Le premier modèle de 
e type est 
elui de Tsinganos & low (1986a) pour l'étudedu vent solaire. Dans 
e premier modèle, les auteurs ont 
onsidéré un é
oulement de �uideionisé à travers un 
hamp magnétique dont la géométrie est une 
ombinaison linéaire destru
tures radiale et dipolaire. L'appli
ation de 
e type de modèle dans le 
as d'une géo-métrie d'é
oulement plus générale a été élaboré pour l'étude des jets des étoiles jeunes(Tsinganos & Trussoni 1993; Sauty & Tsinganos 1994). Une des di�éren
es entre les modèlesautosimilaires radiaux et méridionaux est l'utilisation, dans les deuxièmes, d'une équationd'état non-polytropique. En e�et, dans les modèles auto-similaires méridionaux, les équationsd'états sont imposées par la forme de la similarité qui 
ara
térise la stru
ture du jet. Dans larégion 
entrale, 
ontrairement aux jets de disque, l'énergie thermique à la base du jet peutêtre de même ordre de grandeur ou plus importante que l'énergie magnétique. Elle peut don

ontribuer fortement à l'a

élération de l'é
oulement. Ce 
omportement de l'é
oulement dansla région axiale résulte de la faible ouverture des lignes magnétiques dans la région 
entrale.Il résulte aussi de la diminution de la vitesse de rotation lorsque on s'appro
he de l'axe derotation. Vlahakis & Tsinganos (1998) ont élaboré une méthode systématique de détermina-tion de solutions auto-similaires méridionales. Cependant, jusqu'à maintenant au
un modèlen'a été développé en relativité générale dans le 
as des é
oulements méridionaux. Dans les
hapitres (4) et (6), nous présenterons les deux premiers modèles auto-similaires méridionauxque nous avons 
onstruit au 
ours de 
ette thèse, en 
ollaboration ave
 N. Vlahakis et K.Tsinganos.Des modèles purement numériques ont été élaborées pour traiter les é
oulements ma-gnétohydrodynamiques stationnaires. Sakurai (1985) a fait une extension en 2D du modèle
lassique de vent solaire équatorial de Weber et Davis (1967) 1D. La méthode de Sakurai
onsiste à itérer sur les équations de la MHD à partir d'une 
on�guration initiale du 
hampmagnétique jusqu'à une 
on�guration d'équilibre. Pour 
ela, il résout su

essivement l'équa-tion de Bernoulli et l'équation trans�eld. L'équation de Bernoulli permet de 
al
uler à 
haqueétape la densité, alors que les itérations sur l'équation trans�eld permettent de 
al
uler le �uxmagnétique. Sakurai (1985) fait le 
al
ul à partir d'une 
on�guration initiale monopolaireave
 Br / 1=r2, 
entrée sur l'étoile (Fig. 1.12 (a)). Sakurai (1987) itère en partant d'une
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on�guration initiale du 
hamp magnétique monopolaire aussi, mais le monopole se trouvesous le plan du disque. Ainsi, il a éliminé la singularité qui apparaissait dans la solution de1985 dans le plan équatorial. De 
e fait, il a pu modéliser le jet venant de disque. Pour lesdeux 
on�gurations initiales du 
hamp magnétique, il a montré que les lignes magnétiquesà la �n des itérations 
onvergent vers l'axe (Fig. 1.12 (b)). Ce
i est induit par la for
e depin
ement magnétique dirigée vers l'axe de la 
omposante toroïdale du 
hamp magnétiquedans la région superalfvénique.

Fig. 1.12: Les lignes du 
hamp magnétique poloïdale dans le modèle de Sakurai (1985) (a) stru
tureinitiale split monopole, (b) la redire
tion des lignes magnétiques poloïdale vers l'axe après lesitération.Le modèle de Weber et Davis (1967) de vent équatorial a aussi été généralisé en rela-tivité restreinte et générale, dans une métrique de S
hwarzs
hild, par Daigne & Drenkhan(2002). Le modèle est à une dimension, mais ils ont tenu 
ompte aussi d'une expansionde l'é
oulement perpendi
ulairement au plan du disque. Ils ont montré que l'a

élérationmagnétique par la 
onversion du �ux de Poynting en énergie 
inétique dépend de l'ex-pansion de l'é
oulement. Elle est e�
a
e dans les é
oulements ultrarelativistes seulementlorsque l'expansion de l'é
oulement devient important. En e�et, dans le vent magnétisé enexpansion radiale, après la surfa
e du 
ylindre de lumière, l'a

élération par la for
e depression magnétique toroïdale est 
omplètement annulée par la for
e de pin
ement magné-tique (Mi
hel 1969; Goldrei
h & Julian 1970). De 
e fait, l'a

élération du vent magnétiquene peut 
ontinuer après le 
ylindre de lumière que si l'expansion du vent est plus impor-tante que l'expansion radiale. Ce mé
anisme d'a

élération est appelé � Tuyère magnétique�(Camenzind 1989; Begelman & Li 1994).Camenzind et 
es 
ollaborateurs (1986b, 1987, 1990) ont élaboré une autre méthode nu-mérique de résolution des équations GRMHD pour analyser la formation et la 
ollimationdes jets. Elle est basé aussi sur la résolution de l'équation de Bernoulli et de la trans�eld.Cependant, dans 
ette résolution, les for
es d'inertie et thermiques, dans la dire
tion per-pendi
ulaire aux lignes magnétiques, sont supposées être négligeables. L'équation trans�eldintégrée est 
elle d'un é
oulement for
e-free. Don
 par intégration de 
ette équation, ils dé-terminent la forme initiale des surfa
es magnétiques dans le jet. Ce
i se fait par un 
hoixapproprié du 
ourant éle
trique dans l'é
oulement. Le nombre d'Alfvén et la vitesse sont
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tion généraledéduites a posteriori en résolvant l'équation de Bernoulli. Cependant, l'utilisation de l'hypo-thèse for
e-free, pour résoudre l'équation de la trans�eld, induit une singularité à la surfa
edu 
ylindre de lumière. Elle est 
orrigée par un ajustement de la distribution du 
ourantéle
trique, en ajoutant un 
ourant à la surfa
e du 
ylindre de lumière. Ils ajustent aussi les
onditions limites entre la partie du jet à l'intérieur du 
ylindre de lumière et la partie ex-térieure (Fendt et al. 1995). Cette méthode a été généralisée aux jets autour de trou noir deKerr (Fendt 1997). Tous 
es modèles ont montré une 
ollimation 
ylindrique du jet dans larégion asymptotique, après le 
ylindre de lumière. Cependant, la méthode utilisée ne permetpas d'étudier les jets 
on�nés par leur milieu ambiant. D'autre part, 
omme nous venons dele voir, 
ette méthode ne donne pas une résolution exa
te des équations MHD qui régissentl'é
oulement. En e�et, elle ne traite pas du façon 
ohérente les équations MHD dans la dire
-tion perpendi
ulaire et dans la dire
tion tangentielle aux lignes d'é
oulement. Néanmoins, lessolutions obtenues ave
 
ette méthode peuvent être utilisées 
omme 
ondition initiale dansun 
ode numérique itératif (Chapitre 7).Un autre type d'appro
he numérique a été développé pour analyser la formation et la
ollimation des jets en astrophysique. Elle 
onsiste à faire des simulations numériques desé
oulements dépendant du temps.Des e�orts 
onsidérables ont été mis dans la dernière dé
ennie sur 
e type de modèles enparti
ulier sur les jets de disques en dynamique newtonienne. Les di�érents travaux peuventêtres 
lassés en deux familles. La première regroupe les simulations qui traitent des jets dedisque dans lesquels le disque est 
onsidéré 
omme une 
ondition limite. Plusieurs simulationsont été 
onçues pour suivre l'évolution des é
oulements sur des périodes très longues et quiont atteint des états quasi-stationnaires (Ustyugova et al., 1995 ; Ouyed & Pudritz, 1997a ;Ouyed & Pudritz, 1997b ; Romanova et al., 1997 ; Kudoh et al., 1998 ; Ouyed & Pudritz,1999 ; Krasnopolsky et al., 1999 ; Ustyugova et al., 1999). Ces simulations sont aussi éten-dues au 
as non-axisymétrique (Ouyed et al. 2003). Ces simulations à trois dimensions ontmontré la stabilité du jet 
ontre les pertubations non-axisymétriques. La se
onde famille desimulations dépendant de temps est 
elle qui regroupe les simulations qui traitent au mêmetemps le disque d'a

rétion et le jet. Dans leurs simulations U
hida & Shibata (1985) etShibata & U
hida (1986) se sont limités à l'évolution du jet pendant des périodes de l'ordredu temps dynamique, pour examiner les phénomènes transitoires observés dans les jets. Letemps 
ourt de 
es simulations résulte de l'appro
he de MHD idéale dans le traitement aussibien du jet que du disque. Des simulations plus stables ont été réalisées ave
 un disque d'a
-
rétion résistif par Casse & Keppens (2002) et Casse & Keppens (2004).Des modèles numériques ont aussi été développés en relativité restreinte (Bogovalov &Tsinganos, 1999 ; Tsinganos & Bogovalov, 2000 ; Tsinganos & Bogovalov, 2002)) et en rela-tivité générale (Koide et al., 2000 ; Nishikawa et al., 2000) pour étudier les jets autour destrous noirs gala
tiques et dans les noyaux a
tifs de galaxies.
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oulements autour des AGN et les modèles dans la littérature 191.2.7 Modèles RadiatifsLes modèles radiatifs d'é
oulement sont basés sur le transfert d'énergie et de moment parrayonnement. Le rayonnement émis dans la région basse de l'é
oulement (la 
ouronne 
haudeou le disque d'a

rétion) alimente la région haute de l'é
oulement en énergie. Ces modèlesreprésentent une manière plus 
ohérente de traiter l'équation d'énergie dans l'é
oulement.Ces modèles peuvent être 
lassés en deux familles.La première englobe les modèles des é
oulements a

élérés par la pression des raies spe
-trales, i.e un rayonnement dis
ontinu (Arav et al. 1994; Murray et al. 1995; Proga et al. 2000).Ils sont 
onstruit sur la base du mé
anisme utilisé dans le modèle de Castor et al. (1975)de vent d'étoile 
haude Of. Ce mé
anisme résulte du pro
essus d'absorption et de di�usionisotrope par les ions et les atomes de raies spe
trales. A 
e pro
essus s'ajoute aussi les e�etsdu gradient de vitesse dans le vent. En e�et, la for
e d'a

élération résulte de l'émissionde raies par un mé
anisme de di�usion isotrope, lors du retour de l'ion à son état d'équi-libre après l'absorption de rayonnement (Castor 1974). Ainsi, à 
ause de la di�éren
e entrela dire
tion d'émission et d'absorption du rayonnement, de la quantité de mouvement esttransférée à l'ion dans la dire
tion du rayonnement in
ident. Ce
i induit une a

élération del'ion. D'autre part, le gradient de vitesse dans le vent induit un dé
alage dans le rouge durayonnement in
ident. Il permet don
 d'augmenter la bande de fréquen
e de rayonnementqui peut être absorbé par les ions (Sobolev 1960). Dorodnitsyn (2003) a ajouté aussi lese�ets du gradient de gravité élevé relativiste, 
e qui fait 
roître le dé
alage vers le rouge durayonnement in
ident pour l'ion.Le mé
anisme d'a

élération par la pression des raies spe
trales est e�
a
e dans les ré-gions de faible taux d'ionisation et don
 de faible température. Dans le 
as des é
oulementsautour des AGN, 
e mé
anisme est e�
a
e dans les régions externes du disque d'a

rétion.Dans 
ette région, 
e mé
anisme permet d'a

élérer le vent jusqu'à des vitesses de l'ordrede 0:1 
. Dans la partie interne du disque l'intense rayonnement en X ionise fortement lamatière dans le vent. Il rend alors la pression des raies spe
trales ine�
a
e à a

élérer le jet.La vitesse maximale obtenue ave
 
e mé
anisme, 0:1
, est de l'ordre de grandeur des vitessesobservés dans les jets des galaxies de Seyferts (Ulvestad et al. 1999). Cependant, elle restetrès loin des vitesses observés dans les radio-galaxies 
omme les Blazars et les Quasars.Dans la deuxième famille, le �uide dans l'é
oulement est 
onstitué de paires d'éle
trons-positrons, qui peuvent se former près des objets 
ompa
ts, trous noirs gala
tiques et AGN.Ils sont formés près du disque interne à 
ause de la température élevée dans les réa
tionsde 
réation 
 + 
 ! e� + e+ (Herteri
h 1974). L'a

élération de l'é
oulement résulte de lapression radiative induite par les photons de faible énergie. Ces photons sont produits dans ledisque d'a

rétion. Dans le 
as d'un plasma froid, 
e mé
anisme est ine�
a
e pour a

élérerle plasma jusqu'à des vitesses relativistes. Ce
i est dû à la diminution de l'anisotropie durayonnement dans le repère propre du �uide. Cette diminution est induite par l'aberrationrelativiste. Elle rend 
e mé
anisme ine�
a
e, même si le rayonnement in
ident est supposéfortement anisotrope 
omme 
'est le 
as pour un rayonnement 
on�né le long du jet 
ollimaté(Lynden-Bell 1978; Sikora 1981).Cependant, un autre mé
anisme a été proposé, appelé �Compton Ro
ket� (O'Dell 1981),



20 Chapitre 1. Introdu
tion généraledans lequel l'énergie d'agitation thermique relativiste (T � 1012K) des parti
ules éle
trons-positrons dans le jet favorise la di�usion du rayonnement in
ident dans la dire
tion de lasour
e (Fig. 1.13). En e�et, dans le repère propre de l'élément de �uide, les parti
ules,en mouvement d'agitation thermique, peuvent entrer en 
ollision frontale ave
 les photonsin
idents. Elles di�usent les photons dans la dire
tion de la sour
e. Ainsi, dans 
e 
ho
, unepartie de leur énergie d'agitation thermique se transforme en énergie 
inétique (voir se
tion2.1 de la thèse de Heinz, 2000). Ce mé
anisme fait augmenter ainsi l'e�
a
ité de l'a

élérationradiative.

V
th

Photon

V

Electron

Agitation thermique

Element de fluide

Fig. 1.13: Le mé
anisme de �Compton Ro
ket�. ~V est la vitesse de l'élément �uide, ~Vth est la vitessed'agitation thermique.Cependant, le fait que 
e mé
anisme soit basé sur la 
onversion de l'énergie thermiqueen énergie 
inétique est asso
ié au refroidissement du �uide dans l'é
oulement. Cela limiteson e�
a
ité pour a

élérer le vent au-delà de fa
teurs de Lorentz de l'ordre de 
 � 3. Parailleurs, les e�ets d'aberrations relativistes rendent le rayonnement dans le repère proprede la parti
ule isotrope 
e qui ampli�e ainsi 
ette ine�
a
ité. En e�et, 
ela augmente lerefroidissement (Phinney 1982). Renaud & Henri (1998) ont proposé un 
hau�age du �uideéle
tron-positron le long du jet par la turbulen
e, pour remédier au refroidissement induitpar le mé
anisme de �Compton Ro
ket�. Cette turbulen
e serait 
réée par l'intera
tion entrele jet interne et externe (Fig. 1.14 a), 
omme dans le modèle de jet à deux 
omposantes(Sol et al. 1989). Ce pro
essus de 
hau�age permet alors de 
ompenser le refroidissementinduit par le mé
anisme �Compton Ro
ket�.Fukue (2000) a proposé un autre mé
anisme appelé �multi-stage-Compton Ro
ket� (Fig.1.14 b). Il repose sur une a

élération en plusieurs étapes pour atteindre des vitesses re-lativistes de l'ordre de 0:99
. Dans 
e modèle, les nuages d'éle
tron-positron sont a

éléréset 
hau�és par le rayonnement émis des sour
es qui se trouvent plus bas. Ces nuages euxmême 
onstituent une nouvelle sour
e de rayonnement ave
 des dimensions plus petites que
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es qui l'alimentent. Ainsi l'anisotropie du rayonnement qui est émis sera plusgrande que 
elle du rayonnement qui est reçu.

Fig. 1.14: (a) Modèle de deux jets à deux 
omposantes : la 
omposante axiale 
onstituée d'éle
tron-positron, la 
omposante de disque 
onstituée de jet MHD, d'après Mar
owith et al. (1995). (b)Mé
anisme de �multi-stage-Compton Ro
ket� : le disque d'a

rétion et les di�érentes sour
es se
on-daires qui sont plus petites, (d'après Fukue 2000).Ce mé
anisme de �Compton Ro
ket�, seul, n'induit au
un 
ollimation de l'é
oulement s'iln'y a pas d'a
teur externe. En e�et, le �Compton Ro
ket� produit simplement une a

éléra-tion radiale de l'é
oulement. La 
ollimation peut être imposée par un disque géométriquementépais qui 
réé une tuyère et 
ollimate le rayonnement et l'é
oulement, 
omme dans le modèlede Ferrari et al. (1984). La 
ollimation peut aussi être produite par les for
es magnétohy-drodynamiques (
on�nement thermique ou magnétique). Sikora et al. (1996) et Beskin et al.(2004) ont traité le 
as des jets magnétohydrodynamiques dont l'a

élération est aussi biendue à des mé
anismes MHD qu'au mé
anisme �Compton Ro
ket�.
1.3 Les mé
anismes responsables de l'a

élération et la
ollimation des jetsLes modèles de formation des jets en astrophysique, 
omme nous l'avons déjà vu dans lase
tion pré
édente, sont en général indépendants du système astrophysique étudié. Les mêmesmé
anismes sont proposés pour les jets d'étoiles jeunes (Spruit 1996) et pour les noyaux a
tifsde galaxies (Blandford 2000). Ces mé
anismes sont magnétohydrodynamiques + radiatifs(Livio 1999; Sauty et al. 2001). Cependant, la 
ontribution de 
es di�érents mé
anismes dansla formation et la 
ollimation du jet dépend du système astrophysique. Dans la suite, nousallons essayer de présenter les prin
ipaux mé
anismes qui peuvent 
ontribuer à la formationet la 
ollimation du jet.
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élération thermique
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Fig. 1.15: A

élération du vent soumis au gradient de pression 
inétique dans le 
ouronne et à lapression radiative.Les objets astrophysiques ave
 des 
ouronnes 
haudes sont asso
iés à une perte de massesous forme de vent thermique. La température élevée de la 
ouronne peut être su�sante pourque l'énergie thermique du gaz puisse 
ompenser la gravité. De plus, le gradient de pressiondans la 
ouronne permet de transformer l'énergie thermique du �uide en énergie 
inétique.Ce mé
anisme est la base du modèle de vent solaire de Parker (1958). Ce gradient de pressionpeut être maintenu par un 
hau�age par 
ondu
tion dans l'é
oulement. Dans 
e 
as, le ventest purement thermique. Cependant, les études des vents purement thermiques ont montrél'ine�
a
ité d'un tel type de 
hau�age. En e�et, il ne permettent pas de reproduire les vitessesasymptotiques observées ave
 des températures de 
ouronne réalistes. Ce problème est viteapparu dans le 
as du vent solaire (Parker 1963) et dans le 
as des vents des objets 
ompa
ts(voir Chapitre 3). D'autre mé
anismes, sont invoqués pour remédier à 
ette insu�san
e du
hau�age thermique. Ces mé
anismes sont la dissipation des ondes magnétohydrodynamiques(ex. les ondes d'Alfvén) ou la pression radiative (paragraphe 1.2.7). Le 
hau�age peut êtreaussi induit par la dissipation d'énergie magnétique sous forme de re
onne
tions des 
hampsmagnétiques de petites é
helles, transportés dans l'é
oulement (Heinz & Begelman 2000) oubien par la turbulen
e (Renaud & Henri 1998).Une tuyère à forte expansion est invoquée dans 
ertains 
as pour augmenter l'e�
a
ité del'a

élération thermique de l'é
oulement (Fig. 1.7). La tuyère dans laquelle le vent hydrodyna-mique est a

éléré, peut être induite par les tubes de �ux magnétiques (Kopp & Holzer 1976)ou par le milieu ambiant en rotation, en équilibre hydrostatique ave
 la gravité de l'objet
entral (Ferrari et al. 1984; Blandford & Rees 1974).1.3.2 A

élération magnétiqueInitialement, les mé
anismes magnétiques étaient invoqués pour expliquer le freinage desétoiles par un 
hamp magnétique à grande é
helle an
ré dans les étoiles en rotation (S
hatz-man 1962). Ils ont aussi permis de 
omprendre (Weber & Davis 1967), pour la première fois,
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élération des vents équatoriaux autour des étoiles de la séquen
e prin
ipale 
omme lesoleil. Ces mé
animes ont été aussi utilisés dans l'étude des vents d'étoiles à neutrons (Mi
hel1969, Goldrei
h & Julian 1970). Le mé
anisme responsable de l'a

élération de 
es é
oule-ments équatoriaux est la for
e magnéto
entrifuge (Fig. 1.16). Ce mé
anisme 
ontribue aussi,à la formation des jets de disque d'a

rétion képlérien (Blandford & Payne 1982). Il est égale-ment invoqué dans l'extra
tion de l'énergie d'un trou noir de Kerr (Blandford & Znajek 1977).Ce mé
anisme intervient dans l'a

élération des �uides fortement ionisés, don
 gelés dans le
hamp magnétique. Le �uide est a

éléré le long des lignes magnétiques in
linées en rotationsolide par la for
e 
entrifuge. Ainsi, les éléments �uides sont a

élérés 
omme des anneauxle long d'une tige rigide en rotation in
linée (Fig. 1.16). Cette for
e est e�
a
e tant quel'é
oulement reste subalfvénique. En e�et, dans 
ette région, le 
hamp magnétique poloïdaldomine la dynamique et impose la rotation solide du �uide. L'e�
a
ité de 
ette for
e, 
ommenous l'avons déjà indiqué paragraphe 1.2.6, dépend aussi de l'angle d'in
linaison des lignesmagnétiques poloïdales an
rées dans le disque d'a

rétion (� > 30Æ voir Fig. 1.16).
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Fig. 1.16: A

élération magnéto-
entrifuge d'un anneau le long d'une tige en rotation solide 
 ave
l'objet 
entral. La proje
tion de la for
e 
entrifuge sur l'axe de la tige donne la for
e d'a

élérationde l'anneau.Un autre mé
anisme magnétique, qui est aussi invoqué dans l'a

élération des �uidesmagnétisés, est le gradient de pression du 
hamp magnétique toroïdal (Contopoulos 1994).Cette for
e est 
réée par la diminution de la 
omposante toroïdale du 
hamp magnétique dansl'é
oulement. En e�et, à la base du jet le 
hamp magnétique est an
ré dans le disque d'a

ré-tion ou à l'étoile en rotation. Cela engendre une 
omposante toroïdale du 
hamp magnétiquedirigée dans le sens inverse de rotation des lignes d'é
oulement. Alors, dans l'é
oulement,sous l'e�et de l'inertie du �uide a

éléré dans la dire
tion poloïdale, la 
omposante toroïdaledes lignes magnétiques diminue (Fig. 1.17). Ainsi, les lignes magnétiques sont relaxées dansla dire
tion poloïdale 
omme la relaxation d'un ressort 
ompressé (Shibata & U
hida 1985;Contopoulos 1994). Ce mé
anisme fon
tionne lorsque le 
hamp magnétique à une forte 
om-posante toroïdale, B' > Bp. L'indi
e p indique les 
omposantes poloïdales et l'indi
e 'indique la 
omposante toroïdale. Il devient le prin
ipal mé
anisme d'a

élération du jet dansla partie superalfvénique, lorsque l'inertie du �uide domine, B2 < 
2 nw v2. En e�et, dans
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ette région la for
e 
entrifuge devient ine�
a
e pour a

élérer le jet et la relaxation dans ladire
tion poloïdale des lignes magnétiques augmente.Ces mé
anismes d'a

élération magnétique 
orrespondent, du point de vue du �ux d'éner-gie, à une 
onversion du �ux de Poynting emporté dans le jet en énergie 
inétique dansl'é
oulement.
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Fig. 1.17: A

élération par la pression de la 
omposante toroïdale magnétique. Lorsque on s'éloignedu disque d'a

rétion, la 
omposante toroïdale du 
hamp magnétique diminue et la distan
e entreles 
er
les formés par le 
hamp magnétique augmente.1.3.3 Collimation thermiqueL'é
oulement peut être thermiquement 
on�né si la pression du milieu extérieur est plusélevée que la pression dans l'é
oulement. Ce type de jet est dit souspressurisé. Il se 
réealors un gradient de pression transverse obligeant le vent à s'é
ouler suivant la dire
tion del'axe de rotation (Blandford & Rees 1974; Ferrari et al. 1984). Ce type de 
ollimation peutse produire lorsque le jet entre en intera
tion ave
 un milieu extérieur dense. Le 
on�nementthermique peut devenir dans 
ertains types de jets magnétohydrodynamiques très impor-tant pour 
on�ner l'é
oulement, lorsque la for
e de Lorentz devient ine�
a
e à 
ollimaterle jet (Sauty et al. 1999). Ce
i peut se produire lorsque le �ux de Poynting emporté à labase du jet est insu�sant pour 
réer le 
ourant éle
trique né
essaire à la 
ollimation dujet (Heyvaerts & Norman 2003
). Une autre possibilité de 
ollimation de l'é
oulement est lapression exer
ée par le vent du disque d'a

rétion sur l'é
oulement de la 
ouronne interne(Fig. 1.18). En e�et, dans les é
oulements relativistes froids, lorsque la for
e de Lorentzdevient ine�
a
e à 
ollimater le jet, les simulations numériques montrent que la pressionexer
ée par le vent de disque peut 
ollimater le jet (Bogovalov & Tsinganos 1999).
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Fig. 1.18: La 
ollimation par 
on�nement externe, pression thermique et pression dynamique duvent de disque. Dans 
e type de jet, l'é
oulement se produit le long de l'axe de rotation.
1.3.4 Collimation MagnétiqueLes mé
anismes magnétiques peuvent 
ollimater les jets aussi bien sur-pressurisés (lapression à l'intérieur du jet est plus élevée que la pression du milieu ambiant) que sous-pressurisés (la pression à l'intérieur du jet est plus faible que la pression du milieu am-biant). La 
ollimation par pin
ement du 
hamp magnétique toroïdal est la plus invoquéedans la 
ollimation du jet après la surfa
e d'Alfvén. En e�et, 
e mé
anime de 
ollima-tion magnétique est utilisé dans di�érents modèles théoriques et simulations numériques(Suess & Nerney 1975; Sakurai 1985; Heyvaerts & Norman 1989; Appl & Camenzind 1993;Heyvaerts & Norman 2003
). Ce type de 
ollimation est sans doute 
onforté par les obser-vations qui montrent que les jets dans les TTauri et les AGN sont toujours asso
iés à un
hamp magnétique toroïdal (Gabuzda et al. 2004; Asada et al. 2002). Ce 
hamp magnétiquetoroïdal est induit par le 
ourant éle
trique emporté dans le jet (Fig. 1.19).La possibilité de la 
ollimation par un 
hamp magnétique à petite é
helle à aussi étéproposé pour la 
ollimation des jets (Li 2002). L'avantage de 
e mé
anisme est d'avoir desé
helles du 
hamp magnétique toroïdal plus petites que l'é
helle de la se
tion du jet. De 
efait, 
e type de mé
anisme de 
ollimation, ne né
essite pas la formation d'un 
hamp magné-tique à grande é
helle. La 
ollimation par la pression du 
hamp magnétique poloïdale estune autre possibilité pour la 
ollimation asymptotique du jet (Blandford 1993; Spruit 1994;Spruit 1996). Cependant, elle est ine�
a
e à 
ollimater l'é
oulement au-delà de la surfa
ealfvénique où l'inertie dans l'é
oulement domine.
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Fig. 1.19: Collimation par pin
ement et pression magnétique.
1.4 Méthodes auto-similairesMalgré les simpli�
ations induites par les hypothèses de stationnarité et de symétrieaxiale, les équations MHD restent 
omplexes. La résolution exa
te de 
es équations demanded'autres approximations. Les méthodes d'approximations les plus utilisées sont les méthodesdites auto-similaires. Ces méthodes permettent d'aller au-delà de l'appro
he à une dimen-sion et représentent, d'une 
ertaine manière, une extension de la symétrie axiale ou de lasymétrie de translation par rapport à une des variables qui régissent l'é
oulement 2D. Cesméthodes 
onsistent à faire une séparation des variables et à pres
rire la dépendan
e parrapport à l'une d'entre elle, sous forme d'une loi d'é
helle. Cette variable est appelée la va-riable d'autosimilarité et son 
hoix dépend du type d'é
oulement et de ses 
ara
téristiques.Cependant, l'utilisation de 
es méthodes imposent 
ertaines 
ontraintes sur les propriétés del'é
oulement. Les plus importante est la forme de la surfa
e d'Alfvén qui doit être toujoursparallèle à la dire
tion d'autosimilarité. En e�et, les ondes d'Alfvén et magnétosoniques sepropagent toujours perpendi
ulairement aux surfa
es autosimilaires. De 
e fait, les surfa
esalfvéniques et magnétosoniques 
ritiques sont des surfa
es d'autosimilarité dans l'é
oulement(Vlahakis PhD 1998; Sauty mémoire d'habilitation 2002)Nous pouvons 
lasser les modèles auto-similaires en trois grands groupes. Les deux pre-miers, utilisent les 
oordonnées sphériques (r; �; ') et le troisième utilise les 
oordonnées
artésiennes (x; y; z).
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oulement auto similaire (a) radial, (b) méridional (en latitude).1.4.1 Autosimilarité selon rCes modèles sont adaptés pour la modélisation des vents et des jets de disque. Les gran-deurs physiques dans 
es modèles se déduisent toujours de fon
tions en � multipliées par unefon
tion d'é
helle en r, qui est une simple loi de puissan
e en rn. Le �ux magnétique dansle modèle de Blandford & Payne (1982) est de la forme R R B dS / r3=4 et R R B dS / rxdans les modèles relativistes de Li (1992) et Contopolous (1994). Dans 
es modèles, la sur-fa
e d'Alfvén est de forme 
onique (Fig. 1.21 a). Ces modèles ont l'in
onvénient de ne paspermettre l'étude de la partie axiale du jet. Ce
i est induit par le 
hoix de la fon
tion derotation en 
 / 1=r qui diverge vers l'axe de rotation. D'un autre 
oté, dans les modèlesauto-similaires radiaux, l'a

élération est liée aux for
es magnéto-
entrifuges qui deviennentine�
a
es près de l'axe de rotation. Très loin de l'axe de rotation 
es modèles ne sont pasnon plus appli
ables. En e�et, la faible in
linaison des lignes magnétiques rend aussi la for
emagnéto
entrifuge ine�
a
e.1.4.2 Autosimilarité selon �L'autosimilarité en latitude est adaptées pour la modélisation des vents et des jets axiauxémis par une 
ouronne plus ou moins sphérique. Par exemple, les vents stellaires et la partieaxiale des jets des AGN. Les grandeurs physiques se déduisent toujours de fon
tions en rmultipliées par une fon
tion d'é
helle en � qui est une fon
tion de simple polyn�mes en 
os �et sin �. Le �ux magnétique dans le modèle de Sauty & Tsinganos (1994) est de la formeR R B dS / sin2 �. Dans 
es modèles la surfa
e alfvénique est sphérique (Fig. 1.21 b).Dans la région axiale, l'a

élération est dominée par le gradient de pression et par l'enthal-pie. Par 
ontre, les for
es magnéto
entrifuges ont une faible 
ontribution dans l'a

élération,mais elles 
ontinuent à 
ontribuer à la 
ollimation de l'é
oulement.
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tion générale1.4.3 Autosimilarité selon zL'autosimilarité verti
ale 
onsiste à supposer que l'é
oulement est 
ara
térisé par unesymétrie de translation. Les surfa
es alfvéniques sont des plans verti
aux (Fig. 1.22). Lesgrandeurs physiques dans 
es modèles se déduisent toujours de fon
tions en x multipliéespar une fon
tion d'é
helle en z qui est une fon
tion de simple polyn�mes en e� zH , où H estl'é
helle de hauteur (Ferreira & Pelletier 1995; Petrie et al. 2000). Ce type d'appro
he estadapté au traitement des é
oulements près de la surfa
e de l'étoile (à faible hauteur) oùle potentiel gravitationnel peut être 
onsidéré 
omme verti
al et non plus radial. Dans 
esmodèles, on 
onsidère une invarian
e par translation selon y.
x

z y

Fig. 1.22: E
oulement auto-similaire selon z, le plan (X;Y ), représente la surfa
e de l'étoile (pho-tosphère) ou du disque d'a

rétion, Z l'axe verti
al au plan, les surfa
e d'Alfvén sont les plansverti
ale.Comme nous venons de voir les modèles auto-similaires ont des limitations sur l'espa
ed'appli
ation. Les modèles auto-similaires selon r ne sont pas valides près de l'axe de rotationni très loin de 
elui 
i. Au 
ontraire, les modèles auto-similaires selon � ne sont appli
ables queprès de l'axe de rotation. Les modèles auto-similaire selon z ne sont appli
ables que pro
hede la surfa
e de formation de l'é
oulement (étoile, disque). Cependant, dans leur régionsd'appli
ations, 
ha
une de 
es méthodes 
onstituent une bonne appro
he assez générale.1.5 Classi�
ation des NAGsLe jet est un des ingrédients de base des AGN dans leur 
lassi�
ation. A
tuellement,la variété de 
lasses d'AGN en astrophysique est interprétée 
omme une manifestation dumême objet 
entral ave
 di�érentes orientations (relativement à la ligne de visée) di�érentesénergies et aussi ayant des milieux ambiants di�érents (voir Antonu

i, 1993). Il est pos-tulé que les AGN sont alimentés en énergie par un trou noir 
entral massif et un disqued'a

rétion à la base d'un é
oulement symétrique de deux jets perpendi
ulaires au disqued'a

rétion (Fig. 1.23 ; Rees 1971). Ces jets déposent l'énergie emportée à la base plus loin
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ation des NAGs 29dans la région d'intera
tion ave
 le milieu interstellaire et intergala
tique, dans le lobe ra-dio (Blandford & Rees 1974) ou dans les �hot spot� terminaux. L'orientation du systèmejet-disque relativement à l'observateur donne la visibilité des 
omposantes spe
trales. Enparti
ulier, dans 
ertaines galaxies a
tives qui 
onstitue 10% des galaxies observées, le jetest 
omplètement visible lorsque il est perpendi
ulaire à la ligne de visée de l'observateur.Ce
i se produit dans le 
as des galaxies radio-loud a émission radio étendue 
omme les deux
lasses de Fanaro�-Riley : FRI et FRII.Cependant, la stru
ture du jet n'est pas bien visible lorsqu'il est observé de fa
e. L'émis-sion radio de 
es sour
es reste très importante. En e�et, dans 
e type de galaxies, les jetsrelativistes induisent un dé
alage en fréquen
e des rayonnements qu'ils émettent. D'autrepart, les vitesses relativistes des jets induisent, aussi, une augmentation de l'intensité durayonnement émis dans la dire
tion de propagation du jet. Ce
i se produit dans le 
as degalaxies radio-loud à sour
e radio 
ompa
te et les Blazars. Dans 
ertaines de 
es galaxieradio-loud, les jets sont 
ara
térisés par des vitesses apparentes superluminiques. Ce
i seproduit lorsque l'angle entre la ligne de visée et l'axe du jet est faible 
omme 
'est le 
asdes Blazars. Dans 
ertains jets d'AGN, on observe des vitesses apparentes de l'ordre de 5
(Vermeulen & Cohen 1994; Kellerman et al. 2000).

Fig. 1.23: Modèle d'uni�
ation des AGN, selon Urry & Padovani (1995).Les AGN radio-quiet (à faible émission en radio) sont 
elles qui produisent un petit jetet faible qui est peu 
ollimaté. Elles sont 
onstituées des Seyfert 2 (jet perpendi
ulaire à laligne de visé), des Seyfert 1 (ave
 un angle de visé plus petit) et des Broad Absorption LineQSO (ave
 un angle de visé nul), voir Fig. 1.24. D'autre part, le tore molé
ulaire du disque
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rétion a�e
te aussi la visibilité de la région 
entrale des AGN. En e�et, le tore rend larégion 
entrale invisible si la ligne de visée est pro
he du plan équatorial.Deux séquen
es d'uni�
ation pour les radio-loud selon la puissan
e de leur jet ont étéfaites par Fanaro� & Riley (1974). La première est la séquen
e de galaxies radios ave
 un fortjet FRII ! quasar ! blazar. Cette première 
lasse, 
onstitue les galaxies les plus a
tives.Les émissions en radio de 
es galaxies sont dominées par le lobe d'intera
tion de leur jetave
 le milieu ambiant. La deuxième est la séquen
e de galaxie radio ave
 un faible jet FRI! BL La
s. Cette deuxième 
lasse est 
ara
térisée par une émission en radio dominée parles émissions de la région 
entrale. Dans 
ha
une de 
es séquen
es, les AGN sont 
lasséesselon l'orientation de leur jet par rapport à l'observateur. Lorsque nous passons des FRIIaux blazars (respe
tivement des FRI aux BL La
s) le jet est plus orienté vers l'observateur etdon
 le rayonnement est plus fo
alisé et la région 
entrale devient plus visible. La di�éren
eentre les deux 
lasses (la 
lasse des FRI et la 
lasse des FRII) est due à la morphologies leurjet et à l'énergie qu'il emporte (Fig. 1.24).
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Fig. 1.24: Modèle d'uni�
ation des AGN selon Urry & Padovani (1995). Les di�érents types d'AGNselon l'orientation de leur jet et selon les propriétés énergétiques de leur émission (d'après Sauty etal. 2001).Dans les FRII, on observe un jet fortement 
ollimaté. le jet est prin
ipalement vu d'unseul 
oté, à 
ause de l'aberration relativiste. Les FRII sont aussi 
ara
térisées par deux�hot spots� (région d'intera
tion du jet ave
 le milieu intergala
tique, 
ara
térisée par une
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ation des NAGs 31forte émission en radio). D'autre part, les FRII sont 
ara
térisées par des émissions ther-miques intenses du disque d'a

rétion. Elles sont 
ara
térisées aussi par des absorptions derayonnement semblables à 
elles dues à un tore (Laing et al. 1999; Chiaberge et al. 2002).Au 
ontraire, dans les FRI, on observe deux jets ave
 des vitesses plus faibles que 
ellesdes FRII. De plus dans les FRI, il n'existe pas de �hot spot�. Les jets de FRI sont aussi
ara
térisés par une diminution de leur vitesse, lorsque on passe des é
helles de p
 au kp
(Laing et al. 1999). D'autre part, les FRI sont 
ara
térisées par un disque d'a

rétion dontl'émission thermique est faible. Généralement, la di�éren
e entre FRI et FRII est asso
iéeaux e�ets d'environnement dans les galaxies radios (Trussoni 1998). L'environnement dansles galaxies de FRII semblent peu dense (la pression et la densité du milieu ambiant est faiblepar rapport à 
elui des FRI). Les radio-galaxies FRII évoluent dans des amas de galaxies
ara
térisées par un milieu intergala
tique dont la pression est plus faible que 
elle dans FRI.En e�et, les émissions en X des amas de galaxies qui 
ontiennent des radio-galaxies FRIIsont faibles (Owen, 1993 ; Ledlow & Owen, 1996 ; Wan & Daly, 1996). L'environnement desFRI est plus dense (Prestage & Pea
o
k, 1988 ; Zirbel, 1997 ; Trussoni, 1998). De 
e fait,les jets dans les FRI apparaissent surpressurisés (Biretta, 1996). Cette di�éren
e entre lesenvironnements des deux objets, 
ertains modèles (Snellen & Best, 2003 ; Parma et al., 2002)la lient à la di�éren
e d'énergie dans la région 
entrale. En e�et, la di�éren
e entre les jets deFRI et les jets de FRII peut être reliée aussi bien à des propriétés intrinsèques du jet (Junoret al., 1999 ; Giroletti et al., 2004 ; Giovannini, 2004) qu'aux propriétés du milieu ambiant(Giovannini et al., 2001). Ce
i peut être dû également à des e�ets d'évolution de FRI versFRII, pour plus de pré
ision sur la 
lassi�
ation des AGN, voir : Antonu

i (1993), Urry &Padovani (1995) et Ferrari (1998).
Dans l'étude de la di�éren
e entre les jets de FRI et de FRII, des simulations numériques(Nakamura & Meier 2003; Rossi et al. 2004) ont été élaborés pour étudier la propagationdes jets relativistes dans les milieux intergala
tiques. Ils ont montré que le 
omportementdu jet dans sa propagation dépend aussi bien des propriétés intrinsèques du jet que despropriétés du milieu ambiant ave
 lequel il interagit. Les propriétés intrinsèques sont liées àl'énergie inje
tée à la base du jet (Celotti 2003). Celle-
i dépend des propriétés de la région
entrale dans laquelle le jet est formé. En e�et, 
ertains modèles (Begelman & Celotti 2004)suggèrent que l'énergie emportée dans le jet dépend du taux d'a

rétion dans la région
entrale. D'autre part, dans sa propagation le jet interagit ave
 le milieu ambiant. Dans le
ho
, en aval du jet, se produit un transfert de la quantité de mouvement du jet vers le milieuambiant. Le jet subit aussi un 
on�nement par le milieu externe. Cela induit des instabilitésde type Kelvin-Hemholtz qui provoquent une dé
élération du jet. Rossi et al. (2004) ontmontré que la dé
élération, dans les jets de FRI, peut être due à une faible énergie à la basedu jet et don
 par un nombre de Ma
h plus faible (puisque 
'est une simulation purementhydrodynamique). D'autre part, ils ont montré que la dé
élération du jet est plus e�
a
elorsque la densité du milieu ambiant est plus élevée que 
elle dans le jet. Nous reviendronsdans le 
adre des modèles développés sur 
es aspe
ts de dé
élération.



32 Chapitre 1. Introdu
tion générale1.6 Plan des 
hapitres suivantsDans 
ette thèse nous nous sommes intéressés aux é
oulements hydrodynamiques et ma-gnétohydrodynamiques. Nous avons étudié 
ertains pro
essus physiques qui peuvent inter-venir dans la formation et la 
ollimation des é
oulements. Pour 
ela, nous avons, étape parétape, analysé les mé
anismes hydrodynamiques puis magnétohydrodynamiques. Au 
ha-pitre 2, nous donnons une des
ription des équations relativistes en GRMHD, du formalisme3+1 et des équations axisymétriques et stationnaires. Dans le 
hapitre 3, nous nous sommeslimités à l'étude des é
oulements sphériques purement hydrodynamiques. L'originalité dans
e 
hapitre est l'utilisation d'une nouvelle équation d'état polytropique ave
 un indi
e poly-tropique �e� = dPdn variable ave
 la température. Le 
hapitre 4 sera 
onsa
ré à l'élaborationd'un modèle magnétohydrodynamique de jet 
oronal 
ara
térisé par une faible vitesse de ro-tation. Ainsi, nous ne traiterons que les é
oulements près de l'axe de rotation, dans la limiteoù les e�ets relativistes de la rotation sont négligeables. Dans le 
hapitre 5, nous utiliserons lemodèle qui sera développé au 
hapitre 4, pour étudier les mé
anismes MHD qui interviennentdans l'a

élération et la 
ollimation des jets. Nous allons aussi faire une 
omparaison entre lessolutions de jets 
lassiques et relativistes obtenue ave
 le modèle. En�n, nous appliquerons
e modèle aux jets des FRI et FRII. Nous allons faire une analogie entre les propriétés dumodèle GRMHD que nous avons élaboré et les propriétés des deux types de jets de FRI etFRII. Nous allons utiliser l'analogie entre la puissan
e et la morphologie des solutions de jetobtenues ave
 notre modèle et les di�éren
es observées entre FRI et FRII. Dans 
ette analo-gie, nous utiliserons, un paramètre libre du modèle qui 
ontr�le l'e�
a
ité de la 
ollimationmagnétique des solutions de jets. En e�et, 
e paramètre libre permet de distinguer entre lessolutions de jets 
ollimatés seulement par leur propre 
hamp magnétique et les solutions dejets qui ne peuvent être 
ollimatés que par 
ompression du milieu ambiant. Dans le 
hapitre6, nous allons nous intéresser aux jets 
ara
térisés par des vitesses de rotation relativistes.Nous allons traiter les jets qui traversent le 
ylindre de lumière. La fon
tion de rotation de
e modèle sera 
hoisie de telle manière qu'elle permette la traversée du 
ylindre de lumière.Dans la 
onstru
tion de 
e modèle nous avons suivi la méthode de Vlahakis & Tsinganos(1998) de 
onstru
tion systématique de modèles auto-similaires méridionaux.Finalement, dans le dernier 
hapitre 7 de 
ette thèse, nous introduirons un 
ode purementnumérique d'é
oulement hydrodynamique relativiste que nous avons amor
é dans ma thèse.La méthode numérique que nous avons utilisé pour résoudre les équations hydrodynamiquesstationnaires est basée sur une méthode de relaxation, en utilisant les méthodes spe
tralesqui sont implantées dans la Bibliothèque LORENE (Langage Objet pour la RElativité Nu-mériquE). Cette bibliothèque est développée au sein du L.U.Th dans le groupe de Cosmologieet de Gravitation Relativiste.



Chapitre 2Les équations MHD
2.1 Introdu
tionDans 
e 
hapitre nous présenterons l'appro
he magnétohydrodynamique relativiste (GRMHD)dans laquelle nous introduirons la des
ription tensorielle puis le formalisme 3+1. Dans ladeuxième partie, nous utiliserons les propriétés de stationnarité et d'axisymétrie pour dé-duire 
ertaines 
onstantes du mouvement que nous allons utiliser dans la 
onstru
tion desmodèles semi-analytiques de jets dans le 
hapitre 4 et le 
hapitre 6.2.2 Appro
he MHDUne des
ription globale du problème de la perte de masse autour des objets astrophy-siques né
essite dans la plupart des 
as l'utilisation d'une appro
he magnétohydrodynamique(MHD). La 
omplexité des mé
anismes mi
ros
opiques et le nombre important de parti
ulesqui interviennent dans 
e type de phénomènes rend 
ette appro
he ma
ros
opique indispen-sable. La MHD présente un outil adapté pour modéliser les phénomènes de grandes é
hellesaussi bien d'un point vue temporel que spatial. Elle s'applique lorsque les tailles 
ara
té-ristiques des phénomènes étudiés sont grandes devant les longueurs dé
rivant les aspe
tsmi
ros
opiques. En 
e qui 
on
erne les jets, la MHD donne des informations su�santes surles di�érentes quantités moyennes du �uide 
omme la température, la densité, la pression,le 
hamp magnétique et le 
hamp de vitesse. L'appro
he MHD est aussi la plus utilisée dansl'étude des jets relativistes en astrophysique (Mobarry & Lovela
e 1986 ; Camenzind 1986b ;Contopoulos 1994 ; Daigne & Drenkhan 2002 ; Fendt et al. 1995 ; Ustyugova et al. 1999 ;Heyvaerts & Norman 2003b ; Hujeirat et al. 2003 ; Vlahakis & Königl 2003). Dans le 
as desé
oulements relativistes en astrophysiques, nous allons voir, dans la suite, que l'appro
hereste raisonable.Nous allons don
 nous limiter dans 
ette thèse à une des
ription MHD des é
oulements.Pour 
ela, nous allons donner des ordres de grandeur des phénomènes mi
ros
opiques. Nousallons aussi les 
omparer aux grandeurs 
ara
téristiques des é
oulements, pour dis
uter etmontrer la validité de la des
ription MHD à grande é
helle, par exemple la loi d'Ohm. Pourles propriétés 
ara
téristiques des jets des AGN, nous allons prendre la longueur 
ara
téris-tique égale au rayon d'ouverture du jet de l'ordre du rayon solaire L ' 1012
m. La densité
ara
téristique sera prise égale à 1010
m�3 et la température 
ara
téristique de l'ordre dela température de masse T = m
2kB (soit pour les éle
trons Te ' 109K et pour les protonsTe ' 1012K). La vitesse dans le jet sera prise de l'ordre de la vitesse de la lumière et le 
hampmagnétique dans le jet de l'ordre de B ' 104Gauss (Blandford, 1993).33



34 Chapitre 2. Les équations MHD2.2.1 La validité de l'appro
he hydrodynamiqueL'appro
he hydrodynamique est valable lorsque le �uide est en équilibre thermique lo-
al et lorsque la séparation de 
harge est nulle, dans le �uide isolé (non soumis au 
hampmagnétique).� La longueur de thermalisation, ou libre par
ours moyen d'une parti
ule, permet de voirsi nous pouvons 
onsidérer le �uide dans l'é
oulement en équilibre thermique lo
al :lpm ' 1:25� 1010 �T (K)109 �2n(
m�3)1010 ln�
m : (2.1)où v est la vitesse thermique moyenne et n la densité. Dans le 
as de l'hydrogène ioniséln� ' 20. Dans le 
as des jets des AGN, la vitesse d'agitation thermique dans la régionpro
he du trou noir est de l'ordre de la vitesse de lumière. Le libre par
ours moyen est de1010 
m 
e qui reste faible devant le rayon 
ylindrique du jet qui est de 1012 
m. Dans 
e
adre, l'hypothèse de l'équilibre thermique peut être 
onsidéré 
omme réaliste, même sinous sommes dans le 
as relativiste.� Le rayon de Debye est le rayon d'in�uen
e éle
trostatique d'une parti
ule 
hargée ausein d'un plasma. Elle représente le rayon de la sphère d'éle
trons autour d'un ion quivoilent 
omplètement son potentiel éle
trostatique. Le rayon de Debye est, don
, dé�ni
omme suit : �D = 4:360BB��T (K)109 �n(
m�3)1010 1CCA 12 
m ; (2.2)Le nombre de parti
ules dans la sphère de Debye permet de 
onnaître si l'appro
he plasmaest réalisable ou non dans le 
as d'un système isolé. Ce nombre est dé�ni par le paramètreplasma �? : �? = ne �3D = 1012 �T (K)109 �3=2�n(
m�3)1010 �1=2 : (2.3)Dans le 
as des jets des AGN, le rayon de Debye est de �D ' 4:36 
m et la longueur
ara
téristique d'un jet, le rayon 
ylindrique du jet, est de l'ordre de 1012 
m qui estle rayon du soleil, soit 1010 fois le rayon de Debye. D'un autre 
oté 
haque sphère deDebye 
ontient �? � 1012 parti
ules. De 
e fait, l'appro
he plasma est véri�é dans le 
asd'é
oulement de �uide non magnétisé que nous traiterons dans le 
hapitre (3).2.2.2 La validité de l'appro
he MHD� Le rayon de Larmor est dé�ni 
omme suit :rL = pkB mparti
ule TeB ' 300rmparti
ulemp r T109K 104B (Gauss) 
m; (2.4)



2.2. Appro
he MHD 35oùB, est le 
hamp magnétique etmparti
ule la masse de la parti
ule ionisée qui tourne autourde la ligne du 
hamp magnétique. Dans le 
as des jets d'objets 
ompa
ts, la température estapproximativement T � 109K et le 
hamp magnétique B � 104Gauss (Blandford 1993).Dans le 
as des éle
trons, le rayon de Larmor est de l'ordre de rL;ele
tron ' 7 
m et dans le
as des protons le rayon de Larmor est de l'ordre de rL;ele
tron ' 300 
m. Ces deux rayonsrestent très faibles par rapport au rayon du jet L � 1012
m. De 
e fait, l'appro
he de
hamp magnétique gelé dans le plasma est raisonnable pour les jets d'AGN.� Condu
tivité éle
trique� = me v3� e2 ' 3:38� 1012�T (K)109 �3=2 (2.5)Dans le 
as des é
oulements de �uide magnétisé autour des trous noirs, la 
ondu
tivitéest de � ' 1012 s�1, elle est de l'ordre de la 
ondu
tivité des métaux. Elle est élevée etrenfor
e l'hypothèse que le 
hamp magnétique soit gelé dans le plasma.Dans la région de formation des é
oulements relativistes, la 
ondu
tivité éle
trique peutêtre dans 
ertains 
as anormale. Ainsi, 
ette 
ondu
tivité, provoquée par la turbulen
e dansl'é
oulement, peut être responsable de la re
onne
tion magnétique et don
 de la dissipationde l'énergie magnétique qui permet de 
hau�er l'é
oulement (Heinz & Begelman, 2000).De plus, la vis
osité et la 
ondu
tivité d'origine turbulente peuvent être importantes dans
ertains é
oulements et 
ontribuent au 
hau�age 
omme dans le modèle de jet de disque(Casse & Ferreira, 2000a).Loi d'OhmLa loi d'ohm sous sa forme générale est donnée par :~E = �1
 �~v ^ ~B� + ~j� + 1e ne 
 ~j ^ ~B � 1e ne ~rPe+ mee2 ne "�~j�t + ~r � ~v 
~j + ~j 
 ~v � ~j 
~je ne !# (2.6)� Le terme �~v ^ ~B� représente le 
hamp éle
trique généré par le mouvement du plasmainduit par la présen
e du 
hamp magnétique. Dans la suite, nous allons 
omparer tous lesautres termes de l'Eq. (2.6) à 
e terme d'indu
tion.� Le terme ~j� est le terme ohmique. Le rapport entre 
e terme et le terme d'indu
tionest : ~j� �~v ^ ~B� = ����� 
 ~r ^ ~B + � ~E�t �����4 � �
 ����~v ^ ~B���� ' 
24 � � L v �1 + v2
2� = 1Rm �1 + v2
2� ; (2.7)où Rm est le nombre de Reynolds magnétique. L'équation (2.7) montre que même dans le 
asrelativiste où la vitesse est de l'ordre de la vitesse de la lumière v � 
, le terme ohmique peut



36 Chapitre 2. Les équations MHDêtre négligé dans les é
oulements astrophysiques relativistes puisque le nombre de Reynoldsmagnétique est très grand. Dans le 
as des jets d'AGN Rm >> 1010.� Le terme 1e ne ~j ^ ~B est le 
hamp éle
trique induit par l'e�et Hall.���~j ^ ~B���e ne ����~v ^ ~B���� ' 
B4 � e ne L v �1 + v2
2� : (2.8)Dans le 
as de jet, d'AGN, 
e rapport est de l'ordre de 10�10, don
 l'e�et hall est négligeable.� Le terme � 1e ne ~rPe représente le 
hamp éle
trique dans le plasma qui équilibre lemouvement des éle
trons induit par la pression thermique.
 jrPeje ne ����~v ^ ~B���� ' 10�13�Te(K)109 � � 1012L(
m)� � 
v� � 104B(Gauss)� : (2.9)Don
, le gradient de pression éle
tronique est négligeable, puisque il n'est que 10�13 fois le
hamp éle
trique 
réé par indu
tion.� Le terme mee2 ne "�~j�t + r � ~v 
~j + ~j 
 ~v � ~j 
~je ne !# représente le 
hamp éle
trique in-duit par l'inertie du plasma. Ce terme est toujours négligeable à 
ause de la faible masse deséle
trons.Maintenant, nous pouvons 
on
lure que l'appro
he MHD reste valable dans le 
as relati-viste. La loi d'Ohm s'é
rit dans 
e 
as 
omme suit :~E = �~v ^ ~B
 : (2.10)Dans le paragraphe (2.2.1), nous avons démontré que la neutralité du plasma était valablelorsque le plasma est isolé. Cependant, nous allons montrer dans la suite que 
ette approxi-mation n'est pas toujours valable lorsque la vitesse de rotation du plasma est très importante.Pour 
ela, nous allons 
onsidérer un é
oulement de �uide en rotation autour des lignes d'un
hamp magnétique. Pour faire 
ette étude, nous utiliserons un référentiel 
ylindrique danslequel l'axe z est parallèle au 
hamp magnétique. Dans 
e référentiel, le 
hamp de vitesses'é
rit : ~v = 0� v?v'vz 1A ; (2.11)où v? est la 
omposante perpendi
ulaire à ~B. v' est la vitesse de rotation des lignes d'é
ou-lements autour des lignes magnétiques. Don
, nous pouvons é
rire v' = $
. 
 est la vitesseangulaire et $ est le rayon 
ylindrique de l'é
oulement.
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rivant un �uide 37Le 
hamp éle
trique s'é
rit :
~E = B0BBBBBBB� �

$

vT
0
1CCCCCCCA : (2.12)

Dans le 
as d'une symétrie axiale, la for
e exer
ée par le 
hamp éle
trique dans la dire
tiontoroïdale (selon ') doit être nulle. Il résulte de 
ette 
ondition que v? = 0 et, don
, dansla dire
tion poloïdale, les lignes d'é
oulement et les lignes magnétiques sont parallèles. Le
hamp éle
trique qui en résulte est don
 :~E = B$

 ~e? (2.13)La séparation de 
harge 
réée par le 
hamp éle
trique ~E est donnée au premier ordrepar : �e = ~r ~E = EL = �BL $

 ~eT ; (2.14)Ave
 L la longeur 
ara
téristique du système. Pour le jet, elle représente le rayon transversedu jet et don
 L = $, alors la séparation de 
harge vaut :�e = �B 

 ~e? : (2.15)Des équations (2.13) et (2.14) nous pouvons déduire une 
ondition né
essaire pour que l'ap-pro
he de quasi-neutralité dans le �uide magnétisé soit valable : soit la vitesse angulaire derotation des lignes d'é
oulement autour des lignes magnétiques est faible devant la vitessede la lumière, soit le 
hamp magnétique est très faible dans le jet. Pour 
es raisons, nousavons préféré de ne pas négliger, dans les modèles développés dans 
ette thèse, la séparationde 
harge dans le jet.2.3 Les équations MHD dé
rivant un �uideNous avons adopté l'appro
he magnétohydrodynamique dans l'étude de la formation desvents et des jets relativistes. Nous avons 
onsidéré un é
oulement stationnaire de �uide idéal.Nous nous sommes limités dans notre étude aux é
oulements axisymétriques. Nous allonsdon
 dans la suite introduire une à une les équations MHD qui régissent 
es é
oulements.2.3.1 La métrique de S
hwarzs
hildPour aborder plus fa
ilement le problème des é
oulements hydrodynamiques et magnéto-hydrodynamiques dans le 
adre de la relativité générale, nous avons utilisé une métrique deS
hwarzs
hild. Nous avons aussi négligé l'auto-gravité du �uide. Ainsi, la gravité qui dé�nitla 
ourbure de l'espa
e autour de l'objet 
ompa
t est seulement fon
tion de sa masseMBH.L'élément de ligne est don
 donné par :



38 Chapitre 2. Les équations MHDds2 = �h02
2dt2 + 1h20dr2 + r2d�2 + r2 sin2 �d'2 ; (2.16)où h0 =r1� 2GMBH
2r =r1� rGr ; (2.17)est le fa
teur de dé
alage vers le rouge (redshift) induit par la gravité à une distan
e r del'objet 
entral. Ce fa
teur de 
ourbure de l'espa
e peut être exprimé en fon
tion du rayonde S
hwarzs
hild rG = 2GMBH=
2 : h0 =r1� rGr ; (2.18)Dans l'approximation newtonienne, quand la vitesse d'é
happement devient négligeable de-vant la vitesse de la lumière, nous avons � = 
2 lnh0. Cette limite est a

eptable soitlorsque la masse de l'objet 
entral est très faible, soit lorsque le point r est relativement loinde l'objet 
entral. Ainsi, nous pouvons 
onsidérer l'espa
e 
omme plat (espa
e de Minkowski).La métrique de S
hwarzs
hild est dé
rite par les ve
teurs orthogonaux de base suivants,en notation di�érentielle (Mobarry & Lovela
e 1986) :~�t = 
 ~rt = 1h0 t̂ ; ~�r = ~rr = h0r̂ ; (2.19)~�� = ~r� = 1r �̂ ; ~�� = ~r' = 1r sin � '̂ : (2.20)2.4 Les équations magnétohydrodynamiquesAprès avoir présenté la métrique qui dé�nit la 
ourbure de l'espa
e-temps, nous passonsà présent à la des
ription de la matière qui emplit 
et espa
e-temps. En adoptant le pointde vue magnétohydrodynamique, la des
ription de l'é
oulement se fait par l'intermédiairede trois grandeurs 
ardinales : le tenseur densité de 
ourant, le tenseur énergie - impulsionet le tenseur éle
tromagnétique. Le premier dé
rit le 
ontenu numérique de la matière, ledeuxième le 
ontenu énergétique et d'impulsion et le troisième le 
ontenu éle
tromagnétique.2.4.1 Equation de 
onservation du nombre de parti
ulesLa 
onservation du nombre de parti
ules, est donnée par la 
onservation du �ux departi
ules, lorsque les phénomènes de 
réation et d'annihilation sont nuls. Il est dé�ni don

omme la 
onservation du quadri-ve
teur du �ux de parti
ule ~N , ave
 ~N donné par :~N = n~u; (2.21)n est la densité propre. ~u est le quadri-ve
teur vitesse moyen de l'élément �uide.L'équation di�érentielle qui donne la 
onservation de parti
ules est don
 tous simplement :� ~N �; = 0 : (2.22)où l'indi
e ; représente la dérivé 
ovariante.



2.4. Les équations magnétohydrodynamiques 392.4.2 Conservation de l'énergie et de l'impulsionL'équation de 
onservation de l'impulsion, appelée 
ommunément équation d'Euler dansla physique newtonienne, est rempla
ée en relativité, par une équation plus générale qui est
elle de la 
onservation du tenseur d'énergie-impulsion. Cette équation donne aussi bien la
onservation du moment que de l'énergie :(T ab);b = (T abf);b + (T abel);b = 0; (2.23)où T ab représente le �ux du moment selon l'axe a à travers la surfa
e dé�nie par b.a et b prennent les valeurs (0,1,2,3). D'après la dé�nition que nous avons eu :� T 0 0 est le �ux du moment 0 (énergie) dans le temps. C'est simplement la densité d'énergie.� T 0 i est le �ux d'énergie à travers la surfa
e xi� T i 0 est le �ux de moment dans la dire
tion i.� T i j (respe
tivement T j i) est le �ux du moment i (resp. j) à travers la surfa
e j (resp. i).T a b = 0BBB� Densite d0energie 
ux d0energie
ux du moment tenseur d0impulsion 1CCCA : (2.24)Si le système total est isolé, le tenseur T ab donne une des
ription globale du �uide ma-gnétisé. En e�et, il in
orpore le tenseur d'énergie hydrodynamique et le tenseur éle
troma-gnétique. Don
, de l'équation de 
onservation de l'impulsion (2.23), nous pouvons déduiretoutes les équations de 
onservation de l'impulsion-énergie. La proje
tion de l'Eq. (2.23) surl'axe du temps donne l'équation de 
onservation d'énergie. La proje
tion sur la géodésiquedonne l'équation du premier prin
ipe de la thermodynamique. En projetant l'Eq. (2.23) surles plans spatiaux, on obtient 
ette fois la véritable équation d'Euler.Tenseur hydrodynamiqueLes é
oulements relativistes sont, dans la plupart des 
as, examinés ave
 une appro
hedite de �uide parfait. Dans 
ette appro
he, le �uide est supposé sans vis
osité, ni 
hau�agepar 
ondu
tion dans son repère propre. C'est une généralisation du gaz idéal de la thermo-dynamique 
lassique. Les deux approximations simpli�ent le tenseur d'énergie. En e�et, ennégligeant le 
hau�age par 
ondu
tion, nous nous limitons aux é
oulements dans lesquelsl'énergie (nw l'enthalpie) est emportée seulement par le �uide. En négligeant la vis
osité,nous faisons abstra
tion des for
es de frortement. Nous allons dans la suite traiter le 
asdu gaz idéal, sauf dans l'Annexe A. En e�et, dans l'Annexe, nous allons traiter le 
as d'uné
oulement soumis à un 
hau�age par 
ondu
tion.Le tenseur d'énergie hydrodynamique T abf est dé�ni 
omme suit :T abf = (nw
2 )uaub + pgab ; (2.25)



40 Chapitre 2. Les équations MHDoù w est l'enthalpie spé
i�que de l'univers. Elle est la somme de l'énergie interne parparti
ule e (in
luant la masse propre m
2) et la pression propre P divisée par n :w = e + Pn ; (2.26)w représente la somme de l'enthalpie du �uide et du milieu extérieur ave
 lequel le �uideé
hange de l'énergie sous 
es di�érentes formes. L'enthalpie du �uide, seule, peut être donnéepar : W
uide = w � � ; (2.27)où � est l'enthalpie é
hangée ave
 le milieu extérieur par le �uide. � est aussi à un signe prèsle 
hau�age spé
i�que du �uide Q : � = �Q: (2.28)En e�et, l'Eq. (2.23) est une équation de 
onservation de l'impulsion-énergie du système totalqui est toujours isolé. Ainsi, elle dé
rit le système global qui est en évolution adiabatique.Si nous voulons une des
ription seulement du �uide, le tenseur du moment énergie du �uideT a b
uide doit véri�er la 
ondition suivante :T a b
uide ; b = (� ua ub);b : (2.29)Cette relation donne la variation du tenseur impulsion-énergie en fon
tion de la variation desé
hanges d'énergie ave
 le milieu ambiant. Elle revient à séparer les deux systèmes, le �uideet le milieu ambiant. Cependant, pour é
rire l'équation de 
onservation de l'impulsion énergiesous la forme (2.29), il faut prendre 
ertaines pré
autions. En e�et, les é
hanges d'énergiesave
 le milieu ambiant dans le terme de droite de l'équation ne doivent pas in�uen
er la
ourbure de l'espa
e-temps. Cette 
ondition est né
essaire pour que nous puissions traiter leproblème de l'é
oulement ave
 la métrique de S
hwarzs
hild.Tenseur éle
tromagnétiqueLe tenseur impulsion-énergie éle
tromagnétique s'é
rit en fon
tion du tenseur 
hampéle
tromagnétique F a b, sous une forme qui s'inspire de la forme du tenseur impulsion-énergiehydrodynamique (Eq. 2.25), dans laquelle les termes de pression éle
tromagnétique et de �uxd'énergie (�ux de Poynting) sont séparés :T abem = 14� �F a
F b
 + 14gabF 2� : (2.30)F �� est le tenseur du 
hamp éle
tromagnétiqueF 0b = F b0 = Eb ; (2.31)F ab = �ab
B
 : (2.32)L'é
riture des équations de Maxwell qui dé
oule du tenseur éle
tromagnétique est plus élé-gante sous sa forme 
ovariante. La première équation (2.33) relie le tenseur éle
tromagné-tique au 
ourant éle
trique et la deuxième (2.34) traduit l'absen
e de 
harge magnétique



2.5. Le formalisme 3+1 des équations MHD 41(Landau & Lifshitz 1959; Thorne et al. 1986; Mobarry & Lovela
e 1986)F ab;b = 4�
 Jae ; (2.33)F[ab ;b℄ = 0 ; (2.34)où J�e est le 4-ve
teur de la 
harge éle
trique :Jde = �e�t + jde : (2.35)La 
omposante temporelle �e est la densité de 
harge et jde la 
omposante spatiale de ladensité de 
ourant. Dans l'appro
he de plasma idéal, la 
ondu
tivité est in�nie. Don
, le
hamp éle
trique vu dans le repère propre du plasma en mouvement est nul :F ab ub = 0 : (2.36)2.5 Le formalisme 3+1 des équations MHDL'intérêt du point de vue 3+1 (ADM des noms de 
es inventeurs Arnowitt, Deser etMisner (1962)) de la physique relativiste est lié à la grande similitude ave
 les équationsde la physique 
lassique. En e�et, en formalisme 3+1, le référentiel espa
e-temps (t; r; �; ')peut être séparé en hypersurfa
es de type espa
e à 3-dimensions (r; �; ') auxquelles l'axed'évolution temporelle t est perpendi
ulaire (Fig. 2.1). Les hypersurfa
es sont 
ara
tériséespar t 
onstant. Sur 
es hypersurfa
es, les valeurs de toutes les grandeurs (densité, 
harge,vitesse, 
hamps éle
trique et magnétique) sont dé�nies. Tandis que l'axe temporel donnel'évolution de 
es grandeurs, la séparation entre la partie spatiale (l'espa
e absolue au sensgaliléen) et la partie temporelle permet l'introdu
tion d'un référentiel spatial 
artésien lo
alappelé FIDO ��do
ial observers�. FIDO est dé�ni 
omme l'observateur lo
al au repos dansle référentiel en 
hute libre autour du trou noir de S
hwarzs
hild (Thorne et al. 1986). Il estdé�ni en 
haque point (r; �; ') par les ve
teurs de bases orthogonaux (~�r; ~��; ~�'), Eq. (2.19).Le temps dans le référentiel FIDO est le temps propre � mesuré par l'horloge lo
al du FIDO.Dans le FIDO, l'axe temporel est toujours perpendi
ulaire aux hypersurfa
es spatiales. Larelation entre le temps propre du FIDO, � , et le temps universel, t, est :d �d t = h0 : (2.37)Le repère FIDO est ainsi déterminé 
omplètement dans le formalisme 3+1 par les ve
teursde bases orthogonaux (~�t; ~�r; ~��; ~�'). La relation (2.37) nous permet de déduire une autresigni�
ation physique du fa
teur de 
ourbure de l'espa
e h0. Il est le temps propre qui s'é
ouledans FIDO lorsque il s'é
oule une unité de temps du temps universel, t. Dans 
e qui va suivreles grandeurs et les objets physiques vont être �xés dans le FIDO. C'est le référentiel propreau sens de la relativité générale et non au sens de la relativité restreinte. En e�et, dans 
erepère nous tenons 
ompte des e�ets de la relativité restreinte. La variation temporelle desgrandeurs physiques sera 
al
ulée par rapport au temps universel, t, puisque t est non lo
al,don
 indépendant de la 
ourbure de l'espa
e. Cela nous fa
ilitera le traitement du problèmede l'é
oulement du �uide dans un espa
e ave
 une 
ourbure variable.
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Fig. 2.1: Le shéma du formalisme 3+1. �t et �t+dt sont deux hypersurfa
es de genre espa
e.2.5.1 Equation de 
onservation du nombre de parti
ules en forma-lisme 3+1Dans le repère FIDO, l'élément �uide a une vitesse spatiale (v1; v2; v3) telle que :~u = � 1p1� v2 ; v1p1� v2 ; v2p1� v2 ; v3p1� v2 � ; (2.38)don
, il suit : ~N = � np1� v2 ; n v1p1� v2 ; n v2p1� v2 ; n v3p1� v2 � ; (2.39)Dans n'importe quel repère, la 
omposante temporelle de ~N représente la densité et les 
om-posantes spatiales représentent les �ux de parti
ules à travers les surfa
es perpendi
ulairesà 
es 
omposantes. � ~N �; = (n~u ); = 0 : (2.40)Dans le 
as d'une métrique de S
hwarzs
hild, dans le formalisme 3+1, l'équation de
onservation du nombre de parti
ules peut y être é
rite 
omme suit :� 
 n� t + 1h0 ~r (h0 
 n~v) = 0 : (2.41)Le terme h0, qui apparaît dans le terme spatial du �ux de parti
ule, est induit par ladi�éren
e entre le temps universel et le temps propre (Eq. 2.37). Plus pré
isément, il estinduit par le fait que la vitesse et la densité sont 
al
ulés dans le FIDO alors que le �ux est
al
ulé par unité de temps universel (paragraphe 3.7.2)2.5.2 Les équations de 
onservation d'énergie en formalisme 3+1De l'équation de 
onservation du tenseur impulsion-énergie, nous pouvons déduire lepremier prin
ipe de la thermodynamique. Il s'obtient par la proje
tion de l'équation (2.23)



2.5. Le formalisme 3+1 des équations MHD 43sur le 4-vitesse ~u du �uide. L'équation de 
onservation du tenseur impulsion-énergie est don
 :dw = dPn ) dW
uide = dPn + dQ ; (2.42)De 
ette équation ressort à nouveau le fait que l'Eq. (2.23) dé
rit le système total (�uide+ milieu environnant) 
omme un système isolé adiabatique, puisque w est l'enthalpie dusystème total.L'équation de 
onservation de l'énergie de Bernoulli dans l'é
oulement est obtenue parla proje
tion sur l'axe temporel de l'équation de 
onservation du tenseur impulsion-énergie(Eq.2.23) ~et �T ab�;b = 0, (Thorne et al. 1986; Breitmoser & Camenzind 2000)T 0 0;0 + 1h20 �h20 T 0 i �;i = 0 ; (2.43)Le deuxième terme est le �ux d'énergie transporté dans le �uide 
omme dans le 
as 
las-sique multiplié par le terme h20 . Le terme h0 à l'intérieur de la divergen
e, permet de tenir
ompte du redshift de l'énergie (Misner et al. 1973) et l'autre h0 permet de passer du tempspropre au temps universel (
e
i est dis
uté ave
 plus de détail dans le 
hapitre 3). En e�et,l'Eq. (2.43) montre que l'énergie transportée, et 
onservée dans l'é
oulement, n'est pas 
ellequi est mesurée dans le repère FIDO mais plut�t 
elle 
al
ulée par un observateur à l'in-�ni (Thorne et al. 1986). En formalisme 3+1, l'équation de 
onservation de l'énergie s'é
rit(Breitmoser & Camenzind 2000) :� 
2 n �w � Pn� + P v2 + E2 +B28 �� t + 1h20 ~r (h0 (
2 nw~v + 14 � ~E ^ ~B)) = 0 : (2.44)2.5.3 Les équations de 
onservation du moment 
inétique en for-malisme 3+1L'équation de 
onservation du moment 
inétique est une 
onséquen
e des propriétés gé-nérales des systèmes ayant une 
oordonnée ignorable (Tsinganos 1982). Les vents et les jetsen astrophysique sont, dans la plupart de 
as, supposés axisymétriques. La 
oordonnée igno-rable est alors ' et l'équation de 
onservation est obtenue par la proje
tion de l'équation de
onservation du tenseur d'impulsion-énergie dans la dire
tion de ' :T 3 0;0 + 1h0 �h0 T 3 p �;p = 0 : (2.45)Ave
 p = f1; 2g, h0 T 3 p est le moment 
inétique transporté dans le �uide. Le terme h0
omme pour l'énergie est dû au passage du temps propre � au temps universel t.2.5.4 L'équation d'Euler en formalisme 3+1Comme nous l'avons déjà 
ommenté auparavant, le formalisme 3+1 fa
ilite le traitementdes équations MHD relativiste. En e�et, il nous permet de passer d'une des
ription tensorielle
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ription ve
torielle et don
 aux équations habituelles de la magnétohydrodynamiquenewtonienne.Pour obtenir l'équation d'Euler, il faut projeter l'équation de 
onservation du tenseurimpulsion-énergie sur le plan spatial qui est dé�nie par ha 
 = ua u
 + ga 
. La forme �naleest obtenue par substitution de la 
omposante spatiale de l'équation obtenue, la 
omposantetemporelle de . Dans le 
as stationnaire, nous obtenons (Mobarry & Lovela
e 1986) :
2 n w
2 (~v � ~r)~v = � 
2 nw ~r ln h0 + 
2 nw ~v
 (~v
 � ~r ln h0)� ~rP + 1
 (~je ^ ~B ) + �e ~E � ~v
 1
 ( ~E � ~je) : (2.46)Cette équation représente l'équation d'Euler dans une métrique de S
hwarzs
hild. Le le
teurremarquera que de nouveaux termes apparaissent dans l'équation d'Euler. Ces termes sontliés soit à la relativité restreinte, soit à la relativité générale. D'un point de vue de la relativitégénérale, la gravité est dé�nie maintenant par la fon
tion de 
ourbure d'espa
e h0. D'un pointde vue de la relativité restreinte, il apparaît deux nouvelles for
es, la for
e de séparation de
harge �e ~E et la for
e liée à la dissipation de Joule �~v
 1
 ( ~E � ~je). Ces deux for
es sont
onne
tées à la rotation relativiste dans le jet et don
 à l'existen
e du 
ylindre de lumière.Près du 
ylindre de lumière, la rotation devient su�samment élevée pour 
réer une séparationde 
harge non négligeable. En e�et, dans le 
as d'un �uide ionisé a

éléré le long d'une lignemagnétique d'une intensité de 104G (
hamp magnétique moyen près des AGN ; Blandford,1993), le rayon de Larmor près du 
ylindre de lumière des éle
trons est de rL;e ' 7 
m et pourles proton de rL;p ' 300 
m. Cette séparation de 
harge permet de 
réer un 
hamp éle
triquesu�samment intense pour que la for
e de séparation de 
harge et 
elle due à la dissipationde Joule deviennent 
omparables à la for
e de Lorentz. Il faut noter aussi que lorsque lese�ets du 
ylindre de lumière deviennent très importants dans le jet, le type d'é
oulement
hange. Dans 
e 
as, l'é
oulement devient dominé par les for
es éle
tromagnétiques.2.5.5 Les équations de Maxwell en formalisme 3+1Les équations de Maxwell dans le formalisme 3+1 sont déduites des équations tenso-rielles (2.33) et (2.34). Les équations de 
réation des 
hamps (éle
trique et magnétique) sontobtenues par la proje
tion sur l'axe d'évolution. Don
, l'équation de Maxwell-Gauss et de
onservation du �ux magnétique sont obtenues par la proje
tion respe
tivement de l'Eqs.(2.33) et (2.34) sur l'axe temporel ~�t. Les équations de Maxwell-Ampère et de Maxwell-Faraday sont obtenues par proje
tion respe
tivement des Eq. (2.33) et de l'Eq. (2.34) surl'espa
e de propagation, don
 sur les hypersurfa
es (~�r; ~��; ~�') (Thorne et al. 1986).~r � ~E = 4��e; (2.47)~r � ~B = 0; (2.48)~r^ (h0 ~E) = 1
 � B� t ; (2.49)~r ^ (h0 ~B) = 4�h0
 ~je + 1
 � E� t ; (2.50)~E = �~v ^ ~B
 : (2.51)



2.6. Equation de fermeture 45Les équations de Maxwell relativistes dans les 
oordonnées de S
hwarzs
hild sont di�érentesdes équations équivalentes en 
lassique. Le fa
teur de 
ourbure h0 apparaît dans les équationsde propagation des 
hamps éle
trique et magnétique. Cette 
orre
tion par le fa
teur de
ourbure résulte de la manière dont nous avons formulé les équations de Maxwell. En e�et,les 
hamps éle
trique ~E et magnétique ~B sont dé�nis dans le référentiel FIDO. De 
e fait, ilssont mesurés par unité de temps propre � . Cependant, les di�érentiations temporelles sontfaites par unité de temps universel t. Ainsi, 
omme pour le �ux de parti
ule et d'énergie, lepassage entre 
es deux temps induit une 
orre
tion par le fa
teur de 
ourbure.2.6 Equation de fermetureNous avons donné maintenant toutes les équations de l'életromagnétisme, l'équation de
ontinuité et l'équation d'Euler. L'équation de 
ontinuité donne la 
onservation du nombrede parti
ules et l'équation d'Euler donne la 
onservation de la quantité de mouvement.Cependant, dans 
ette dernière, un terme d'énergie fait son apparition, le terme de pres-sion. Ce terme est lié à la thermodynamique du �uide. Don
, la fermeture du système est
onditionnée par la détermination d'une relation entre la pression et l'énergie interne (oul'entropie) du �uide et la densité, P (e; n). Cette relation ne peut être expli
itée que s'ilexiste une des
ription 
omplète des é
hanges d'énergies entre le �uide et les milieux envi-ronnants. Il faut aussi avoir une des
ription pré
ise des phénomènes mi
ros
opiques. Cesderniers peuvent être établis par la théorie 
inétique en tenant 
ompte des di�érents phé-nomènes radiatifs, visqueux et dissipatifs qui peuvent se produire dans l'é
oulement. Mal-heureusement, les pro
essus mi
ros
opiques opérant sur le plasma, dans les é
oulementsastrophysiques, sont en général très mal 
onnus. La détermination pré
ise de 
es pro
es-sus reste 
omplexe, voire impossible. A�n de remédier à 
e problème, il est fréquent desupposer une équation d'état polytropique, reliant la pression P à la densité utilisant un in-di
e polytropique 
onstant (Parker 1960a; Weber & Davis 1967; Heyvaerts & Norman 1989;Chakrabarti et al. 1996; Das 1999; Breitmoser & Camenzind 2000). Dans 
e 
as la relationentre la pression et la densité et la relation entre l'enthalpie et la pression sont :P = �n� ; w = �� � 1 n�� 1 ; (2.52)où � est une 
onstante qui dépend des 
onditions initiales du �uide. � est l'indi
e polytro-pique. Dans la modélisation des intérieurs stellaires, l'indi
e polytropique est utilisé pourétudier la dureté de l'état de la matière. Dans les appli
ations aux é
oulements de �uide enastrophysique, l'indi
e polytropique est adopté pour 
ara
tériser le 
hau�age dans le �uide(Bondi 1952; Parker 1960a). Dans le 
as des é
oulements astrophysiques, il varie en généralentre 1 et 3. En e�et, pour � = 1 le �uide a un 
omportement isotherme et l'augmenta-tion de la valeur de � se manifeste par une diminution du 
hau�age dans le �uide jusqu'à� = 5=3 où le �uide devient adiabatique (dans le 
as où la température est 
lassique 
'est-à-dire T << m
2kB ). Dans le 
as où la température est relativiste (
'est-à-dire T > m
2kB ),le 
as adiabatique 
orrespond à � = 4=3. Au-delà de 
ette valeur (5=3 en 
lassique et 4=3en relativiste) le �uide 
ommen
e à subir une perte d'énergie (refroidissement). En e�et, le
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hau�age dans le �uide est donné par q = ~v � ~rQ (Eq. 2.28). Le taux spé
i�que d'éner-gie thermique sera positif (négatif) s'il y a un e�et net de 
hau�age (refroidissement). Dupremier prin
ipe de la thermodynamique (Eq. 2.42) nous tirons :q = ~v  ~rW
uide � ~rPn ! = ~v � ~rW
uide � ~rw �= �53 �n�adiabatique � 2 � � �n�� 2� ~v ~rn : (2.53)où �adiabatique = 53 dans le 
as 
lassique et �adiabatique = 43 dans le 
as ultrarelativiste. Ila été montré par Parker (1960b) qu'un 
hau�age minimal est né
essaire pour la formationd'un vent purement thermique, dans le 
as du vent solaire. Ce 
hau�age doit 
orrespondreà � � 32 (en régime 
lassique). Ainsi, dans la plupart des travaux sur les vents hydrodyna-miques, l'é
oulement est 
onsidéré 
omme isotherme au moins jusqu'à 
e qu'il traverse lasurfa
e sonique (voir Parker, 1965). Ce traitement est réaliste puisque dans la région bassedu vent, le �uide est dense (optiquement épais). De 
e fait, dans le 
as du vent solaire, la
ondu
tion thermique et la dissipation des ondes hydrodynamiques et alfvéniques est pluse�
a
e (Hu 1983; Sandbaek & Leer 1995). D'autre part, dans le 
as des étoiles 
haudes, lesphotons émis par la 
ouronne 
haude peuvent être absorbés par le �uide subsonique en ex-pansion (Tarafdar 1988). Au 
ontraire, dans la région asymptotique, le vent supersoniquedevient moins dense et optiquement min
e. De 
e fait, dans le vent solaire, la dissipation desondes magnétohydrodynamique devient ine�
a
e. Dans le 
as des étoiles 
haudes, le 
hauf-fage par le transfert de l'énergie par rayonnement devient ine�
a
e et l'é
oulement peutdevenir adiabatique. Pour 
es raisons, il a été suggéré par Parker (1960b) qu'une 
oupuredans le 
hau�age devrait être introduite, de sorte que le vent isotherme devienne adiabatiqueà plus grande é
helle, une fois la vitesse asymptotique atteinte.Dans le 
as relativiste, le problème d'un 
hau�age minimal devient fon
tion de la massede l'étoile massive (masse du trou noir, voir Begelman 1978 et 
hapitre 3). En e�et, dans le
as relativiste, le vent peut se former même pour un 
hau�age thermique faible, � > 32 . Celaest dû aux e�ets de la gravité élevée près des objets 
ompa
ts. Cette gravité élevée induitune augmentation de l'e�
a
ité d'a

élération thermique du vent.2.7 Les équations MHD des é
oulements stationnairesaxisymétriquesLa 
onstru
tion de modèles semi analytiques d'é
oulement relativiste de �uide magnétisé,requiert des hypothèses sur les grandeurs physiques qui gèrent 
es é
oulements. D'autre part,
es hypothèses ave
 d'autres hypothèses que nous allons poser dans les 
hapitres suivants,permettent d'obtenir des solutions 
onvenables pour les jets :� La première est la 
ondition de stationnarité, au moins à grande é
helle. Cette 
onditionest véri�ée lorsque le temps de variation dans les é
oulements est très grand par rapportau temps 
ara
téristique dans le jet. Ce temps 
ara
téristique est donnée par les vitesseset les dimensions du jet.



2.7. Les équations MHD des é
oulements stationnaires axisymétriques 47� La deuxième hypothèse porte sur l'axisymétrie. Elle permet de diminuer le nombre dedegrés de liberté dans le jet à deux : r (distan
e entre un point d'espa
e dans l'é
oule-ment et l'objet 
entral) et A (potentiel s
alaire magnétique qui dé�nit la surfa
e de �uxmagnétique).Dans la suite, nous allons développer 
ha
une des hypothèses pré
édentes dans le but dedéduire, les 
onstantes du mouvement.2.7.1 StationnaritéLa propriété de stationnarité permet de réduire le nombre de variables de l'é
oulementaux variables spatiales (r; �; '). Elle permet aussi de déduire des 
onstantes du mouvementle long de 
haque ligne d'é
oulement dans le jet. En e�et, les résultats de base de la station-narité sont la 
onservation du nombre de parti
ules, de l'énergie et l'absen
e de 
ourant dedépla
ement. Don
 à partir des équations (2.41), (2.46) et (2.47) à (2.50), les équations dela GRMHD dans le 
as stationnaire sont :
2 n w
2 (~v � ~r)~v = � 
2 nw ~r lnh0 + 
2 nw ~v
 (~v
 � ~r lnh0)� ~rP + 1
 (~je ^ ~B ) + �e ~E � ~v
 1
 ( ~E � ~je); (2.54)~r � ~E = 4��e; (2.55)~r � ~B = 0; (2.56)~r^ (h0 ~E) = 0; (2.57)~r^ (h0 ~B) = 4�h0
 ~je; (2.58)~E = � ~v ^ ~B
 (2.59)~r (h0 
 n~v) = 0: (2.60)2.7.2 Axisymétrie2.7.2.1 Invarian
e selon 'L'axisymétrie nous permet de réduire le nombre de degrés de liberté dans les é
oulementsaux deux 
oordonnées sphériques (r ,�) et de diminuer le nombre d'équations di�érentielles.En e�et, elles seront rempla
ées par des équations de 
onservation de 
ertaines quantitéstransportées dans le jet. Ce
i est une 
onséquen
e de l'existen
e de la 
oordonnée ignorable' dans les é
oulements (Tsinganos 1982).Pour fa
iliter l'utilisation future de l'invarian
e selon ', nous introduirons l'indexation �p�pour poloïdal et �'� pour toroïdal. Ainsi, nous pouvons dé
omposer les 
hamps de ve
teursen deux parties, l'une dans le plan poloïdal, ~Bp; ~vp, et l'autre suivant la dire
tion toroïdale(ou azimutale) ~B'; ~v' : ~B = ~Bp + ~B'; ~v = ~vp + ~v' ; (2.61)



48 Chapitre 2. Les équations MHD2.7.2.2 Conservation du �ux de parti
ule et du �ux de masseIl dé
oule de l'invarian
e selon ', des équations de 
onservation du nombre de parti
ules(Eq. 2.41) et de la divergen
e nulle du 
hamp magnétique (Eq. 2.48) que la 
omposantedu 
hamp magnétique ~Bp et que le �ux de parti
ule dans le plan poloïdal, h0 
 n ~vp, se
onservent : ~r � ~Bp = 0 ~r � h0 
 n ~vp = 0 ; (2.62)Nous pouvons maintenant introduire les fon
tions de 
ourant qui sont : A le �ux magné-tique qui dé�nit les surfa
es magnétiques ( ~B � ~rA = 0) et 	 le �ux de parti
ule qui dé�nitles lignes d'é
oulements ~v � ~r	 = 0 (Fig. 2.2). Les deux quantités sont données par :~Bp = 1$ ~rA ^ ~e' ; (2.63)4 � h0 
 n ~vp = 1$ ~r	 ^ ~e' ; (2.64)où $ = r sin �.
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Fig. 2.2: S
héma des surfa
es équipotentielles magnétiques A (le �ux magnétique) dans le 
asd'un é
oulement ave
 une rotation di�érentielle 
(A). Les lignes magnétiques et d'é
oulement sontdé
alées les une par rapport aux autres, à 
ause du 
hamp éle
trique perpendi
ulaire aux surfa
eséquipotentielles.2.7.2.3 Loi d'isorotationLa 
ondition d'axisymétrie impose des surfa
es de potentiel éle
trique symétriques. Par
onséquent, la 
omposante toroïdale du 
hamp éle
trique est nulle. De l'équation du 
hampgelé et de la 
ondition d'axisymétrie, nous pouvons déduire que les lignes d'é
oulementpoloïdales et les lignes magnétiques poloïdales sont parallèles (	 = 	(A)). De 
e fait, lessurfa
es équipotentielles magnétiques et éle
triques se 
onfondent (� = �(A)), puisque :~rA ^ ~r	 = 0; ~rA ^ ~r� = 0 : (2.65)
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oulements stationnaires axisymétriques 49Par 
onséquent, les lignes d'é
oulement et du 
hamp magnétique restent sur une surfa
e
ommune. Cependant, elles sont dé
alées les unes par rapport aux autres à 
ause du gradientdu potentiel éle
trique 
'est-à-dire le 
hamp éle
trique. Le potentiel lui même est 
onstantsur 
ette surfa
e (Fig. 2.2). Les 
omposantes poloïdales de la vitesse et du 
hamp magnétiquesont don
 parallèles, mais les ve
teurs ~v et ~B sont dé
alés l'un de l'autre dans la dire
tionazimutale �'�. Le 
hamp éle
trique induit une rotation des lignes d'é
oulements par rapportaux lignes magnétiques ave
 une vitesse angulaire 
onstante 
 = �A = d�dA , (Fig. 2.2). Nouspouvons, don
, é
rire : ~v p = 	A4�h0
n ~B p; (2.66)~v' = 	A4�h0
n ~B' + $
h0 ~e' ; (2.67)ave
 	A = d	dA , don
, ~v = 	A4�h0
n ~B + $
h0 ~e' : (2.68)Cette loi est appelée habituellement loi d'isorotation. En e�et, dans le réferentiel en ro-tation ave
 une vitesse angulaire 
, le 
hamp éle
trique s'annule. Les lignes d'é
oulementsy deviennent parallèles aux lignes magnétiques. Ainsi, le plasma 
oule le long des lignesmagnétiques. Cependant, dans 
e référentiel le moment 
inétique du �uide n'est pas obliga-toirement nul. La vitesse angulaire, 
, 
oin
ide ave
 la vitesse de rotation du �uide autourde l'axe de rotation seulement lorsque il est dé
ouplé du 
hamp magnétique. Pro
he de la
ouronne ou du disque 
entral, la densité est très élevée, alors, 	A=4�h0
n � 1 et nousavons don
 v' � $
h0 . 
 représente approximativement la vitesse angulaire dans le jet à labase de la 
ouronne. Le fait que, dans les modèles du 
hapitre 4 et 5, 
 soit une fon
tion du�ux magnétique A induit que la rotation du jet est une rotation di�érentielle (Fig. 2.2).Le 
hamp éle
trique dans l'é
oulement est :~E = 

 ~rA : (2.69)2.7.2.4 Moment 
inétiqueUne autre intégrale libre des é
oulements axisymétriques stationnaires, est le moment
inétique généralisé L. Il représente le moment 
inétique total adve
té dans l'é
oulement,une partie par le �uide et l'autre par la tension magnétique (Paatz & Camenzind 1996).Cette intégrale est obtenue à partir de l'équation dans le 
as stationnaire de la proje
tion del'équation de 
onservation du tenseur impulsion-énergie sur l'axe de la 
oordonnée ignorable', Eq. (2.45) : L = 
 w
2$v' � h0B'	A$ : (2.70)Le premier terme représente le moment 
inétique ordinaire et le deuxième le 
ouple magné-tique.



50 Chapitre 2. Les équations MHD2.7.2.5 Intégrale de Bernoulli généraliséeL'intégrale de Bernoulli généralisée peut être obtenue en projetant l'équation du mou-vement (Eq. 2.54) le long des lignes d'é
oulement (Vlahakis & Königl 2003). Elle peut êtreaussi déduite de l'équation de 
onservation de l'énergie (Eq. 2.44) dans le 
as stationnaireet axisymétrique (Breitmoser & Camenzind 2000). En utilisant la relation d'isorotation (Eq.2.68) et du 
hamp magnétique gelé (2.51), nous obtenons alors :~r � �h0 
 n ~vp (h0
 w + 
$	A B' )� = 0 ; ; (2.71)A l'aide de l'équation de 
onservation du nombre de parti
ules (Eq. 2.60) nous obtenons :E = h0
w � h0
$	A B' : (2.72)E est l'énergie de Bernoulli généralisée. Elle in
lut l'énergie de masse, m
2, dans l'enthalpiew. La première partie, h0
w , est l'énergie hydrodynamique, la se
onde, 
$	A B', est le �ux dePoynting. E est équivalent, dans le modèle 
lassique de vent magnétisé (Sauty & Tsinganos 1994)à l'intégrale de Bernoulli généralisée F (A). En e�et, dans w de l'Eq. (2.72), le 
hau�age Q(Eq. 2.29) est déjà soustrait (2.27). w est l'enthalpie du système total (voir paragraphe2.4.2). Elle représente la somme de l'enthalpie du �uide W
uide et 
elle du milieu exté-rieur �Q. Elle donne don
 l'enthalpie du système total isolé. Dans la limite newtonienneh0 ' 1 + �G=
2; 
 ' 1 + 12 v2
2 , ave
 w = m
2 + R dP=n, l'équation (2.72) s'é
rit :�E �m
2� = 12 mv2 + Z dPn + m�G � 
$	A B' ; (2.73)
e qui revient à l'équation de 
onservation d'énergie standard du régime 
lassique (Sauty &Tsinganos 1994). L'équation de Bernoulli (2.72) peut être é
rite sous d'autres formes pourfaire apparaître la somme des di�érents termes énergétiques, 
omme dans le 
as 
lassique(Eq. 2.73). Cela permet d'analyser plus simplement la 
ontribution des énergies thermiqueset magnétiques dans l'é
oulement. Nous pourrons, alors, distinguer entre les jets a

élérésthermiquement et les jets a

élérés magnétiquement. La séparation des termes énergétiquespeut se faire dans le repère propre FIDO de l'é
oulement. Dans 
e repère, l'énergie 
inétiqueest E
 = m
2 h0 (
 � 1 ), le potentiel gravitationnel est �G = m
2 (h0 � 1) et l'énergiethermique est 
 h0 �w � m
2�. w � m
2 est l'enthalpie spé
i�que du �uide sans l'énergiede masse. Le �ux de Poynting reste le même, Epoy = �
$	A B'. D'où :E = m
2 + m
2 h0 (
 � 1) + m
2 (h0 � 1) + h0 
 �w � m
2� � 
$	A B' : (2.74)2.7.3 L'équation de la Trans�eldL'équation de Bernoulli permet d'étudier l'é
oulement dans la dire
tion parallèle auxlignes magnétiques. Cependant, la stru
ture des lignes magnétiques résulte de l'équilibredes for
es perpendi
ulaires aux lignes magnétiques poloïdales. Cette équation est appelée



2.7. Les équations MHD des é
oulements stationnaires axisymétriques 51équation Trans�eld. Dans le 
as 
lassique, on peut la trouver dans Sakurai (1985), Tsinganos(1982), Heyvaerts & Norman (1989) par exemple, dans le 
as de la relativité restreinte dansCamenzind (1987) et dans le 
as de la métrique de S
hwarzs
hild dans Mobarry & Lovela
e(1986) : h04 � $ r2 sin � � ��r ( h0sin � �A� r ) + ��r ( 1h0 r2 sin � �A� � ) �� 
 w 	A4 � r2 sin � � �� r 	A
 n sin � � A� r +�� � 	Ah20 
 n r2 sin � � A� � � + nh0 
 dEd A +� 14 � B'$ � $B'�A � � 12 
2 nw
2 1$3 � $ v'� A+ B24 � � lnh0� A + 
2 n w
2 v2 � lnh0� A+ nh0 
 �� A �h0 $ 
 B'4 � 	A � �= 0 : (2.75)2.7.4 Les 
omposantes toroïdales des 
hamps de vitesse et magné-tiqueMaintenant que nous avons établi l'existen
e des 5 
onstantes du mouvement admises parun �uide parfait axisymétrique stationnaire (Heyvaerts & Norman 2003
) A; 	A; 
; L; E,nous pouvons é
rire sous forme algébrique le fa
teur de Lorentz, la vitesse et le 
hamp ma-gnétique toroïdaux. Avant, il est plus astu
ieux d'introduire le nombre alfvénique poloïdalM .M est dé�nit 
omme le rapport entre la vitesse poloïdale, vp, et la vitesse des ondes d'Alfvéndu �uide magnétisé multipliée par le fa
teur de 
ourbure h0 (Camenzind 1986b). Le fa
teurde 
ourbure h0 est utilisé pour 
orriger, dans le nombre d'Alfvén, le 
omportement singulierde la vitesse poloïdale à la surfa
e de S
hwarzs
hild (Breitmoser & Camenzind 2000).M2 = h20 v2pv2B = 4�h20n
2 w
2v2pB2p = w=
2	2A4�n ; (2.76)où v2B est la vitesse d'Alfvén dans le �uide. Elle est dé�nie 
omme la vitesse à laquelle sepropage les ondes in
ompressibles dans le �uide magnétisé perpendi
ulairement aux lignesmagnétiques poloïdales. Elle est égale, dans le 
as relativiste, à :v2B = B2'4 �
2 nw=
2 : (2.77)Les 
omposantes toroïdales sont don
 :v' = h0 
2
$  M2x2A � �$

 �2 (1� x2A)M2 � h20 (1� x2A) ! ; (2.78)B' = 	Ah0
$E h20x2A � �$

 �2M2 � h20 + �$

 �2! ; (2.79)(2.80)
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teur de Lorentz :h0
 = Ew  M2 � h20(1� x2A)M2 � h20 + �$

 �2! ; (2.81)où : xA = 
LE : (2.82)xA est le taux d'énergie emporté par le rotateur magnétique dans l'é
oulement par rapportà l'énergie totale éje
tée à la base du jet (Breitmoser & Camenzind 2000). Il mesure don
la quantité d'énergie transportée par l'énergie magnétique dans l'é
oulement. xA permet dedonner l'e�
a
ité du rotateur magnétique à a

élérer le �uide. Il atteint sa valeur maximale,xA = 1, dans les é
oulements froids où l'enthalpie à la base du jet est très faible par rapportà l'énergie éle
tromagnétique 
omme dans les vents de pulsars (Mi
hel 1969). Nous pouvonsaussi avoir xA = 1, dans les é
oulements qui se forment loin de l'axe de rotation, où l'énergieemportée par le rotateur magnétique devient dominante. xA est fon
tion seulement de la ligned'é
oulement A, puisque xA est fon
tion que de 
onstante de mouvement (2.82).2.7.5 Surfa
e d'AlfvénDans 
e qui va suivre nous allons utiliser l'indi
e (?) pour noter les quantités à la surfa
ed'AlfvénLes expressions algébriques du fa
teur de Lorentz (2.81) et des 
omposantes toroïdalesde la vitesse (2.78) et du 
hamp magnétique (2.79) possèdent une singularité. En e�et, leursdénominateurs et leurs numérateurs s'annulent à la surfa
e d'Alfvén 
ritique, M = M?.Cette surfa
e 
ritique est dé
alée par rapport à la surfa
e d'Alfvén 
lassique, où la vitessedu �uide devient égale à la vitesse alfvénique v?. Ce dé
alage est 
réé par la 
ourbure del'espa
e h0 et par l'in�uen
e du 
ylindre de lumière, rL = $

 . En e�et, à la surfa
e d'Alfvén
ritique : M2 = M2? = h0 ? � 1 � x2A � ; (2.83)Au point d'Alfvén le long de l'axe de rotation, la relation entre la vitesse et le 
hamp ma-gnétique est : v2? = B2?4�
2? n?w?=
2 ; (2.84)La traversée de la surfa
e d'Alfvén impose que le numérateur du 
hamp magnétique toroïdals'annule : x2A = �$?
h0 ? 
�2 ; (2.85)Cette équation donne une nouvelle signi�
ation à la fon
tion x2A qui est l'in�uen
e du
ylindre de lumière sur la rotation et la stru
ture de l'é
oulement. Des Eqs. (2.82) et (2.85),on déduit que le moment 
inétique transporté le long d'une ligne magnétique A est :L = E
2 h20 ? $2? 
 : (2.86)



2.7. Les équations MHD des é
oulements stationnaires axisymétriques 53Contrairement aux é
oulements de vents magnétisés 
lassiques, dans les vents magnétisésrelativistes, la position de la surfa
e alfvénique 
ritique le long de 
haque ligne d'é
oulementA est déterminée par trois 
onstantes de mouvement. Ces 
onstantes sont la distributioninitiale du moment 
inétique, de la rotation et de l'énergie de Bernoulli. Cette dernière,rempla
e l'énergie de masse dans les modèles de vent 
lassique (L = m$2? 
). Lorsquel'énergie du �uide augmente à la base de l'é
oulement, elle rappro
he la surfa
e d'Alfvén
ritique de l'objet 
entral.Camenzind (1986b) a montré que le 
ylindre de lumière ne 
onstitue pas une surfa
e 
ri-tique. En e�et, 
omme nous l'avons vu, la seule singularité dans les équations (2.78) à (2.81)est la surfa
e d'Alfvén 
ritique (voir aussi Vlahakis & Königl, 2003). D'autre part, la surfa
ealfvénique se trouve toujours à l'intérieur du 
ylindre de lumière puisque 
L � E ) xA < 1.De 
e fait, les e�ets du 
ylindre de lumière sur la dynamique sont faibles. En e�et, après lasurfa
e d'Alfvén, la dynamique dans le �uide est dominée par l'inertie du �uide plus que parle 
hamp magnétique.Dans l'annexe A, nous allons traiter le 
as plus général d'un é
oulement de �uide nonparfait, ave
 
hau�age par 
ondu
tion. Dans le 
as où la 
omposante poloïdale de 
e 
hau�ageest parallèle aux lignes d'é
oulements, nous avons pu déduire l'expression de l'énergie deBernoulli et du moment 
inétique. Le fa
teur de Lorentz et les 
omposantes toroïdale du
hamp magnétique et de vitesse s'expriment alors sous forme algébrique. Nous avons trouvéque 
e type de 
hau�age 
ontribue à augmenter l'inertie de la matière. D'autre part, la
ondu
tion thermique dans la dire
tion toroïdale in�uen
e les 
omposantes toroïdales du
hamp magnétique et de vitesse.
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Chapitre 3Vents de Parker relativistes
3.1 Introdu
tionLes vitesses asymptotiques observées dans les jets relativistes de noyaux a
tifs et de mi
roquasars sont de l'ordre des vitesses d'é
happement près des objets 
entraux (Mirabel, 1999 ;Livio, 1999. Cette similitude entre les vitesses dans le jet et les vitesses d'é
happement révèleque la région de formation des é
oulements relativistes est la région 
entrale. Les observationsde M87 renfor
ent 
ette idée sur la formation des jets près de la dernière orbite stable (Birettaet al., 2002).Di�érents s
énarios ont été proposés pour expliquer la produ
tion de 
es é
oulementsrelativistes. Ils se basent prin
ipalement sur des mé
anismes magnétohydrodynamiques ethydrodynamiques (Königl & Pudritz, 2000 ; Livio, 2002 ; Das, 1999 ; voir se
tion 1.2).Dans 
e 
hapitre, nous allons nous 
on
entrer ex
lusivement sur les mé
anismes d'a

é-lération des vents relativistes sphériques purement hydrodynamiques. Nous négligerons lespro
essus de 
ollimation. L'état du plasma qui 
onstitue le �uide dans l'é
oulement seratraité par une équation d'état polytropique généralisée. L'é
oulement est supposé se formerdans une 
ouronne sphérique qui entoure le trou noir 
entral. Cette 
ouronne peut être for-mée soit par le mé
anisme CENBOL soit par des instabilités non-linéaires apparaissant dansle plasma a

rété sphériquement (Das 1999 ; voir paragraphe 1.2.3). Les e�ets relativistes surla température du �uide dans le vent seront traités dans une métrique de S
hwarzs
hild ave
une équation d'état polytropique dont l'indi
e polytropique e�e
tif varie ave
 la tempéra-ture du �uide dans l'é
oulement. Il permet de suivre l'évolution du �uide dans l'é
oulementde façon plus naturel, lorsque sa température 
hange de ultrarelativiste à 
lassique. Nousentreprendrons dans 
e 
hapitre une étude paramétrique pour analyser les e�ets relativistesde la gravité et les e�ets du 
hau�age sur l'e�
a
ité d'a

élération du vent thermique. Nousallons aussi 
omparer les résultats de notre modèle ave
 
eux de modèles de vents 
lassiqueset de vents relativistes traités ave
 une équation d'état polytropique à indi
e polytropiquee�e
tif 
onstant.3.2 Du vent solaire aux vents d'objets 
ompa
ts3.2.1 Vent 
lassique (Solaire)Le premier modèle pour expliquer la perte de masse du soleil, fut élaborer par Chapmanen 1957. Il a 
onsidéré une atmosphère solaire étendue en équilibre hydrostatique ave
 un
hau�age de l'atmosphère par 
ondu
tion. Cependant, 
e modèle donne une densité asymp-totique trop grande et une pression à l'in�ni 105 fois plus forte que la pression du milieu55
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Surface sonique

r/r

V
/V

*

Accrétion

Brise

Vent subsonique

Vent supersonique

*

Fig. 3.1: Topologie du point sonique et tra
é de la vitesse, normalisé à la vitesse du son, en fon
tiondu rayon, normalisé au rayon sonique.interstellaire. La solution à 
e problème est venue de E. Parker en 1958. Il montra que la
ouronne ne pouvait être en équilibre statique et qu'elle devait être en expansion 
ontinuedans un vent supersonique (Fig. 3.1), le �vent solaire�, et expliqua ainsi la faible pressionà l'in�ni. Cette théorie de vent solaire fut 
onsolidé dès 1959 par les observations spatialesréalisées par les satellites Lunik III et Venus I.La théorie du vent solaire a 
onnu dans les dé
ennies suivantes un développement rapide.Parker (Parker 1960a; Parker 1960b; Parker 1961) a 
lari�é les di�érentes subtilités de lathéorie sur la transition entre le régime subsonique et supersonique (Fig. 3.1) et sur l'impor-tan
e du 
hau�age dans les vents polytropiques. Puis, des études plus pré
ises ont été entre-prises pour 
onprendre 
ertaines propriétés du vent solaire à 1 UA en parti
ulier la vitesse.Les modèles d'é
oulements polytropiques (équation d'état polytropique P � n�, Eq. 2.52)ont montré la né
essité d'un 
hau�age (� � 1, quasi-isotherme) au moins jusqu'à la surfa
esonique dans l'é
oulement pour la formation du vent supersonique ave
 des vitesses à 1 UAd'au moins 300km=s (Gringauz et al. 1960). La 
ondu
tion thermique et la dissipation del'énergie transportée dans les ondes hydrodynamiques ont été proposées pour 
hau�er le ventet 
e parti
ulièrement dans sa partie sub-sonique (Parker 1964a; Hartle & Sturro
k 1968).Grâ
e à 
es études, E.N. Parker établit un résultat fondamental sur le 
hau�age minimal(Parker 1960a) : pour qu'un vent puisse se former, il est né
essaire d'avoir l'indi
e polytro-pique inférieur à � < 3=2 . Pour un 
hau�age plus faible, ave
 � � 3=2, les seules solutionsd'é
oulement sont des brises subsoniques. D'autre part, Leer & Holzer (1980) ont analyséde façon plus pré
ise les e�ets du 
hau�age sur le vent. Ils ont établi que la perte de masseet la vitesse �nale dépendent fortement de la région de l'é
oulement (sub-sonique ou super-sonique) dans laquelle l'énergie (
hau�age et moment) est déposé. La perte de masse estampli�ée par un 
hau�age dans la région sub-sonique, alors que la vitesse est ampli�ée parun 
hau�age dans la région super-sonique.



3.3. Modèle 57Dans le 
as des vents 
oronaux ave
 des géométries d'é
oulements à fort évasement,
'est-à-dire plus rapide que les é
oulements sphérique, Kopp & Holzer (1976) ont montrél'existen
e de nouveaux points 
ritiques et une amélioration de l'e�
a
ité dans l'a

élérationthermique du vent.3.2.2 Vent relativisteMi
hel (1972) fut le premier à aborder le problème de l'a

rétion et du vent hydrodyna-mique dans le 
adre de la relativité générale. Mi
hel s'est prin
ipalement intéressé à l'a

ré-tion et aux propriétés du point sonique, a�n de généraliser le modèle de Bondi (1952). Lemodèle a le mérite d'être pionnier dans l'étude des é
oulements relativistes. Mi
hel a étudiéles é
oulements adiabatiques polytropiques ave
 un indi
e polytropique 
onstant (� = 4=3en ultrarelativiste et � = 5=3 en 
lassique) dans l'approximation du �uide parfait et dansune métrique de S
hwarsz
hild. Les propriétés du point sonique, et son uni
ité, ont été traitésave
 plus de détails dans les travaux de Begelman (1978) et de Ray (1980). Ils ont montrél'existen
e d'un refroidissment maximal, � = 3, représentant la perte d'énergie maximaledans la région subsonique du vent (Eq. 2.53), au delà duquel le point sonique disparaît.L'équation d'état polytropique utilisée dans 
es di�érents travaux ne permet pas de mo-déliser les grandes variations de température du �uide. En e�et, elle ne permet pas de traiterles é
oulements 
ara
térisés par un régime ultrarelativiste (T � m
2=kB) à la base, près dutrou noir, et un état 
lassique (T � m
2=kB) quand le gaz devient dilué loin du trou noir.Ce type d'équation impose un 
omportement partout 
lassique ou partout relativiste. C'estpourquoi, pour étudier d'une manière plus appropriée la thermodynamique du �uide dansune a

rétion adiabatique sphérique autour de trou noir de S
hwarzs
hild, Blumenthal &Mathews (1976) ont utilisé l'équation de Synge (1959). L'équation d'état de Synge exprimela pression spé
i�que en fon
tion du rapport entre l'énergie interne et l'énergie de masse du�uide dans le 
as adiabatique. Elle a le mérite, dans les é
oulements adiabatiques, d'avoirune variation ave
 la température de la relation entre la pression spé
i�que et le rapport del'énergie interne sur l'énergie de masse.3.3 ModèleDans la suite, nous allons nous 
onsa
rer à l'étude d'un modèle à symétrie sphérique devent 
ouronaux (Fig. 3.2), dans le but de préparer le terrain aux modèles 2.5D magnéto-hydrodynamiques des 
hapitre suivants. Nous avons introduit une nouvelle équation d'étatpolytropique, qui permet une des
ription plus 
ohérente du 
omportement thermique du�uide subissant de grandes variations de la température. Dans les vents d'objets 
ompa
ts,la température évolue entre un régime ultrarelativiste, où elle est au moins de l'ordre degrandeur de l'énergie de masse, à un régime 
lassique, où elle devient négligeable devantl'énergie de masse. Près de l'objet 
ompa
t la température est assez élevée pour permettreau gaz de supporter la gravité et en même temps de former un vent thermique. Loin del'objet 
entral le gaz dans le vent se dilue et sa température 
hute. Ce 
hangement est dû
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Fig. 3.2: Modèle de vent 
oronal. Une 
ouronne sphérique entoure le trou noir et la région 
entraledu disque d'a

rétion. Ce dernier alimente la 
ouronne en matière et en énergie. Le vent thermiquese forme à la surfa
e de 
ette 
ouronne 
haude.à la 
onversion de son énergie thermique 
omplètement ou partiellement en énergie 
inétique.3.4 Les équations hydrodynamiquesNous adopterons les équations hydrodynamiques stationnaires dans une métrique deS
hwarzs
hild. Nous allons rappeler i
i les équations qui dé
rivent le vent stationnaire età la �n nous introduirons la nouvelle équation d'état qui ferme le système.Equation de 
onservation du nombre de parti
ulesCette équation donne la 
onservation du �ux de parti
ule dans un é
oulement sphériquestationnaire (Eq. 2.60) : dd r (h0 
 n v r2) = 0 ; (3.1)Equation d'EulerDans le 
as d'un é
oulement sphérique stationnaire, l'équation d'Euler se simpli�e ets'é
rit 
omme suit (Eq. 2.54) :12 
2nw
2 d v2d r = �nwd h0d r � dPd r ; (3.2)où w est l'enthalpie spé
i�que, n la densité propre, ~v la vitesse et P la pression propre. Dans
ette équation les termes magnétiques et de rotation sont négligés.



3.4. Les équations hydrodynamiques 593.4.1 Equation de fermeturePour 
lore le système d'équations, il faut introduire une équation d'état. Cette équationdoit lier la pression à la densité et à l'énergie interne. Elle permet, ave
 le premier prin
ipe dela thermodynamique, de fermer le système. L'équation de fermeture utilisée doit donner unedes
ription moyenne des di�érents é
hanges d'énergies entre le �uide et le milieu extérieur.Il faut aussi qu'elle donne une des
ription moyenne des di�érents pro
essus mi
ros
opiquesdans le �uide. La di�
ulté pour obtenir une telle équation et de modéliser 
es di�érentspro
essus simultanément, oblige généralement à utiliser des hypothèses approximatives. Ceshypothèses dans la plupart des appli
ations astrophysiques sont de type polytropiques, onsuppose que P / n�, où � est une 
onstante appelée indi
e polytropique.Les équations polytropiques sont très maniables. Elles permettent la résolution analytiquedes équations magnétohydrodynamiques (Mi
hel 1972). Elles fournissent aussi la possibilitéd'in
lure du 
hau�age de manière impli
ite. En e�et, en faisant varier l'indi
e polytropique �entre la valeur adiabatique 5=3 (dans le 
as monoatomique) et isotherme 1, ont fait augmenterle 
hau�age dans le �uide. La valeur de l'indi
e polytropique dépend aussi de la températuredu milieu qui peut être 
lassique (température de l'ordre de 103K) ou ultrarelativiste (tem-pérature de l'ordre de 1012K pour les proton). En e�et, la valeur de l'indi
e polytropiquedépend du nombre de degré de liberté des parti
ules qui 
onstituent le �uide, et le 
hau�agequi opère dans le �uide. Par exemple, dans le 
as adiabatique 
lassique, on a � = 5=3 et,dans le 
as adiabatique ultrarelativiste, � = 4=3. Cette di�éren
e entre les valeurs de l'indi
epolytropique dans les deux domaines réduit le 
hamp d'appli
ation des équations polytro-piques ave
 indi
e 
onstant. Elles ne peuvent s'appliquer qu'aux é
oulements entièrementultrarelativistes ou aux é
oulements entièrement 
lassiques. Don
, l'appli
ation de l'équa-tion polytropique ave
 indi
e 
onstant se limite aux vents d'étoiles de faible masse 
omme lesoleil. Dans le 
as des vents autour des objets 
ompa
ts, la grande variation de températuredans 
es vents rend l'utilisation de 
ette équation polytropique un peu plus déli
ate. Dans
es vents, il faut modéliser d'une manière distin
te les deux régions, la région pro
he et larégion lointaine de l'objet 
entral.Une étude pré
ise des vents relativistes ne peut don
 se faire sans une équation d'étatpolytropique dont l'indi
e polytropique e�e
tif varie 
ontinûment ave
 la température. L'in-di
e polytropique e�e
tif (Weber 1970), est dé�ni 
omme la variation relative du logarithmede pression par rapport à 
elui de densité, le long d'une ligne d'é
oulement :�e� = d lnPd lnn : (3.3)Pour 
onstruire l'équation de fermeture, nous avons généralisé l'équation de Synge (Ma-thews 1971 ; Synge 1957). L'équation d'origine donne la relation entre la pression spé
i�queet le rapport entre l'énergie interne et l'énergie de masse, dans le 
as adiabatique, pourun �uide 
ara
térisé par une distribution Maxwellienne. Cette équation d'énergie s'appliqueaussi bien dans le 
as de température 
lassique que relativiste.P = 13n�0 � e�0 � �0e � : (3.4)



60 Chapitre 3. Vents de Parker relativistesoù e est l'énergie interne et �0 = m
2 l'énergie de masse.En utilisant le premier prin
ipe de la thermodynamique (Eq. 2.42), nous pouvons déduirede l'Eq. (3.4), l'équation d'état dans le 
as adiabatiquee2 � �20 = �n 23 = �n�ad�1 ; (3.5)C'est l'équation d'état d'un �uide adiabatique monoatomique (�ad = 53).La signi�
ation physique de l'indi
e polytropique � 
hange selon les appli
ations astro-physiques. Dans l'étude des intérieurs stellaires il représente la dureté de l'équation d'étatde la matière. Dans le 
as des é
oulements astrophysiques, il 
ara
térise le 
hau�age dans le�uide. Introduite par Bondi en 1951, l'équation polytropique ordinaire a servi dans l'étude del'a

rétion puis, par Parker en 1960, pour le vent solaire ave
 des valeurs de � entre � = 53 ,adiabatique, et 1, isotherme. La variation de � entre 
es deux extrémités permet d'augmenterle 
hau�age dans le �uide.Dans notre étude du vent relativiste nous avons pris l'Eq. (3.5) et fait varier � dans unintervalle de valeurs entre 3 et 1. Cela sera fait dans le but d'étudier aussi bien les solutionsdes é
oulements qui subissent des pertes d'énergies � > 53 que les é
oulements soumis à un
hau�age, � < 53 . En e�et, 
hanger la valeur de � de sa valeur adiabatique est équivalent àin
lure du 
hau�age dans l'énergie interne e. Suivant l'appro
he initiale de Parker pour levent solaire, nous supposons aussi que l'enthalpie du système global w (paragraphe 2.4.2)véri�e toujours le premier prin
ipe de la thermodynamique pour un systeme isolé (Eq. 2.26).Cependant, nous 
onsidérons que la relation entre l'énergie interne et la densité est sous laforme suivante : e2 � �20 = �n��1 ; (3.6)� peut prendre n'importe quelle valeur entre �1� (isotherme) et �3� (refroidissement maxi-mal au delà delaquelle le vent ne peut pas se former (Fig. 3.4 ; Begelman, 1978). La quantitéde 
hau�age déposée le long d'une ligne l'é
oulement est égale à l'intégrale du �ux de 
haleurle long de 
ette ligne, Q = R q ds. Ce �ux est dé�ni 
omme la di�éren
e entre l'énergie in-terne du �uide supposée isolée (adiabatique) donnée par l'Eq. (3.5) et l'énergie interne réelledu �uide (Eq. 3.6) : Q =q�20 + �n��1 �q�20 + �n5=3�1 ; (3.7)Nous pouvons maintenant déduire l'enthalpie spé
i�que du �uide isolé du milieu extérieurW
uide = w �Q : (3.8)Q représente aussi l'enthalpie spé
i�que é
hangée ave
 le milieu extérieur � (Eq. 2.27).Nous pouvons déduire ainsi l'équation d'état sous la forme habituelle, 
'est-à-dire sousla forme d'une relation expli
ite entre la pression et la densité. Elle est obtenue dans le 
asnon-isotherme (� 6= 1) à partir du premier prin
ipe de la thermodynamique du systèmetotal isolé (Eq. 2.42) et de l'équation d'énergie polytropique (Eq. 3.6) :
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P = �� 12 �n�p�20 + �n��1 ; (3.9)Contrairement au polytrope 
lassique, l'énergie de masse �0 apparaît expli
itement. L'équa-tion d'état polytropique (Eq. 3.9) nous permet, don
 d'in
lure les e�ets thermiques aussi bien
lassiques que relativistes. En e�et, la relation entre la pression et la densité varie selon lerapport entre l'énergie thermique et l'énergie de masse. Nous allons voir 
ette propriété de
ette équation d'état dans la suite.Par ailleurs l'indi
e polytropique e�e
tif dans 
e modèle est 
al
ulé à partir des équations(3.3) et (3.9), on a : �e� = �� �� 12 �1 + � ; (3.10)Contrairement à � qui ne dépend que du 
hau�age dans l'é
oulement, �e� dépend ausside l'état de la matière. �e� est fon
tion de l'énergie interne du �uide et de l'énergie de masse.Nous avons introduit i
i un nouveau terme sans dimension � :� = e2 � �20�20 = �n��1�20 : (3.11)Le terme � représente à une 
onstante près le rapport entre l'énergie thermique et l'énergiede masse. Ainsi, dans le régime ultrarelativiste � � 0, 
ar l'énergie thermique devientplus importante que l'énergie de masse (e � �0). Au 
ontraire, dans le régime 
lassique� 7! 0, puisque l'énergie thermique devient plus faible que l'énergie de masse (e � �0).Ainsi, l'indi
e polytropique e�e
tif �e� (Eq. 3.10) n'est plus une 
onstante. Il varie ave
 lavariation du rapport entre l'énergie thermique et l'énergie de masse. Ce terme �, permetd'analyser le passage entre les deux régimes 
lassique et ultrarelativiste dans l'é
oulement.3.5 Limite 
lassique et ultrarelativiste3.5.1 Limite 
lassiqueLa limite 
lassique est adaptée à l'étude des vents des étoiles de faible et de moyennemasse et les vents des disques d'a

rétion (pour r > 100 = rG) autour des objets 
ompa
ts.Il peut aussi être utilisé pour l'analyse des parties asymptotiques des vents relativistes. Dans
es 
as, la température varie entre T � 106K (à la sour
e) et T � 103K asymptotiquement.Dans 
et intervalle l'énergie thermique du �uide reste très faible par rapport à l'énergie demasse (l'énergie de masse pour un proton 
orrespend à une température de T � 1012K, dans
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as d'un �uide de protons - éle
trons). Pour e � �0, en remplaçant dans Eq. (3.11) nousobtenons, � ' 2 �th�0 7! 0; (3.12)�e� = �; (3.13)et la pression P = �(�� 1) �2 �0 � n�: (3.14)Don
, dans le 
as adiabatique �e� = 53 .3.5.2 Limite ultrarelativisteLa limite ultrarelativiste est adaptée à l'étude des vents formés près des objets 
ompa
tsdans la région 
entrale où la température est de l'ordre de T � 1012K (pour un �uide
onstitué de protons et d'éle
trons) ou de T � 109K (pour un �uide 
onstitué de positons-éle
trons). Pour 
es températures élevées, l'énergie interne devient de l'ordre de l'énergie demasse (e � �0) ou supérieure. � ' �th�0 ; (3.15)�e� = � + 12 ; (3.16)et la pression P = "(�� 1) � 122 # n�+12 : (3.17)Don
, dans le 
as adiabatique �e� = 43 .Les variations de l'indi
e polytropique e�e
tif et de la température dans le 
as d'un ventadiabatique utilisant notre équation d'état généralisée sont tra
ées (Fig. 3.3). Deux régimessont représentés, ultrarelativiste à la base près de l'objet 
ompa
t et 
lassique dans la régionasymptotique.3.6 Equations de 
onditions de passages3.6.1 Vitesse du sonPar dé�nition, la vitesse du son représente la vitesse ave
 laquelle se propage l'informationdans le �uide. Dans le 
as d'un �uide relativiste, la vitesse de son normalisée à la vitesse dela lumière, �s = vs
 , est dé�nie 
omme suit :�2s = v2s
2 = 1w dPdn= �� 12 �1� 2 + (3� �)�(1 + �)[2 + (� + 1)�℄� : (3.18)
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Fig. 3.3: (a) Variation de l'indi
e polytropique e�e
tif dans un vent adiabatique. (b) Variations
orrespondantes de la température d'un �uide éle
tron-positron, en pointillé, et de la températured'un �uide éle
tron-proton dans le vent, trait plein.La dérivées logarithmique de la vitesse du son par rapport à la densité généralisée � est :d ln�2sd ln � = (� + 1)(3� �)�2 + 4(� + 1)�+ 4�(� + 1) [2� + (� + 1)�℄ [2 + (� + 1)�℄ : (3.19)De l'équation (3.18) nous pouvons déduire fa
ilement la limite maximale de la vitesse duson du �uide dont l'indi
e polytropique est �. En e�et, la vitesse du son est une fon
tion
roissante de l'énergie thermique dans le �uide. Elle atteint son maximum lorsque l'énergiethermique du �uide diverge eth ! 1. La valeur maximale de la vitesse du son dans le modèle
orrespond don
 à � ! 1 dans l'équation (3.18). D'où l'inégalité suivante :�2s < �� 12 : (3.20)Pour retrouver 
ette 
ondition nous avons supposé que � < 3. En e�et, � = 3 représentele refroidissement maximal du �uide dans le modèle au delà duquel il n'y au
une solutionpossible de vent (Begelman 1978).La 
ondition (Eq. 3.20) représente une limite maximale pour la vitesse du son dans le�uide. Elle est imposée par l'équation d'état qui dé
rit le �uide. Par exemple, dans le 
asadiabatique la valeur maximale pour la vitesse du son est �2s < 13 . Cela 
orrespond bien à lavitesse maximale du �uide dans le 
as adiabatique ultrarelativiste, eth >> �0 (Ho�mann &Teller, 1950 ; voir aussi 
hapitre XV de Landau & Lifshitz, 1959) .3.6.2 Normalisation des grandeurs du modèleAvant de résoudre les équations hydrodynamiques du vent relativiste, il est utile de nor-maliser les di�érentes grandeurs du modèle. Les vitesses sont normalisées par rapport à la



64 Chapitre 3. Vents de Parker relativistesvitesse de la lumière en introduisant � = v
 . Les distan
es sont normalisées par rapport aurayon de la surfa
e sonique r?. Ce 
hoix de normalisation des distan
es nous permettra dedéduire plus fa
ilement les 
onditions imposées sur la dynamique du vent par la traversée dela surfa
e sonique.Le rayon sans dimension est don
 : R = rr? ; (3.21)Un nouveau paramètre du modèle apparaît dans 
ette normalisation :� = rGr? = v2es

2 : (3.22)C'est le 
arré de la vitesse d'é
happement à la surfa
e sonique normalisée par le 
arré de lavitesse de la lumière. C'est aussi le rapport entre le rayon gravitationnel et le rayon sonique.� mesure l'intensité du 
hamp gravitationnel dans l'é
oulement sub-sonique. � représenteaussi une longueur 
ara
téristique de la 
ourbure de l'espa
e (rayon de S
hwarzs
hild). D'unautre 
�té la valeur de � dé�nit une limite physique de la région de formation du vent. Ene�et, la formation du vent doit se produire à une distan
e r0 plus grande que le rayon deS
hwarzs
hild rG. Don
, le vent doit se former à une distan
e R0 > �.3.6.3 Equations de 
ontinuité et du mouvement normaliséesA partir de l'équation d'Euler (Eq. 3.2) et de 
ontinuité (Eq. 3.1), nous pouvons déduireles équations di�érentielles de la vitesse normalisée � et de la densité généralisée � dans lemodèle : �2 � �2s1� �2 d ln�2dR = 4�2sR � 1� �2sR �R � � : (3.23)�2 � �2s�2 d ln�dR = (�� 1) �� 2R + 1� �2�2 12R �R� �� : (3.24)3.6.4 Condition sur la surfa
e soniqueLes deux équations (3.23) et (3.24) présentent une singularité à la surfa
e sonique, M2 =�2�2s = 1. Cette surfa
e peut être appelée horizon hydrodynamique par analogie ave
 l'horizondu trou noir (Sauty et al. 2001). En e�et, lorsque le �uide est dans la région sub-sonique,� < �s, l'information dans le �uide se propage dans toutes les dire
tions. Ainsi, si uneperturabtion est induite dans 
ette région, elle peut se propager vers la base du vent. Au
ontraire, dans la région supersonique, � > �s, le �uide se propage plus rapidement quel'information. Dans 
e 
as une perturbation (
ho
) dans le vent est seulement adve
tée ave
le �uide. L'information ne peut pas se propager dans le sens inverse.A la transition de la surfa
e sonique la 
ondition de régularité impose que les termes dedroite des équations (3.23) et (3.24) soient nuls. Cette 
ondition oblige la vitesse de son à la
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e sonique à prendre la valeur suivante :�2s? = �4� 3� : (3.25)On en déduit la valeur de �? à partir de l'équation (3.18) à la surfa
e sonique :(� + 1) (2�2s? � (� � 1))�2? + 2( �2s? (� + 3)� � (� � 1))�? + 4�2s? = 0 : (3.26)�? a une valeur positive si et seulement si � < 3. Cette 
ondition impose la valeur maximalepour le refroidissement dans le vent que nous avons déjà mentionnée.Une autre 
ondition peut être déduite des équations (3.25) et (3.20) sur la distan
e mini-male entre la surfa
e sonique et la surfa
e du trou noir. Cette distan
e minimale 
orrespondà l'énergie thermique maximale du �uide qui est permise par l'équation d'état (3.9) et quipermet d'équilibrer la gravité dans l'é
oulement :� < �max = 4(�� 1)3�� 1 : (3.27)Ensuite, nous en déduisons la dérivée de la vitesse et de la densité à la surfa
e de soniquepar la loi de l'H�pital pour les Eqs. (3.23) et (3.24). Après quelques 
al
uls nous obtenonspour la dérivée de l'a

élération :A�d�2dR �2�����? +B d�2dR ����? + C = 0 ; (3.28)A = 1 + (�� 1) d ln�2sd ln � ����? (4� 3�)8(1� �) ; (3.29)B = d ln�2sd ln � ����? (�� 1) �1� � ; (3.30)C = �16�2(4� 3�)3 �1� d ln�2sd ln� ����? (�� 1)(4� 3�)28(1� �) � : (3.31)Nous nous sommes intéréssés seulement aux solutions de type vent, 
'est-à-dire aux é
ou-lements qui deviennent supersoniques à la transition de la surfa
e 
ritique :d�2dR ����? > 0 : (3.32)Cette transition n'est possible pour un é
oulement hydrodynamique soumis à un 
hau�ageque lorsqu'il posséde une énergie thermique su�sante pour 
ompenser la gravité. Pour que
ette 
ondition soit réalisée, il faut que la surfa
e sonique ne soit ni trop pro
he ni trop loinde la surfa
e de S
hwarzs
hild. En e�et, si la surfa
e sonique est trop pro
he de la surfa
e deS
hwarzs
hild, l'énergie thermique maximale du �uide devient insu�sante pour 
ompenserl'énergie gravitationnelle. Si les deux surfa
es sont trop éloignées l'une de l'autre, le �uidedevient dilué et sont énergie thermique insu�sante pour 
ompenser l'énergie gravitationnelle.
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Fig. 3.4: Domaine de l'espa
e des paramètres de gravité � et de 
hau�age � dans lequel le ventsupersonique se forme. Les iso
ontours représentent les fa
teurs de Lorentz 
 dans les di�érentsrégions de l'espa
e des paramètres.En résumé, la formation de vent supersonique est don
 assujettie à une 
ondition sur ladistan
e (
'est-à-dire sur �) entre la surfa
e sonique et le trou noir :�min < � < �max: (3.33)� �max = rG=r? min : 
orrespond à la distan
e minimale entre la surfa
e sonique et le trounoir r? min. En e�et, l'énergie thermique dans le �uide à la surfa
e sonique augmente de façon
ontinue ave
 la gravité lorsque 
ette surfa
e se rappro
he du trou noir. Cependant, l'énergiethermique ne peut pas augmenter indé�niment (Eq. 3.27). Sa limite maximale est imposéepar l'équation d'état du �uide. Par exemple, dans le 
as adiabatique ultrarelativiste, l'énergiethermique maximale du �uide 
orrespond à la vitesse du son maximale dans le �uide 
p3 .� �min = rG=r? max : 
orrespond à la distan
e minimale entre la surfa
e sonique et le trounoir r? max. Il est 
al
ulé pour 
haque valeur de � à partir de l'équation (3.32). En e�et,le gaz devient plus dilué lorsque la surfa
e sonique s'éloigne du trou noir. Don
, il induitune diminution de l'énergie thermique ave
 la gravité. Cependant, l'énergie thermique peutdiminuer plus rapidement que la gravité. Ce
i peut se produire lorsque le 
hau�age dans larégion subsonique n'est pas su�sant pour maintenir une énergie thermique élevée jusqu'à lasurfa
e sonique. Par exemple, dans le 
as 
lassique � � 0 le 
hau�age minimal pour formerun vent 
orrespond à la valeur � = 3=2.En 
on
lusion, la formation de vent à partir d'une 
ouronne 
haude autour d'objet 
om-pa
t est 
onditionnée par le 
hau�age et la dureté de l'équation d'état du �uide dans levent. En e�et, le vent ne peut se former que lorsque la surfa
e sonique est relativementpro
he, rmin < r < rmax, du trou noir, de telle façon que le 
hau�age puisse maintenir uneénergie thermique su�samment élevée (r < rmax) et que la gravité ne soit pas trop grandermin < r. Le vent peut alors se former pour un indi
e donné, �, tant qu'il existe un intervalle



3.6. Equations de 
onditions de passages 67[rmin; rmax℄ dans lequel la transition subsonique-supersonique peut avoir lieu aussi bien dansle 
as d'un 
hau�age de l'é
oulement � � 53 que de refroidissement � � 53 (Fig. 3.4). Dans 
emodèle 
omme dans Begelman (1978), il existe un refroidissement maximal au delà duquelle point sonique disparaît � = 3.3.6.5 Tuyère de De LavalUne façon simple pour 
omprendre les e�ets de la gravité sur la formation du vent 
onsisteà utiliser l'analogie (Parker 1964a) qui existe entre l'expansion du vent et l'é
oulement dansune tuyère de De Laval, 
'est-à-dire d'un �uide soumis à une for
e de pression en amont d'untube rigide de se
tion variable, présentant un goulot d'étranglement (Fig. 3.5). Dans 
e 
as unajustement de la pression en amont permet d'obtenir une transition subsonique/supersoniqueau niveau du goulot d'étranglement quand la se
tion du tuyau est minimale. Dans le 
as oùla pression en amont est plus petite, la transition subsonique/supersonique ne peut pas seproduire. L'é
oulement reste subsonique ave
 un 
omportement de type brise, puisque levent est dé
éléré dans la région d'é
happement du tube. Dans le 
as où la pression en amontest plus grande, la transition se produit avant étranglement au
un régime stationnaire nepeut s'établir. L'analogie été introduite pour la première fois par Parker (1964a) suivant lessuggestions de Clauser (1961). Cette analogie a aussi été utilisée dans le 
as d'é
oulementsdépendant du temps par Kopp (1980). Les variations dépendant du temps dans la densitéà la base du vent solaire induisent des variations de la pression en amont de la tuyère. Laposition du point sonique se dépla
é dans le temps par rapport au goulot d'étranglement
orrespondant à l'é
oulement du vent solaire stationnaire (Fig. 3.5). Dans 
ette étude, Koppa montré que l'état stationnaire ne pouvait se produire que lorsque le point sonique se trouveavant l'étranglement. Pour les solutions ave
 un point sonique qui se trouve en aval de l'étran-glement, il apparaît un nouveau point 
ritique de type d (point-fo
al) dans lequel le vent estdé
éléré et redevient subsonique.

Seff, amont

Seff, aval

β < β β > βss

Seff, e

Fig. 3.5: A

élération du �uide dans un tube ave
 un goulot d'étranglement.L'analogie entre le vent solaire et la tuyère de De laval peut être dé
rite quantativement
omme suit :On 
onsidère un 
as stationnaire à une dimension soumis seulement à la for
e de pressiondans le tube (Fig. 3.5). L'équation de 
onservation des parti
ules s'é
rit
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 V Se� ; (3.34)où Se� est la surfa
e e�e
tive dans la tuyère que traverse le �uide par unité de temps. Commel'é
oulement est seulement à une dimension, nous 
onsidérerons alors la surfa
e 
omme fon
-tion de R seulement.Pour utiliser l'analogie ave
 la tuyère, il faut prendre l'équation d'Euler en l'absen
e defor
e externe (gravité dans 
e 
as), elle s'é
rit :12 
2 nwd�2dR = � dPdR ; (3.35)Il nous reste maintenant à retrouver la relation entre la se
tion Se� de la tuyère etl'a

élération dans le vent. Pour 
ela, il su�t de rempla
er la for
e de pression dans l'Eq.(3.35) par son expression en fon
tion de la dérivée de la densité dP=dr = w dn=dr �2s . Puis,en utilisant les Eqs. (3.35) et (3.34) nous pouvons obtenir :dSe�dR = 12 (�2�2s � 1)( 1 � �2 ) d�2dR : (3.36)Cette simple équation donne la relation entre la variation de la se
tion du tube de la tuyèreet la variation de la vitesse en fon
tion des propriétés thermodynamiques du �uide. Dans larégion subsonique, �2�2s < 1, l'a

élération du �uide se produit s'il y a une dé
roissan
e dela se
tion et vi
e versa dans la région supersonique, �2�2s > 1. L'équation (3.36) montre quel'e�
a
ité de l'a

élération dépend du taux de rétré
i
ement du tube à la surfa
e soniqueet de la variation de la se
tion du tube ave
 la distan
e. En e�et, plus la se
tion varie vite,plus le rapport entre la se
tion en aval et en amont du tube par rapport à la se
tion dansl'étranglement est grande Se�;amontSe�;e %, Se�;avalSe�;e % et plus la vitesse du �uide à la sortie detube est élevée.A partir des Eqs. (3.36) et (3.23), nous pouvons 
al
uler la se
tion e�e
tive de la tuyèreanalogue aux solutions étudiées. Il su�t pour une solution donnée d'intégrer l'équation sui-vante : dSe�dR = 12 (�2�2s � 1)( 1 � �2 ) 1� �21 � �2s�2 �4�2sR � 1� �2sR �R� �� : (3.37)3.7 Etude paramétriqueLe nombre de paramètres libres dans le modèle est de deux, d'une part, l'indi
e polytro-pique � qui 
ontr�le le 
hau�age dans l'é
oulement et, d'autre part, l'indi
e de la 
ourbure� qui lui 
ontr�le la gravité dans le vent. De 
e fait, � 
ontr�le aussi l'état de la matière. Cesdeux paramètres vont nous permettre de 
ontr�ler la gravité et l'énergie thermique du vent.Après avoir 
hoisi des valeurs de � et �, nous intégrons les équations (3.23) et (3.24) àpartir de la surfa
e sonique en aval, dans la région supersonique, et en amont vers la 
ouronne,



3.7. Etude paramétrique 69dans la région sub-sonique. Nous allons étudier dans la suite les e�ets du 
hau�age en faisantvarier � et les e�ets de la gravité sur le vent en faisant varier �.3.7.1 E�ets du 
hau�ageEn diminuant la valeur de � pour un � donné, nous augmentons le 
hau�age dans le vent.Comme dans le 
as du vent 
lassique, l'a

élération du vent augmente lorsque le 
hau�agedans le vent 
roît (Fig. 3.6). En e�et, la diminution de � se traduit par l'augmentation del'énergie déposée (
hau�age) dans l'é
oulement. Cette énergie a�e
te l'é
oulement surtoutquand elle est déposée dans la région supersonique. En e�et, dans 
ette région l'énergie esttransformée plus e�
a
ement en énergie 
inétique par dissipation (Leer & Holzer 1980).

G

γ

Γ  = 1.08

Γ = 1.39

Γ = 1.66

r/r

Fig. 3.6: Tra
é du fa
teur de Lorentz en fon
tion de la distan
e normalisée au rayon de S
hwarzs
hildpour � = 0:1 et di�érentes valeurs de �.3.7.2 E�et de la gravitéLes vents autour des objets 
ompa
ts se 
ara
térisent, par rapport aux vents des étoilespeu massives, par une gravité intense dans la région de formation, où ils sont soumis à dese�ets relativistes. � 
ontr�le les e�ets de la 
ourbure de l'espa
e. L'augmentation de la valeurde � a�e
te l'e�
a
ité de la formation des vents de trois façons :1. L'augmentation de la valeur de � se traduit par un rappro
hement de la 
ouronne dutrou noir. Ce
i augmente l'énergie thermique qui équilibre la gravité et l'ex
ès d'énergierestante augmente aussi et a

élère le vent. L'augmentation de l'énergie dans la région



70 Chapitre 3. Vents de Parker relativistesbasse du vent lorsque � augmente est équivalente à une déposition d'énergie et dequantité de mouvement additionnel dans le vent. Cette énergie est déposée aussi biendans la région sub-sonique que dans la région super-sonique basse (qui devient pluspro
he de la 
ouronne, lorsque � augmente). Ainsi, le �ux d'énergie thermique dansla 
ouronne va être dissipé plus fa
ilement dans la région supersonique. Ce
i induitune augmentation de la vitesse asymptotique (Leer & Holzer 1980), puisque dans 
etterégion la 
onversion de l'énergie thermique en énergie 
inétique est plus e�
a
e.
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µ  = 0.3

µ = 0.2

µ = 0.1

r/rFig. 3.7: Pour trois solutions ayant le même � = 1:2 et ave
 des valeurs de � di�érentes � =0:1; 0:2; 0:3, le tra
é (a) du fa
teur de Lorentz, (b) de l'indi
e polytropique e�e
tif et (
) de lase
tion d'ouverture de la tuyère de De Laval équivalente.2. L'a

roissement de � permet de 
hanger l'état de la matière dans la région basse duvent près de la 
ouronne où la gravité est intense. Dans 
ette région, l'état de lamatière devient ultra-relativiste donnant plus d'e�
a
ité à la 
onversion de l'énergie



3.7. Etude paramétrique 71thermique en énergie 
inétique. Cependant, dans la région asymptotique la gravitéest faible et l'état du �uide est 
lassique. Ce 
hangement d'état de la matière dansle vent du régime ultra-relativiste à la base au régime 
lassique asymptotiquementest analogue au 
as d'un vent purement 
lassique ayant un 
hau�age variable danslequel le 
hau�age diminue de la région basse à la région asymptotique. Dans le ventrelativiste, la température et la densité sont élevée dans la région basse 
e qui dur
itl'état de la matière. Ce
i se traduit par une diminution de l'indi
e polytropique e�e
tif,�e� , qui devient pro
he de 1. Par exemple dans les solutions de vent de la (Fig. 3.7b),l'indi
e polytropique e�e
tif varie de 1:1 dans la région basse du vent à 1:2 dans la régionasymptotique. Ce 
hangement de l'état de la matière ave
 l'intensité de la gravité a�e
tela dynamique des vents relativistes. En e�et, il induit une augmentation du gradient depression radiale, 
e qui permet de réhausser l'e�
a
ité d'a

élération du vent, et don
,d'augmenter le fa
teur de Lorentz asymptotique. De 
e fait, plus la région du régimeultrarelativiste est étendue (Fig. 3.7b) (� %) plus le fa
teur de Lorentz asymptotiqueest grand (Fig. 3.7a).
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Fig. 3.8: Variation de la densité normalisée par la densité de la 
ouronne en fon
tion de la distan
enormalisée au rayon de la 
ouronne pour di�érentes valeur de � = �10�3; 0:12; 0:14; 0:18; 0:3	.3. Par dé�nition, � 
ontr�le la 
ourbure de l'espa
e dans le modèle. Cette 
ourbure in-troduit une dilatation du temps universel t par rapport au temps propre � dans leFIDO (Se
tion 2.5) Æ � = p1 � �R Æt. Le �ux de parti
ules réel 	 Æ� (observé dans leréférentiel propre FIDO) traversant une surfa
e sphérique de rayon r dans un temps Æ�est de r2 
 n~vp1 � �R Æt. Ce �ux est Æ�=Æt fois plus faible que le �ux 	 Æt = r2 
 n~v Æt(�ux apparent dans le référentiel se trouvant à l'in�ni) qui traverse la même surfa
ependant la période de temps Æt. En autres termes, il existe un dé�
it de �ux de parti-
ules par unité de temps universel t dans le FIDO par rapport au �ux dans le 
as d'uné
oulement dans un espa
e plat. Ce dé�
it est induit par la gravité élevée près du trounoir qui dilate le temps. Le dé�
it 
réé à la base du vent va être 
onservé à 
ause de la
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onservation du nombre de parti
ules et 
e malgré la diminution de la di�éren
e entrele temps propre � et le temps universel t. En e�et, 
ette diminution sera 
ompenséepar une 
hute plus rapide de la densité propre n (Fig. 3.8). Cette diminution rapide dela densité dans le vent engendre une augmentation du gradient de pression. Il permetainsi d'a

élérer plus e�
a
ement le vent.Pour mieux 
omprendre la diminution rapide de la densité dans le vent relativiste (Fig.3.8), nous allons revenir sur la dé�nition du �ux de parti
ules dans un 
as simple. Nousallons 
onsidérer un é
oulement de �uide ave
 une vitesse radiale 
onstante à traversdes surfa
es sphériques S(r). Nous allons tenir 
ompte aussi de la 
ourbure selon r. Le�ux de parti
ules qui traverse S(r) est le nombre de parti
ules qui traversent dans lerepère propre FIDO, pendant une unité de temps universel Æt = 1, la surfa
e S(r). Lesvolumes (portion de sphère) dans la �gure (Fig. 3.9) 
ontiennent toutes les parti
ules,r2 n~v Æ �(r), qui vont traverser S(r) pendant une période Æt = 1. Ces volumes sontfon
tion de r, leur 
�té s'allonge lorsque r augmente. En e�et, l'intervalle du tempspropre Æ�(r) =p1 � �r est une fon
tion 
roissante de r. La 
ourbure a un e�et sur levent analogue à l'expansion rapide des tubes de �ux dans le 
as 
lassique (vent solaire)sans 
ourbure d'espa
e.Kopp & Holzer (1976) ont montré que l'e�
a
ité de l'a

élération du vent augmentelorsque les tubes de �ux ont une expansion plus rapide que le sphérique dans la partiesub-sonique. Ils ont 
onsidéré que 
ette forte expansion se produit dans une région de1 à 2 rayon solaire. Ils ont montré que les vitesses asymptotiques dans 
es vents sontplus grandes que 
elle du vent solaire sphérique normal.
δ t
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Fig. 3.9: Flux de parti
ule à di�érentes altitudes, autour du trou noir. L'épaisseur de la 
oquillev Æ� augmente lorsqu'on s'éloigne du trou noir à 
ause de la diminution de la 
ourbure de l'espa
eh0 = q1 � �R . De 
e fait, la 
oquille 2 qui se trouve à une distan
e r2 > r1 a une épaisseur plusgrande que la 
oquille 1.



3.8. Comparaison ave
 les modèles polytropiques usuels 73Une façon plus simple, pour expliquer l'e�et de l'augmentation de � sur l'e�
a
ité del'a

élération du vent est d'utiliser l'analogie ave
 la tuyère de De Laval (Se
tion 3.6.5). Le
al
ul de la se
tion e�e
tive de la tuyère de De Laval 
orrespondant à di�érentes valeurs de� (Fig. 3.7
) montre une augmentation de l'ouverture de la se
tion e�e
tive Se� ave
 �. Lavariation de la se
tion Se� est plus rapide lorsque � augmente. Cet e�et apparaît surtoutdans la région sub-sonique où les e�ets relativistes de la gravité sont élevés.3.8 Comparaison ave
 les modèles polytropiques usuels3.8.1 Comparaison ave
 le vent 
lassiqueDans la limite 
lassique, la masse de l'objet 
entral est faible et le rayon de S
hwarzs
hild
ara
téristique devient négligeable devant le rayon de l'étoile (rG << retoile), en 
onséquen
e,(rG << r?). De 
e fait, il n'y a au
un e�et de la relativité générale sur le vent autour desétoiles de faible masse ou de masse moyenne, puisque la 
ourbure d'espa
e � est nulle. Dans
e 
as, la vitesse du son devient faible par rapport à la vitesse de la lumière, vs << 
, et ellevéri�e la relation limite suivante : ��2s = v2es
 ?v2s ; (3.38)où ves
 ? est la vitesse d'é
happement à la surfa
e sonique et v2s la vitesse de son dé�nie 
ommesuit : v2s = 1m dPdn ����s = �
 �n�� 1; (3.39)A la surfa
e sonique, la formation du vent supersonique impose une 
ondition de 
onti-nuité. Le terme de droite doit s'annuler dans l'équation de la dynamique (Eq. 3.23). D'unautre 
oté, en utilisant la relation limite (� ! 0) (Eq. 3.38) nous pouvons déduire l'expres-sion de la vitesse du son à la surfa
e sonique :vs ? = ves
 ?2 ; (3.40)Cette relation est la limite 
lassique de la 
ondition de traversée de la surfa
e sonique donnéepar l'equation (3.25) dans le modèle relativiste.Les équations qui régissent les é
oulements hydrodynamiques sphériques (3.23 et 3.24)sont déduites dans le 
as 
lassique (� ! 0).v2 � v2sv2 dv2dR = 4 v2s � 1R � 1R2 v2s ?v2s � ; (3.41)v2 � v2sv2 d ln�dR = 2 (�� 1) �� 1R + v2s ?v2 1R2� : (3.42)
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Fig. 3.10: Topologie du point sonique adiabatique � = 5=3, en (a) le 
as 
lassique � ! 0, en (b)le 
as relativiste ave
 � = 0:65.De la 
ondition de 
ontinuité et des deux équations (3.41) et (3.42), il dé
oule que ladistan
e entre la surfa
e de l'étoile et la surfa
e sonique est seulement fon
tion de la vitessedu son à la surfa
e sonique. Le 
omportement du vent 
lassique (vent de Parker) est régiuniquement par le 
hau�age dans l'é
oulement donné par l'indi
e polytropique �. Alors, la
onnaissan
e de la perte de masse dans l'é
oulement et les propriétés du vent dans la régionasymptotique permettent de 
al
uler la densité dans le vent et la distan
e de la surfa
esonique à l'étoile. Don
, 
ontrairement au vent relativiste, la distan
e entre la surfa
e soniqueet le rayon de l'étoile n'a au
un e�et sur le 
omportement du vent. Une autre di�éren
eentre le vent 
lassique et le vent relativiste est que, dans le 
as 
lassique, la formationdu vent supersonique requiert un 
hau�age minimal. Ce
i se traduit par la 
ondition � <3=2 trouvée par Parker (1960). Au delà de 
ette valeur de l'indi
e polytropique, l'énergiedans le vent n'est plus su�sante pour permettre d'équilibrer le pontentiel gravitationnel del'étoile et de former ainsi le vent. Au 
ontraire, dans le vent relativiste, 
ette 
ondition estrempla
ée par une 
ondition plus générale (Eq. 3.27) représentée (Fig. 3.4). Elle dépend del'intensité du potentiel gravitationnel dans l'é
oulement, donnée par � dans notre modèle.Les é
oulements subsoniques qui se forment près des trous noirs (� grand), peuvent devenirsuper-soniques même si � > 3=2 (Fig. 3.4). En e�et, la gravité intense près des objets
ompa
ts fait augmenter l'énergie thermique dans le �uide et 
hange l'état de la matièreà la base du vent. Elle donne ainsi plus d'e�
a
ité à l'a

élération dans l'é
oulement et àla formation du vent même si � > 3=2 (voir paragraphe 3.7.2). La di�éren
e entre le vent
lassique et relativiste est illustrée ( Fig. 3.10) dans le 
as adiabatique � = 5=3. Dans le 
as
lassique ( Fig. 3.10a) les deux solutions 
ritiques sont des solutions d'a

rétion, alors quedans le 
as relativiste (� = 0:65, Fig. 3.10b) les deux solutions 
ritiques, vent et a

rétion,existent.Nous allons e�e
tuer maintenant un développement limité au premier ordre de l'équationde la dynamique (Eq. 3.23) dans la limite de faible valeur de �, (�� 1). Ainsi, nous pouvons



3.8. Comparaison ave
 les modèles polytropiques usuels 75isoler plus fa
ilement les 
orre
tions, introduites par les e�ets relativistes sur le vent. Ainsi,nous pourrons 
omparer plus fa
ilement les vents autour des étoiles de faible masse (vent
lassique) et les vents autour des objets 
ompa
ts.L'équation (3.23) s'é
rit dans la limite �� 1, don
 dans la limite d'un é
oulement ave
une faible énergie thermique (
omparativement à l'énergie de masse) � � 2�th�0 � 1 :�12 (�=�s)2 � 11� �2 d ln�2dR = 2R2 �R� �2s?�2s ��+ 3�2R2 �2s?�2s + � (�� 1) �R2 �2s?�2s : (3.43)Il apparaît deux nouveaux termes qui s'ajoutent aux for
es dans le 
as purement 
lassique.Le premier terme, une for
e positive, est le gradient de pression additionnel 
réé par la
ourbure d'espa
e. Cette for
e, est induite par la 
hute de la densité dans le vent (Fig. 3.8).Le deuxième terme, une for
e positive aussi, est induit par l'état relativiste de la matière prèsdu trou noir. Il représente l'in�uen
e de la température relativiste sur la dynamique. Ce termemontre l'a

roîssement de l'e�
a
ité du transfert de l'énergie thermique en énergie 
inétiqueave
 la température. Ces deux for
es positives additionnelles expliquent la possibilité deformation de vent même lorsque � > 3=2.3.8.2 Comparaison ave
 le vent à indi
e polytropique 
onstantL'originalité de notre modèle est l'équation d'état ave
 l'indi
e polytropique e�e
tif va-riable. La plupart des modèles de vents et de jets autour des objets 
ompa
ts (Mi
hel 1972;Chakrabarti et al. 1996; Chattopadhyay et al. 2004; Das 1999; Daigne & Drenkhahn 2002)utilisent une équation d'état ave
 un indi
e polytropique e�e
tif 
onstant. La 
omparaisonentre les deux types d'équations d'états polytropiques est impératif pour mettre en éviden
eles 
hangements induits par la nouvelle équation d'état sur l'é
oulement. Cette 
omparaisonmontrera aussi l'importan
e d'utiliser 
ette nouvelle équation d'état dans l'étude des ventsrelativistes.Pour le vent à indi
e polytropique 
onstant, les équations de la dynamique et de 
onserva-tion du nombre de parti
ules sont les mêmes que les équations (3.23) et (3.24). Les paramètreslibres sont aussi les mêmes : � et �. La seule di�éren
e est que l'indi
e polytropique e�e
tifest indépendant de la température du �uide. Cette di�éren
e se traduit par un 
hangementdes grandeurs thermodynamiques 
ara
téristiques du �uide : la vitesse du son et l'équationde Bernoulli, qui s'é
rivent :�2s�
onst = � (�� 1)�
(�� 1) + ��
 ; �
 � Pn�0 ; (3.44)E�
onst = �
 �1 + ��� 1�
� �0 : (3.45)Il existe une similitude dans le 
omportement des vents dans les deux modèles unique-ment dans la région asymptotique de l'é
oulement où �e� = � (Eq. 3.10). Par 
ontre, dansla partie basse du vent, la gravité forte fait diminuer la valeur de �e� jusqu'à la limite ul-trarelativiste �e� = �+12 . La diminution de l'indi
e polytropique e�e
tif dans le régimeultrarelativiste donne plus d'e�
a
ité à l'a

élération du vent à la base par rapport au vent
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Fig. 3.11: Comparaison entre le modèle de vent polytropique ave
 un indi
e 
onstant ave
 le modèleave
 indi
e variable pour deux types de 
hau�age : a) � = 1:2 quasi-isotherme et b) � = 1:6 quasi-adiabatique.
lassique ave
 � 
onstante. Ainsi, le fa
teur de Lorentz asymptotique obtenu ave
 notre mo-dèle est plus grand (Fig. 3.11). Au 
ontraire, si nous 
omparons notre modèle ave
 un ventpurement ultrarelativiste ave
 un indi
e polytropique 
onstant �+12 le résultat s'inverse. Ene�et, dans 
e dernier 
as, l'e�
a
ité de l'a

élération est toujours plus élevée (dans toutle vent) que dans le vent 
lassique, même dans la région asymptotique. Ainsi, le fa
teur deLorentz asymptotique obtenu ave
 notre modèle reste plus faible. Ce
i est illustré (Fig. 3.11).Le 
hoix d'un indi
e polytropique 
lassique 
onstant � sous estime la vitesse �nale du vent.Cette di�éren
e diminue quand le 
hau�age diminue et s'appro
he de la valeur adiabatique(� augmentant). Au 
ontraire, le 
hoix d'un indi
e polytropique ultrarelativiste 
onstant �surestime la vitesse �nale du vent. Cette surestimation diminue aussi quand le 
hau�agediminue et s'appro
he de la valeur adiabatique. Cette disparité entre les vents purement
lassiques et ultrarelativistes ave
 le vent à indi
e polytropique e�e
tif (�e�) variable estplus marquée pour les vents purements ultrarelativistes (Fig. 3.11). L'e�et de la gravitérelativiste dans le vent à indi
e polytropique e�e
tif variable est restreint à une petite régionà la base du vent. Cette région à des dimensions de quelques 10 rayons de S
hwarzs
hild.Au-delà de 
ette région, l'indi
e polytropique e�e
tif atteint rapidement sa valeur 
lassiqueet le vent adopte un 
omportement 
lassique (Fig. 3.11).Nous allons maintenant illustrer quantativement, la 
omparaison que nous venons de faireentre les solutions de vents polytropiques ave
 �e� 
onstant et �e� variable pour deux solu-tions ave
 des valeurs de � de 1:2 et 1:6 (Fig. 3.11). Pour 
ela, nous utiliserons une appro
heanalytique dans la limite d'une gravité relativiste. Nous allons prendre la limite � ! 1. Dans
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e 
as, dans la région sub-sonique, l'énergie thermique est de l'ordre de l'énergie de masse� !1 (
as ultrarelariviste). La 
ondition pour que l'a

élération du vent polytropique ave
�e� 
onstant soit plus e�
a
e que 
elui ave
 �e� variable est :d�2dR ����� 
onstant < d�2dR �����variable ; (3.46)Cette 
ondition est réalisée à la surfa
e sonique si :2� 1� �2s j� 
onstant�2s j� 
onstant 12 �1� � > 2� 1� �2s j�variable�2s j�variable 12 �1� � ; (3.47)
e qui est équivalent à : �2s ��� 
onstant < �2s ���variable : (3.48)Cette 
ondition est toujours satisfaite pour un vent purement 
lassique si � > 1. Le modèleave
 un indi
e polytropique variable est toujours plus e�
a
e à a

élérer le vent. Au 
ontraire,pour un vent purement ultrarelativiste, la 
ondition (Eq. 3.48) donne � < 1. De 
e fait, dansle domaine d'appli
ation de l'équation polytropique (Eq. 3.9) � 2 [1; 3℄, le vent purementultrarelativiste est plus e�
a
e.3.9 Appli
ationsNous ne prétendrons pas i
i faire une étude exhaustive des appli
ations du modèle auxvents relativistes en astrophysique. Nous nous limiterons à une 
omparaison au niveau leplus simple possible entre les vents autour des objets 
ompa
ts super massifs, 
omme lesquasars de noyaux a
tifs des galaxies, et les objets 
ompa
ts de masse stellaire, 
ommeles mi
ro quasars. Notre but est d'abord de montrer la possibilité d'appliquer des modèlesd'é
oulement sphérique thermique aux vents fortement a

élérés (
 > 2) autour de 
es objets
ompa
ts. Nous allons aussi analyser les e�ets de la masse 
entrale sur le vent. Dans le 
asdes quasars super massifs, les masses 
ara
téristiques sont de l'ordre de 109M� (voir Wang &Zhang 2003). Les masses typiques des mi
ro quasars sont de l'ordre de 10M� (voir Mirabel& Rodriquez 1998).L'appli
ation du modèle à des vents relativistes réalistes nous impose des 
onditionslimitant l'espa
e des paramètres libres du modèle. La température initiale dans le vent doitêtre au maximum de l'ordre de 10 fois la température de masse (T = 1012 K pour lesprotons et T = 109K pour les éle
tron). Cette 
ondition impose une distan
e minimaleentre la surfa
e de S
hwarsz
hild et la surfa
e sonique de l'ordre de 6:5 rG don
 �min � 0:15,pour un indi
e � entre 1 et 5=3. Pour une distan
e plus petite, la température de la 
ouronnedevient irréaliste. En e�et, elle dépasse largement 100 fois la température de masse. Ce
i, rendimpossible l'appli
ation de l'approximation hydrodynamique à un seul �uide dans laquelleles e�ets d'annihilation et de 
réations sont négligés. Pour 
hoisir � dans le modèle et pour
on�ner le 
hoix de �, nous avons 
her
hé à obtenir des fa
teurs de Lorentz asymptotiques
ara
téristiques des objets 
ompa
ts (
 � 5) pour di�érentes valeurs de � pour � = 0:155.Le graphique (Fig. 3.12) montre que la valeur optimale de � est pro
he de la valeur isotherme(� = 1:09). La température initiale (Fig. 3.14) dans 
e vent est de T � 1012 K dans le 
as
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Fig. 3.12: a)Tra
é du fa
teur de Lorentz, b) tra
é de l'énergie thermique normalisée à l'énergie demasse en fon
tion de la distan
e normalisée au rayon de S
hwarzs
hild rG, pour un paramètre de
ourbure � = 0:155 et trois types de 
hau�age : � = f 1:09; 1:4; 1:5 g.d'un �uide de protons et de T � 109K dans le 
as de �uide de positrons-éle
trons. Ene�et, 
ontrairement aux vents quasi-adiabatiques, l'énergie thermique dans les vents quasi-isothermes 
hute d'une manière monotone sans que sa valeur à la surfa
e de la 
ouronnene soit trop élevée ( Fig. 3.12). De 
ette façon, l'énergie déposée en 
ontinue dans le vent,même dans la région supersonique, donne plus d'e�
a
ité dans l'a

élération du vent ave
des températures initiales réalistes (Fig. 3.13). Le 
omportement quasi-isotherme, peut seproduire dans la région sub-sonique où le vent reste optiquement épais, puisque dans 
etterégion l'intensité du rayonnement est assez élevée (Frank et al. 1995) et la densité forte. Don
,la partie sub-sonique du vent peut être 
hau�ée par l'absorption du rayonnement émis à labase de la 
ouronne qui se refroidit (Das 2000; Tarafdar 1988). Pour la partie supersonique,optiquement min
e, le 
hau�age peut se produire par une dissipation de fragments du 
hampmagnétique désordonné emporté dans le vent à partir la 
ouronne (Heinz & Begelman 2000).En plus la 
ondu
tivité dans 
ertains 
as peut devenir anormale dans l'é
oulement et induirede la re
onne
tion magnétique et don
 de la dissipation de l'énergie magnétique qui permetde 
hau�er l'é
oulement.D'autre part, le 
hau�age du vent 
oronal peut être induit par la turbulen
e. Cette tur-bulen
e peut être 
réée par l'intéra
tion entre 
e vent de 
ouronne et le vent de disque
omme dans le modèle du 
hau�age de jet axial de Renaud & Henri (1998). Si dans larégion de formation des é
oulements relativistes, la vis
osité est anormale, i.e d'origine tur-bulente, 
ela augmentera le degré de liberté dans l'é
oulement et don
 diminuera l'indi
epolytropique e�e
tif, 
e qui 
orrespond don
 à une augmentation du 
hau�age dans le jet(Roussev et al. 2003).Cependant, le vent quasi-isotherme présente un problème. La température asymptotiquedans le vent, de l'ordre de 5 � 1010K, reste élevée (Fig. 3.13) par rapport aux températures



3.9. Appli
ations 79observées dans les vents relativistes qui est de l'ordre de 106 à 108K. Ce problème est lemême que pour le vent solaire (Parker 1960a) où le vent purement thermique est in
apable àreproduire les vitesses observées à 1UA, sans que la température initiale ne soit trop élevée.La solution à 
e problème peut être, 
omme dans les modèles de vent solaire, de prendreun 
hau�age variable dans le vent. En e�et, nous pouvons 
onsidérer un é
oulement quasi-isotherme à la base et pro
he du régime adiabatique dans la région asymptotique pour quela température puisse 
huter rapidement dans la région asymptotique.
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Fig. 3.13: Tra
e de la température dans le vent b) proton-éle
tron en fon
tion de la distan
enormalisée au rayon de S
hwarzs
hild pour � = 1:55 et � = 1:09; 1:4; 1:55.Revenons maintenant à la 
omparaison entre les vents des objets 
ompa
ts de type qua-sars et de type mi
ro quasars. La di�éren
e entre 
es objets réside essentiellement dans leurmasse. Pour les deux objets, le fa
teur de Lorentz et l'énergie thermique spé
i�que par unitéd'énergie de masse sont les mêmes (Fig. 3.12). En e�et, 
es deux grandeurs ne dépendent quedu 
hau�age dans le vent (�) et de la distan
e relative entre le trou noir et la surfa
e sonique� = r?=rG. Elle ne dépend ni de la masse de l'objet 
entral ni du taux de perte de masse(Fig. 3.12). La seule di�éren
e entre les deux solutions, lorsque la masse de l'objet 
entral etla perte de masse 
hange, réside dans la densité et les é
helles dans le vent. Pour analyserla di�éren
e entre les deux objets, nous avons tra
é, (Fig. 3.14) la densité normalisée à unedensité n0 (n0 est un paramètre libre). Le 
hoix de la perte de masse dans le vent est prispour que les densités normalisées initiales dans le vent des deux objets soient égales. En e�et,nous supposerons que la physique à la base du vent reste la même dans les deux objets.Pour la solution de type quasar le taux de perte de masse est de _Mquasar = 10�6 n0 _MEddington =1:41 � 10�6 n0M�=yr, alors que pour le mi
ro quasar _M��quasar = 10�14 n0 _MEddington= 1:41 � 10�22 n0M�=yr. ( Fig. 3.14). Nous pouvons remarquer que lorsque la masse del'objet 
entral 
hange de 109M� à 10M�, les é
helles spatiales rétré
issent ( Fig. 3.14) etprovoquent un abaissement dans le taux de la perte de masse du vent. Ce résultat est 
ohé-rent ave
 l'idée qu'à l'ordre zéro le mi
ro quasar est une variante à petite é
helle des quasars(Mirabel 2003; Fender 2002).
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Fig. 3.14: Tra
é de la température dans le vent 
onstitué en a) de positron-éle
tron, en b) deproton-éle
tron en fon
tion de la distan
e normalisé au rayon de S
hwarzs
hild, pour � = 1:55 et� = 1:09.3.10 Con
lusionNous venons de 
onstruire dans le présent 
hapitre, un modèle de vent relativiste adaptéà l'étude des vents hydrodynamiques radiaux autour des objets 
ompa
ts. Pour analyser lesé
oulements relativistes, nous avons élaboré un nouveau type d'équation d'état polytropiqueamélioré (Eq. 3.9) ave
 un indi
e polytropique e�e
tif variable. Pour 
ela, nous avons utilisél'équation d'état des �uides en évolution adiabatique donnée par Synge (1957) dans le 
asgénéral (
lassique et relativiste) et nous l'avons généralisée au 
as d'é
oulements polytro-piques. L'indi
e polytropique e�e
tif (Eq. 3.10) qui résulte de l'équation d'état que nousavons élaborée est fon
tion du rapport entre l'énergie thermique et l'énergie de masse. Ilvarie de façon 
ontinue entre le 
as ultrarelativiste (kB T � �0) près de la 
ouronne 
entraleet le 
as 
lassique (kB T � �0) dans la région asymptotique.Nous avons utilisé dans 
e modèle une équation d'état ave
 un indi
e polytropique e�e
tifvariable. Cela, nous a permis de mieux traiter l'e�et relativiste de gravité près d'un trou noirde S
hwarzs
hild sur la thermodynamique du �uide dans l'é
oulement. Ainsi, 
ette équationd'état nous a permis d'analyser ave
 plus de détails les vents hydrodynamiques relativistessphériques.D'un point de vue des 
onditions sur la formation de vent, le modèle suggère que, pourun 
hau�age donné (valeur donnée de �), le vent se forme si et seulement si le rayon soniquese trouve dans l'intervalle : 1�max < r?rG < 1�min : (3.49)Don
, la surfa
e sonique doit être à une distan
e raisonnable du trou noir. Elle doit êtresu�samment loin de la surfa
e de S
hwarzs
hild pour que la gravité à la surfa
e sonique ne



3.10. Con
lusion 81soit pas trop élevée et que le point sonique puisse exister. En e�et, trop pro
he de la surfa
ede S
hwarzs
hild la gravité est tellement élevée qu'il est impossible au �uide de s'é
happer,même si la température devient in�nie. D'un autre 
�té, la surfa
e sonique ne doit pas êtretrop loin de la surfa
e de S
hwarzs
hild, pour que la 
ouronne ne soit pas trop diluée, don
,pour que la température et la pression à la surfa
e sonique ne soient pas trop faibles pourformer le vent.Ce modèle a montré aussi que pour tous les types de 
hau�age allant de l'isotherme(� = 1) à l'adiabatique (� = 5=3) et même au refroidissement jusqu'à (� = 3), la formationdu vent sonique est possible à 
ondition que la gravité à la surfa
e de la 
ouronne soitsu�sament élevée (Fig. 3.4). Un des résultats importants de 
e modèle de vent relativisteest de montrer l'existen
e de vent même pour des indi
es polytropiques plus grand quel'indi
e typique du vent de Parker �� > 32� (Parker 1960a). Ce résultat peut être expliquéde deux façons. La première, en utilisant la notion de tuyère de De Laval (Elle donne unedes
ription globale de l'e�
a
ité de l'a

élération). Nous pouvons montrer que l'e�
a
itédans l'a

élération du vent augmente ave
 la gravité. La deuxième est plus pré
ise, elle
onsiste à analyser les e�ets de la gravité sur les di�érents a
teurs physiques qui entrent enjeu dans la formation du vent. En parti
ulier, l'énergie thermique du �uide augmente ave
la gravité pour permettre au �uide de s'é
happer. Elle induit ainsi un 
hangement de l'étatde la matière 
ara
térisé, dans le modèle, par l'indi
e polytropique e�e
tif qui devient ultra-relativiste. Ce 
hangement de l'état de la matière fait augmenter l'e�
a
ité d'a

élérationdu vent dans la région pro
he de la surfa
e de S
hwarzs
hild. L'a

élération du vent est aussiinduite par la 
hute plus rapide de la densité dans l'é
oulement, 
e qui est dû à la 
ourbured'espa
e 
réée par le trou noir dans la région de formation du vent.Nous avons aussi fait, une 
omparaison entre notre modèle et les modèles de vents ave
 unindi
e polytropique 
onstant. Nous avons trouvé que les modèles ave
 un indi
e polytropique
onstant sont in
apables de reproduire les vitesses et les densités asymptotiques. Cette 
om-paraison montre aussi que les modèles de vent à indi
e polytropique 
onstant qui donnentdes résultats les plus pro
hes de notre modèle sont 
eux ave
 un indi
e 
lassique (5=3 dansle 
as adiabatique). En e�et, les e�ets relativistes de la gravité sur le vent se limitent à larégion 
entrale < 10 rG. De 
e fait, la valeur de l'indi
e polytropique e�e
tif de notre modèle,au-delà de 
ette distan
e 10 rG, devient égale à la valeur 
lassique.Nous avons en�n utilisé notre modèle pour 
omparer les vents des quasars et des mi
ro-quasars. Le résultat obtenu 
onforte l'idée que les é
oulements autour des mi
ro-quasarspuissent être une version à é
helle plus petite des é
oulements autour de leur grand frèresquasars. Dans 
ette appli
ation, nous avons trouvé que les vents adiabatiques sont in
apablesde reproduire des fa
teurs de Lorentz asymptotiques élevés. En e�et, les vents adiabatiquesave
 
1 > 2 né
essitent des énergies internes du �uide dans la 
ouronne d'au moins 100fois l'énergie de masse. Au 
ontraire, un vent quasi-isotherme permet de reproduire des vi-tesses asymptotiques élevées (
 � 5) ave
 des températures initiales relativement faibles(Fig. 3.13) T � 1012K. De 
e fait, la formation de vent relativiste (
 > 2) né
essite d'in
luredes mé
anismes physiques qui peuvent permettre de déposer de l'énergie et de la quantitéde mouvement en 
ontinu dans le vent, 
e qui permet de s'appro
her d'un é
oulement iso-
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hau�age du vent peut être la dissipation des ondes MHD ou la dissipation del'énergie magnétique par re
onne
tion des fraguements du 
hamp magnétique à petite é
helleemporté dans le vent à la base (Heinz & Begelman 2000). Le 
hau�age peut aussi être parla déposition de la quantité de mouvement dans le vent à l'aide du rayonnement émis à labase. Le 
hau�age peut être, en�n, induit par les turbulen
es liées à l'intera
tion du vent dela 
ouronne 
entrale et du vent de disque 
omme dans les modèle de jets à deux 
omposantes(Renaud & Henri 1998).Notons, 
ependant que dans les vents purement quasi-isothermes la 
hute de la tempé-rature est faible. De 
e fait, la température asymptotique reste élevée de l'ordre de 1010Kalors que les températures observées sont plut�t de l'ordre de 108K.La di�
ulté de modéliser les vents relativistes ave
 des modèles purement polytropiquesthermiques est la même que dans le 
as du vent solaire (voir Parker, 1969). Une solutionpossible qui peut résoudre une partie de 
e problème, et qui été proposé pour le vent so-laire, est d'utiliser un modèle hybride ave
 deux parties. Une partie sub-sonique ayant un
omportement quasi-isotherme et une région supersonique ayant un 
omportement quasi-adiabatique. Cela permet au moins d'augmenter l'a

élération dans la partie sub-soniqueave
 des températures initiales 
omme 
elle obtenue dans la solution (� = 1:09). Dans larégion super-sonique, le 
omportement quasi-adiabatique implique que la température 
huteplus rapidement et s'appro
he des températures observées.Ce modèle, purement thermique, ne peut pas modéliser 
omplètement les vents relati-vistes où les mé
anismes magnétiques 
ontribue aussi à la formation de vent et à sa 
ollima-tion. En e�et, 
omme nous l'avons déjà vu les mé
anismes magnétiques peuvent 
ontribuer au
hau�age de l'é
oulement (Heinz & Begelman 2000). Ils 
ontribuent aussi à l'a

élération duvent de disque sur les é
helles du parse
 (Vlahakis & Königl 2004) 
e qui est en a

ord ave
les observations (Sudou et al. 2000). Ces mé
anismes magnétiques peuvent 
ontribuer aussid'une façon indire
te à l'a

élération du jet, par l'a
tion du 
hamp magnétique sur la mor-phologie du jet. Ainsi, le 
hamp magnétique peut ampli�er les e�ets de la tuyère de De lavalsur l'a

élération du vent (même si l'a

élération est thermique). Ce dernier mé
anisme fa-vorise l'a

élération des jets près de l'axe rotation. Dans 
ette région, les énergies thermiquespeuvent être de l'ordre ou plus grandes que les énergies magnétiques. De 
e fait, l'a

élérationpeut être en grande partie thermique. Dans les 
hapitres suivants, nous allons nous intéresseraux jets relativistes magnétohydrodynamiques axiaux à deux dimensions autour des objets
ompa
ts. Ces modèles vont nous permettre de traiter aussi bien l'a

élération thermiqueque magnétique dans le jet et de 
omparer leur 
ontribution dans les di�érentes régions du jet.



Chapitre 4
Modèle analytique de jet relativiste enrotation faible
4.1 Introdu
tion

Ce 
hapitre est 
onsa
ré à l'établissement d'un modèle d'é
oulements relativistes magné-tohydrodynamiques (GRMHD) de �uide magnétisé en rotation faible. L'é
oulement est, i
iaussi, supposé se produire dans la magnétosphère d'un trou noir de S
hwarzs
hild entouréd'un disque d'a

rétion qui l'approvisionne en matière et en énergie (Fig. 4.1, voir paragraphe1.2.3). Nous présentons, dans 
e 
hapitre une extension relativiste du modèle 
lassique autosimilaire selon � de jet formé dans une 
ouronne sphérique 
haude. La méthode auto-similaireest appropriée pour résoudre de façon semi-analytique les équations GRMHD dans le 
as desé
oulements 
oronaux près de l'axe de rotation. En e�et, dans 
es é
oulements, la stru
turedes lignes magnétiques possède une symétrie (
omme dans le 
as quasi dipolaire) que l'onpeut assimiler à une auto similarité selon �. Dans l'élaboration de 
e modèle, nous 
onsidé-rons que les e�ets relativistes liés à la rotation du trou noir et du plasma sont faibles. Nousnégligerons don
 les e�ets relativistes de la rotation par rapport à la gravité et aux e�etsthermiques.La généralisation du modèle 
lassique en GRMHD permet d'a

roître son 
hamp d'appli-
ation. Il sera appli
able aussi bien aux jets d'étoiles jeunes TTauri 
lassiques ave
 des vitessesde l'ordre de 400km=s (Gar
ia et al. 2001; Pyo et al. 2002) qu'aux jets des Noyaux A
tifs deGalaxies (AGN) relativistes ave
 des fa
teurs de Lorentz 
 supérieures à 2 (Piner et al. 2003).La transition des jets 
lassiques aux jets relativistes, dans notre modèle, résulte de la masseet des dimensions de l'objet 
entral. En e�et, l'augmentation de la masse ou la diminutiondes dimensions de l'objet 
entral engendre une augmentation de la profondeur du potentielgravitationnel dans la région de formation de l'é
oulement. Parallèlement, l'énergie ther-mique de la 
ouronne va augmenter pour 
ompenser la gravité. D'autre part, la strati�
ationde la pression et de l'énergie thermique vont être réhaussés par le gradient de la gravité. En
onséquen
e, l'a

élération du jet devient plus e�
a
e et peut donner des vitesses relativistesquand la masse de l'objet 
entral devient 
elle d'un objet 
ompa
t.83
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Couronne

Disque d’accrétion

Ligne d’écoulement

Ligne magnétique

Tore interne

Fig. 4.1: S
héma de la formation d'un jet 
oronal qui montre le disque d'a

rétion ave
 le toreprès de la région 
entrale. De 
e tore émerge le jet du disque interne. Le disque alimente aussi une
ouronne sphérique de laquelle émerge le jet axial. Les lignes d'é
oulement sont tra
ées en lignes
ontinues, elles sont dé
alées des lignes magnétiques (tra
ées en lignes dis
ontinues) à 
ause de larotation di�érentielle dans le jet.
4.2 Constru
tion du modèleDans le 
hapitre 2, nous avons introduit les di�érentes grandeurs physiques qui gèrentles l'é
oulements stationnaires et axisymétriques de �uide magnétisé en relativité générale.Malgré les simpli�
ations engendrées par 
es hypothèses de stationnarité et d'axisymétrie,les équations (2.54) à (2.60) qui régissent les é
oulements restent fortement non linéaires et
ouplées. La 
onstru
tion d'un modèle semi analytique de jet, par la résolution exa
te deséquations GRMHD, requiert des hypothèses supplémentaires sur les propriétés de l'é
oule-ment. Les hypothèses que nous utiliserons reviennent à un développement limité au premierordre des grandeurs physiques par rapport à la 
oordonnée de la ligne d'é
oulement A (Eq.2.63) pour une distan
e radiale donnée r. Ces hypothèses restent raisonnables dans le 
asdes é
oulements axiaux auxquels nous nous intéressons. En e�et, le développement limitédes grandeurs physiques se fait près de l'axe polaire où le �ux magnétique A s'annule. Dans
e 
hapitre, nous ne modéliserons que la partie du jet pro
he de l'axe de rotation. Ce
i nouspermettra de négliger 
ertains e�ets liés à la rotation relativiste qui deviennent faibles prèsde l'axe polaire.



4.2. Constru
tion du modèle 854.2.1 Normalisation des grandeurs du modèleEn MHD, il est habituel de dé�nir des grandeurs sans dimensions. L'utilisation des gran-deurs et des é
helles 
ara
téristiques permet de mettre en éviden
e lesparamètres physiquesqui 
ontr�lent le problème dans les di�érentes parties de l'é
oulement. Elles permettent ausside di�éren
ier les di�érents régimes dans le jet (ex. régime dans lequel l'énergie magnétiqueest importanteM2 < 1 et le régime dominé par l'inertie du plasma M2 > 1). Nous allons in-troduire i
i la normalisation des di�érentes grandeurs physiques dans l'é
oulement de �uidemagnétisé. Nous normaliserons les vitesses par la vitesse de la lumière. Toutes les autresgrandeurs seront normalisées par leur valeurs à la surfa
e d'Alfvén (marquées par un indi
e?) le long de l'axe polaire. Ainsi, on dé�nit un rayon, R, et un �ux magnétique, �, sansdimension : R = rr? ; � = Ar2? B?2 ; (4.1)Nous introduirons aussi deux autres paramètres sans dimension qui dé
rivent l'intensitédu potentiel gravitationnel dans le modèle. Le premier, �, est le rapport de l'énergie gravita-tionnelle sur l'énergie 
inétique à la surfa
e d'Alfvén 
ritique. Il est dé�ni 
omme le rapportde la vitesse d'é
happement par rapport à la vitesse du �uide à la surfa
e d'Alfvén le longde l'axe polaire : � = ves
v? =s2GMr?v2? : (4.2)Le deuxième paramètre sans dimension, �, mesure le potentiel gravitationnel dans l'é
ou-lement. Il est dé�ni 
omme le rapport au 
arré de la vitesse d'é
happement à la surfa
ed'Alfvén sur la vitesse de la lumière. C'est aussi le rapport du rayon de S
hwarzs
hild sur lerayon d'Alfvén. � = �ves

 �2 = rGr? = r2GMr? 
2 : (4.3)Ce paramètre 
ontr�le les e�ets relativistes de la gravité sur le jet et, don
, sur la 
our-bure de l'espa
e. C'est un paramètre supplémentaire par rapport au modèle 
lassique. � estinduit par la présen
e de la longueur 
ara
téristique de la 
ourbure d'espa
e-temps (rayon deS
hwarzs
hild). � est identique au paramètre m dans le modèle de vent magnétisé équatorialrelativiste de Daigne & Drenkhahn (2002). Dans la limite d'un espa
e plat (métrique deMinkowski) � = 0 et les e�ets de 
ourbure sont nuls. Dans 
e 
as limite, nous retrouvons lemodèle 
lassique de Sauty & Tsinganos (1994).L'introdu
tion de 
e nouveau paramètre, dans le modèle, induit de nouvelles 
ontraintes.La distan
e entre la surfa
e d'Alfvén et l'objet 
entral est imposée par le 
hoix de � (Eq.4.3). Elle n'est plus une grandeur libre 
omme dans le modèle 
lassique. De même, la vitessedu �uide à la surfa
e d'Alfvén est donnée par :v?
 = p�� : (4.4)De 
ette relation, il dé
oule une 
ondition sur les deux paramètres libres du modèle pour quela vitesse reste inférieure à 
elle de la lumière :p�� < 1 : (4.5)



86 Chapitre 4. Modèle analytique de jet relativiste en rotation faible4.2.2 Flux magnétiqueDans la normalisation des paramètres du modèle, nous avons introduit le �ux magnétiquesans dimension �. L'hypothèse d'auto-similarité méridionale 
onsiste à imposer une 
onditionsur la stru
ture des lignes magnétiques pour réduire le nombre de variables du modèle à laseule variable R. Ainsi, nous transformerons les équations d'Euler aux dérivées partielles enéquations di�érentielles ordinaires. Pour 
ela, nous devons faire un développement formel de� en fon
tion de �. La solution la plus physique et la plus raisonnable près de l'axe est defaire un développement multipolaire de � :�(R; �) = n=1Xn=1 fn(R) sin2n � : (4.6)
Près de l'axe, la partie dipolaire du développement domine le �ux magnétique, nouspouvons supposer raisonnablement que :�(r; �) = f(R) sin2 � : (4.7)où f(R) est une fon
tion en R, qui dé
rit la 
ollimation du jet. f a été utilisé pour la pre-mière fois dans le modèle auto-similaire selon � de Tsinganos & Low (1986a). Ils ont étudiéle problème du vent solaire magnétisé ave
 une fon
tion f de la forme f / 1 + 1=R. Sous
ette forme f donne la superposition linéaire de deux stru
tures du 
hamp magnétique, unepartie radiale donnée par la 
onstante et une partie dipolaire donnée par 1=R.Pour mieux 
omprendre la signi�
ation de f dans le modèle, nous pouvons 
al
uler l'angleentre le 
hamp magnétique poloïdal et la dire
tion radiale donnée par le ve
teur unitaireradial ~er. Ce
i, nous permet de déduire l'angle d'évasement � (Fig. 4.2) des lignes magnétiquespar rapport au 
as purement radial. Le 
hamp magnétique poloïdal est 
al
ulé à partir del'equation (2.63) de 
onservation du �ux magnétique poloïdal :

Bp = 1$ ~rA ^ ~e' = 0BBB� B? fR2 
os �� h0R B? d fdR sin � 1CCCA ; (4.8)
où h0 est la 
oubure de l'espa
e dé�nie au 
hapitre 2, (Eq. 2.37).
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Fig. 4.2: Représentation des ve
teurs unitaires, parallèle ~ek et perpendi
ulaire ~e? aux lignes ma-gnétiques. � est l'angle entre la ligne magnétique poloïdale et le ve
teur de base radial ~eR.Don
, l'angle � (Fig. 4.2) dans le réferentiel FIDO entre le 
hamp magnétique poloïdal~Bp et ~er est : tan� = B�Br = h02 F tan � ; (4.9)ave
 F = d ln fd lnR = � ln�� lnR ����� : (4.10)Nous venons, d'introduire une nouvelle grandeur importante dans le modèle qui est unefon
tion de R. Elle permet de donner le taux de 
ollimation du jet. Si 0 < h0 F < 2, lejet est dans un régime d'expansion moins rapide que l'expansion sphérique. Si h0 F = 2, lejet est dans un régime 
ylindrique, tandis que pour F < 0 le jet est dé
ollimaté. F = 0
orrespond au régime radial. En�n, lorsque h0 F > 2, les lignes magnétiques dans le jet sereferment sur l'axe de rotation.Lorsque h0 ! 1, les e�ets de la 
ourbure deviennent négligeables. F est alors identiqueau F du modèle 
lassique (Sauty & Tsinganos 1994). Il est aussi 
omparable dans la régionasymptotique au paramètre n des modèles de Tsinganos & Low (1989), Tsinganos & Trussoni(1993).Nous pouvons aussi introduire un paramètre supplémentaire, fon
tion de R, qui dé
ritl'expansion de l'é
oulement plus fa
ile à utiliser et à 
omprendre que f . G = $(�)$?(�) est lavariation du rayon 
ylindrique $ ave
 la distan
e à l'origine. Le paramètre G est le mêmeque dans le modèle 
lassique. Pour l'introduire, il su�t de faire un développement au premierordre de la se
tion du jet, S = �$2, en fon
tion de �, 
omme nous le faisons pour toutesles autres grandeurs du modèle :S = � $2 = � r2 sin2 � = � r2? G2(R)� ; (4.11)
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 G2(R) = R2f ; (4.12)d'où la relation entre F et G : F = 2 �1 � d lnGd lnR � ; (4.13)4.2.3 Flux du moment 
inétique et 
ourant éle
trique axialUne autre grandeur importante dans 
e modèle est L	A. Elle représente, à un fa
teurprès, le moment 
inétique transporté le long d'une ligne d'é
oulement par unité de �uxmagnétique. Elle exprime aussi bien la perte de moment 
inétique _J , que le 
ourant éle
triquepoloïdal Iz le long de l'axe de rotation (Ma
donald & Thorne 1982),_J = Z ZS Lh0 
 n ~vp dS = B? r2?4 Z �0 L	A d� ; (4.14)Iz = h0 
2 $B' = � 
2 L	A h20h20 ? � G2h20h20 ? � M2h20 ? ; (4.15)où M est le nombre d'Alfvén dé�nie au 
hapitre 2, (Eq. 2.76).Le �ux du moment 
inétique dans les é
oulements est très important. Il nous ren-seigne sur l'e�
a
ité du jet à extraire du moment 
inétique de la 
ouronne. La densitéde 
ourant éle
trique emportée dans le jet nous renseigne sur l'e�
a
ité de la 
ollimationpar pin
ement magnétique du jet (Heyvaerts & Norman 1989; Paatz & Camenzind 1996;Heyvaerts & Norman 2003
). Don
, L	A ré�ète dans l'é
oulement aussi bien la for
e 
en-trifuge que la for
e de pin
ement magnétique toroïdale. Le 
hoix de l'expression de L	A enfon
tion de � est imposé par les propriétés de l'é
oulement et de l'équation Trans�eld (2.75).La 
ondition sur l'é
oulement se porte sur la perte du moment 
inétique qui doit être nulle lelong de l'axe de rotation, L	A(0) = 0. La séparation de variables dans l'équation Trans�eldimpose une 
ondition sur le développement �ni du �ux du moment 
inétique en fon
tion de�. Il doit être développé au premier ordre en �, 
omme pour les autres grandeurs du modèle.Alors, la seule expression possible qui respe
te 
es deux 
onditions est : L	A / �.D'autre part, la présen
e au 
entre d'un trou noir de S
hwarzs
hild impose une nouvelle
ondition inexistante dans les modèles 
lassiques. Cette 
ondition est liée au fait que nousavons supposé que le trou noir ne tourne pas. En 
onséquen
e, le moment 
inétique doit di-minuer dans la 
ouronne et aussi à la surfa
e d'Alfvén, lorsque 
es surfa
es se rappro
hent dutrou noir. En e�et, la perte de moment 
inétique doit diminuer lorsque r? ! rG et doit s'an-nuler dans le 
as extrême où la 
ouronne devient très pro
he de la surfa
e de S
hwarzs
hild.De 
e fait, pour que nous puissions tenir 
ompte de la singularité à la surfa
e de S
hwarz-s
hild, la fon
tion de perte de moment 
inétique, dans le modèle, doit être proportionnelle àla fon
tion de la 
ourbure de l'espa
e à la surfa
e d'Alfvén h0 ? :L	A = h0 ?� r?B? � ; (4.16)



4.2. Constru
tion du modèle 89� est une 
onstante qui dé
rit l'importan
e du freinage magnétique de la 
ouronne del'étoile ou du disque en rotation.Nous dé�nirons, aussi, la densité de 
ourant éle
trique, normalisée par 
2 r?B? :�Iz = h0R sin � B'B? = �� h0 ? h20h20 ? � G2h20h20 ? � M2h20 ? � : (4.17)Cette forme de la densité de 
ourant éle
trique normalisée permet de 
omparer des solutionsde jets 
ara
térisées par des dimensions di�érentes. En e�et, dans l'équation d'Euler, lesdistan
es sont normalisées par rapport à r? et le 
hamp magnétique par B?.4.2.4 Vitesse angulaireLe 
hoix de la vitesse angulaire 
 de rotation des lignes d'é
oulement autour des lignesmagnétiques (Eq. 2.68) dépend du type de rotation à la base du jet dans la 
ouronne oudans le disque. Dans le 
as des jets de disque, la rotation est de type képlérienne (Blandford& Payne, 1982 ; Li et al., 1992 ; Pelletier & Pudritz, 1992 ; Contopoulos & Lovela
e, 1994 ;Fendt & Camenzind, 1996 ; Hujeirat et al., 2003 ; Hujeirat, 2004). Cette fon
tion de rotationest 
ara
térisée par une singularité sur l'axe. Dans le 
as des jets 
oronaux et des disquesinternes, le problème est di�érent. Cette divergen
e sur l'axe doit être évitée. D'un autre 
�té,la fon
tion de rotation de la 
ouronne doit diminuer de l'équateur au p�le. En e�et, la rotationde la 
ouronne est imposée par la partie interne du disque d'a

rétion, par l'intermédaire deslignes magnétiques fermées. Ces dernières transportent le moment 
inétique du disque versla 
ouronne et freine ainsi la rotation du disque.Ce phénomène est l'inverse, d'un point de vue du transfert de moment 
inétique, de 
equi est 
onsidéré dans 
ertains modèles d'intera
tion entre le disque d'a

rétion et l'étoile
entrale dans les TTauris 
ara
térisées par une grande vitesse de rotation. En e�et, dans 
esmodèles, le 
ouplage magnétique entre l'étoile et le disque d'a

rétion permet le transfert dumoment 
inétique de l'étoile au disque d'a

rétion. De 
e fait, 
e 
ouplage empê
he l'étoiled'atteindre la vitesse de rotation de rupture (Königl, 1991 ; Cameron & Campbell, 1993 ;Wang, 1995 ; Bouvier et al., 1997 ; Romanova et al., 2002). Dans les 
ouronnes autour destrous noirs de S
hwarzs
hild (un trou noir qui ne tourne pas) le problème s'inverse, puisquela rotation de la 
ouronne ne peut être alimentée en moment 
inétique que par le 
hampmagnétique qui est an
ré dans le disque.Dans notre modèle, la disque d'a

rétion alimente la 
ouronne en matière par l'intermé-diaire des lignes magnétique fermées. Ce
i est équivalent aux modèles d'a

rétion dans lesTTauri (Camenzind, 1990 ; Shu et al., 1994 ; Li et al., 1996 ; Romanova et al., 2002). Pour
es raisons, la fon
tion de rotation que nous allons prendre est 
elle du modèle 
lassique maisave
 une 
orre
tion relativiste. Cette 
orre
tion est la même que pour la perte du moment
inétique (Eq. 4.16) : 
 = �h0? v?=r?p1 + Æ� ; (4.18)



90 Chapitre 4. Modèle analytique de jet relativiste en rotation faible4.2.5 Le nombre d'AlfvénNous allons maintenant faire une séparation de variable en (R; �) du nombre d'Alfvèn.Pour déterminer la forme en � du nombre d'Alfvén, il su�t d'é
rire son expression à lasurfa
e d'Alfvén 
ritique. : M2? = h20;? �1� x2A� ; (4.19)où x2A nous renseigne sur l'in�uen
e du 
ylindre de lumière sur l'é
oulement à la surfa
e d'Alf-vén 
ritique. L'expression de xA est déterminée à partir de l'équation (2.85) en remplaçantla vitesse angulaire 
 par sa fon
tion (Eq. 4.18) nous obtenons :x2A = �� v?
 �2 �1 + Æ � ; (4.20)La partie en � du nombre d'Alfvén est liée à l'existen
e du 
ylindre de lumière (1� x2A). Larelation (4.19) exprime la déviation de la surfa
e d'Alfvén 
ritique par rapport à la symétriesphérique, sous l'in�uen
e du 
ylindre de lumière. Cette déviation devient importante dansle modèle, lorsque la vitesse de rotation dans le jet devient relativiste, � v?
 >> 0.La séparation de variable que nous obtenons dans le modèle est don
 pour l'instant :M2 = �1� x2A�M2(R) ; (4.21)A la surfa
e d'Alfvén, R ! 1, nous obtenons de l'Eq. (4.19), M(R) = h20;?.Remarque : Nous serons amenés au paragraphe (4.2.11) à négliger totalement les e�etsdu 
ylindre de limière et à prendre �nalement M2 = M2(R) ave
 x2A ! 0.4.2.6 La densitéLe 
hoix de la fon
tion de densité, est imposé par le développement au premier ordre en �des for
es dans l'équation de la dynamique (Eq. 2.54). Suite au 
hoix de la fon
tion de la vi-tesse angulaire (Eq. 4.18), la for
e 
entrifuge dans le modèle est v2'$ / 
2 / 1= (1 + Æ �). Ce
ioblige à prendre une fon
tion de la densité d'enthalpie sous la forme nw = n(R)w?(1 + Æ �).Nous utilisons la dé�nition du nombre d'Alfvén (Eq. 2.76) et la 
ondition de variables sépa-rables sur (R; �), pour trouver : n = w?w n? (1 + Æ �)M2(R) : (4.22)Don
, le paramètre Æ dé
rit la déviation de la symétrie sphérique de la densité. En par-ti
ulier, si Æ > 0, la densité augmente lorsqu'on s'éloigne de l'axe de rotation et si Æ < 0, ladensité dé
roit lorsqu'on s'éloigne de l'axe de rotation 
omme dans le modèle 
lassique.



4.2. Constru
tion du modèle 914.2.7 Perte de masseLe taux de perte de masse dans le modèle peut être traité 
omme le �ux magnétiquepuisque le �ux de masse réel, 	, le long d'une ligne d'é
oulement est fon
tion du �ux ma-gnétique A (Eq. 2.65). La seule fon
tion dont nous avons besoin pour déterminer la pertede masse dans le modèle est le �ux de masse par unité de �ux magnétique, 	A. En e�et, laperte de masse d'un jet de se
tion S est donnée par :_M = Z ZS mh0 
 n~vp d~S = m 	(Aout) � 	(0)2 ; (4.23)ave
 	(A) = R A0 	A dA.Le 
hoix de la fon
tion de 	A est déduite de l'équation (2.76) à partir de la fon
tion dela densité enthalpique et du nombre d'Alfvén :	A = M2 n4 � w=
2 = h0;?q(1� x2A)s�4� n?w?=
2�p1 + Æ � : (4.24)Il apparaît que 	A di�ère très peu de 
elui du modèle 
lassique. La seule di�éren
e est induitepar la déformation de la surfa
e d'Alfvén 
ritique sous l'e�et du 
ylindre de lumière (xA) etla 
ourbure de l'espa
e h0. Cependant, dans la suite, nous négligerons l'e�et du 
ylindre delumière (rotation lente), don
, seule la 
ourbure interviendra.Après intégration de l'équation (Eq. 4.24) nous obtenons, � = h0;?s�4� n?w?=
2� 23 �Æ � �2 v2?
2 � "�1 + �Æ � �2 v2?
2 � �� 32 � 1# : (4.25)Don
, la perte de masse dans le jet de se
tion S dont la ligne d'é
oulement extérieure estdonnée par Aout est obtenue à partir des équations (4.24) et (4.23) et de la fon
tion de densité(Eq. 4.22)_M = 2 �4 � r2G� 13�3=2� �Æ � �2 v2?
2 � p1 � � "�1 + �Æ � �2 v2?
2 � �out� 32 � 1#M2(R) 
? ww? nmpart : (4.26)mpart est la masse des parti
ules qui 
onstituent le �uide. Dans le 
as d'un �uide pro-tons - éle
trons mpart = mproton. Dans le 
as d'un �uide de pairs de positron - éle
tronmpart = mele
tron.Dans l'équation (4.26), il apparaît que la perte de masse diminue lorsque le 
ylindre delumière se rappro
he de la surfa
e d'Alfvén 
ritique x2A ! 1. En e�et, lorsque x2A ! 1, lerégime du jet se rappro
he d'un régime purment éle
tromagnétique dans lequel le �ux de lamatière dans le jet devient faible. Cependant, du fait que nous allons négliger dans la suiteles e�ets du 
ylindre de lumière sur l'é
oulement, le terme en x2A dans l'Eq. (4.26) sera aussinégligé.
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inétiqueLe moment 
inétique transporté le long d'une ligne d'é
oulement dans le jet est 
al
uléeà partir des Eqs. (4.16) et (4.24) :L = � r? 
? v? w?
2 �p1 + Æ � 1p1� x2A : (4.27)4.2.9 EnergieL'énergie est 
al
ulée à partir de l'équation de 
ontinuité à la surfa
e d'Alfvén (2.86)E = L
$2? h20?
2 = h0;?
?w? 1p1� x2A ; (4.28)L'énergie de Bernoulli augmente vers l'extérieur du jet. Elle atteint son maximum pourles lignes d'é
oulement dont le 
ylindre de lumière est très pro
he de la surfa
e d'Alfvén(x2A ! 1). Cette augmentation est due à la 
ontribution du �ux de Poynting, qui devientplus important lorsque on s'éloigne de l'axe de rotation et que l'on s'appro
he du 
ylindrede lumière. En e�et, la position du 
ylindre de lumière dans le jet nous renseigne sur la
ontribution de l'énergie éle
tromagnétique dans le jet par rapport à l'énergie thermique.Les é
oulements 
ara
térisés par x2A ' 1 sont dans un régime purement éle
tromagnétique.La 
ontribution de l'énergie thermique dans le modèle est obtenue à partir de l'équation(4.28) et de l'équation du fa
teur de Lorentz (2.81) :h0
 w = h0;?
?w?q1� x2A� M2 � h20M2(1� x2A)� h20 + h20; ?G2 x2A� ; (4.29)Le �ux de Poynting est obtenu à partir de l'équation (2.79) :EPoynting = � h0 $
	A B' = �x2A h0;?
?w? 1p1� x2A � h20 � h20; ?G2M2 (1� x2A)� h20 + h20; ?G2 x2A� :(4.30)Nous pouvons voir dire
tement des Eqs. (4.29) et (4.30) que la 
ontribution relative del'énergie magnétique à l'énergie hydrodynamique (thermique) est proportionnelle à l'e�etdu 
ylindre de lumière xA. Par 
onséquent, la 
ontribution du �ux de Poynting devientnégligeable lorsque le 
ylindre de lumière s'éloigne à l'in�ni.4.2.10 Equation de fermetureA nouveau le problème de fermeture du système d'équations MHD se pose. Cette di�-
ulté résulte de la 
omplexité et de l'insu�san
e des informations sur les é
hanges d'énergiesdans les é
oulements astrophysiques. La solution la plus répandue à 
e problème est deprendre une équation d'état polytropique, P / n�, ave
 un indi
e polytropique 
onstant(Parker 1963; Mi
hel 1972). Une autre solution possible est de prendre une équation d'étatpolytropique plus élaborée ave
 un indi
e polytropique e�e
tif variable ave
 la température,
omme 
elle que nous avons utilisée pour étudier les vents relativistes autour des objets 
om-pa
ts (Chapitre 3). Ces deux types d'équation d'état imposent un 
omportement thermique
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tion du modèle 93(
hau�age / refroidissement) 
onstant le long de l'é
oulement (isotherme � = 1 ou adia-batique �
lassique = 5=3 et �relativiste = 4=3). Elles sa
ri�ent, ainsi, les informations sur lespropriétés énergétiques de l'é
oulement. D'autre part, nous avons montré dans le 
hapitre 3que le modèle de vent thermique polytropique ne pouvait pas reproduire les vitesses asymp-totiques observées dans les vents relativistes. En e�et, nous avons trouvé que la formation desvents thermiques relativistes né
essite des températures initiales plus élevées que l'énergiede masse (Cf. aussi Parker 1963).Dans 
e 
hapitre, nous allons suivre une appro
he di�érente, le 
hau�age dans l'é
oule-ment sera déterminé, non plus a priori 
omme dans les modèles pré
édents, mais a poste-riori. Le taux du 
hau�age sera déterminé d'après la dynamique dans le jet et la stru
turedes lignes d'é
oulement du jet (Low & Tsinganos 1986a; Tsinganos & Trussoni 1990). End'autres termes, nous utiliserons un 
hau�age ave
 une distribution adéquoite dont la va-riation ave
 la latitude va permettre la séparation des variables en (r; �). La variation du
hau�age le long des lignes d'é
oulement sera déduite après 
al
ul des solutions du modèle.L'intérêt d'utiliser une équation d'état sous une forme générale est d'éliminer les 
ontraintesimposées par la forme polytropique et d'avoir un 
hau�age di�érent d'une ligne d'é
oulementà une autre.La pression dans le modèle est, 
omme pour toutes les autres grandeurs physiques dumodèle, développée au premier ordre :P = 12
?2 n?w?
2 v?2�(R) (1 + ��) + P0 : (4.31)où �(R) est la pression sans dimension fon
tion de R. Le paramètre � est une 
onstantedu modèle, elle donne la variation de la pression dans la dire
tion transverse aux lignesd'é
oulement. P0 est une 
onstante arbitraire que l'on prendra égale à 0 le plus souvent.Sous 
ette forme générale, l'équation (4.31) peut 
ontenir di�érents pro
essus de 
hauf-fage dans le �uide, thermique, radiatifs et aussi les mé
anismes de 
hau�age par les ondesalfvéniques (Meliani D.E.A 2001) ou la turbulen
e (Roussev et al. 2003). La 
ontribution de
ha
un de 
es mé
anismes dépend des besoins énergétique du jet. Dans le 
as où nous suppo-sons que la pression dans le modèle est seulement due à la pression 
inétique, la températureest donnée par la loi du gaz parfait :T = PkB n = 12 kB 
?2 w?
2 M2� 1 + ��1 + Æ � : (4.32)Cependant, 
omme nous l'avons dit auparavant, la pression dans 
e modèle ne se réduit pasà la pression 
inétique. De 
e fait, la température dé�nie dans l'Eq. (4.32) représente plut�tune température e�e
tive du jet. Nous allons dis
uter de 
e problème de façon plus détailléedans le paragraphe (5.5.2).4.2.11 Forme de la surfa
e alfvéniqueMaintenant que les expressions des di�érentes grandeurs physiques sont déterminées enfon
tion du �ux magnétique �, il nous reste une dernière hypothèse fondamentale à poserpour �nir la 
onstru
tion du modèle. L'hypothèse porte sur la forme de la surfa
e d'Alfvén
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hoisirons sphérique 
omme dans les modèles de jets auto-similaires en altitude(Vlahakis & Tsinganos 1998), a�n de séparer les variables (R; �) dans l'équation de la dyna-mique. Cette forme de la surfa
e d'Alfvén est raisonnable près de l'axe polaire, 
ar la gravitéy est élevée et le vent s'é
happe essentiellement thermiquement de la 
ouronne, initialementsous forme de vent sphérique.D'un autre 
�té, il a été démontré par Tsinganos et al. (1996), que les surfa
es 
ritiquesdans les modèles auto-similaires sont toujours des surfa
es d'auto-similarité (dans notre 
asune fon
tion de R). Ce
i, a d'abord été démontré dans le 
as des modèles d'é
oulements auto-similaires radiaux (Blandford & Payne 1982). En e�et, dans 
es é
oulements, les seules ondes(Alfvén et magnétosoniques) qui peuvent se propager dans le jet sont 
elles dont le ve
teurd'onde est perpendi
ulaire aux surfa
es d'auto-similarités (voir l'annexe C de Vlahakis &Königl, 2003). D'un autre 
oté, toutes les simulations montrent que près de l'axe de rotation,la surfa
e alfvénique 
ritique a une forme quasi sphérique (Sakurai, 1985 ; Bogovalov &Tsinganos, 1999 ; Ustyugova et al., 1999). Même dans le vent solaire, les données d'Ulyssesuggèrent une surfa
e sphérique (Lima et al. ; 2004)Le nombre d'Alfvén n'est alors qu'une fon
tion de R, M2(R). Ce
i nous oblige à négligerles e�ets du 
ylindre de lumière dans le modèle. En e�et, dans l'équation (2.83) la déformationselon � de la surfa
e d'Alfvén 
ritique est due à l'in�uen
e du 
ylindre de lumière xA. Ce
irevient à supposer que la rotation ne devient jamais relativiste dans le jet :
xA = 
$h0 ? 
 = � v?
 r �1 + Æ � ! 0 : (4.33)

Le fait de négliger les e�ets du 
ylindre sur la partie du jet que nous modélisons, nousoblige à restreindre notre étude aux jets relativistes près de l'axe de rotation. Dans 
etterégion, les énergies dominantes sont l'énergie gravitationnelle et l'énergie thermique. Ene�et, le rapport entre le �ux de Poynting (Eq. 4.30) et l'énergie thermique (Eq. 4.29) dansl'équation de Bernoulli, est proportionnel à x2A. De 
e fait, lorsque nous appro
hons de l'axede rotation la 
ontribution du �ux de Poynting dans l'a

élération du jet devient négligeable.Négliger les e�ets du 
ylindre de lumière n'a�e
te à priori pas le type de 
ollimation dansle jet. En e�et, la 
ollimation peut résulter soit des for
es magnétiques soit du gradient depression. Cependant, lorsque nous négligeons près de l'axe de rotation les e�ets du 
ylindrede lumière, nous négligeons aussi la partie de la for
e de séparation de 
harge (�e ~E 
réé par larotation dans le jet) proportionnelle à x2A. Comme 
ette for
e a une a
tion de dé
ollimationdu jet, nous 
ommettons une erreur de l'ordre de x2A sur l'équilibre des for
es perpendi
ulaireaux lignes magnétiques. Cependant, 
ette erreur tend vers zéro près de l'axe, 
e qui rendl'utilisation de 
e modèle pour modéliser la partie du jet près de l'axe de rotation raisonnable.Nous allons revenir dans les se
tions suivantes pour dis
uter ave
 plus de détails sur la
ontribution de 
ette for
e de séparation de 
harge dans la dé
ollimation du jet, puisque latotalité de la for
e éle
trique ne peut être négligée en relativité.



4.3. Cylindre de lumière 954.3 Cylindre de lumière4.3.1 La surfa
e du 
ylindre de lumièreComme, nous l'avons vu dans 
e modèle, nous allons négliger les e�ets relativistes dela rotation sur les é
oulements. En 
onséquen
e, nous allons restreindre notre étude auxé
oulements qui restent toujours à l'intérieur du 
ylindre de lumière. En plus, nous 
onsidé-rerons que les e�ets du 
ylindre de lumière sur le jet sont négligeables. Nous 
onsidéreronssoit que le 
ylindre de lumière est à l'in�ni, soit que le 
ylindre de lumière existe mais qu'ilest su�samment loin de la région 
entrale que nous modélisons. La surfa
e du 
ylindre delumière est dé�nie par 
$h0? 
 = 1, don
, dans notre modèle, l'équation qui donne la forme dela surfa
e du 
ylindre de lumière est déterminée à partir de l'Eq. (4.33) :
x2AG2 = 1) �2 v2?
2 �1 + Æ � G2 = 1 ; (4.34)Les lignes d'é
oulement dans le jet qui traversent la surfa
e du 
ylindre de lumière à unedistan
e radiale R sont 
elles qui véri�ent la 
ondition suivante :� = 1�2��2 G2(R) � Æ ; (4.35)

Nous avons représenté (Fig. 4.3), la forme de la surfa
e du 
ylinder de lumière dans le
as d'une rotation solide et d'un jet for
e-free, en (a) pour des lignes magnétiques dipolaires,G2 / R3, en (b) pour des lignes en expansion sphérique, G2 / R2, et en (
) pour uneexpansion paraboloïdale, G2 / R. Nous remarquons que plus l'expansion des lignes ma-gnétiques est importante plus les lignes traversent plus rapidement le 
ylindre de lumière.Pour 
es exemples nous avons pris � = 1, Æ = 1, � = 0:1 et � = 1. Ils ne s'agit pas desolutions exa
tes des équations mais simplement de di�érentes 
on�gurations géométriquesqui illustrent notre propos.La 
ondition sur l'existen
e de la surfa
e du 
ylindre de lumière pour une solution dejet donnée, est que l'expansion maximale G2max des lignes d'é
oulement dans le jet véri�el'inégalité suivante : �2��2 G2max > Æ : (4.36)
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100 50 0 50 100Fig. 4.3: Forme de la surfa
e du 
ylindre de lumiére en pointillé pour trois stru
tures di�érentesde lignes magnétiques (a) dipolaires, (b) sphériques et (
) paraboloïdales.Les 
onséquen
es de 
ette 
ondition sont :1. Plus la rotation de jet est importante � >> 0, plus le 
ylindre de lumière est pro
he del'axe de rotation, G2max / 1=�2, plus les lignes d'é
oulement dans le jet vont le traverserplus rapidement. Les e�ets du 
ylindre de lumière ne peuvent pas être négligés dans le
as des jets à forte rotation, � >> 0.2. Les jets 
ara
térisés par une distribution sphérique de la densité Æ = 0, véri�enttoujours, la 
ondition (4.36), don
, le 
ylindre de lumière existe toujours pour 
essolutions. Dans 
es jets, il existe toujours des lignes � (Eq. 4.35) qui traversent le
ylindre de lumière. Au 
ontraire, les jets 
ara
térisés par une forte augmentation dela densité transverse vers l'extérieur ont très peu de 
han
e de traverser le 
ylindrede lumière. L'augmentation de la densité alourdie les lignes d'é
oulement extérieureset, de 
e fait, rallentit la rotation des lignes, lorsque on s'éloigne de l'axe de rotation
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 / 1p1 + Æ ��. Dans 
e 
as, le 
ylindre de lumière, s'éloigne de la région 
entrale.3. Dans les é
oulements où il y a expansion des tubes de �ux asymptotiquement, F1 < 2,toutes les lignes d'é
oulement traversent à un moment donné le 
ylindre de lumière.Cependant, la position du 
ylindre de lumière dépend des paramètres libres �; �; �.4. Dans le 
as 
lassique des jets d'étoiles jeunes � � 10�5, le 
ylindre de lumière peuttendre vers l'in�ni. Cela dépend aussi de la rotation des lignes d'é
oulement � et dupoids de la matière emportée le long des lignes d'é
oulement éxternes.4.3.2 For
e de séparation de 
hargeLorsque nous négligeons les e�ets du 
ylindre de lumière dans l'é
oulement, nous pouvonsnégliger automatiquement la for
e éle
tromagnétique liée à la dissipation de Joule dans lejet, ~v
 �~je � ~E� � 1, (voir Annexe B) au moins pour les lignes d'é
oulement près de l'axede rotation.Par 
ontre, pour la for
e de séparation de 
harge, �e ~E, le problème est di�érent. Celle-
ia deux 
omposantes dont les expressions sont :fRsep:
harge = �eER = � B2?4�G4 h20; ?h0 F2 x2AG2 sin2 � � h204 � 2 dFdR + F 2R + 2F � 8h20R �+ 1R (1 + Æ �) �h20F 24 � 1��+ B2?4�G4 h0; ?h0 F2 �2 v2?
2 R sin2 � 2 + Æ �(1 + Æ �)2� ; (4.37)f �sep:
harge = �eE� = ( B2?4�G4 �h0; ?h0 �2 x2AG2 sin � 
os � � h204 � 2 dFdR + F 2R + 2F� 8h20R � + 1R (1 + Æ �) �h20F 24 � 1��+ B2?4�G4 �h0; ?h0 �2 �2v2?
2 sin � 
os � 2 + Æ �(1 + Æ �)2) ; (4.38)�e ~E ne peut pas être négligé 
omplétement, même pour les solutions dont les lignesd'é
oulement sont loin du 
ylindre de lumière. En e�et, 
ette for
e n'est pas négligeable prèsde l'axe. Ce
i est induit par la dimension 
ara
téristique transverse dans le jet qui est L = $et par la divergen
e du 
hamp éle
trique qui est proportionnelle à la séparation de 
harge :�e / ~r � ~E / 
$
L / 

 . Don
 près de l'axe de rotation �e ne s'annule pas, même si le
ylindre de lumière est à l'in�ni, tant que la vitesse de rotation dans le jet reste importante.Dans la 
onstru
tion du modèle, nous avons pris en 
onsidération la partie de la for
e deséparation de 
harge �e ~E qui ne s'annule pas lorsque le 
ylindre de lumière tend vers l'in�nixA ! 0. �eER ' B2?4�G4 h0; ?h0 F2 �2 v2?
2 R sin2 � 2 + Æ �(1 + Æ �)2 ; (4.39)
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2 sin � 
os � 2 + Æ�(1 + Æ�)2 ; (4.40)Ainsi é
rite, 
ette for
e éle
trostatique n'est pas séparable en (R; �). Cependant nouspouvons prendre le développement limité à l'ordre le plus bas de 
ette for
e en �, 
e quinous amène à 
onsidérer le 
as où 2 + Æ �(1 + Æ �)2 tend vers 2.�eER ' 2 B2?4�G4 h0; ?h0 F2 �2 v2?
2 R sin2 � ; (4.41)�eE� ' 2 B2?4�G4 �h0; ?h0 �2 �2v2?
2 sin � 
os � : (4.42)De 
e fait, 
e modèle ne sera appli
able que pour les jets pro
hes de l'axe de rotation, � << 1.Cette possibilité restreint en
ore davantage l'appli
ation de notre modèle à la partie axial.Néanmoins, dans 
e 
as, nous sommes sûrs que le 
ylindre de lumière reste assez loin de lapartie où notre modèle est appli
able.La deuxième possibilité est de ne 
onsidérer que les jets ave
 une faible déviation à lasymétrie sphérique de la densité Æ ! 0. Cependant, 
ette solution limitera l'appli
ation dumodèle aux solutions 
ara
térisées par Æ << 1. En même temps, 
ette deuxième appro
helimite aussi l'appli
ation de notre modèle à la région interne du jet. En e�et, pour Æ ! 0la diminution de la vitesse angulaire 
 dans le jet devient lente, lorsqu'on s'éloigne de l'axede rotation. Le 
ylindre de lumière s'appro
he alors plus de la région axiale. De 
e fait, lestermes des for
es éle
triques, liées au 
ylindre de lumière ne peuvent pas être négligées.4.4 Résumé du modèle4.4.1 Résumé des hypothèses du modèleEn vue de modéliser les jets relativistes, nous avons introduit dans le présent 
hapitreles di�érentes grandeurs GRMHD régissant l'é
oulement d'un �uide magnétisé stationnaireet axisymétrique. L'é
oulement formé dans l'environnement d'un objet 
entral massif nontournant, engendre un potentiel gravitationnel radial et une 
ourbure de l'espa
e donnéepar la métrique de S
hwarzs
hild (Eq. 2.16). Ensuite, nous avons introduit les 
oordonnées(R et�, distan
e radiale et �ux magnétique normalisé) et séparer les variables dans les gran-deurs physiques de l'é
oulement. Nous avons alors fait un développement limité à l'ordre 1en fon
tion du �ux magnétique � pour modéliser l'anisotropie dans l'é
oulement. Ce
i nousa permis de traiter les é
oulements à deux dimensions. Les hypothèses du modèle sont :1. La partie en � dans l'expression du �ux magnétique est similaire à 
elle du �ux ma-gnétique d'un dip�le.2. Nous avons supposé que les e�ets du 
ylindre de lumière sont négligeables. La surfa
ed'Alfvén est sphérique. Le nombre d'Alfvén est don
 seulement fon
tion du rayon :M2(R).3. Le rayon 
ylindrique du jet est proportionnel à la ra
ine du �ux magnétique sansdimension �.
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inétique transporté par unité de �ux magnétique, le long des lignes d'é
ou-lement est proportionnel au �ux magnétique sans dimension �.5. La densité varie de façon linéaire ave
 � d'une ligne d'é
oulement à une autre.6. La rotation di�érentielle varie dans la dire
tion transverse 
omme l'inverse de la densité.7. La pression varie de façon linéaire d'une ligne d'é
oulement à une autre.8. Nous n'avons pris que l'ordre 1 du développement limité de la for
e de séparation de
harge en �.Les hypothèses du modèle sont don
 : � = f sin2 �; (4.43)M2 = M2(R) ; (4.44)$ = Gr? p�; (4.45)L	A = h0 ?� r?B? �; (4.46)
 = h0;? � V?=r?p1 + Æ �; (4.47)
 n = h30;?h0 
? n?M2(R) (1 + Æ �); (4.48)xA = � v?
 r �1 + Æ � ! 0; (4.49)�e ~E ' 2 B2?4�G4 �h0; ?h0 �2 �2v2?
2 0BB� h0h0; ? F2 sin2 �sin � 
os � 1CCA : (4.50)
4.4.2 Les paramètres libres du modèleDans 
e modèle nous avons introduit 5 paramètres libres, un de plus par rapport aumodèle 
lassique (Sauty & Tsinganos 1994). Les paramètres du modèle sont :� � la 
ontribution du potentiel gravitationnel dans le modèle. � est le rapport entrel'énergie gravitationnelle e�e
tive et l'énergie 
inétique poloïdale à la surfa
e d'Alfvén lelong de l'axe polaire.� � l'é
helle spatiale 
ara
téristique autour du trou noir ; Ce nouveau paramètre �, estidentique au paramètrem du modèle de vent magnétisé équatorial de Daigne & Drenkhahn(2002). Il est induit par l'existen
e d'une longueur 
ara
téristique (rayon de S
hwarzs
hild).Cette longueur 
ara
térise la 
ourbure de l'espa
e autour d'un trou noir de S
hwarzs
hild.� � la quantité normalisée du moment 
inétique transporté le long des lignes magnétiquespar unité de �ux magnétique ;� Æ la déviation linéaire à la symétrie sphérique de la densité dans le jet ;� � la déviation linéaire à la symétrie sphérique de la pression dans le jet ;
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hamp de vitesseLe 
hamp magnétique et le 
hamp de vitesse sont déduits à partir des équations ( 2.63),(2.78) et (2.79) dans l'hémisphère nord �0 < � < �2� :Br = B? 1G2 
os � ; (4.51)B� = �h0B?G2 F2 sin � ; (4.52)B' = �B?G2 h0;?h0 h20h20? �G2M2h20? � h20h20? R sin � ; (4.53)vr = v? M2h20?G2 
os �p(1 + Æ�) ; (4.54)v� = �h0v? M2h20?G2 F2 sin �p(1 + Æ�) ; (4.55)v' = h0h0? �v?G2 R sin �p1 + Æ� M2h20? �G2M2h20? � � h0h0?�2 : (4.56)Pour l'hémisphère sud ��2 < � < ��, il su�t de 
hanger le signe de l'expression de B�et 
elle de vr pour véri�er la 
ondition de symétrie par rapport au plan du disque d'a

rétion.Pour alléger le formalisme, nous allons dans 
e qui va suivre utiliser de nouvelles fon
tionsde R, NB et NV qui sont respe
tivement le numérateur de B' et de V' et aussi D qui estleur dénominateur 
ommun. Ces trois nouvelles fon
tions ont la parti
ularité de s'annulersimultanément à la surfa
e d'Alfvén pour assurer la 
ontinuité des 
hamps ve
toriels ets
alaires : NV = M2h20? � G2 ; (4.57)NB = h20h20? �G2 ; (4.58)D = M2h20? � h20h20? : (4.59)(4.60)4.5 Equation de la dynamique dans le modèle4.5.1 Séparation des variables dans l'équation d'EulerA l'aide des expressions des for
es GRMHD dans le modèle (Annexe B), nous pouvonsdeterminer les 
omposantes radiales et méridionales de l'équation de mouvement (2.54). Leséquations sont séparables en � et R, elle s'é
rivent sous la forme :
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X (R) + Y(R) sin2(�) = 0; (4.61)2 sin(�) 
os(�)Z(R) = 0 : (4.62)Pour que 
es équations soient véri�ées quelque soit �, il faut que X (R); Y(R); Z(R) soientnuls simultanément. Nous obtenons :X (R) = d�dR + 2h02 1G4 �dM2dR + F � 2R M2�+ h0?4h04 �R2 M2 � �R2 1h04 M2G4 = 0; (4.63)Y(R) = �R2 d�dR + 2G2 dM2dR � 1h0�2 ��1 + �2R2 N2BD3 � + h20G2 F2 dFdR+ 2R � 1h0�2 M2G2 �2 � F2 � h20 F 24 �+ h20 F2G2R �F 2 � �1 � �Rh02� F � 2h20�h0?2h04 �2 ��2 4R2�+ h20?h02 �M2 Æ+ h0?4h04 �R2 M2G2 + � �RF � 2 �2h20 �G2 NB NVD3+2�2 RG2 h20?h02 (� 1M2 h20N2VD2 + 2N2BD2 + � h0h0?�2 (F � 2)NBD2) = 0; (4.64)Z(R) = D2 dFdR � M2Rh20? F2 �F2 � 1�� F2 h20? dM2dR+ 12R h20h20? �F 2 � F (1 � �Rh20 ) � 2h02�h0?2h04 �2 ��2 4R2�+ Rh20? G2 � �+ 2 �2Rh0?2 � h0?2h02 N2BD2 � h20?2M2 N2VD2 � = 0 : (4.65)Les trois équations que nous venons d'obtenir sont des fon
tions indépendantes les unesdes autres. Elles sont fon
tions des quatre grandeurs physiques 
ara
téristiques du modèle�(R); M2(R); G(R); F (R) et de leurs dérivées. La quatrième équation qui permet de fermerle système est 
elle qui relie F (R) à G(R) (Eq. 4.13)F = 2 �1 � d lnGd lnR � ; (4.66)Pour adapter les Eqs. (4.63 - 4.65) à la méthode d'intégration de Runge-Kutta, nous allonsles réorganiser sous les formes suivantes :Pour la pression :d�dR = � 2h02 1G4 �dM2dR + F � 2R M2�� �h0?h0 �4 1R2M2 �� � � M4h40?G4� : (4.67)Pour la dérivée du nombre d'Alfvén :dM2dR = NMD ; (4.68)
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tion d'expansion :dFdR = NFD : (4.69)où les expressions de NM, NF , D sont les suivantes :D = ��1 + �R2G2�D + �2R2N2BD2 + � h0h0?�2 h20F 24 ; (4.70)NM = + 14h20?M4R �8�1 + �R2G2�� 2F �1 + 2�R2G2�� h20F 2�+� h0h0?�2 M28R ��16�1 + �R2G2��8F �2 ��2 + 8F �R2G2+2h20(1 + �Rh20 )F 2 + h20F 3���h02h0?�2 �4R2F �D�h40?2h02 G2M2 (Æ � �) + � h0h0?�2 12��RG2FM2�M22h20 �R2 �1 + �R2G2�D + �2NBNVD2 �+ �2Rh20?(N2BD2 � h20?2M2 � h0h0?�2 N2VD2)( 2h20?M2 + � h0h0?�2 (F � 2))� �2Rh20 (F � 2)NBD ; (4.71)NF = �M2FRh20? ��1� F2 ���1 + �R2G2�+ �2R2N2BD3 �+ F2 �1� h02F2 ��� 1R � h0h0?�2���1 + �R2G2�+ �2R2N2BD3 + h024 F 2��F 2 � F � 2h20�h0?2h04 �2 ��2 4R2��2R�G2�h20? ���1 + �R2G2� + �2R2N2BD3 + h024 F 2�� �G2h20?2M2h20 F (Æ � �)� �FR2h20 "M22h20? �1 + �R2G2�+ � h0h0?�2 h204 F 2#+ �2h20?  �NBD �2 � NBD ! FD���2Rh20h20? F (F � 2)NBD2 � 4�2Rh20 �N2BD2 � 12M2 h20h20? N2VD2����1 + �R2G2�+ �2R2N2BD3 + h202 F� : (4.72)Dans la limite de la relativité restreinte, lorsque � devient nul don
 h0 = 1, nous retrou-vons les équations du modèle 
lassique de Sauty & Tsinganos (1994). Il est remarquable quele modèle dans la limite sans 
ourbure bien que relativiste donne les mêmes équations quele modèle 
lassique.



4.5. Equation de la dynamique dans le modèle 1034.5.2 L'intégrale de mouvementLa similitude entre le modèle 
lassique et le modèle relativiste suggère l'existen
e, d'uneintégrale du mouvement � (Sauty & Tsinganos 1994). Cette intégrale a l'avantage d'être une
onstante d'énergie dans laquelle la 
ontribution de l'énergie thermique est soustraite. Ellepermet don
 de déterminer la portion du �ux de Poynting utilisée dans l'a

élération initialedu jet.L'expression de la pression dans le modèle en fon
tion de �, donne une variation linéairede la densité d'enthalpie en �. En e�et, la densité d'enthalpie le long des di�érentes lignesd'é
oulement est la même à un fa
teur de proportionnalité près (1 + ��). Cette propriétéde la densité d'enthalpie permet de 
al
uler la 
onstante � en soustrayant à l'ex
ès de densitéde �ux d'énergie le long d'une ligne magnétique extérieure la densité de �ux d'énergie le longde l'axe polaire multipliée par �.Pour obtenir la 
onstante � nous allons faire une proje
tion de l'équation d'Euler le longde d'une ligne d'é
oulement :~v " ~r12 v2
2 + �1 � v2
2� ~r lnh0 + ~rP
2 nw=
2� 1h0 
 w=
2 ~rh0 $
	A B' + 1
2 nw=
2�e ~E� = 0 ; (4.73)La for
e de séparation de 
harge �e ~E est toujours perpendi
ulaire aux lignes d'é
oulement,à 
ause de la 
ondu
tivité in�nie dans le plasma : ~E = �~v ^ ~B
 . De 
e fait, 
ette for
en'in�uen
e pas l'énergie emportée le long des lignes d'é
oulement.Dans la détermination de l'expression de �, nous allons 
onsidérer que les e�ets du 
y-lindre de lumière sont négligeables dans le jet. Ainsi, l'énergie dominante dans l'équation deBernoulli est l'énergie hydrodynamique, h0 
 w. En 
onséquen
e, la 
ontribution et aussi lavariation de �ux de Poynting, h0 $
	A B', le long du jet, restent très faible par rapport à 
ellede l'enthalpie. Don
 dans l'avant dernier terme de l'équation (4.73), nous pouvons 
onsidé-rer, en première approximation, que l'énergie hydrodynamique dans le dénominateur reste
onstante dans l'é
oulement. La nouvelle forme de l'intégrale de Bernoulli dans l'é
oulementest don
 : E = v2?2 E(R)0 + E(R)��1 + Æ � ; (4.74)ave
 E(R)0 = M4h40?G4 + �2� ln (h20)� Z R1 �R2 h20 M4h40?G4 dR+ Z R1 � h0h0?�2 d�dR M2h20? dR ; (4.75)et
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E(R)� = M4h40?R2G2 ��h20 F 24 � 1��+ �2G2 � h0h0?�2 �NVD �2 + 2�2NBD + �2� ln (h20) Æ� Z R1 �R2 h20 " M4h40?R2G2 � h20 F 24 � 1� + �2G2 � h0h0?�2 �NVD �2# dR+ � Z R1 � h0h0?�2 d�dR M2h20? dR : (4.76)E(R)0 est le �ux d'énergie le long de l'axe polaire. Ce terme énergétique est 
onstituéde l'énergie 
inétique, de l'énergie gravitationnelle, de l'intégrale de l'énergie thermique lelong du jet, et �nalement d'un nouveau terme, qui le di�érentie du modèle 
lassique, induitpar la 
ourbure de l'espa
e près du trou noir. Ce nouveau terme est l'intégrale de l'énergie
inétique multipliée par la for
e de gravité. Il devient négligeable loin de l'objet 
entral.Pour mieux 
omprendre la signi�
ation physique des termes de l'énergie thermique dansle jet, nous allons les é
rire sous une nouvelle forme. En e�et, 
haque terme s'é
rit 
omme lasomme de deux 
omposantes : l'enthalpie é
hangée par le �uide le long du jet et le 
hau�agedu jet de la 
ouronne R
 jusqu'au point R.Z R1 � h0h0?�2 d�dR M2h20? dR = w0;total + Z RR
 � h0h0?�2 d�dR M2h20? dR ; (4.77)où w0; total = Z R
1 � h0h0?�2 d�dR M2h20? dR ; (4.78)A�n de donner une signi�
ation à w0; total, il su�t de 
al
uler l'énergie de Bernoulli surl'axe polaire, dans les deux régions limites, près de l'objet 
entral, R ! R
, et asymptoti-quement, R ! 1. E(R)0;
 ' �2� ln (h20) + w0; total ; (4.79)E(R)0;1 ' M41h40?G41 ; (4.80)A la base, l'énergie dominante est l'énergie gravitationnelle et l'énergie thermique, alors,que dans la région asymptotique, l'énergie est dominée par l'énergie 
inétique (en e�et,v1 / M21G21 ). L'utilisation de la 
ondition de 
onservation de l'énergie, le long de l'axe polaire,nous donne simplement le taux de 
onversion d'énergie thermique le long de l'axe en énergie
inétique : ��2� ln (h20) + M41h40?G41 = +w0; total ; (4.81)Don
, le long de l'axe, l'énergie thermique initiale dans l'é
oulement permet, d'une part, au�uide de s'é
happer de la gravité et, d'autre part, d'a

élérer le jet.
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as Æ = 0, le terme E(R)�, représente la déviation à la symétrie sphérique del'énergie transportée dans le jet. E(R)� est 
onstitué de quatre termes : un terme d'éner-gie 
inétique, un terme de �ux de Poynting, un terme d'énergie gravitationnelle, un termed'énergie thermique et �nalement un terme induit par la 
ourbure de l'espa
e près du trounoir. Ce dernier terme est induit par la variation de la gravité le long la ligne d'é
oulement�. Dans le 
as où E(R)� est positif, le jet a un ex
ès d'énergie dans la partie externe. Par
ontre, dans le 
as où E(R)� est négatif le jet a un ex
ès d'énergie le long de l'axe polaire.Pour mieux 
omprendre 
e terme d'énergie transporté en plus le long d'une ligne d'é
ou-lement � du jet, nous allons donner les valeurs dans les deux régions limites : près de l'objet
entral R ! R
 et asymptotiquement R ! 1 :E(R0)� ' + �2� ln (h20) Æ + �w�; total� Z R1 �R2 h2G " M4h40?R2G2 �h20F 24 � 1�+ �2G2 � h0h0?�2�NVD �2# dR; (4.82)E(R1)� ' M41h40?R21G21 �� F 214 � 1��+ �2G21 � 1h0?�2 �NV 1D1 �2 + 2�2NB1D1 ;(4.83)A la base du jet l'énergie dominante est l'énergie thermique ave
 une 
ontribution du �ux dePoynting. Dans notre modèle de jet axial, la 
ontribution du �ux Poynting reste faible dansl'a

élération par rapport à 
elle de l'enthalpie. Dans E(R1)�, le terme de �ux de Poyntingqui reste représente la portion de 
e �ux qui peut 
ontribuer à la 
ollimation du jet.Maintenant revenant à notre but initial, pour déterminer l'intégrale de mouvement �, ilfaut éliminer dans les termes d'énergies E(R)0 (4.75) et E(R)� (4.76), les termes de 
hau�agequi sont identiques à un fa
teur � près. La di�éren
e � = E(R)�� � E(R)0 est une 
onstantedu modèle.� = M4h40?R2G2 ��h20 F 24 � 1� � � R2G2�+ �2G2 � h0h0?�2 �NVD �2 + 2�2NBD+ �2� ln (h20) (Æ � �) � Z R1 �R2 h20 � M4h40?R2G2 �� h20 F 24 � 1�� � R2G2 � + �2G2 � h0h0?�2 �NVD �2# dR : (4.84)Il apparaît dans 
ette équation de �, un nouveau terme intégral qui n'existe pas dans le
as 
lassique. Ce nouveau terme est dû à l'existen
e d'une longueur 
ara
téristique dans lamétrique de S
hwarzs
hild, donnée dans notre modèle par �. Il s'annule lorsque les e�etsrelativistes de la gravité deviennent faibles, � � 0.4.5.3 La signi�
ation du paramètre �� représente, dans le modèle, une forme d'intégrale qui 
ara
térise la variation de l'éner-gie perpendi
ulairement aux lignes d'é
oulement. En e�et, il est dé�ni 
omme la di�éren
eentre l'énergie emportée le long des lignes d'é
oulement extérieures et l'énergie emportée le



106 Chapitre 4. Modèle analytique de jet relativiste en rotation faiblelong de l'axe de rotation. Il donne aussi la portion du �ux Poynting utilisée à la base dujet pour équilibrer la gravité (Sauty et al. 2002). Ainsi, � permet de déterminer l'ex
édentdu �ux de Poynting qui reste dans la région asymptotique du jet. En 
onséquen
e, il donnela densité du 
ourant éle
trique I (4.15) dans le jet qui permet de 
ollimater le jet par lafor
e de pin
ement magnétique toroïdale. Dans le 
as où � < 0, le �ux de Poynting dansla région asymptotique du jet est très faible. De 
e fait, le 
ourant éle
trique qu'il induitreste insu�sant pour 
ollimater le jet sans la 
ontribution d'un 
on�nement par le milieuambiant. Par 
ontre dans les jets 
ara
térisés par � � 0, le �ux de Poynting reste su�santpour permettre au jet de s'auto-
ollimater par la for
e de pin
ement magnétique toroïdale.Dans le 
hapitre suivant, nous allons utiliser � pour 
lasser les solutions de jet selon le typede 
ollimation. En e�et, nous séparerons en deux 
lasses selon l'e�
a
ité de la for
e de Lorentzà 
ollimater le jet. La première 
lasse, � > 0, 
orrespond au 
as des rotateurs magnétiquese�
a
es dans lesquels le rotateur magnétique est 
apable de 
ollimater le jet, � > 0. Ladeuxième 
lasse, � < 0, 
orrespond aux rotateurs magnétiques ine�
a
es pour lesquels lerotateur magnétique n'est pas 
apable de 
ollimater le jet. Dans 
e 
as la 
ollimation du jetne peut se produire que via le gradient de pression (voir Sauty et al., 1999).4.5.4 Les régions extrêmesMaintenant que le modèle est posé, nous allons faire une étude des propriétés du jet dansles deux régions limites. Cela nous permettra de donner l'in�uen
e des paramètres libres dumodèle ave
 des méthodes analytiques. La partie asymptotique permet de déterminer lesparamètres du modèle qui 
ontr�lent la 
ollimation du jet. La région de formation du jetpermet de déduire les paramètres libres du modèle qui ont le plus d'impa
t dans l'a

élérationdu jet.4.5.4.1 La région asymptotiqueDans la région asymptotique lorsque le jet atteint sa vitesse asymptotique v1 et la mor-phologie du jet devient 
ylindrique, les for
es dans la dire
tion radiale deviennent nulles,puisqu'il n'y a plus d'a

élération du jet. Au 
ontraire, dans la dire
tion transverse, troisfor
es 
o-existent et sont en équilibres entre elles. Ces for
es sont le gradient de pressiontransverse, ~fP , la for
e de pin
ement et de pression de la 
omposante toroïdale du 
hampmagnétique, ~fB, et la for
e 
entrifuge, ~fC :~fC + ~fB + ~fP = 0 ; (4.85)Dans la région asymptotique � � 0, les for
es (Annexe A) 
entrifuge fC , magnétique fB etde pression thermique sont données en 
oordonnées 
ylindriques par :fC = 
2 n w
2 v2'$ = B2?4 � G41 ( h20 ?�2$M21 �NV1D1 �2 ) ; (4.86)fB = � 14 � $ �B2' 
os � + dB'd$ $� = B2?4 � G41 (�2�2$�NB1D1 �2) ; (4.87)



4.5. Equation de la dynamique dans le modèle 107fP = dPd$ = B2?4 � G41 ��G21�1 �$	 ; (4.88)Il faut noter, que la for
e 
entrifuge a une a
tion de dé
ollimation du jet alors que lafor
e de pin
ement et de pression magnétique sont des for
es de 
ollimation. Le r�le de lafor
e de pression dépend de la valeur de la pression interne du jet �1 et de la valeur de �.En e�et, dans le 
as d'un jet sur-pressurisé, � > 0; �1 > 0 ou � < 0; �1 < 0, la pressionaugmente vers l'extérieur, alors la for
e de pression aide à la 
ollimation du jet. Dans le 
assous-préssurisé, � < 0; �1 > 0 ou � > 0; �1 < 0, la pression diminue vers l'extérieur, alorsla for
e de pression dé
ollimate le jet.Par 
ombinaison des équations (4.85) et (4.86) à (4.88) nous obtenons :�2�2 �1 = 12G2 " h20?2M21 �NV1D1 �2 � �NB1D1 �2# : (4.89)La deuxième équation qui dé
rit l'équilibre dans la dire
tion transverse dans le jet est 
ellede �. En e�et, elle donne la variation de l'énergie spé
i�que dans le jet entre les lignesd'é
oulement. Dans la région asymptotique R! 1, pour les é
oulements 
ollimatés F ! 2et h0 ! 1, la 
onstante de Bernoulli � s'é
rit :�2�2 = � �2�2 M41h40?G41 + 12G21 �NV1D1 �2 + �NB1D1 �2 : (4.90)On remarque, que le 
omportement asymptotique du jet est dé
rit 
omplètement parla pression asymptotique �1 et les deux paramètres libre du modèle �2�2 et �2�2 . Cesdeux équations (4.90) et (4.89) de 
e modèle sont les mêmes que dans le modèle 
lassique.La seule di�éren
e apparaît dans D;NV etNB dans lesquelles la 
ourbure de l'espa
e à lasurfa
e d'Alfvén h0 ? intervient.4.5.4.2 Condition de formation du jet à la surfa
e de la 
ouronneA la surfa
e de la 
ouronne le nombre d'Alfvén s'annule M2
 ! 0, si l'ouverture du jet estfaible G2
 � 1. Nous pouvons utiliser 
e 
ritère 
omme dé�nition de la surfa
e de démarragedu vent dans la 
ouronne. D'un autre 
oté, la dérivée du nombre d'Alfvén doit être 
ontinuesur 
ette surfa
e. Pour déterminer 
ette 
ondition, à partir de l'équation dans l'annexe A,nous allons prendre les termes les plus importants près de la 
ouronne. Ces termes sont : leterme de la gravité et le terme de la for
e 
entrifuge à la surfa
e de la 
ouronne. On trouve :dM2dR ����
 = �2R
G2
 h0
 h30; ?� �2 (Æ � �)2�2 1R2
 h20; ? � 1�M2
 � h0
h0; ? � 1 + � R2
G2
� � �2R2
 � ; (4.91)A la surfa
e de la 
ouronne M2
 ! 0 dans le dénominateur, pour assurer la 
ontinuitéde la dérivée dM2dR ����
, le terme du numérateur doit s'annuler aussi. Don
 la 
ondition à lasurfa
e de la 
ouronne est : R2
 ! �2 (Æ � �)2�2 (1 � �) ; (4.92)



108 Chapitre 4. Modèle analytique de jet relativiste en rotation faibleCette valeur du rayon de la 
ouronne est une approximation du rayon réel. Il ressemble àla relation obtenue dans la limite 
lassique par Sauty et al. (2002). L'équation (4.92) montreque la quantité �2 (Æ � �)2�2 (1 � �) a un impa
t sur la formation et l'a

élération initiale du jet.Plus la valeur de �2 (Æ � �)2�2 (1 � �) est grande plus la région subalfvénique devient petite. Celainduit une diminution de l'a

élération du jet, puisque la région d'a

élération devient pluspetite (Sauty et al. 2002). La 
ondition pour que la 
ouronne puisse exister est Æ > �. Ene�et, les solutions de jet ave
 Æ � �, sont 
ara
térisées par une énergie thermique insu�santepour équilibrer la gravité à la surfa
e de la 
ouronne. Dans 
e 
as, la 
ouronne ne peut pasexister.4.6 Surfa
es 
ritiquesLes surfa
es 
ritiques 
orrespondent aux régions dans l'é
oulement où la vitesse devientégale à une des vitesses 
ara
téristiques du �uide à laquelle se propage l'information dans le�uide (vitesse de propagation des ondes dans le �uide). Dans les é
oulements MHD, il existedeux types d'ondes, les ondes 
ompressibles (ondes magnétosoniques rapides et lents) et lesondes in
ompressibles (ondes d'Alfvéns). Les ondes d'Alfvén se propagent parallèlement auxlignes d'é
oulement. Les autres se propagent perpendi
ulairement aux lignes magnétiques.Dans le modèle étudié dans le présent 
hapitre, il existe deux surfa
es 
ritiques pour � >0 
omme dans le modèle 
lassique (Tsinganos & Trussoni 1991; Sauty & Tsinganos 1994;Tsinganos et al. 1996). Ces surfa
es sont la surfa
e d'Alfvén et le surfa
e magnétosoniquelente. La surfa
e magnétosonique rapide est rejetée à l'in�nie 
omme dans le 
as du modèlede Blandford & Payne (1982) voir aussi �Bardeen & Bergeer (1978)� des é
oulements auto-similaires radiaux. Cette surfa
e apparaît dans les équations lorsque � < 0 (
f. Sauty et al.,2004)4.6.1 Transition de la surfa
e d'AlfvénLa surfa
e d'Alfvén 
omme nous l'avons déjà remarqué 
orrespond à la surfa
e à laquellela vitesse poloïdale de l'é
oulement devient égale à la vitesse alfvénique. La propriété d'axi-symétrie dans l'é
oulement induit une singularité dans les 
omposantes toroïdales du 
hampmagnétique et de vitesse. Cette singularité apparaît aussi dans les équations de la dynamique.A la surfa
e d'Alfvén, deux 
onditions ressortent de 
ontinuité des 
omposantes toroïdales :G2? = 1 et M2? = h20?. L'autre 
ondition qui peut être déduite à l'aide de la loi de l'H�pitalà la surfa
e d'Alfvén est :NBD ����? = dNBdR ����?dDdR ����? = � F? � 2 + �h20?1h20? dM2dR ����? � �h20? ; (4.93)En utilisant 
ette relation dans les équations de l'a

élération (4.68) et (6.51), nous obtenons
omme 
ondition du passage de la surfa
e d'Alfvén 
ritique, une équation algébrique du



4.6. Surfa
es 
ritiques 109troisième degré de la dérivée du nombre d'Alfvén à 
ette surfa
e :A X3 + B X2 + C X + D = 0 ; (4.94)
X = dM2h20?dR j? � �h20? ; (4.95)

A = h20? F?4 ; (4.96)B = 12 �2 � � h20?8 F 2? + 12 (�? � � 1 )� ; (4.97)C = �2 �F? � 2 + �h20? � ; (4.98)D = ��22 �F? � 2 + �h20? �2 : (4.99)(4.100)Ainsi, nous pouvons déduire la dérivée de la pression sans dimension à la surfa
e d'Alfvén :d�dR ����? = � 2 � 1h20? dM2dR ����? + (F? � 2 ) � � � � �h20? : (4.101)L'équation obtenue (4.94), aux 
orre
tions de la 
ourbure d'espa
e près, est la mêmeque 
elle du modèle 
lassique (Sauty & Tsinganos 1994). C'est une équation 
ubique. D'unpoint vue mathématique, la surfa
e d'Alfvén est une singularité d'ordre supérieur et le point
ritique est un point-étoile. A la surfa
e d'Alfvén, toutes les expansions possibles des lignesd'é
oulement F sont permises, 
ontrairement au 
as de point 
ritique �point-X� où seulesdeux solutions sont permises. Don
, la surfa
e d'Alfvén n'est pas une surfa
e 
ritique dans lesens où elle n'impose pas de 
ondition sur le 
hoix des solutions d'é
oulement qui la traversent(Weber & Davis 1967; Tsinganos & Trussoni 1991; Tsinganos et al. 1996).Cependant, la 
ondition de 
ontinuité à la surfa
e d'Alfvén impose une 
ondition de
ontinuité de la dérivée de l'expansion du jet, F , (Eq. 4.69). En terme plus physique,la 
ondition (4.94) impose que la 
ourbure des lignes d'é
oulement dans le jet soit �nie(Heyvaerts & Norman 1989). Si 
ette 
ondition n'est pas satisfaite, les lignes de 
hamp ma-gnétiques présentent une 
assure sus
eptible de générer des instabilités (Fig. 4.4).
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Région subalfvénique

Région superalfvénique

Ligne magnétique

Surface d’Alvén

Cassure de la ligne

magnétique

Fig. 4.4: Cassure d'une ligne magnétique lorsque la 
ondition de passage de la surfa
e d'Alfvénn'est pas véri�ée.4.6.2 Surfa
e magnétosonique lenteLe deuxième point 
ritique apparaît dans la partie subalvénique du jet, 
'est un point
ritique de type X. Il 
orrespond à l'annulation simultanée des numérateurs NF ; NM et dudénominateur D dans les équations qui gouvernent l'expansion et la dynamique du jet (Eq.4.69) et (Eq. 4.68). L'existen
e de 
e point dans le modèle permet de sele
tionner une solutionunique qui est 
ontinue à la surfa
e d'Alfvén et qui traverse la surfa
e magnétosonique lente(Tsinganos & Trussoni 1991; Tsinganos et al. 1996). Elle nous permet don
 de déterminerdans l'intégration du modèle le fa
teur d'expansion à la surfa
e d'Alfvén F?.4.6.3 Intégration des équations du modèleNous pouvons intégrer les équations de la dynamique du jet (4.67), (4.68) et (4.69) àpartir de la surfa
e d'Alfvén en donnant les 
onditions initiales suivantes :R = 1; (4.102)G2 = 1; (4.103)M2 = 1: (4.104)(4.105)Pour intégrer les équations, il faut également donner les paramètres libres : �; �; Æ; �; � etaussi la pression sans dimension �? à la surfa
e d'Alfvén et le fa
teur d'expansion du jet,F?. Ce dernier, 
omme indiqué au paragraphe pré
édent, est déterminé par la 
ondition dupassage du point 
ritique �point X� de la surfa
e magnétosonique lente. l'intégration este�e
tuée en utilisant la méthode de Runge-Kutta et un sous programme de la bibliothèqueNAG.



Chapitre 5Etude du modèle de jet relativiste àrotation faible
5.1 Introdu
tionCe 
hapitre est dédié à l'exploration des solutions de jets magnétohydrodynamiques rela-tivistes au moyen du modèle 
onstruit au 
hapitre 4. Dans la se
tion (5.2), nous entreprenonsune étude paramétrique. L'in�uen
e de 
haque paramètre libre du modèle �; �; Æ; �; � surl'é
oulement sera analysée. Cette étude est né
essaire pour 
ontraindre le 
hoix des para-mètres libres du modèle que nous allons utiliser dans l'étude des jets. Nous analysons dansla se
tion (5.3) les di�érentes for
es et énergies magnétohydrodynamiques qui 
ontribuent àla formation et à la 
ollimation des jets relativistes. La 
omparaison entre les 
ontributionsdes mé
anismes magnétiques et thermiques dans la 
ollimation s'est révélée fru
tueuse pourdistinguer les di�érents régimes. Dans la se
tion (5.4), nous allons faire une 
omparaisonentre les jets 
lassiques autour des Etoiles Jeunes et les jets relativistes de Noyaux A
tifs deGalaxie obtenues ave
 
e modèle. A la �n, se
tion (5.5), nous appliquerons notre modèle auxjets des AGN. Nous essayerons aussi de faire un 
lassement des AGN d'après l'e�
a
ité dela 
ollimation magnétique.5.2 Etude paramétrique5.2.1 L'e�et du paramètre de la 
ourbure de l'espa
e, �Le paramètre � 
ontr�le les e�ets relativistes de la gravité dans le modèle (Eq. 4.3). C'estle rapport du rayon de S
hwarzs
hild sur le rayon d'Alfvén. Il représente aussi la vitessed'é
happement à la surfa
e d'Alfvén. Son r�le essentiel est de 
ontr�ler l'a

élération del'é
oulement dans la région sub-alfvénique. Toutes les études faites sur le paramètre � ontmontré que plus la valeur de � est élevée plus la vitesse asymptotique est grande (Fig. 5.1).Nous pouvons donner une interprétation physique simple de 
e résultat : quand la surfa
ed'Alfvén s'appro
he de la surfa
e de S
hwarzs
hild, la gravité dans la région sub-alfvénique,et don
 dans la 
ouronne 
roît. En 
onséquen
e, pour que la 
ouronne puisse supporterla gravité ses énergies thermiques et magnétiques doivent augmenter. Cette a

entuationde l'énergie surtout thermique dans la 
ouronne va être en grande partie transformée enénergie 
inétique dans le jet. Ainsi, le �uide traversera plus rapidement la surfa
e d'Alfvénave
 une vitesse plus importante. En e�et, la forte a

élération du �uide fait rappro
herla surfa
e d'Alfvén de la 
ouronne, puisque R
 / 11� � (Eq. 4.92). Dans la région super-alfvénique, l'a

élération di�ère très peu entre les solutions pour lesquelles � � 0:1 et 
elles111



112 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faiblepour lesquelles � est plus faible. En e�et, au-delà d'une distan
e de 10rG, les e�ets relativistes,les e�ets de 
ourbure plus exa
tement, induits par la gravité deviennent faibles. De 
e fait,dans la région asymptotique, l'a

élération du jet relativiste devient équivalente aux jets
lassiques.D'un autre 
�té, 
omme 
ela a été démontré dans le modèle de vent sphérique, l'augmen-tation de � engendre un a

roissement de la 
ourbure de l'espa
e. En 
onséquen
e, lorsquele �uide s'éloigne de l'objet 
entral, le volume propre, qui 
ontient les parti
ules 
onstituantle �ux, augmente plus rapidement que le volume réel, qui est lui sphérique (Fig. 3.9). L'aug-mentation de � revient a augmenter l'expansion du jet par rapport à son expansion réelle.� favorise les stru
tures radiales, dans la partie sub-alfvénique où la gravité est la plusin�uente. En e�et, plus la valeur de � est importante plus la strati�
ation de la densitéest importante (Fig. 5.1b). Ainsi, le gradient de pression radial � d�dR augmente et favorisel'expansion sphérique. Ce
i permet de rendre l'a

élération du jet plus e�
a
e.
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µ= 10 −2

µ= 10 −4

µ= 10 −5

µ= 10 −3

c

r/r
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n
/n

Fig. 5.1: En (a) variation de la vitesse normalisée à la vitesse de la lumière. En (b) variation de ladensité en fon
tion de la distan
e pour di�érentes valeurs de �. Les valeurs des autres paramètreslibres du modèles sont � = 1:185; Æ = 2:113; � = 0:5; � = 1:9995.5.2.2 E�et du paramètre � 
ontr�lant le potentiel gravitationnel� représente le rapport de l'énergie gravitationnelle sur l'énergie 
inétique à la surfa
ed'Alfvén. Plus la valeur de � est élevée plus l'e�
a
ité de 
onversion de l'énergie thermiqueh0
 (w �m
2) en énergie 
inétique m
2 h0 (
 � 1) dans la région sub-alfvénique est faible.Don
, 
ontrairement à �, � a une in�uen
eplut�t négative sur la vitesse asymptotique (Fig.5.2a). Plus la valeur de � 
roît, plus la vitesse asymptotique dé
roît. En e�et, la distan
eentre la surfa
e de la 
ouronne r
 et la surfa
e d'Alfvén r? est une fon
tion linéaire du 
arréde � (Eq. 4.92). De 
e fait, lorsque � augmente la région sub-alfvénique devient plus petite



5.2. Etude paramétrique 113et le �uide atteint rapidement la surfa
e alfvénique à 
ause de la diminution plus lente de ladensité dans l'é
oulement (Fig. 5.2b).
(a)

ν= 0.8
ν= 1.0

ν = 1.5v
/c

r/r
*

(b)

ν = 1.5

ν= 1.0

ν= 0.8

r/r
*

c
n

/n

Fig. 5.2: Comparaison entre trois solutions ave
 � = 0:8; 1:0; 1:5. (a) Variation de la vitesse lelong de l'axe du jet. (b) Variation de la densité le long de l'axe du jet. Les autres paramètres libresdu modèle sont � = 0:1 ; Æ = 1:0; � = 0:5; � = 1:0.

r/r

v
/c

*Fig. 5.3: Vitesse le long de l'axe de rotation, pour une solution ave
 � = 0:05. Les autres paramètreslibres du modèle sont � = 10�5; Æ = 0:6; � = 0:5; � = 0:5.Au 
ontraire, lorsque � diminue dans le modèle, la 
ouronne se rappro
he du trou noir.De 
e fait, l'énergie thermique à la base de l'é
oulement augmente pour lui permettre de



114 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faiblesupporter la gravité. D'un autre 
oté, la région sub-alfvénique devient plus grande, 
e quidonne plus d'e�
a
ité à l'a

élération du jet (voir paragraphe 1.3.1).� ne peut pas diminuer in�niment, puisque la 
ouronne ne peut pas se former très pro
hedu trou noir. Dans le 
as où la 
ouronne devient très pro
he du trou noir, l'énergie thermiquedevient insu�sante pour équilibrer la gravité et l'énergie 
inétique à la base du jet augmente(Fig. 5.3). Cependant, 
es solutions ne sont pas physiques 
ar l'é
oulement est dé
éléré à labase (Fig. 5.3).5.2.3 L'e�et du paramètre d'anisotropie de la densité ÆÆ 
ara
térise la déviation de la distribution de densité par rapport à une distributionà symétrique sphérique dans le jet. Il 
ontr�le l'a
tion de la for
e de gravité sur les lignesd'é
oulement extérieures. Lorsque Æ augmente, le potentiel gravitationnel, le long des lignesd'é
oulement externes, augmente par rapport au potentiel le long de l'axe de rotation. Dans 
e
as, le long de 
es lignes d'é
oulement externes, l'énergie thermique seule, devient insu�santepour équilibrer la gravité. En 
onséquen
e à la base du jet, la 
ontribution du �ux de Poyntingà l'a

élération initiale augmente. De 
e fait, sans la 
ontribution du 
on�nement extérieur, le
ourant éle
trique induit par le reste du �ux de Poynting, devient insu�sante pour 
ollimaterle jet 
e qui provoque un évasement du jet dans la région intermédiaire. Cet évasement permetune a

élération thermique plus e�
a
e (Fig. 5.4) le long de l'axe du jet.
(a)

δ= 1.5

δ= 1.0

r/r

G

*

2

(b)

δ= 1.0

δ= 1.5

*

v
/c

r/rFig. 5.4: Comparaison entre deux solutions de jets ave
 des valeurs de Æ = f1:0 ; 1:5g. En (a)expansion du jet G2. En (b) vitesse du jet le long de l'axe polaire. Les valeurs des autres paramètreslibres du modèle sont � = 0:1 ; � = 1:0; � = 0:5; � = 1:0.Con
lusion, l'augmentation de Æ se traduit par une a

élération plus e�
a
e le long del'axe du jet.



5.2. Etude paramétrique 1155.2.4 E�et du paramètre de variation transverse de la pression �Le paramètre � joue un r�le important sur la stru
ture de l'é
oulement et don
 sur l'a
-
élération. En e�et, le paramètre � in�uen
e la stru
ture transverse des lignes d'é
oulementprès de la 
ouronne de deux manières. La première est un e�et de 
ollimation du jet, quirésulte de l'augmentation de la pression selon � dans le jet (pour � > 0) dont la proje
tiondans la dire
tion transverse est proportionnelle à �� � . La deuxième est un e�et de dé
ol-limation du jet. Elle est induite par le gradient de pression dans la dire
tion radiale dont leterme le plus important projeté dans la dire
tion transverse est proportionnel à �d�dR �F .Cette dernière for
e est la plus importante près de la 
ouronne, puisque elle est du mêmeordre de grandeur que la for
e de gravité. En plus, 
ontrairement à la for
e de gravité, elletend à rendre l'é
oulement radial.
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(b)
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v
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Fig. 5.5: Comparaison entre deux solutions de jet pour des valeurs de � = 0:5; 0:8. En (a) expansiondu jet G2. En (b) vitesse du jet le long de l'axe polaire. Les valeurs des autres paramètres libres dumodèle sont � = 0:1 ; � = 1:0; Æ = 1:5; � = 1:0.L'impa
t de � sur la stru
ture initiale du jet est liée à la di�éren
e Æ � �. Quand Æ � �diminue le 
omportement initial du jet est de type radial et quand Æ� � augmente l'expansioninitiale du jet augmente (Fig. 5.5a) et, don
, l'a

élération du jet augmente aussi (Fig. 5.5b)Dans la région asymptotique, la partie de la for
e de pression qui domine est le gradientde pression dans la dire
tion transverse qui est proportionnel à ��. Cette for
e, ave
 la for
ede Lorentz, équilibre la for
e 
entrifuge et la for
e de séparation de 
harge. La 
ollimationpar la pression devient dominante pour les jets 
reux qui sont 
ara
térisés par Æ > �. Ene�et, nous l'avons vu au paragraphe 4.5.3, dans 
e type de jet � < 0 et la for
e de pin
ementmagnétique devient ine�
a
e pour 
ollimater le jet.5.2.5 E�et du paramètre de rotation, �Le paramètre � a�e
te le jet par l'intermédiaire de deux types de for
es, la for
e de Lo-rentz et la for
e 
entrifuge. La for
e de Lorentz 
ontribue à la 
ollimation du jet dans la



116 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faiblerégion asymptotique par pin
ement du 
hamp magnétique toroïdal. En e�et, � représente le�ux du moment 
inétique sans dimension par unité de �ux magnétique. Don
, � donne, dansle modèle, le 
ourant éle
trique dans le jet (Eq. 4.15) qui permet de 
ollimater le jet dansla région asymptotique. La for
e 
entrifuge, elle, au 
ontraire, dans la région asymptotiquedé
ollimate le jet.
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Fig. 5.6: Comparaison entre deux solutions de jet pour � = 1:0 et 1:5. En (a) vitesse du jet lelong de l'axe. En (b) densité de 
ourant éle
trique normalisée le long de l'axe de rotation. Lesvaleurs des autres paramètres libres du modèle sont � = 0:1 ; � = 0:6; Æ = 1:35 et � = 0:3.� 
ara
térise aussi la vitesse angulair de rotation 
 des lignes d'é
oulement autour deslignes magnétiques (Eq. 2.67 et Eq. 4.18). Ce paramètre re�ète aussi le potentiel éle
trique� des surfa
es magnétiques, qui sépare les lignes d'é
oulement des lignes magnétiques. En
onséquen
e, � donne la séparation de 
harge 
réée par le 
hamp éle
trique et la for
e quil'induit ��eE / $

 / ��. Cette for
e devient importante lorsque la vitesse de rotation dansle jet devient relativiste ($
 � 
). Ainsi, lorsque � augmente, les e�ets du 
ylindre de lu-mière deviennent plus importants. En e�et, lorsque � augmente le 
ylindre de lumière serappro
he du jet (Fig. 5.7).Dans la région sub-alfvénique, � a�e
te la position de la 
ouronne (Eq. 4.92). En e�et,plus � augmente, plus la 
ouronne se rappro
he de l'objet 
entral (R
 / 1=�2), puisque lafor
e 
entrifuge va permettre à la 
ouronne de supporter une gravité plus forte. Par ailleurs,� favorise la 
ollimation rapide du jet après la surfa
e d'Alfvén par la for
e de pin
ementmagnétique. De 
e fait, la taille, de la région d'expansion du jet diminue (Fig. 5.7). Celainduit une diminution de l'a

élération du jet (Fig. 5.6a).Dans la région asymptotique, � ampli�e l'e�
a
ité du rotateur magnétique dans la 
ol-limation du jet et les os
illations dans la région asymptotique diminuent (Fig. 5.6a). Lesos
illations dans le jet sont plus importantes lorsque la 
ollimation du jet est due au 
on�ne-ment extérieur. Dans 
e 
as, le jet subit une 
ompression extérieure et des os
illations induites



5.3. La 
ollimation et l'a

élération dans le jet 117par les e�ets thermiques 
réées par 
ette 
ompression (Sauty et al. 2002). Cette 
ompressionpeut 
auser une forte diminution de la se
tion du jet dans la région asymptotique.
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Fig. 5.7: Morphologie dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement de deux solutions et de leur
ylindre de lumière : (a) � = 1:0 (b) � = 1:5. Les valeurs des autres paramètres libres dumodèle sont � = 0:1 ; � = 0:6; Æ = 1:35; � = 0:3. Les 
ylindres de lumière sont représentés parles deux lignes qui entourent les deux jets. Les lignes tra
ées représentent la proje
tion dans leplan poloïdal des lignes d'é
oulement. Les lignes 
ontinues représentent les lignes d'é
oulement quivéri�ent la 
ondition x2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2 (soit une erreur 
ommise inférieurea 1%). Les lignes en pointillés représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent x2AG2 < 10�1 et2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1 (soit une erreur 
ommise inférieure a 10%). Les lignes en pointillés-pointsreprésentent les lignes d'é
oulement 
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1 + Æ �)2 � 2 > 10�1.5.3 La 
ollimation et l'a

élération dans le jetMaintenant, que nous avons vu l'e�et des paramètres libres du modèle sur les solutionsdu jet, nous allons, faire une étude des for
es qui régissent les é
oulements relativistes. Dans
ette se
tion, nous allons analyser les for
es transverses et longitudinales pour deux jetstypes : un jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, � > 0, et un jet 
ara
térisé parun rotateur magnétique ine�
a
e, � < 0 .Le paramètre � sera pris égal à 0:1. La surfa
e d'Alfvén va se trouver à une distan
e de10 rG.� La solution ave
 rotateur magnétique e�
a
e 
orrespond à � = 1:45; Æ = 1:8; � =0:5; � = 0:75 (Fig. 5.8a).� La solution ave
 rotateur magnétique ine�
a
e 
orrespond à � = 1:185; Æ = 2:113; � =0:5; � = 1:99 (Fig. 5.8b).Nous analyserons les for
es, dans les trois régions du jet : la région de formation près dela 
ouronne, la région intermédiaire et la région asymptotique. Nous allons ainsi 
ompléter



118 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faiblel'analyse des for
es faite dans le 
hapitre pré
édent (paragraphe 4.5.4).Dans 
e 
hapitre, nous allons nous intéresser seulement aux solutions de jets sous pressu-risés (� > 0, Eq. 4.31), don
, les jets qui peuvent être 
on�nés par le milieu ambiant. Commedans le 
as 
lassique (voir Sauty et al., 2002 et 2004), les solutions 
ollimatés surpressurisées(� < 0) ont un 
omportement semblable y 
ompris dans le régime relativiste.
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Fig. 5.8: Morphologie dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement des deux types de jet : (a)jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétiqueine�
a
e. Les lignes tra
ées représentent la proje
tion dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement.Les lignes 
ontinues représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent la 
ondition x2AG2 < 10�2 et2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2 (soit une erreur 
ommise inférieure a 1%). Les lignes en pointillés représententles lignes d'é
oulement qui véri�ent x2AG2 < 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1 (soit une erreur 
ommiseinférieure a 10%). Les lignes en pointillés-points représentent les lignes d'é
oulement 
aratériséespar x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1.
5.3.1 L'a

élération dans le jetDans la 
onstru
tion de 
e modèle, nous avons 
onsidéré dès le début que l'énergie do-minante à la base du jet était l'énergie thermique. Dans 
ette hypothèse, nous nous sommesbasés sur les s
énarios de formation de 
ouronne autour des trous noirs de Chakrabarti(1989), Das (1999) et Das (2000). En e�et, 
es modèles montrent une forte augmentationde l'énergie thermique dans la 
ouronne, qui 
ontribue au maintien d'une 
ouronne stable(voir 
hapitre 1). D'autre part, le 
hoix de la fon
tion de rotation, qui augmente lentementvers l'axe polaire, induit une diminution de la 
ontribution de la for
e magnéto
entrifuge àl'a

élération du jet lorsque on s'appro
he de l'axe polaire.
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Fig. 5.9: Les for
es longitudinales pour les deux types de jets de la Fig. 5.8 (a) jet 
ara
térisé parun rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique ine�
a
e. fv' est lafor
e 
entrifuge, fvp est la for
e d'adve
tion due à la 
omposante poloïdale de la vitesse, fPr est lafor
e de pression, fB' est la somme de la for
e de pin
ement et de la pression magnétique toroïdal.Le long de l'axe polaire, l'a

élération du jet est ex
lusivement due au gradient de pres-sion. La 
ontribution du 
hamp magnétique à l'a

élération le long de 
et axe est indire
te etliée à l'e�et tuyère, puisque le 
hamp magnétique 
ontribue à la 
ollimation du jet. Le longdes lignes d'é
oulement extérieures du jet, l'a

élération initiale reste essentiellement due augradient de pression thermique ave
 une 
ontribution de la pression du 
hamp magnétiquetoroïdal et de la for
e 
entrifuge (Fig. 5.9). La for
e 
entrifuge 
ontribue surtout dans la ré-gion de fort évasement des lignes d'é
oulement à la base des deux jets de la Fig. 5.8. La for
ede pression du 
hamp magnétique toroïdal reste toujours très faible par rapport à 
elle de lapression thermique. En e�et, dans les deux solutions que nous étudions, la 
ontribution de
ette for
e ne dépasse pas 1% (Fig. 5.9). D'autre part, le jet est freiné dans son é
happementpar la for
e de gravité. Cette for
e a toujours une a
tion négative sur l'a

élération le longdu jet.De la région intermédiaire jusqu'à la région asymptotique, l'a

élération du jet est tou-jours induite prin
ipalement par la for
e de pression. Cela est dû au plasma dans l'é
oulementqui devient plus dilué, du fait de l'évasement du jet dans 
ette région (Fig. 5.8). Dans lasolution ave
 un rotateur magnétique e�
a
e (Fig. 5.8a), l'a

élération du jet se produit defaçon 
ontinue jusqu'à la région de 
ollimation 
ylindrique �nale. Par 
ontre, pour la solu-tion ave
 un rotateur magnétique ine�
a
e (Fig. 5.8b), dans la région de re
ollimation parla pression thermique du milieu ambiant, une 
ompression du jet se produit. La pression dujet augmente alors brusquement (Fig. 5.10), induisant un gradient de pression, ~rP < 0, quifreine l'é
oulement (Fig. 5.9b). Les 
ontributions à l'a

élération de la for
e due à la 
om-posante poloïdale du 
hamp magnétique et de la for
e de séparation de 
harge sont nulles,puisque toutes les deux ont une a
tion perpendi
ulaire aux lignes d'é
oulement.
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Fig. 5.10: Variation de la pression sans dimension, �, dans le jet : En (a) rotateur magnétiquee�
a
e, en (b) rotateur magnétique ine�
a
e.L'a

élération du jet est aussi sus
eptible d'être 
omprise en analysant les di�érentesénergies thermiques, gravitationnelles, 
inétiques et magnétiques dans l'é
oulement et leurs
onversion le long des lignes d'é
oulement. Dans les deux solutions de jet, l'énergie (Fig.5.12) dominante à la base de l'é
oulement est l'enthalpie. Le long des lignes d'é
oulementdans le jet, une partie de 
ette énergie équilibre la gravité et le reste est 
onverti en énergie
inétique dans la région d'évasement du jet. Cette 
onversion s'arrête dès que jet devient
ollimaté 
ylindriquement (Fig. 5.8). En e�et, dans l'évasement du jet, le �uide est dilué.Ce
i induit une diminution de l'enthalpie et 
rée alors un gradient de pression (rP = nrw)qui a

élère le jet. Le �ux de Poynting dans les deux solutions (Fig. 5.8) est négligeable, ilne représente que 1% de l'enthalpie du �uide à la base. En e�et, près de l'axe de rotation, le�ux de Poynting devient très faible à 
ause de la faible vitesse de rotation.Comme, nous pouvons le remarquer sur les graphiques (Fig. 5.12), la 
onversion de l'en-thalpie en énergie 
inétique est plus e�
a
e dans la solution de jet 
ara
térisé par un rotateurmagnétique ine�
a
e (Fig. 5.8b et Fig. 5.12b) que pour l'autre (Fig. 5.8a et Fig. 5.12a). Ce
irésulte de la di�éren
e dans l'expansion des deux jets dans la région basse et la région inter-médiaire. La solution (b) subit une forte expansion dans 
ette région jusqu'à une distan
ede 100 rayon d'Alfvén. Dans la solution (a), le jet 
ommen
e à subir une 
ollimation 
ylin-drique vers une distan
e de 10 rayons d'Alfvén, 
e qui induit une diminution de l'e�
a
itéde la 
onversion d'énergie thermique en énergie 
inétique. Nous retrouvons le résultat dansles modèles des vents 
oronaux solaires (Kopp & Holzer 1976) et aussi des é
oulements hy-drodynamiques le long des tuyères 
réées par un disque d'a

rétion épais autour des objets
ompa
ts (Ferrari et al. 1984). Ces modèles montrent que l'a

élération thermique est pluse�
a
e pour les é
oulements à forte expansion des tubes de �ux.
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Fig. 5.11: Fa
teur de Lorentz le long de l'axe polaire pour les deux types de solutions : (a) jet
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétiqueine�
a
e.Dans la région de re
ollimation du jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique ine�
a
e(Fig. 5.8b), la 
ompression du jet induit une augmentation de l'enthalpie au détriment del'énergie 
inétique, 
e qui explique la dé
élération.
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ation de notre modèle, pour les deux types de solutions : (a)jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétiqueine�
a
e.
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ollimation dans le jet
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Fig. 5.13: Les for
es transverses pour les deux types de jet : (a) jet 
ara
térisé par un rotateurmagnétique e�
a
e, (b) jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique ine�
a
e. fv' est la for
e
entrifuge, fvp est la for
e d'adve
tion due à la 
omposante poloïdale de la vitesse, fPr est la for
ede pression, fB' est la somme de la for
e de pin
ement et de la pression magnétique toroïdal, fBpest la for
e de pin
ement et de la pression magnétique poloïdale et f�e E est la for
e de séparationde 
harge.L'analyse de la 
ollimation du jet est plus 
ompliquée que l'a

élération. En e�et, di�é-rents types de for
es magnétohydrodynamiques interviennent dans la 
ollimation. De plus,
es for
es dépendent aussi de la morphologie des lignes d'é
oulement et des lignes magné-tiques.La plus importante de 
es for
es (Fig. 5.13) est la for
e 
entrifuge (Eq. B.22). Elle esttoujours positive et tend à dé
ollimater le jet (Fig. 5.13). La for
e de pin
ement magnétiquetoroïdale (Eq. B.18) est toujours négative et tend, par 
ontre, à 
ollimater le jet. En�n,la for
e de séparation de 
harge est toujours positive et tend à dé
ollimater le jet. Cettefor
e de séparation de 
harge est plus importante dans la solution du jet 
ara
térisé par unrotateur magnétique e�
a
e. Pour les autres for
es, le 
omportement varie selon la 
ourburedes lignes d'é
oulement (Fig. 5.13).La for
e de tension magnétique poloïdale (Eq. B.20) 
ontribue, dans la région basse dujet, à ouvrir les lignes d'é
oulement, à 
ause de la forte expansion initiale de 
es lignesqui est presque dipolaire (Fig. 5.13a). Dans la région intermédiaire, l'évasement des lignesdevient moins rapide que radial. De 
e fait, l'a
tion de la for
e de tension magnétique po-loïdale s'inverse et tend à 
ollimater le jet. La gravité et la pression dominent l'é
oulementà la base. La première favorise la déviation radiale de l'é
oulement. Au 
ontraire, la for
ede pression transverse favorise les stru
tures radiales des lignes d'é
oulement. Comme nousl'avons vu dans la dis
ussion sur le paramètre �, 
e
i est dû à la 
omposante transverse dugradient de pression radial, � d�dR (Eq. B.16). En e�et, dans la région de formation du jet,



5.4. Comparaison ave
 le modèle 
lassique 123la gravité élevée le long de l'axe de rotation engendre un important gradient de pression.Ainsi, à 
ause de l'anisotropie de la densité, Æ, et de la pression, �, dans le modèle, la gravitéet la pression augmente (puisque dans les deux solutions � > 0 et Æ > 0). Elles exer
entune for
e fr? P + fr? ln h0 / �2(Æ � �) sur les lignes d'é
oulement extérieures. Cette for
edonne la 
ontribution du 
on�nement thermique du jet dans la région d'évasement. Dansla solution ave
 un rotateur magnétique ine�
a
e (b), ni la for
e de pression thermique nila for
e de pin
ement magnétique ne sont e�
a
es pour re
ollimater le jet dans la régiond'évasement. La re
ollimation de 
e jet se produit lorsque la 
ourbure des lignes magnétiquespoloïdales devient importante. En e�et, dans 
e 
as, la for
e de pin
ement magnétique po-loïdale fB2p=(4 �R
r)1 devient importante et amor
e la 
ollimation de jet. Par 
ontre, dans lasolution du jet 
ara
térisé par un rotateur magnétique e�
a
e (a), la 
ollimation du jet n'estdominée, dans la région d'évasement, que par la for
e de pin
ement magnétique toroïdale.Dans la région asymptotique, la solution (a) est 
ollimatée par la for
e de pin
ementmagnétique toroïdale fB2'=(4�$), la for
e de pression est presque nulle � ! 0. Dans lasolution (a), la 
ontribution du milieu ambiant à la 
ollimation du jet est nulle. Dans larégion asymptotique du jet (b), la for
e de gradient de pression méridional, ��, dominela 
ollimation. Dans 
e jet la for
e de pin
ement magnétique toroïdal fB2'=(4 �$) n'est passu�sante pour 
ollimater le jet. Dans 
ette solution, le 
on�nement par le milieu ambiantengendre des os
illations dans la région asymptotique du jet.5.4 Comparaison ave
 le modèle 
lassiqueUn des obje
tifs de la 
onstru
tion de 
e modèle en relativité générale est d'avoir unmodèle appli
able aux di�érents types d'é
oulements en astrophysique. Ce modèle va nouspermettre de 
omparer les jets 
lassiques et jets relativistes. Dans 
ette se
tion, nous allonsexaminer l'hypothèse que les jets des étoiles jeunes et les jets des noyaux a
tifs de galaxiespuissent être formés et a

élérés par les mêmes mé
anismes physiques, en l'o

urren
e dansnotre 
as, des mé
anismes MHD. Nous allons aussi examiner l'hypothèse selon laquelle ladi�éren
e entre les jets de 
es di�érents objets serait seulement un e�et d'é
helle sur lespropriétés de l'é
oulement (Livio 1999). Nous examinerons que 
et e�et d'é
helle dépendex
lusivement de la masse et des dimensions de l'objet 
entral. D'un autre 
�té, nous ana-lyserons les 
onséquen
es de l'augmentation de la gravité dans la région de formation du jetsur la dynamique et la 
ontribution des di�érentes for
es MHD.Le fait, que 
e modèle soit élaboré en relativité générale, nous permet de traiter aussi bienles jets 
lassiques des étoiles jeunes que les jets relativistes de noyaux a
tifs de galaxies. Ladi�éren
e entre 
es deux 
as extrêmes est la profondeur du potentiel gravitationnel 
réé parl'objet 
entral. Ce potentiel gravitationnel 
ontr�le l'amplitude de la 
ourbure de l'espa
e �.Pour les deux solutions présentées :� = rGr? = rGr
 r
r? ' 0:1 rGr
 : (5.1)où r
 est le rayon de la 
ouronne.1R
r est le rayon de 
ourbure des lignes magnétique poloïdale



124 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faibleNous avons supposé dans 
e 
al
ul que la surfa
e d'Alfvén se trouve à une distan
e de10 r
 de l'objet 
entral. Cette distan
e 
orrespond au 
as où l'étoile va perdre de façone�
a
e dans le vent tout le moment 
inétique qu'elle a a

rété (Livio 1999). Dans le 
asdes étoiles jeunes leur masse est de l'ordre d'une masse solaire (le rayon de S
hwarzs
hild
orrespondant est de rG ' 3 km). Ainsi, la 
ourbure de l'espa
e à la surfa
e d'Alfvén est telleque � � 1e�5. Dans le 
as des jets des noyaux a
tifs de galaxies rG = 104R�. La 
ourburede l'espa
e à la surfa
e d'Alfvén est alors � � 1e� 1. D'un autre 
oté, 
e modèle redonne lemodèle 
lassique lorsque la 
ourbure de l'espa
e � tend vers zéro. Dans la 
omparaison entreles deux jets, nous pouvons déjà donner une relation entre la 
inématique dans le jet et � àpartir des propriétés du modèle. Cette relation est déduite de la dé�nition de la vitesse à lasurfa
e d'Alfvén v? = p�=�. Ainsi, l'augmentation de � dans le modèle se traduit par uneaugmentation de la vitesse dans le jet.Nous allons maintenant 
omparer les solutions 
lassiques et relativistes pour les deuxtypes de solutions utilisées pré
édemment dans l'étude des for
es (Se
tion 5.3) :
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(r/r    )Fig. 5.14: Morphologie du jet ayant un rotateur magnétique ine�
a
e dans (a) le 
as relativiste� = 1e � 1 et (b) le 
as 
lassique ave
 � = 1e � 5. La proje
tion sur le plan poloïdal des lignesd'é
oulement est représentées par des lignes 
ontinues pour x2AG2max < 10�2 et par des lignes enpointillé pour x2AG2max > 10�2.5.4.1 Jet ayant un rotateur magnétique ine�
a
eNous allons analyser la solution de jet ave
 rotateur magnétique ine�
a
e (Fig. 5.12b).La morphologie des deux jets (
lassique et relativiste) montrent très peu de di�éren
es (Fig.5.14). Dans le jet 
lassique, 
omme dans le jet relativiste, la forte expansion initiale est dueà l'ine�
a
ité du rotateur magnétique à 
ollimater le jet (Fig. 5.15). Le jet relativiste subitune expansion plus importante dans la région intermédiaire (Fig. 5.14a) que le jet 
lassique.Cette expansion induit alors une augmentation de la for
e de pin
ement magnétique poloïdalequi impose une plus forte re
ollimation à 20r?. Dans 
ette re
ollimation, la pression dans



5.4. Comparaison ave
 le modèle 
lassique 125le jet augmente. Ainsi, dans la région asymptotique, le jet relativiste subit une 
ollimation
ylindrique plus importante que le jet 
lassique, 
ontrairement à 
e que l'on pourrait attendre.Dans la région asymptotique du jet relativiste, la for
e transverse de pin
ement magnétiquetoroïdale B2'=$ est presque nulle, alors que, dans le 
as 
lassique 
ette for
e est du mêmeordre de grandeur que la for
e de pression transverse (Fig. 5.15). Cela traduit la diminutionde l'e�
a
ité du rotateur magnétique à 
ollimater le jet relativiste. Nous pouvons donner uneinterprétation simple à 
e 
omportement du jet, lorsque les e�ets relativistes augmentent. Ene�et, la forte a

élération dans le jet relativiste fait augmenter la dynamique dans le jet dansla dire
tion poloïdale. Il en résulte une diminution de la 
omposante toroïdale du 
hampmagnétique,B' ' v' �$
vp Bp (dans la région super-alfvénique). Dans la solution relativiste,une nouvelle for
e éle
trique apparaît, 
'est la for
e de séparation de 
harge �eE. Cependant,l'in�uen
e de 
ette for
e reste faible sur 
e type d'é
oulement ave
 un rotateur magnétiqueine�
a
e (voir 5.4.3).
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Fig. 5.15: (a) Les for
es longitudinales et (b) les for
es transverses le long d'une ligne d'é
oulementde la solution 
lassique � = 10�5. Les autres paramètres sont les mêmes que dans la solutionrelativiste (Fig. 5.8b).En�n, l'a

élération thermique dans le jet relativiste (Fig. 5.15a) devient plus e�
a
e.Elle résulte de l'augmentation de l'enthalpie à la base de l'é
oulement ave
 la gravité. Par
ontre, le �ux de Poynting 
hange très peu et sa 
ontribution à l'a

élération du jet restefaible. Cette di�éren
e entre l'évolution du �ux Poynting et de l'enthalpie ave
 la gravitérésulte de la vitesse de rotation des lignes d'é
oulement près de l'axe qui reste 
lassique
$ << 
. Don
 le �ux de Poynting reste faible, Epoy << m
2, alors que, l'énergie ther-mique peut devenir relativiste (w �m
2) ' m
2 dans la 
ouronne. D'un autre 
oté, la fortestrati�
ation de la pression, induit par la gravité élevée à la base du jet, permet d'améliorerla 
onversion de l'énergie thermique en énergie 
inétique.
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Fig. 5.16: Morphologie des deux types de jet relativiste � = 0:1 
lassique en (a) et � = 10�5 en(b) . Les valeurs des autres paramètres libres du modèle sont � = 1:45; Æ = 1:8; � = 0:5; � = 0:75.
5.4.2 Jet ayant un rotateur magnétique e�
a
eDans les jets 
ara
térisés par un rotateur magnétique e�
a
e, la for
e de séparation de
harge n'est plus négligeable (voir se
tion 5.4.3). Ils sont 
ara
térisés aussi par un 
on�nementasymptotique au moyen de la for
e de pin
ement magnétique toroïdale. Don
, l'analyse de
es types de jets va nous permettre de mieux examiner l'évolution de l'e�
a
ité de la for
ede Lorentz à 
ollimater les jets lorsque les e�ets relativistes augmentent. Il nous sera aussipossible d'examiner la 
ontribution de la for
e de séparation de 
harge dans la dé
ollimationdes jets relativistes.La morphologie des jets ayant un rotateur magnétique e�
a
e subit de grandes variationslorsque les e�ets relativistes augmentent. La se
tion d'ouverture asymptotique devient plusgrande dans le jet relativiste (Fig. 5.16). Cela est dû aussi bien à l'augmentation de l'inertiedans le jet et don
 de la for
e 
entrifuge, qu'à la for
e de séparation de 
harge. Simulta-nément, l'e�
a
ité de la for
e de Lorentz diminue, 
omme dans la solution ave
 rotateurmagnétique ine�
a
e. Cette diminution d'e�
a
ité est induite par l'augmentation de l'e�etdynamique dans le jet que nous pouvons 
onstater dans l'augmentation du nombre d'Alfvénasymptotique du jet relativiste (Fig. 5.17a).
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Log(1/      )Fig. 5.17: Le nombre d'Alfvén asymptotique en (a) et l'ouverture du jet asymptotique en fon
tiondu log10 du paramètre 
ourbure � (b). Les valeurs des autres paramètres du modèle sont � =1:45; Æ = 1:8; � = 0:5; � = 0:75.
L'a

roissement de la dynamique dans le jet se traduit, aussi, par une diminution du
ourant éle
trique normalisé �I = I=(
=2r?B?) (voir paragraphe 4.2.3). Fig. 5.18, le 
ourantéle
trique �I est le 
ourant éle
trique emporté dans une même se
tion, S = � $2, pourles solutions 
lassique et relativiste. Nous avons utilisé dans la 
omparaison entre les deuxsolutions 
lassique et relativiste, le 
ourant éle
trique normalisé �I à 
ause de la di�éren
ed'é
helle spatiale qui rend la 
omparaison ave
 le 
ourant éle
trique I inappropriée.Dans le régime relativiste, l'e�
a
ité de la 
ollimation par la for
e de pin
ement magné-tique diminue. Cela induit une augmentation de l'expansion du jet, G2 % (Fig. 5.17b). Ene�et, le 
ara
tère thermique des é
oulements axiaux induit une diminution de la dynamiquedans le jet lorsque on s'éloigne de l'axe de rotation. Don
 la 
ollimation magnétique des lignesd'é
oulement ne peut se produire que si l'expansion des lignes d'é
oulement augmente. Ene�et, dans la région super-alfvénique, la for
e de pin
ement magnétique est inversement pro-portionnelle au nombre d'Alfvén à la puissan
e quatre B2'$ ����1 / $1M41 (Eq. B.18) et les for
es
entrifuge et de séparation de 
harge, elles par 
ontre, diminuent lorsque l'expansion du jetaugmente, v2'$ ����1 / $1G21 (Eq. B.22). Don
, l'équilibre entre 
es for
es, lorsque la dynamiquedans le jet augmente, n'est possible que si l'expansion des lignes d'é
oulement 
roît aussi(Fig. 5.17b).
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  *

Classique 

Relativiste

I

(r/r   )Fig. 5.18: La densité du 
ourant éle
trique normalisé �Iz (Eq. 4.18), dans le jet 
lassique et le jetrelativiste.Les e�ets relativistes sur la dynamique dans le jet deviennent appré
iables seulementlorsque la distan
e entre la surfa
e d'Alfvén et la surfa
e de S
hwarzs
hild est inférieure à100 (� > 0:01) (Fig. 5.17). Pour � < 0:01, les e�ets relativistes sont négligeables. La di�é-ren
e entre les é
oulements formés autour d'une étoile de la séquen
e prin
ipale de masse1M� et 
eux formés à une distan
e de 100 rG d'un objet 
ompa
t demeure simplement une�et d'é
helle en � (Fig. 5.19b et Fig. 5.19
). De même, la relation entre les énergies des deuxtypes de jets reste une simple relation linéaire en �. La di�éren
e entre 
es jets est due àl'augmentation des dimensions de la région de formation de l'é
oulement et l'augmentationlinéaire du potentiel gravitationnel dans l'é
oulement. Don
, nous avons simplement un e�etd'é
helle entre 
es jets aussi bien sur leur dimensions que sur les énergies qu'ils transportent.Au 
ontraire, pour � > 0:01, lorsque le jet est formé à une distan
e inférieure à 100rG, les e�ets relativistes (gravitationnels) sur la dynamique 
ommen
ent à être appré
iables.L'énergie thermique à la base du jet augmente et la 
onversion de l'énergie thermique enénergie 
inétique devient plus e�
a
e (Fig. 5.19). Cette e�
a
ité est due à la forte expan-sion du jet dans la partie super-alfvénique. En e�et, dans le 
as relativiste, la 
ollimationdu jet 
ommen
e à une distan
e de 50 rayons d'Alfvén, alors que, dans le 
as 
lassique, la
ollimation 
ylindrique se produit à une distan
e de 10 rayons d'Alfvén (Fig. 5.16). Un autreingrédient de 
ette amélioration de l'a

élération thermique est le fort gradient de pressioninduit par la gravité relativiste (voir le paragraphe 5.2.1).Ce résultat est assez important, il montre que la relation entre la masse de l'objet 
entralet les propriétés du jet (a

élération, morphologie, énergie) n'est pas toujours une simplerelation d'é
helle 
ontrairement à l'hypothèse de Livio (1999). Cette relation est linéaireseulement si les e�ets de la gravité ne sont pas relativistes. En e�et, dans les jets relativistes
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lassique 129de nouvelles for
es 
ommen
ent à 
ontribuer à la formation et à la 
ollimation du jet, en par-ti
ulier la for
e de séparation de 
harge. Les e�ets thermiques dans l'a

élération augmententà 
ause de la strati�
ation radiale 
réée par la gravité relativiste. Parallèlement, l'e�
a
itédes for
es magnétiques à 
ollimater l'é
oulement diminue à 
ause de l'augmentation de ladynamique dans les jets relativistes.
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ylindre de lumière sur le jetLes é
oulements sont a�e
tés par le 
ylindre de lumière lorsque leur vitesse de rotationdevient relativiste. Les e�ets du 
ylindre de lumière vont de la déformation des surfa
es
ritiques à l'ampli�
ation des mé
anismes éle
tromagnétiques. En e�et, plus le 
ylindre delumière est pro
he de la surfa
e d'Alfvén plus l'é
oulement est dominé par les mé
anismeséle
tromagnétiques.Dans le 
as où la vitesse de rotation des lignes d'é
oulement autour des lignes magnétiquesest relativiste, le 
hamp éle
trique dans le jet devient important. Dans l'équation de ladynamique, les for
es exer
ées par le 
hamp éle
trique sur les lignes d'é
oulement pro
he del'axe ne peuvent pas être négligés. Ces for
es sont la for
e de séparation de 
harge �e ~E et lafor
e liée à l'e�et Joule�~v
 �~je � ~E�. La for
e de séparation de 
harge �e ~E est perpendi
ulaireaux lignes magnétiques. Elle a une a
tion de dé
ollimation du jet. La for
e �~v
 �~je � ~E� esttangente aux lignes magnétiques. Elle a une a
tion de dé
élération du jet. Ces deux for
eséle
triques a�e
tent plus les lignes d'é
oulement qui sont pro
hes du 
ylindre de lumière.En e�et, nous avons �e ~E / x2A + r?x2A$ et �~v
 �~je � ~E� / x2A. Dans la région axiale del'é
oulement, nous avons $
� 
, les e�ets des for
es éle
triques sont atténuées.Cependant, 
ontrairement à la for
e liée à l'e�et Joule qui ne dépend que de la positiondu 
ylindre de lumière, la for
e de séparation de 
harge n'est pas négligeable près de l'axede rotation quelque soit le type de jet (voir le paragraphe 4.3.2). La for
e de séparation de
harge, �eE � B2 
2
2 $, 
réée par une vitesse angulaire relativiste, ne peut être négligéeprès de l'axe de rotation dans les é
oulements dont la 
ollimation est dominée par les for
esmagnétiques (voir le paragraphe 2.2). En e�et, 
e type de jet est 
ara
térisé par un rotateurmagnétique e�
a
e et, don
, la 
ollimation est dominée par la for
e de pin
ement magné-tique toroïdale B2'4�$ . De plus, dans le 
as des é
oulements relativistes, la vitesse poloïdaledevient de l'ordre de la vitesse de lumière. Alors, dans la région super-alfvénique la 
ontri-bution dans la dire
tion transverse de la for
e de séparation de 
harge induite par le 
hampéle
trique, E ' vpB'=
, augmente. En 
on
lusion, la 
ontribution de 
ette for
e dans lesjets 
ara
térisés par un rotateur magnétique e�
a
e est du même ordre de grandeur que la
ontribution de la for
e de pin
ement magnétique et la for
e 
entrifuge. Au 
ontraire, dansle 
as 
lassique (ex. les jets de TTauri), la vitesse poloïdale 
lassique, vp << 
 rend le 
hampéle
trique très faible (E ! 0). Le 
hamp éle
trique n'in�uen
e alors pas la 
ollimation dujet et la for
e de séparation de 
harge peut être négligée.Nous pouvons illustrer le résultat pré
édent à partir des solutions de jets. Pour 
ela, nousallons 
omparer deux solutions de jet ayant un rotateur magnétique e�
a
e. Les solutionssont prises ave
 les mêmes paramètres � = 0:1; � = 1:45; Æ = 1:8; � = 0:5; � = 0:75.Lapremière solution (1 E� Fig. 5.20b) est 
al
ulée en utilisant les équations (4.67) à (4.69)dans lesquelles nous avons tenu 
ompte de la for
e de séparation de 
harge. Pour la deuxièmesolution (2 E�), nous intégrons les équations (4.67) à (4.69) mais ave
 une for
e de séparationde 
harge supposée nulle �eE = 0.
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Fig. 5.20: En (a) expansion du jet pour les 
inq solutions, En (b) vitesse polaire des jets. Solution(1) 2 E� Classique, solution 
lassique ave
 � = 10�5 et une pression asymptotique non nul. Lessolutions (2), (3) et (4) sont relativistes � = 0:1. Solution (2) (2 E�), la for
e éle
trique est négligée.Solution (3) (1 E� ) nous tenons 
ompte de la for
e éle
trique. Dans les deux solutions (2) et (3)la pression asymptotique est non nulle. Dans la solution (4) (1 E�, �1 = 0), nous tenons 
omptede la for
e de séparation de 
harge et la for
e de pression asymptotique transverse est prise nulle.Nous remarquons (Fig. 5.20a) que la di�éren
e de l'expansion du jet entre les deux so-lutions 1 E� et 2 E� est appré
iable. En e�et, elle est du même ordre de grandeur que ladi�éren
e entre la solution 
lassique (2 E�, Classique) et relativiste 1 E� . L'augmentationde la pression dans la région asymptotique �1 de la solution 1 E� par rapport à 
elle dela solution 2 E� reste insu�sante pour 
ompenser la for
e de séparation de 
harge. Cela estdû au fort 
hamp éle
trique dans les é
oulements relativistes ayant un rotateur magnétiquee�
a
e.La 
omparaison entre les solutions de jet qui subissent une 
ollimation asymptotiquepurement magnétique permet de mieux distinguer l'évolution de l'e�
a
ité de la for
e deLorentz à 
ollimater l'é
oulement. De plus, elle permet de montrer l'importan
e de la 
ontri-bution du 
on�nement thermique dans la 
ollimation des jets relativistes, en 
omparant 
essolutions ave
 les solutions de jets 
ara
térisés par une pression transverse asymptotiquenon nulle. Nous avons don
 re
al
ulé la solution 1 E� pour obtenir une solution ave
 unepression asymptotique nulle. La solution obtenue (1 E�, �1 = 0) montre une forte expan-sion du jet (Fig. 5.21a, 1 E�, �1 = 0). La déviation par rapport à la solution 2 E� estdeux fois plus grande que 
elle entre 1 E� et 2 E�. Cette di�éren
e est due à l'ine�
a-
ité de la for
e de pin
ement magnétique toroïdale à 
ompenser la for
e de séparation de
harge sans la 
ontribution de la for
e de pression transverse. En e�et, le 
on�nement ma-gnétique n'est possible que si la se
tion G du jet augmente, puisque �eE / 1G41 et v2'$ / 1G41 .Au 
ontrario, les e�ets de la for
e de séparation de 
harge sur la 
inématique du jet
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orre
tion introduite sur la vitesse asymptotique, lorsquenous ajoutons la for
e de séparation de 
harge est négligeable. En e�et, même lorsque nous
omparons entre les solutions ave
 une for
e transverse de pression asymptotique nulle, la
orre
tion reste inférieure de 1%. La séparation de 
harge dans le jet exer
e seulement unefor
e perpendi
ulaire aux lignes d'é
oulement et, don
, elle n'a�e
te que la morphologie dujet.
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Fig. 5.21: Deux solutions de jets 
ollimatés de rotateur magnétique ine�
a
e. La première est
al
ulée ave
 la for
e de séparation de 
harge et, dans la deuxième, 
ette for
e est négligée. En(a) expansion du jet, en (b) la 
ourbe de vitesse normalisée à la vitesse de la lumière et en (
) lapression le long de l'axe polaire du jetLes e�ets de la for
e de séparation de 
harge peuvent être négligeables dans 
ertainstypes de jets ayant un rotateur magnétique ine�
a
e. Ce
i est possible pour les jets ayantune forte 
ollimation asymptotique, G21 � 1 (même dans le 
as relativiste). Dans 
es jets
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on�nement asymptotique est dominé par le gradient de pression transverse. Dans 
e 
as,la 
ontribution de la for
e de pin
ement magnétique à la 
ollimation du jet est très faible(ou 
omplètement nulle) B2'$ � P$ ) �E � v2p B2'=
2$ � P$ . Don
, dans 
e type de solution le
hamp éle
trique devient très faible. Plus généralement, les e�ets de la for
e de séparation de
harge peuvent être négligés dans la plupart des jets ayant un rotateur magnétique ine�
a
e.Dans 
es jets le 
on�nement thermique par le milieu ambiant permet toujours d'équilibrerla for
e de séparation de 
harge (Fig. 5.13).Nous pouvons retrouver 
e résultat en faisant une 
omparaison entre deux solutions dejet ayant un rotateur magnétique ine�
a
e, au moyen de la méthode utilisée pour étudierles jets de rotateur magnétique e�
a
e. Nous appelerons la solution Ine� 1 
elle qui estintégrée de la même façon que E� 1 et Ine� 2 
elle qui est intégrée de la même façon queE� 2.Nous remarquons (Fig. 5.21
) que dans la première solution Ine� 1, la pression asympto-tique dans le jet est plus élevée que 
elle dans la deuxième solution Ine� 2. Elle permet alorsd'équilibrer les e�ets transverses de la for
e éle
trique dans la solution Ine� 1. Ainsi, les
hangements de morphologie (Fig. 5.21a) et de dynamique (Fig. 5.21b), lorsque nous passonsd'une solution à l'autre, restent très faibles.5.5 Classi�
ation des jets d'AGNDans 
ette se
tion, nous allons examiner la 
lassi�
ation de la se
tion 1.5 des jets denoyaux a
tifs de galaxies en fon
tion de leur morphologie. Cela, nous permettra de faire uneanalogie entre 
ette 
lassi�
ation des AGN et le 
omportement des solutions de notre modèleen fon
tion de ses paramètres libres, plus pré
isément en fon
tion de �. Ce paramètre, 
ommenous l'avons montré dans le paragraphe (4.5.3) permet de 
lasser les jets d'après l'e�
a
itéde la for
e de Lorentz à 
ollimater le jet, en d'autres termes par l'e�
a
ité du rotateurmagnétique à 
ollimater le jet. Ce 
hangement dans l'e�
a
ité de la 
ollimation magnétiquese manifeste par des variations de la morphologie et de la 
inématique du jet. En e�et, pourles jets ave
 un rotateur magnétique e�
a
e, � > 0, la 
ollimation est 
ylindrique sans au
uneos
illation ou peu. La vitesse dans 
e type de jet augmente de façon 
ontinue pour atteindresa valeur asymptotique. Au 
ontraire, dans les jets 
ara
térisés par un rotateur magnétiqueine�
a
e, � < 0, la densité de 
ourant éle
trique emportée dans l'é
oulement, I / $B' resteinsu�sante pour que l'é
oulement s'auto-
ollimate par la for
e de pin
ement magnétique. Laseule possibilité de 
ollimation de l'é
oulement est, alors, le 
on�nement thermique par lemilieu ambiant. Les jets 
ollimatés par 
on�nement thermique présentent des os
illationsdans la région asymptotique plus visibles. La vitesse dans 
e type de jet n'augmente pasde manière 
ontinue, mais os
ille également. Le plasma du jet est a

éléré jusqu'à la �nde région intermédiaire où il atteint sa vitesse maximale, puis il dé
élère dans la région dere
ollimation du jet (Fig. 5.11b).En résumé, la di�éren
e entre 
es deux types de jets résulte de la 
ompétition entre lesfor
es magnétiques et thermiques dans la 
ollimation du jet. Ces for
es 
ollimatent le jet en
ompensant la for
e 
entrifuge (Eq. B.22) et la for
e de séparation de 
harge (Eq. B.36) quisont toutes les deux 
ara
térisées par le paramètre libre �2, qui mesure la quantité du moment
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inétique emportée le long des lignes d'é
oulement. Cependant, le 
on�nement magnétiquedans le modèle est aussi 
ara
térisé par le paramètre libre � généralisé au 
as relativiste. �donne la portion du �ux de Poynting dans l'é
oulement qui peut 
ontribuer à la 
ollimationdu jet (Se
tion 4.5.3). Le 
on�nement thermique est 
ara
térisé, lui, par le paramètre libre�, puisque � donne la variation transverse de la pression.Don
 une manière appropriée de 
lasser les di�érents type de jets selon la nature du
on�nement serait de les 
lasser selon leur paramètres libres �=�2 et �=�2 (Sauty et al. 1999;Sauty et al. 2002; Sauty et al. 2004). L'e�
a
ité de l'a

élération dans les di�érents jet estalors donnée par le rapport entre la vitesse asymptotique dans le jet et la vitesse d'é
happe-ment à la surfa
e l'étoile (Tableau 5.1).��2 / ��2 �1 �0:1 �10�2 10�2 �0:1 110�1 3.4 1.76 1.59 1.3 1.07 0.84710�2 30 13 7.0 5.77 1.069 1.6610�4 90 75 65 60 10 1.023Tableau 5.1 : Rapport de la vitesse asymptotique sur la vitesse d'é
happement à la surfa
e de la
ouronne, en fon
tion des paramètres �=�2 et �=�2.
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Fig. 5.22: En (a) le nombre d'Alfvén M2 et, en (b), l'ouverture de la se
tion du jet G2 en fon
tionde la distan
e sont représentés pour quatre valeurs de �=�2 (�1;�10�2; 10�2; 1) ave
 �=�2 = 0:1du tableau 5.1.Le tableau (5.1) montre que les jets 
ara
térisés par un rotateur magnétique ine�
a
esont plus performants dans la transformation de l'énergie thermique à la base en énergie
inétique asymptotiquement. Ce 
omportement a deux 
auses prin
ipales.Tout d'abord, lorsque le rotateur magnétique est e�
a
e, la for
e 
entrifuge à la base estassez importante. Elle permet don
 à la 
ouronne de se former plus pro
her du trou noir,
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ation des jets d'AGN 135(Eq. 4.92) R2
 / �2 (Æ � �) =�2 � �=(�2). Ce rappro
hement du trou noir ne rehausse pasl'énergie thermique du �uide dans la 
ouronne. Don
, une partie de l'énergie thermique vaêtre utilisée pour que le �uide à la base puisse s'é
happer de la gravité plus importante.Ainsi, la portion de l'énergie thermique qui peut être transformée en énergie 
inétique dimi-nue lorsque �=�2 augmente.La deuxième raison est liée à l'ouverture du jet (Fig. 5.22). En e�et, lorsque l'e�
a
ité durotateur magnétique augmente, l'expansion initiale dans le jet diminue. Cela est induit par lafor
e de pin
ement magnétique qui devient plus performante à 
ollimater le jet rapidement,après la surfa
e d'Alfvén. La 
onversion de l'énergie thermique en énergie 
inétique dans lejet s'arrête rapidement lorsque l'é
oulement devient 
ylindrique. L'e�et de l'augmentationde l'a

élération du jet ave
 l'expansion du jet apparaît aussi lorsque �=�2 diminue.Cette diminution de l'a

élération dans les jets ayant un rotateur magnétique e�
a
epeut sembler 
ontradi
toire. Il ne faut pas oublier que la 
ontribution du �ux de Poyntingà l'a

élération est faible dans notre modèle de jet axial. Ce 
omportement est di�érent desmodèles de jets de disque. En e�et, dans les jets de disques relativistes, l'a

élération estdominée par le �ux de Poynting (Li et al., 1992 ; Contopoulos, 1994 ; Vlahakis & Königl,2003). Dans 
es jets, le �ux de Poynting est 
onverti très e�
a
ement en énergie 
inétiquedans le jet à 
ause de la forte in
linaison des lignes magnétiques. D'un autre 
oté, le �ux dePoynting à la base de l'é
oulement dans 
es modèles de jets de disque est, dans la plupartdes 
as, plus important que l'énergie thermique. Ce
i est dû à la vitesse de rotation à la basedu jet de disque qui est pratiquement képlérienne.Dans la suite, nous appliquerons notre modèle aux deux types de solutions de jet. Lessolutions de jets ayant un rotateur magnétique e�
a
e et ine�
a
e, 
'est-à-dire, aux jets quisont soit 
ollimatés par 
on�nement magnétique (interne) soit par 
on�nement thermiquepar le milieu externe. Nous allons introduire une méthode d'estimation des paramètres libresdu modèle à partir des propriétés des jets de FRI et FRII. Ainsi, nous donnerons un exempled'appli
ation du modèle à des objets spé
i�ques.5.5.1 Méthodes d'estimation des paramètres du modèleDans 
ette se
tion, nous allons présenter une méthode d'estimation des paramètres libresdu modèle pour 
ertains jets d'AGN. Nous nous limiterons aux jets des radio-galaxies detype FRI et FRII. Dans notre analyse les vents de Seyfert 
orrespondraient plut�t à desvents non relativistes et non 
ollimatés, qui peuvent être dé
rit par le modèle 
lassique.La méthode d'estimation 
onsiste à 
ontraindre les valeurs des paramètres libres à partirdes propriétés des jets dans la région de formation et dans la région asymptotique. De larégion de formation du jet, nous pouvons donner une estimation de la position de la 
ouronneautour du trou noir R
 ' 13 . En e�et, nous supposerons que la base de la 
ouronne se trouvesur la dernière orbite stable du trou noir de S
hwarzs
hild. Nous allons aussi 
onsidérer unevitesse de rotation sub-képlérienne pour la dernière ligne d'é
oulement ouverte qui émerge dela 
ouronne. La dernière ligne d'é
oulement dans le jet 
oronal 
orrespond à la ligne ouvertela plus pro
he de l'équateur. Nous allons utilisé les 
ontraintes observationnelles de la régionasymptotique du jet, sur le fa
teur de Lorentz 
 > 2 (Piner et al., 2003) et sur l'angle



136 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faibled'ouverture du jet. Pour l'ouverture du jet nous allons prendre un angle d'ouverture pluspetit que 
elui qui est observé, � ' 6Æ à 1 p
 dans M87 (Biretta et al., 2002). En e�et, l'angleque nous utiliserons dans la détermination des paramètres est de � ' 1Æ à 1 p
, puisque, nousne modélisons que la région interne du jet. Dans 
ette région asymptotique, nous prendronsaussi une estimation de l'ordre de grandeur du nombre d'Alfvén habituelle, M1 ' 5. Nousutiliserons aussi le taux de perte de masse observé dans les jets pour 
ontraindre la valeurdu paramètre Æ. Cependant, nous ne prendrons en 
onsidération qu'une fra
tion du tauxde perte de masse observé de 10M�=ans (Chartas et al., 2004) dans les jets des AGN, lemodèle que nous avons développé ne permettant pas de modéliser tout le jet mais seulementla région interne, près de l'axe de rotation. Don
, la perte de masse que nous modélisonsreste faible par rapport à la totalité emportée par le jet du disque interne qui est plus dense.En résumé, les 
onditions que nous utiliserons dans l'estimation des paramètres libres dumodèle sont :1. Nous 
onsidérons que la surfa
e alfvénique se trouve à 10 rG du trou noir,r? = 10� rG ! � = 0:1 ; (5.2)2. Nous 
onsidérons une ouverture du jet de l'odre de �1 ' 1Æ à une distan
e de r1 ' 1 p
.Don
, à partir de l'expression du �ux magnétique sans dimension � du modèle (Eq.4.7) nous pouvons déduire la valeur de G asymptotique,G1 = r1r?p�0 sin � ; (5.3)�0 est la dernière ligne ouverte dans le jet. Pour notre estimation, nous avons pris�0 = 4. En e�et, pour des valeurs de �0 plus petites, les valeurs de G1 deviennenttrop importantes et don
 irréalisables par notre modèle.3. Le nombre d'Alfvén asymptotique sera pris de l'ordre de M1 � 5 et le fa
teur deLorentz de l'ordre de 
1 � 2. Ainsi, à partir de l'expression de la vitesse asymptotique(Eq. 4.54) du jet sur l'axe de rotation dans modèle et de G1 (Eq. 5.3), nous pouvonsdéduire la valeur du paramètre �2.�2 = �v21 �M21G21 �2 ; (5.4)4. Le paramètre qui donne la déviation à la symétrie sphérique de la densité dans le jet, Æ,est déterminé par l'équation de perte de masse (Eq. 4.26). Æ est solution d'une équationdu quatrième ordre :(1 + �0 Æ)4 � AA � (2AA2 + 1) � (1 + �0 Æ)3 +(1 + �0 Æ)2 � AA� (2 + AA) � 2� AA� (1 + �0 Æ) + 1 = 0 ; (5.5)où AA = _M8� rG3 mpar p1� rG=r1�(3=2)�(1� �) 
1 n1M21�0 : (5.6)



5.5. Classi�
ation des jets d'AGN 137_M est le taux de perte de masse dans le jet, �0 est la dernière ligne ouverte dans le jet,n1 est la densité asymptotique et mpar est la masse moyenne des parti
ules dans le jet.Nous 
onsidérons un �uide de protons-éle
trons, don
 mpar = mproton. Pour la perte demasse, nous prenderons _M = 10�6 _MEdd. Elle 
orrespond à la perte de masse que nousavons trouvé dans le 
as du vent de Parker relativiste (Chapitre 3). _MEdd est la pertede masse d'Eddington. La densité asymptotique est prise égale à n1 = 108 
m�3.5. Nous supposerons que la vitesse de rotation de la dernière ligne d'é
oulement ouvertedans le jet est sub-képlérienne. Nous allons introduire un nouveau paramètre �. Ceparamètre donne la déviation de la fon
tion de rotation 
 à la rotation képlérienne :
 = (1 � �) r �2R3
 
r? ; (5.7)
 est la vitesse de la lumière.A partir de l'expression de 
 (Eq. 5.7) nous pouvons déduire le paramètre libre � dela dé�nition de la fon
tion de rotation 
 dans le modèle (Eq. 4.18) :� = (1 � �) s r3G2 r3
 � p1 + Æ �0h0 ? v?
 = (1 � �) s 12R3
 p1 + Æ �0p1 � � � ; (5.8)6. La 
ouronne est supposée se former au dessus de la dernière orbite stable, r
 = 3 rG.R
 = r
r? = 3�; (5.9)Le paramètre � est 
al
ulé à partir de l'expression approximative de la position de labase de la 
ouronne (Eq. 4.92) :� = Æ � R2
 2�2�2 (1 � �) : (5.10)Dans 
ette méthode, nous avons introduit un nouveau paramètre � que nous allonsutiliser 
omme paramètre libre. La valeur de � va être 
hoisie selon le type du jet quenous 
her
herons à modéliser. En e�et, 
e paramètre 
ontr�le la rotation dans le jet. En
onséquen
e, il permet de 
ontr�ler l'e�
a
ité du rotateur magnétique dans la 
ollimationdu jet. Cette méthode 
onstitue une manière indire
te de détermination des propriétés àla base de l'é
oulement à partir des 
ara
téristiques asymptotiques du jet. Dans le dé-veloppement de 
ette méthode, nous 
onsidérons que la morphologie du jet, dans la ré-gion asymptotique, dépend aussi bien des propriétés du milieu ambiant que de l'énergiedans la région 
entrale des AGN où se forme le jet. En e�et, nous nous sommes basés sur
ertaines observations (Maras
hi & Tave

hio 2003; Giovannini 2004) et simulations numé-riques (Nakamura & Meier 2003; Rossi et al. 2004) qui suggèrent que la di�éren
e entre FRIet FRII peut être liée à des propriétés intrinsèques au jet.Avant de faire l'appli
ation de notre modèle aux jets des FRI et FRII, nous allons intro-duire la notion de température e�e
tive que nous allons utiliser lors de l'étude des solutions.



138 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faible5.5.2 Température e�e
tiveDans le modèle de vent de Parker relativiste du 
hapitre (3), la température était 
lai-rement dé�nie par l'équation du gaz parfait P=n = kB T . P=n représente seulement lapression 
inétique spé
i�que et eth représente seulement l'énergie thermique spé
i�que du�uide. Ainsi, la 
onnaissan
e de 
es deux grandeurs et de la densité permettaient de dé
rire
omplètement les propriétés thermodynamiques du �uide (température T , enthalpie w etpression P ).En 
e qui 
on
erne la dé�nition de la température dans le modèle auto-similaire, leproblème est un peu plus déli
at. En e�et, 
omme indiqué dans le paragraphe (4.2.10), lapression dans notre modèle auto-similaire ne se limite pas à la pression 
inétique du �uide.De la même façon, l'énergie interne spé
i�que dans le modèle, eth = (w � m
2 ) � Pn ,ne représente pas que l'énergie thermique. Dans le modèle les deux grandeurs, pression eténergie interne spé
i�que, sont des grandeurs e�e
tives. Elles tiennent 
ompte des di�érentspro
essus physiques qui peuvent intervenir dans le transport ou la dissipation d'énergie et dequantité de mouvement dans l'é
oulement. Elles peuvent in
lure la 
ontribution des ondesmagnétohydrodynamiques par exemple les ondes d'Alfvén et des mé
anismes de vis
ositéet radiatifs (voir paragraphe 4.2.10). Les grandeurs P=n et eth sont des énergies spé
i�quesimposées par la dynamique dans le jet.Par ailleurs, la 
omplexité et la variété des pro
essus MHD, qui peuvent 
ontribuer àl'énergie interne du �uide magnétisé, rendent la dé�nition d'une température 
inétique im-possible. De 
e fait, nous préférons dé�nir de nouvelles grandeurs qui sont la températuree�e
tive Te� et l'énergie thermique spé
i�que e�e
tive eth; e� . Ces deux nouvelles grandeursvont nous permettre de dé
rire le 
omportement thermique globale dans le jet, sans déter-miner la 
ontribution de 
ha
un des pro
essus mi
ros
opiques à l'énergie. Cette manière detraiter la thermodynamique dans le modèle ne permettant pas, pour le moment, de 
al
ulerla température 
inétique réelle dans le jet, nous dis
uterons des propriétés thermodynamiquedu �uide à l'aide de 
ette température e�e
tive et non de la température 
inétique.Te� = PkB n = 12 kB 
?2w?M2� 1 + ��1 + Æ � ; (5.11)eth; e� = w � m
2 � Pn = w � m
2 � 12 kB 
?2 w?
2 M2 � 1 + ��1 + Æ � ; (5.12)Ainsi sur l'axe de rotation, l'énergie thermique spé
i�que e�e
tive est déduite de l'équationde Bernoulli le long de l'axe polaire (Eq. 4.28)eth; e� = w? h0; ?h0 

? � m
2 � 12
?2w?M2 � ; (5.13)Nous dé�nissons aussi une nouvelle énergie dans le modèle : Q. Elle représente la di�éren
eentre l'énergie interne réelle du �uide eth;e� et l'énergie interne du �uide, dans le 
as d'uné
oulement adiabatique. De 
e fait, l'énergie Q représente le 
hau�age qui est déposé dansle jet.
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Q = eth; e� � qm
2 + �pol n 53 � 1 : (5.14)où �pol est la 
onstante polytropique (dans le 
as d'un é
oulement adiabatique �pol = Pn 53 ).Elle est déterminée à partir des 
onditions limites dans l'é
oulement sur la pression et ladensité soit dans la région asymptotique, soit dans la région de formation du jet.

5.6 Appli
ation I - Modèle de jet de FRI5.6.1 ParamètresNous allons nous intéresser tout d'abord, aux jets des radio-galaxies FRI. L'environ-nement de 
es jets semble ri
he et 
onstitué de gaz dense (voir se
tion 1.5). En plus, lespropriétés des jets des FRI à l'é
helle du p
 sont di�érentes de 
elles à l'é
helle du kp
(Laing et al. 1999; Giovannini et al. 2001; Laing & Bridle 2002). En e�et, dans la régionpro
he du noyau (sur une é
helle de quelques p
), les jets de FRI sont 
ara
térisés parune forte expansion. Ils sont aussi a

élérés jusqu'à des vitesses relativistes. Au-delà de 
etterégion, les jets entre en intera
tion ave
 le milieu ambiant qui est plus dense. Cette inter-a
tion induit une dé
élération du jet que l'on peut raisonnablement supposer être 
on�népar la pression du milieu ambiant (De Young 1993; Rossi et al. 2004). Dans notre modèle, 
etype de jets 
orrespond aux solutions ave
 un rotateur magnétique ine�
a
e. Nous prendrons� = 0:90 pour la ligne d'é
oulement �0 = 4, 
e qui 
orrespond à un jet de 
e type.En résumé, dans 
e 
as, nous avons trouvé 
omme paramètres ave
 notre pro
édure etaprés itération, nous obtenons : � = 0:1 ;� = 0:69 ;� = 0:85 ;Æ = 1:45 ; (5.15)� = 0:42 ;� = �0:8475 :
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Ligne de champ magnétiqueFig. 5.23: Morphologie de jet de FRI. En (a) proje
tion sur le plan poloidale. Les lignes tra
éesreprésentent la proje
tion dans le plan poloïdal des lignes d'é
oulement. En (b) morphologie dujet vue en 3 dimensions. Les lignes 
ontinues représentent les lignes d'é
oulement qui véri�ent la
ondition x2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2. Les lignes en pointillés représentent les lignesd'é
oulement qui véri�ent x2AG2 < 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1. Les lignes en pointillés-pointsreprésentent les lignes d'é
oulement 
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1.5.6.2 Morphologie du jetLe jet (Fig. 5.23) montre une expansion initiale jusqu'à une distan
e de 100 rayons deS
hwarzs
hild. L'évasement du jet est dû surtout à l'inertie de la matière emportée le longdes lignes d'é
oulement externes. Le jet devient 
ollimaté lorsque il entre en intera
tionave
 milieu ambiant qui 
ompresse le jet. Cette 
ompression, 
omme nous l'avons vue dansles solutions 
ara
térisées par un rotateur magnétique ine�
a
e de 
e type, engendre desos
illations dans la région asymptotique. Cette solution de jet ayant un rotateur magnétiqueine�
a
e, le 
ylindre de lumière se trouve à l'in�ni.5.6.3 Cinématique du jetLe jet est a

éléré en grande partie dans la région intermédiaire (5.6.2). En e�et, dans
ette région, la gravité devient faible, alors que l'évasement du jet engendre une 
hute dela pression. Dans la région de re
ollimation du jet, l'augmentation de la pression induit,au 
ontraire une dé
élération du jet. En e�et, le fa
teur de Lorentz diminue de 
 = 2:8,avant la re
ollimation, à 
 = 2, dans la région asymptotique. Ce 
omportement dans lejet magnétohydrodynamique après la surfa
e d'Alfvén est équivalent à un e�et de la tuyèrede De laval en hydrodynamique, lorsque la se
tion de l'é
oulement diminue après la surfa
esonique.La dé
élération dans 
e jet se produit à 0:1p
 du trou noir 
ontrairement au observationsqui prédisent la transition du jet relativiste au jet sub-relativiste à 1p
 (Laing et al., 1999).
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Fig. 5.24: La solution de jet de FRI. En(a) �ux d'énergies dans le jet normalisées à l'énergie demasse. En (b) variation des fa
teurs de Lorentz le long de quatre lignes d'é
oulement. La ligne
ontinue donne la variation le long de l'axe polaire. La ligne en pointillé donne la variation le longde la dernière ligne d'é
oulement qui émerge de la 
ouronne.En plus, la vitesse dans 
e jet reste relativiste 
 = 2. Cependant, le modèle utilisé i
i eststationnaire et ne permet pas de tenir 
ompte des instabilités qui peuvent se produirent lorsde la propagation du jet dans le milieu ambiant. En e�et, une dé
élération plus réaliste du jetpeut être obtenue si nous utilisirons les résultats de 
ette solution 
omme 
ondition initiauxd'un modèle de propagation du jet.
5.6.4 Les énergies du jetLa température passe par quatre régimes. Les trois premiers sont identiques à 
eux quenous allons dis
uter dans le 
as du jet de FRII. Dans la région asymptotique du jet de FRI,la température e�e
tive augmente jusqu'à Te� = 1013K à 
ause de la 
ompression du jetpar le milieu ambiant dans la re
ollimation (Fig. 5.25b). Ce
i induit une augmentation dela pression du jet. Cette température est élevée par rapport à la température observée dansles jets des AGN qui est de l'ordre de T � 108K. Cette grande di�éren
e peut être due àl'augmentation de la 
ontribution des mé
anismes non thermiques (ondes magnétosonique)à l'énergie thermique spe
i�que e�etive eth; e� dans 
ette région de 
ompression. Rappelonsque nous ne pouvons pas dire
tement 
omparer 
ette température e�e
tive à la température
inétique 
e qui est un in
onvénient du modèle.
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Fig. 5.25: La solution de jet de FRI (a) La température (b) la densité normalisé à une densité n0de telle façon que la perte de masse _M = n0 10�6MEdd.5.7 Appli
ations II - Modèle de jet de FRII5.7.1 ParamètresNous allons nous intéresser aux jets des radio-galaxies FRII. L'environnement dans 
etype de radio-galaxies semble peu dense et pauvre. En 
onséquen
e, les jets de FRII dansleur propagation, intéragissent faiblement ave
 le milieu ambiant. Les vitesses dans 
es jetsaugmentent de façon 
ontinue jusqu'à la région asymptotique. En e�et, 
ontrairement auxjets des FRI, les vitesses des jet dans les FRII sont relativistes aussi bien à l'é
helle du p
que du kp
. D'autre part, les jets de FRII sont 
ara
térisés par une forme 
ylindrique dans larégion asymptotique. Dans notre modèle, 
e type de jet 
orrespond aux solutions ayant unrotateur magnétique e�
a
e. La valeur du paramètre libre � doit être plus petite que 
elleque nous avons 
hoisie pour la solution de jet des FRI. Cela permet d'augmenter le �ux dePoynting à la base du jet. Ainsi, le jet sera 
ollimaté par pin
ement magnétique toroïdal etles os
illations dans la solution du jet disparaîtront. Nous avons pris i
i � = 0:86 pour laligne d'é
oulement �0 = 4.Les paramètres sont alors, en utilisant notre méthode d'estimation et après itération,nous obetenons : � = 0:1 ;� = 0:65 ;� = 1:051 ;Æ = 1:35 ; (5.16)� = 0:3 ;� = 0:334 :



5.7. Appli
ations II - Modèle de jet de FRII 1435.7.2 La morphologie du jetLe jet est 
ara
térisé par une expansion initiale allant jusqu'à une distan
e de 100 rayond'Alfvén. Cette évasion initiale est due à la forte pression magnétique à la base du jet et à lagravité, ave
 une 
ontribution de la for
e de séparation de 
harge. Cependant, la 
ollimationdu jet dans la région asymptotique est ex
lusivement magnétique. Elle est induite par lafor
e de pin
ement magnétique et la for
e de pression magnétique transverse. Ces deuxfor
es permettent d'équilibrer la for
e de séparation de 
harge et la for
e 
entrifuge.Les os
illations dans le jet sont très faibles. En e�et, dans 
ette solution la 
ontributiondu 
on�nement thermique par le milieu extérieur dans la 
ollimation du jet est faible. En
onséquen
e, le jet ne subit au
une 
ompression du milieu extérieur qui peut induire desos
illations dans le jet.L'angle d'ouverture du jet à une distan
e de 1 p
 est plus faible que 
elui que nous avonssupposé initialement. Ce modèle donne pour la dernière ligne magnétique ouverte, qui estan
ré dans la 
ouronne, un angle d'ouverture de � = 0:1Æ à r = 1 p
.
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Fig. 5.26: Morphologie du jet de FRII. En (a) morphologie du jet en 2D. Le 
ylindre de lumière estreprésenté par les deux lignes qui entourent le jet. Les lignes tra
ées représentent, la proje
tion dansle plan poloïdal des lignes d'é
oulement. Les lignes 
ontinues représentent les lignes d'é
oulementqui véri�ent la 
ondition x2AG2 < 10�2 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�2. Les lignes en pointillés représententles lignes d'é
oulement qui véri�ent x2AG2 < 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 < 10�1. Les lignes en pointillés-points représentent les lignes d'é
oulement 
aratérisées par x2AG2 > 10�1 et 2+ Æ �(1+ Æ �)2 � 2 > 10�1.En (b) morphologie du jet en 3D. Les lignes d'é
oulement sont tra
ées en ligne fon
ées, les lignesmagnétique sont tra
ées ave
 des lignes plus 
laires.5.7.3 La 
inématique du jetL'a

élération de 
ette solution se produit dans deux régions. Tout d'abord, il y a a

élé-ration dans la partie basse du jet près de la 
ouronne. Dans 
ette région, l'énergie thermiqueélevée permet d'a

élérer le �uide jusqu'à une vitesse de 0:4 
 sur une distan
e de 2 rG. Le



144 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faibledeuxième partie de l'a

élération du jet se produit dans la région intermédiaire entre lasurfa
e d'Alfvén et la région de 
ollimation asymptotique du jet. Dans 
ette région, la forteexpansion du jet induit une 
hute rapide de pression, qui devient presque nulle dans la régionasymptotique. Ainsi, l'énergie thermique dans le jet est transformée en énergie 
inétique pluse�
a
ement. Dans 
ette région intermédiaire, la vitesse dans l'é
oulement passe de 0:4
 à0:92
 sur une distan
e de 200rG.
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GFig. 5.27: En (a) 
ourbe des énergies dans le jet de l'appli
ation II. En (b) fa
teurs de Lorentz pourquatre lignes d'é
oulement. Le tra
é en ligne 
ontinue représente le fa
teur de Lorentz le long del'axe de rotation. Le tra
é en pointillé donne la variation du fa
teur de Lorentz le long de la dernièreligne ouverte qui émerge de la 
ouronne sphérique. Les deux autres tra
és donne la variation dufa
teur de Lorentz le long de lignes d'é
oulement se trouvant entre la ligne extérieure et l'axe polaire.5.7.4 Le 
ylindre de lumièreLe 
ylindre de lumière dans la partie asymptotique du jet (Fig. 5.26) a une forme 
y-lindrique. Il est aussi, parallèle aux lignes d'é
oulement poloïdales du jet dans la régionasymptotique. De 
e fait, les lignes d'é
oulement dans la partie interne de 
e jet qui setrouve à l'intérieur du 
ylindre ne le traversent pas.Cependant, dans 
ette solution le 
ylindre de lumière n'est pas à l'in�ni. Il est plut�t àune distan
e de 20rG de l'axe de rotation. En 
onséquen
e, la région d'appli
ation de notremodèle devient plus petite que dans le jet de l'appli
ation I. Elle est restreinte à la régionaxiale qui ne 
onstitue que 10% du jet.5.7.5 Les énergies dans le jetLa température e�e
tive dans le jet passe par trois régimes. Il y a un premier régime, prèsde la 
ouronne, où la température e�e
tive subit une forte augmentation (Fig. 5.28a). Dans
ette partie, la température e�e
tive varie rapidement de 1012K à la base de la 
ouronne àune température e�e
tive de 2� 1012K. Elle est engendrée par le 
hau�age dans la 
ouronne



5.8. Con
lusion 145en expansion. Grâ
e à 
e 
hau�age, la densité diminue plus rapidement que la pression du�uide en expansion rapide. Dans la région intermédiaire, la température e�e
tive 
ontinued'augmenter à 
ause de la 
hute de la densité dans le jet en expansion. Dans la région detransition entre la partie intermédiaire et la partie asymptotique, la température e�e
tivediminue pour atteindre 1012K. Cette diminution est induite par la 
ompression du jet par lafor
e de pin
ement magnétique qui freine la 
hute de la densité (Fig. 5.28b).Les températures e�e
tives obtenues ave
 
ette solution, sont élevées par rapport auxtempératures observés dans les jets (108K dans la région asymptotique du jet). A nouveau
ette grande di�éren
e indique que la 
ontribution des mé
anismes non thermiques à l'a
-
élération du jet est importante et ne peut être négligées. Une étude plus �ne du terme depression devra être e�e
tuée pour valider le modèle.
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Fig. 5.28: Propriétés des jets de l'appli
ation II : (a) température et (b) densité normalisée à n0.La perte de masse est _M = n0 10�6MEdd.5.8 Con
lusionDans 
e 
hapitre, nous avons abordé le problème de la formation et de la 
ollimation desjets relativistes. Nous avons exploré 
es problèmes au moyen du modèle semi-analytique du
hapitre 4. Ce modèle semi-analytique est le premier modèle de jet relativiste auto-similaireméridional, in
luant les e�ets de la relativité générale. Nous l'avons 
onstruit sur la basedu modèle 
lassique développé par Sauty & Tsinganos (1994) dans l'étude des jets d'étoilesjeunes. Nous avons fait une extension de 
e modèle en relativité générale dans la limite d'untrou noir 
ara
térisé par un faible moment 
inétique a = JGM2=
 << 1. De 
e fait, nous avonstraité le problème des é
oulements GRMHD dans une métrique de S
hwarzs
hild. D'autrepart, nous nous sommes intéressés aux jets formés près de l'axe de rotation, 
ara
térisés parune vitesse de rotation faible par rapport à la vitesse de la lumière, et nous avons négligé lese�ets du 
ylindre de lumière.



146 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faibleEn 
onséquen
e, nous avons restreint notre étude sur les jets a

élérés thermiquementprès de l'axe de rotation et ave
 une faible 
ontribution du �ux Poynting. Cependant, dans la
ollimation du jet, nous avons tenu 
ompte aussi bien des for
es éle
triques que thermiques,qui ne sont pas négligeables, même lorsque les e�ets du 
ylindre de lumière sont très faibles.Nous avons tenu 
ompte, aussi, de la 
ollimation par la for
e magnétique et par la for
e degradient de pression et de la dé
ollimation par le séparation de 
harge.Nous avons trouvé que les e�ets liés à la rotation relativiste dans le jet ne peuvent pastoujours être négligés, même lorsque, le 
ylindre de lumière se trouve à l'in�ni. En e�et, lavitesse de rotation dans le jet, induit une for
e de séparation de 
harge qui est perpendi-
ulaire aux lignes d'é
oulement. Nous avons trouvé que l'in�uen
e de 
ette for
e sur le jetdépend du type de régime de 
ollimation. Dans le 
as des jets 
ara
térisés par un rotateurmagnétique e�
a
e don
 
ollimaté par la for
e de pin
ement magnétique toroïdale, la for
ede séparation de 
harge joue un r�le très important. Cette for
e dans 
e type de jet est dumême ordre de grandeur que la for
e de 
ollimation magnétique. En 
onséquen
e, �e ~E induitune expansion plus importante du jet relativiste où en
ore dé
ollimate le jet. Par 
ontre, dansles jets 
ara
térisés par un rotateur magnétique ine�
a
e, don
 
ollimaté prin
ipalement par
on�nement thermique du milieu ambiant, l'in�uen
e de la for
e de séparation de 
hargeest faible. Dans 
e type de jet, la 
ontribution de �e ~E est 
omplètement 
ompensée par lapression du milieu ambiant qui augmente.Ce modèle s'applique aussi bien aux é
oulements autour des étoiles jeunes qu'aux é
ou-lements autour des objets 
ompa
ts. Nous avons don
 utilisé le modèle pour 
omparer lesjets 
lassiques aux jets relativistes. Nous avons entrepris 
ette étude 
omparative à l'aidedu paramètre libre �. En e�et, 
e nouveau paramètre dans le modèle relativiste donne la
ourbure de l'espa
e qui est induite par la gravité près de l'objet 
entral. Varier la valeurde � dans le modèle revient à 
hanger les e�ets relativistes dans le jet. � permet de passerdu 
as 
lassique de jet d'étoile jeune, � � 10�5, aux jets relativistes autour de trou noir� � 0:1. Nous avons trouvé que la di�éren
e entre les deux types de jets est un simple e�etd'é
helle en � tant que � < 10�2. Dans 
e 
as, les dimensions spatiales et les énergies sontdes fon
tions linéaire de �.Pour � > 10�2, les e�ets relativistes s'a

entuent et induisent une augmentation de ladynamique dans le jet, grâ
e à la forte strati�
ation de la pression dans l'é
oulement 
rééepar la gravité relativiste à la base du jet. Ainsi, le jet devient plus e�
a
e à transformerl'énergie thermique, à la base, en énergie 
inétique, asymptotiquement. Par 
ontre, les e�etsrelativistes ont un e�et négatif sur la 
ollimation magnétique du jet. L'augmentation dela dynamique dans le jet se traduit par une diminution de la densité du 
ourant éle
triqueemportée dans le jet. Lorsque les e�ets relativistes augmentent, le �ux de l'énergie thermiqueà la base augmente plus que le �ux de Poynting. En e�et, à 
ause du rappro
hement de la
ouronne du trou noir de S
hwarzs
hild, le �ux de moment 
inétique (normalisé à 
2 r?B?)diminue. D'autre part, l'augmentation de la dynamique dans le jet dans la dire
tion poloïdalefait diminuer la 
omposante du 
hamp magnétique toroïdale. Il induit alors, une diminutionde l'e�
a
ité de for
e de Lorentz à 
ollimater le jet. Ainsi, par rapport aux jets 
lassiques
ollimatés magnétiquement, les jets relativistes présentent une expansion plus importante.Les autres paramètres du modèle, sont regroupés en deux ensambles :



5.8. Con
lusion 147Le premier regroupe (Æ � �), � et �. Ils donnent la position de la 
ouronne par rapport àla surfa
e d'Alfvén. Don
, ils donnent la taille de la région sub-alfvénique, l'énergie thermiqueet l'énergie magnétique à la base du jet. D'autre part, 
es paramètres, renseignent aussi biensur la région intermédiaire, dans laquelle les e�ets de la gravité restent élevés, que sur lapossibilité de la 
ollimation magnétique ou thermique du jet. (Æ � �) représente les e�ets del'inertie et les e�ets thermiques dans le jet, � la gravité et � les e�ets magnétique dans le jet.Plus (Æ � �) est grand, plus le jet est a

éléré. Au 
ontraire l'augmentation de � diminuel'a

élération. En�n � qui représente le �ux de Poynting en augmentant, la 
ollimation etdiminue l'a

élération.Le deuxième groupe 
ontient �=�2 et �=�2. Ils représentent le 
ompétition entre la 
ol-limation thermique et la 
ollimation magnétique du jet, dans la région asymptotique (voirparagraphe 4.5.4). Pour les valeurs positives de �=�2, la 
ollimation asymptotique du jet estdue au pin
ement magnétique. Au 
ontraire, pour �=�2 < 0, la for
e de Lorentz est ine�-
a
e à 
ollimater toute seul le jet. Ainsi, la 
ollimation du jet se produit seulement lorsqu'ilentre en intera
tion ave
 un milieu extérieur su�samment dense. Dans le 
as �=�2 << 1, la
ontribution du gradient de pression à l'é
happement du �uide le long des lignes extérieureset dans la 
ollimation du jet, dans la région intermédiaire, est très faible. Alors, même pourles jets ave
 � � 0, la 
ollimation magnétique est ine�
a
e.Nous avons essayé de 
lasser les AGN selon la morphologie de leur jets. En e�et, nousavons relié la di�éren
e entre 
ertaines 
lasses des AGN aux propriétés de 
ollimation du jet.Dans 
ette étude, nous avons utilisé notre modèle qui est développé en relativité généralepour valider la 
lassi�
ation des AGN d'après les propriétés du modèle 
lassique, proposépar Sauty et al. 2001. Nous avons proposé que les jets des FRI soient 
ollimatés par leurmilieu ambiant dense. Au 
ontraire, nous avons proposé que les jets des FRII soient des jets
ollimatés par la for
e de pin
ement magnétique. Pour appliquer notre modèle à 
e type dejet, nous avons élaboré un proto
ole de détermination des paramètres du modèle à partirdes propriétés et de la morphologie des jets. Dans 
ette méthode, nous avons introduit unnouveau paramètre �. Ce paramètre donne la di�éren
e de la vitesse de rotation dans le jetpar rapport à la vitesse de rotation képlérienne. Nous avons fait varier la valeur de � selonle type de jet que nous avons 
her
hé à modéliser. Dans le 
as des jets de FRII, la valeuroptimale trouvée est de � = 0:86, 
e qui a permis d'obtenir un fa
teur de Lorentz de 
 ' 3.Dans le 
as des jets de FRI, la valeur optimale trouvée est de � = 0:90. Cela a permisl'obtention d'un fa
teur de Lorentz de 
 = 2:8 dans la région intermédiaire et qui diminueà 
 = 2 dans la région asymptotique. Cette diminution est due à la 
ompression thermiquedu jet dans la région asymptotique, par le milieu ambiant.Le fait que � 
hange très peu lorsqu'on passe de la solution de FRI à la solution de FRII,montre que les propriétés du jet dépendent fortement de la vitesse de rotation de la 
ouronnedu disque d'a

rétion. D'un autre 
oté, le fait que dans les deux 
as, � soit pro
he de 1 maisinférieur montre aussi que la région de formation du jet 
entral doit être 
ara
térisée par unerotation plus faible que la rotation keplérienne.Dans la solution du jet de FRI, nous avons obtenu un fa
teur de Lorentz dans la régionintermédiaire de l'ordre de 
 � 3, qui diminue ensuite à 
 � 2 dans la région asympto-



148 Chapitre 5. Etude du modèle de jet relativiste à rotation faibletique. Cependant, la dé
élération dans 
e jet se produit à 0:1p
 du trou noir 
ontrairementau observations qui prédisent la transition du jet relativiste au jet sub-relativiste à 1p
(Laing et al. 1999; Giovannini et al. 2001). En plus, la vitesse dans la région asymptotiquedu jet reste relativiste 
 � 2. Cette di�éren
e ave
 les observations peut être expliquée parle fait que nous modélisons seulement la région axiale du jet et que nous ne traitons pas 
om-plètement l'intera
tion du jet ave
 le milieu ambiant. Dans 
ette solution de jet, l'énergiethermique de la région asymptotique reste importante et la pression dans le jet est plus faibleque 
elle du milieu ambiant. De 
e fait, la propagation du jet dans le milieu ambiant peutpermettre la dé
élération et le jet peut devenir sub-relativiste (Rossi et al. 2004). D'autrepart, pour obtenir une solution qui donne la bonne distan
e de dé
élération du jet il fauttenir 
ompte aussi du jet qui émerge du disque d'a

rétion. En e�et, 
e dernier interagit plusfortement ave
 milieu ambiant. De plus, les fa
teurs de Lorentz observés seraient plut�t dûsà la partie externe du jet et 
e
i si l'on suit l'hypothèse de jet à 2 
omposantes.Par ailleurs, dans la solution de jet de FRI qui est 
ollimaté thermiquement par le mi-lieu ambiant, nous avons obtenu des os
illations dans la région asymptotique. Ces os
illationspeuvent être dues à l'énergie thermique dans le jet qui reste importante dans la région asymp-totique par rapport à l'énergie magnétique. En e�et, la plupart des simulations numériquesde propagation de jets montrent que les os
illations induites dans le jet sont plus importanteslorsque l'énergie thermique devient élevée (Meier 2003; Rossi et al. 2004).Pour déterminer les paramètres libres du modèle, nous avons utilisé les observations desjets d'AGN. Nous avons obtenu un fa
teur de Lorentz asymptotique de l'ordre de 
 ' 3dans le 
as des jets de FRII. Cela reste l'ordre de grandeur du fa
teur de Lorentz observédans 
es jets (Piner et al. 2003; Giovannini 2004) et même l'ordre de grandeur obtenu dansla simulation numérique de jet interne de Koide et al. (1998). En e�et, dans 
ette simulationnumérique le jet interne est aussi a

éléré thermiquement 
omme dans notre modèle, 
e quipeut expliquer 
ette similitude. Nous pourrions obtenir un fa
teur de Lorentz plus élevé en
hangeant les paramètres. Cependant, 
ela nous obligera prendre une solution où la régiond'appli
ation du modèle est plus petite et plus pro
he de l'axe polaire. En e�et, lorsque nous
her
hons à augmenter la vitesse dans le jet, le 
ylindre de lumière se rappro
he de l'axepolaire. D'autre part, l'augmentation du fa
teur de Lorentz asymptotique né
essitera unetempérature e�e
tive initiale plus élevée. Par 
onséquen
e, l'a

élération des jets axiaux à desfa
teurs de Lorentz plus élevé né
essitera la 
ontribution de mé
anismes radiatifs (
omme le �Compton Ro
ket�) et de la turbulen
e pour améliorer l'e�
a
ité de l'a

élération thermique.Pour la perte de masse et la densité asymptotique, nous avons pu retrouver les valeurs quenous avions posées initialement _M = 10�6 _MEdd et n1 = 108
m�3.



Chapitre 6Modèle analytique de jet ave
 unerotation relativiste
6.1 Introdu
tionCe 
hapitre sera 
onsa
ré à l'étude des é
oulements GRMHD 
ara
térisés par une vitessede rotation relativiste. L'é
oulement est toujours supposé se former dans la magnétosphèrede trou noir de S
hwarzs
hild entouré d'un disque d'a

rétion. Ce dernier permet l'appro-visionnement en matière et en énergie, la région 
entrale de formation du jet. D'autre part,dans 
e 
hapitre, nous allons tenir 
ompte des e�ets du 
ylindre de lumière sur le jet.Nous avons utilisé l'extension relativiste de la méthode de Vlahakis & Tsinganos (1998)de détermination systématique de modèles auto-similaires selon �. Contrairement au modèlepré
édent, les e�ets relativistes, liés à la rotation du plasma dans le jet, sont i
i pris en
ompte. C'est possible ave
 un 
hoix approprié de la fon
tion de rotation des lignes d'é
ou-lement autour des lignes magnétiques, 
$ = 
onst, indépendant de la surfa
e du �uxmagnétique. Ce 
hoix de la fon
tion de rotation rend possible la séparation des variables,sans négliger les e�ets du 
ylindre de lumière dans le jet. Cependant, 
e 
hoix de la fon
tionde rotation, qui diverge sur l'axe, restreint l'appli
ation de 
e modèle à la partie externe dujet 
oronal. Ce modèle ne s'applique pas à la région axiale du jet où les vitesses toroïdaleset poloïdales dépassent la vitesse de la lumière.Dans 
e 
hapitre, après avoir 
onstruit et donné les limites d'appli
ation du modèle,nous étudierons une solution parti
ulière. Puis, nous 
omparerons 
e modèle et le modèlepré
édent dans lequel les e�ets du 
ylindre de lumière ont été négligés.6.2 Constru
tion du modèlePour 
onstruire le nouveau modèle ave
 les méthodes auto similaires selon �, 
ommedans le modèle du 
hapitre 5, nous pro
éderons à des développements limités à l'ordre un, enfon
tion du �ux magnétique A, des di�érentes grandeurs physiques du modèle. Le dévelop-pement se fera autour de l'axe de rotation où le �ux magnétique s'annule. A la di�éren
e dumodèle pré
édent, nous avons utilisé la méthode systématique de détermination de 
lassesde solutions MHD exa
tes développée par Vlahakis & Tsinganos (1998).Dans 
e 
hapitre nous allons introduire une nouvelle fon
tion qui est le �ux spé
i�quede l'enthalpie ~V . Il nous fa
ilitera dans la suite la résolution analytique de 
e modèle. ~V est149



150 Chapitre 6. Modèle analytique de jet ave
 une rotation relativistedé�nie 
omme suit : ~V = 
 w
2 ~v : (6.1)Dans le 
as 
lassique ~V est équivalent à l'impulsion ~p = m~v, puisque en 
lassique w
2 repré-sente la masse des parti
ules qui 
onstituent le �uide au repos. Ainsi, l'équation d'Euler (Eq.2.54) peut être é
rite sous une autre forme équivalente à Goldrei
h & Julian (1970) (voiraussi Appl & Camenzind, 1993 ; Heyvaerts & Norman, 2003
) :nw=
2 ~V � ~r ~V = � 
2 nw ~r lnh0 � ~rP + 1
 � ~je ^ ~B �+ �e ~E : (6.2)6.2.1 Normalisation des grandeurs du modèle et 
hoix de la fon
tionde �ux magnétiqueComme au 
hapitre 5, les vitesses seront normalisées à la vitesse de la lumière et les dis-tan
es seront normalisées au rayon de la surfa
e d'Alfvén 
ritique �?�. Nous allons aussi 
onsi-dérer que la se
tion du jet, S = � $2 , est simplement proportionnelle à � = f(R) sin2 �, le�ux magnétique sans dimension que nous avons introduit dans le modèle pré
édent. Ainsi, àla surfa
e d'Alfvén 
ritique f = G2 = R = 1. Le rayon 
ylindrique d'ouverture $A d'uneligne d'é
oulement A est donné par :S = � $2 = � r2?G2(R)� ) $r? = p� ; (6.3)G est le rayon 
ylindrique sans dimension. Les autres fon
tions qui sont liées à la stru
turedes lignes magnétiques restent les mêmes. f = R2G2 (Eq. 4.12) donne le degré de 
ollimationde l'é
oulement et F (Eq. 4.13) est le fa
teur d'expansion de l'é
oulement.Contrairement au modèle pré
édent l'expression en � du �ux magnétique A n'est pas
hoisie dès le début. En e�et, nous allons 
her
her les di�érentes expressions A(�) qui per-mettent la séparation des variables en (R; �) dans l'équation de la dynamique. Nous in-troduisons don
 une nouvelle fon
tion, le �ux magnétique généralisé sans dimension A(�),dé�ni 
omme suit : A = r2? B?2 A(�) ; (6.4)Le fait de normaliser les grandeurs physiques par rapport à la surfa
e d'Alfvén nous permetd'introduire les deux paramètres libres du modèle � et � en é
rivant :� = ves
v? =s2GMr?v2? ; (6.5)� = �ves

 �2 = rGr? = r2GMr? 
2 : (6.6)� est la ra
ine 
arrée du rapport de l'énergie gravitationnelle à l'énergie 
inétique à la surfa
ed'Alfvén. � est le paramètre de 
ourbure de l'espa
e. Ces deux paramètres nous permettentde 
ontr�ler la gravité et sa profondeur dans la région de formation du jet.



6.2. Constru
tion du modèle 1516.2.2 La surfa
e d'AlfvénDans 
e modèle nous allons 
ommen
er ave
 le 
hoix de la forme de la surfa
e d'Alfvén.Nous supposons i
i aussi que la surfa
e d'Alfvén est sphérique, 
e qui est plut�t une obligationqu'un 
hoix due à l'auto-similarité selon � employée dans 
e modèle (voir se
tion 4.2.11).Don
, le nombre d'Alfvén, M2(R; �), ne doit dépendre que du rayon sphérique R et non pasde la ligne magnétique � : M2(R; �) = M2(R) : (6.7)6.2.3 La perte de moment 
inétique et la vitesse angulaireDeux 
onditions sont engendrées par la séparation des variables (R; �) dans l'expressiondes for
es 
entrifuge et de pin
ement magnétique toroïdale, la première sur l'expression du�ux du moment 
inétique en fon
tion de �, la deuxième sur les numérateurs de B' (Eq. 2.79)et de v' (Eq. 2.78) et le dénominateur 
ommun qui doivent être tous les trois des fon
tions deR seulement. D'un autre 
oté, 
omme nous tenons 
ompte des e�ets du 
ylindre de lumière,le paramètre xA ne doit pas s'annuler. Don
, 
e paramètre dans le jet doit être indépendantde la ligne d'é
oulement � pour permettre la séparation des variables de la for
e 
entrifugeet de pin
ement magnétique (Eq. 2.83). Cette 
ondition nous oblige à prendre xA 
ommeune 
onstante dans le jet : xA = 
onstante ; (6.8)1. L'expression en � du �ux de moment 
inétique par unité du �ux magnétique, L	A, estimposée par la séparation en (R; �) des for
es induites par les 
omposantes toroïdalesde la vitesse et du 
hamp magnétique. En parti
ulier, la for
e de pin
ement magnétiqueet la for
e 
entrifuge doivent être proportionnelles à / �$ dAd� .L	A = h0; ?� r?B? � dAd� ; (6.9)Le 
ourant éle
trique qui résulte de 
e �ux de moment 
inétique transporté dans le jetest : Iz = h0 
2 $B' = � 
2 � r?B? h20h20 ? � G2 x2Ah20h20 ? � M2h20 ? � x2A� dAd� : (6.10)2. Le pro�l de vitesse de rotation angulaire doit être 
hoisi pour assurer que la 
onditionde 
ontinuité à la surfa
e d'Alfvén 
ritique soit véri�ée (Eq. 2.86) et que les for
essoient séparables (Eq. 6.8), nous obtenons don
 :
 = h0; ? � V?r?p� : (6.11)Cette nouvelle fon
tion de rotation possède une singularité sur l'axe de rotation 
ommedans les modèles auto-similaires en r de jet de disque (exemple modèle de Vlahakis& Königl, 2003). Cependant, 
ette singularité n'apparaît pas dans les équations de ladynamique. D'un autre 
oté, un 
hoix astu
ieux de la fon
tion de densité et de l'énergie
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 une rotation relativistede Bernoulli dans le modèle est su�sant pour éliminer 
ette singularité des di�érentesgrandeurs physiques de l'é
oulement. Nous allons don
, dans la suite, 
onsidérer unjet 
reux (vide) à l'intérieur, 
'est-à-dire ave
 une densité de la matière et une densitéd'énergie qui diminuent vers l'intérieur du jet pour s'annuler sur l'axe de rotation.Ce modèle de jet est peut-être valable pour les jets 
oronaux de trou noir, 
ar, la
ouronne est approvisionnée en matière à partir du disque d'a

rétion. De 
e fait, pluson s'appro
he de l'axe de rotation dans la région des lignes magnétiques ouvertes, plusla densité dans le 
ouronne diminue.6.2.4 L'énergie de BernoulliL'énergie de Bernoulli dans le jet est 
al
ulée à partir de la relation de 
ontinuité à lasurfa
e d'Alfvén (Eq. 2.86) et de l'expression du �ux du moment 
inétique dans le modèlenormalisé par le �ux magnétique (Eq. 6.9) :E = h0; ? 
?w?p� dAd� s4 � n? h2?w?
2 	2A : (6.12)Contrairement aux 
hapitres 4 et 5, au
une 
ondition n'est imposée sur la 
ontribution du�ux de Poynting par rapport à l'énergie thermique dans l'é
oulement. L'a

élération del'é
oulement peut être aussi bien thermique que magnétique.6.2.5 Le �ux de masseLe 
hoix de l'expression du �ux de masse par unité du �ux magnétique, 	A, dans l'é
ou-lement est 
ontraint par la 
ondition de jet 
reux sur l'axe. L'expression de 	A en � doitêtre 
ohérente ave
 la 
ondition sur l'énergie de Bernoulli (6.12) qui doit s'annuler sur l'axe.D'un autre 
oté, l'expression de 	A est 
ontrainte aussi par la fon
tion de densité dans le jet.Cette dernière doit avoir une valeur �nie même dans le 
as des é
oulements froids, xA ! 1où l'énergie dominante est l'énergie magnétique (B2=4 � >> nw). Don
, l'énergie thermiquenw dans l'é
oulement doit rester �nie. En e�et, l'é
oulement xA ' 1 est de type for
e-free,il 
orrespond à la limite où l'inertie du �uide tend vers zéro n � 0. Dans 
e type d'é
oule-ment 
omme nous allons le voir, tout le �ux d'énergie à la base du jet est emporté dans le�ux de Poynting (pour plus de détail sur la limite for
e-free voir la se
tion 2.5 de Heyvaerts& Norman 2003
). A partir de la dé�nition du nombre d'Alfvén (Eq. 2.76) qui lie 	A à ladensité, nous pouvons déduire son expression :	A = h?s4 � n?w?
2 q(1 � x2A)dAd� �� ; (6.13)Le 
hoix de 	A / p1 � x2A permet aussi au �ux de masse de diminuer par rapport au�ux magnétique, lorsque l'é
oulement se rappro
he du régime purement éle
tromagnétiqueoù xA ' 1. � est un paramètre libre qui n'a�e
te pas la dynamique du modèle.La 
ondition de jet 
reux nous oblige à prendre � < 1=2. En e�et, � = 1=2 
orrespondà un modèle ave
 une énergie de Bernoulli à symétrie sphérique 
omme dans le modèle du
hapitre 4, où les e�ets du 
ylindre de lumière sont négligés. Cependant, 
ette solution donne
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tion du modèle 153une énergie de Bernoulli et thermique non nulle sur l'axe. Don
, elle n'est pas 
ohérenteave
 l'hypothèse du modèle qui suppose que le jet soit 
reux. Par ailleur, pour � > 1=2l'énergie diverge vers l'axe 
e qui est ex
lus. Pour � < 1=2, l'énergie s'annule alors sur l'axe,
e qui est 
ohérent ave
 notre modèle de jet 
reux. Maintenant, nous pouvons déterminerl'expression de la 
ontribution de l'énergie hydrodynamique et du �ux de Poynting à l'énergiede Bernoulli, en é
rivant :h0
 w = h0;?
?w? 1p1� x2A � 12 � � � M2 � h20 (1� x2A)M2 � h20 + h20;? x2AG2� ; (6.14)EPoynting = � h0 $
	A B' = �x2A h0;?
?w? 1p1� x2A � 12 � � � h20 � h20 ?G2M2 � h20 + h20;? x2AG2� :(6.15)La 
ontribution de 
ha
une de 
es deux énergies à la formation du jet dépend du régime�thermique� ou �éle
trodynamique� dans lequel l'é
oulement évolue. Elle est pondérée parla position du 
ylindre de lumière par rapport à la surfa
e d'Alfvén. En e�et, plus les deuxsurfa
es se rappro
hent, x2A ! 1, plus l'énergie dominante dans le jet est le �ux de Poynting.Dans 
e 
as, le jet est a

éléré essentiellement par la for
e magnéto-
entrifuge.6.2.6 La densitéL'hypothèse de surfa
e d'Alfven sphérique implique que le rapport entre la densité etl'énergie d'enthalpie n=(w=
2) ait une séparation de variable (R; �) du type :nw=
2 = n(R)w(R)=
2 n(�)?w(�)?=
2 ; (6.16)La partie en � dans l'expression de n=(w=
2) est la même que dans l'expression de 	A,puisque, le nombre d'Alfvén est une fon
tion radiale :nw=
2 = n?w?=
2 (1 � x2A)M2 �dAd��2 �2 � ; (6.17)Don
 pour 0 < � < 1=2, la densité diminue et s'annule sur l'axe. Ainsi, nous véri�ons la
ondition de jet 
reux sur l'axe.6.2.7 L'équation de fermetureLe 
hoix de l'expression de la pression dans les modèles auto-similaires méridionauxest �xé par la séparation de variable dans l'équation de la dynamique. En 
onséquen
e, lapression doit être dé�nie sous la forme générale suivante (Vlahakis & Tsinganos 1998)P = B2?4 � (�0 + �1 g1(�) + �2 g2(�) ) (6.18)�0; �1; �2 sont des pressions sans dimension fon
tions de la distan
e radiale. g1(�); g2(�)sont des fon
tions de la ligne magnétique �. Ces deux fon
tions 
ontr�lent la variation dela pression perpendi
ulairement aux lignes magnétiques. Leur expressions en � seront dé-terminées 
omme pour le �ux magnétique A, a posteriori, d'après la séparation de variablesimposée par l'équation d'Euler (Eq. 6.2).
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 une rotation relativiste6.3 Les 
hamps de vitesse, magnétique et éle
trique dansle modèleLes 
omposantes des 
hamps de vitesse, magnétique et éle
trique sont obtenues à partirdes équations (2.61) et (2.69). Elles sont fon
tions de R et d'une fon
tion de �. Pour simpli�erla notation, nous allons dé�nir les notations suivantes :NV = M2h20;? � G2 (1 � x2A) ; (6.19)NB = � h0h0; ?�2 �G2 ; (6.20)N
 = M2h20;? � � h0h0; ?�2 �1 � x2A� ; (6.21)D = � h0h0; ?�2 � M2h20;? � G2 x2A : (6.22)� Le 
hamp magnétique dans le modèle vaut :BR = B? 
os �G2 dAd� ; (6.23)B� = �B? h0 F2 sin �G2 dAd� ; (6.24)B' = B? � �h0; ?h0 � R sin �G2 �NBD � dAd� ; (6.25)� Le 
hamp de vitesse généralisé (le �ux d'enthalpie spé
i�que, Eq. 6.1) est :VR = B? M2h0 	A 
os �G2 dAd� ; (6.26)V� = �B? M2h0 	A h0 F2 sin �G2 dAd� ; (6.27)V' = B? M2h0 	A � h0h0; ? R sin �M2G2 NVD dAd� ; (6.28)� Le vrai 
hamp de vitesse est obtenu à partir de la relation (6.1), de l'expression du fa
teurde Lorentz (2.81) et de l'expression de l'énergie (6.12) :vR = v? M2h20;?GR DN
 
ot � ; (6.29)v� = � v? M2h20;?GR h0F2 DN
 ; (6.30)v' = � v? � � h0h0; ?� 1G NVN
 ; (6.31)La vitesse méridionale et azimutale sont toutes les deux fon
tions de R uniquement. Ellesont indépendantes de la ligne magnétique �. La vitesse dans la dire
tion radiale diverge sur
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reux, 
ette divergen
e de la vitesse vr, n'apparaît pas dansl'équation de la dynamique.� Le 
hamp éle
trique est déduit de la 
ondition de 
ondu
tivité in�nie du �uide :ER = �B? �h0; ?h0 � xA h02 FG sin � dAd� ; (6.32)E� = �B? �h0; ?h0 � xA 1G 
os � dAd� ; (6.33)E' = 0: (6.34)Le 
hamp éle
trique azimutal est nul à 
ause de l'axisymétrie.� La séparation de 
harge 
réée par 
e 
hamp éle
trique est déduite de l'équation deMaxwell- Gauss, Eq. (2.55) :�e = � xA4 � h0; ?h0 B?G2 � dAd� � h204 � 2 dFdR + F 2R + 2F � 8h20R ��+ d2Ad�2 � 2 RG2 �+ d2Ad�2 � �h20 F 22R � 2R� + � RG2 � 1� dAd� � sin � : (6.35)La séparation de 
harge (6.35) induite par un 
hamp éle
trique (6.32) dans le �uideionisé à 
ondu
tivité in�nie est fon
tion seulement de la vitesse angulaire 
 et du 
hampmagnétique dans l'é
oulement. Cette séparation de 
harge ne peut être négligée lorsque 
est important, même lorsque le 
ylindre de lumière se trouve à l'in�ni xA = $

 ! 0. Ene�et, dans le 
as xA = $

 ! 0, le terme xA� dAd� dans �e ne s'annule pas et devient dominantprès de l'axe de rotation (
f. 
hapitre 4 et 5). Dans la suite, 
e terme va être utilisé pourdéterminer les solutions possibles qui permettent la traversée du 
ylindre de lumière.Nous venons d'introduire 
inq fon
tions en R qui sont M; G; �0; �1; �2 et qu'il fautdéterminer à partir de l'intégration de l'équation de la dynamique. Nous avons aussi introduittrois fon
tions du �ux magnétique � qui sont A le �ux magnétique sans dimension, g1; g2 ledéveloppement en fon
tion de � de la pression.6.4 Equations de la dynamique6.4.1 Les équations di�érentiellesLes équations du mouvement dans la dire
tion radiale et dans la dire
tion méridionalesont obtenues à partir de la proje
tion de l'équation d'Euler (6.2) sur les axes sphériques.Les équations s'é
rivent sous la forme générale, ave
 les variables � et R séparées :� dAd� �2 �r 0 + � dAd� �2 � �r 1 + � d2Ad�2 � � dAd� �� �r 2 + � d2Ad�2 � � dAd� ��2 �r 3+ �4R + �5R g1(�) + �6R g2(�) + �7Rd g1d� � + �8Rd g2d� � = 0 ; (6.36)� dAd� �2 [ �� 0 ℄ + � d2Ad�2 � � dAd� � �� 1 + � d2Ad�2 � � dAd� �� �� 2 +1� � dAd� �2 �� 3 + �4 � d g1(�)d� + �5 � d g2(�)d� = 0 ; (6.37)
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 une rotation relativisteoù �i R et �i � sont des fon
tions du rayon R (Annexe C)6.4.2 Les familles de solution pour les é
oulements méridionauxLes équations de la dynamique (C.1) et (6.37) sont é
rites sous la forme d'un développe-ment limité en �, pondéré par des fon
tions �R; i; ��; j. Il reste à déterminer les expressionsde A; g1; g2 en fon
tion de � qui sont sus
eptibles de donner des relations linéairement in-dépendantes entre les fon
tions de R, �R; i et ��; j. Pour les équations (C.1) et (6.37), lenombre maximal d'équations en R linéairement indépendantes qui véri�ent la 
ondition deséparation des variables sont au nombre de 
inq.� dAd� � = � �� ; (6.38)g1(�) = � dAd� �2 = �2 �� ; (6.39)g2(�) = � dAd� �2 � = �(2 ��+1) : (6.40)et les solutions possibles sont :Si �� 6= �12 �0 r + �� �2 r + �5 r + 2 �� �7 r = 0 ; (6.41)�1 r + �� �3 r + �6 r + (2 �� + 1 )�8 r = 0 ; (6.42)�4 r = 0 ; (6.43)�0 � + �� �2 � + (2 �� + 1 )�5 � = 0 ; (6.44)�� �1 � + �3 � + 2 �� �4 � = 0 : (6.45)Si �� = �12 �0 r � 12 �2 r + �5 r � �7 r = 0 ; (6.46)�1 r � 12 �3 r + �4 r + �6 r = 0 ; (6.47)�0 � � 12 �2 � = 0 ; (6.48)�� �1 � + �3 � � �4 � = 0 : (6.49)Le deuxième type de solution ave
 �� = �12 n'est pas valable dans le 
as des jets ave
 unevitesse angulaire relativiste, 
ar la for
e de séparation de 
harge �e ~E diverge sur l'axe derotation. Les seules solutions a

eptables physiquement sont en fait 
elles ave
 �� > 14 . Ene�et, si �� � 14 , le terme 1� �dAd��2 sin � 
os � (voire Annexe C) devient in�ni sur l'axe derotation.De l'équation (6.43) nous pouvons déduire que la pression sans dimension �0 doit s'an-nuler. La pression le long de l'axe de rotation du jet doit être alors 
onstante, le jet 
reux etl'axe vide de matière, n / ��. La pression sur l'axe est égale à la pression exer
ée de façonuniforme sur le tube du jet par le milieu ambiant.



6.5. Surfa
es 
ritiques 1576.5 Surfa
es 
ritiquesCe modèle possède 4 équations di�érentielles, plus une pour la pression sans dimensionsur l'axe de rotation �0, qui régissent l'é
oulement, une de plus que dans le modèle du
hapitre 4. Cette équation supplémentaire diminue le nombre de degré de liberté dans lenouveau modèle. De 
e fait, la surfa
e magnétosonique lente disparaît. La seule surfa
e 
ri-tique qui subsiste est la surfa
e alfvénique. Il n'y a plus de 
ontraintes sur l'expansion initialedu jet, F (voir dis
ussion, se
tion 4.6.1), 
ar le point 
ritique alfvénique est un point étoile(Tsinganos et al. 1996).Dans la suite du modèle nous allons, lors de la résolution numérique, 
hoisir la valeurde l'expansion des lignes d'é
oulement à la surfa
e d'Alfvén F? de telle façon que le jet soit
ollimaté 
ylindriquement dans la région asymptotique.La disparition de la surfa
e magnétosonique lente peut être aussi remarquée dans leséquations du modèle (C.22 à C.25) qui n'ont plus qu'une singularité à la surfa
e d'Alfvén.Le 
ylindre de lumière ne représente en au
un 
as une surfa
e 
ritique, puisque, l'é
oulementn'est pas supposé froid. Au 
ylindre de lumière, la matière est déjà dé
ouplée du rotateur ma-gnétique rigide à la surfa
e d'Alfvén (Fendt & Camenzind 1996). Par 
ontre, dans les é
oule-ments froids éle
trodynamiques (Appl & Camenzind 1993; Tomimatsu & Tkahaski 2003) laseule surfa
e 
ritique est le 
ylindre de lumière, dans 
e type d'é
oulement la rotation restesolide jusqu'au 
ylindre de lumière.6.5.1 Surfa
e d'AlfvénLa surfa
e d'Alfvén, impose trois 
onditions limites. Les deux premières sont G2 = 1 etM2 = h20 (1 � x2A). La troisième 
ondition porte sur la relation entre le moment 
inétiqueemporté le long des lignes d'é
oulement, L, et l'ouverture de 
es lignes à la surfa
e d'Alfvén
ritique $? : L = E
2 h20 ? $2? 
 : (6.50)Cette relation donne l'e�
a
ité du rotateur magnétique à a

élérer le jet.Il y a aussi trois 
onditions de 
ontinuité des 
omposantes toroïdales déduites à l'aide dela loi de l'H�pital à la surfa
e d'Alfvén :NBD ���? = �h20 + (F? � 2 )�h20 � d M2h20 ?dR j? + (F? � 2 ) x2A ; (6.51)NVD ���? = d M2h20 ?dR j? + (F? � 2 ) ( 1 � x2A )�h20 � d M2h20 ?dR j? + (F? � 2 ) x2A ; (6.52)N
D ���? = �h20 ( 1 � x2A ) � d M2h20 ?dR j?�h20 � d M2h20 ?dR j? + (F? � 2 ) x2A : (6.53)La 
ondition de 
ontinuité du fa
teur d'expansion du jet, F donne :�1; ? = �12 + �� + 12 �� x2A ; (6.54)
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 une rotation relativiste
dM2dR ����? = h20;?� �2 (1 � �) �1 + x2A2 ���+ x2A2 (F? � 2 ) � 1 � 12 ���� ; (6.55)�2;? = (1 � �)2 (2 �� + 1) �F?2 dM2dR ���? � 12 �F 2? ( �� + 1 ) + x2A � ��+ 12 ��F? � 1 � �1 � � + x2A� � 21 � � � ( ��+ 1 )� x2A ( �� + 2 ) ��+ � 1 � x2A � F?2 �F?2 � 1�� 2�2(1 � �) " NBD ����2? ( �� + 1 ) � 12 ( 1 � x2A ) NvD ����2? #) : (6.56)Le modèle est 
omplètement 
onstruit et les 
onditions de traversée de la surfa
e d'Alfvénont été utilisées pour 
ontraindre 
ertains degrés de liberté du modèle. La pression sansdimension �2? est déduite de l'Eq. (6.56) et �1? de l'Eq. (6.54). Nous pouvons 
ommen
erà étudier numériquement le modèle. Les paramètres libres du modèles sont xA; �; �; F?; �� :� xA donne la position du 
ylindre de lumière dans le jet. Dans le 
as xA = 1, l'é
oule-ment dans le jet devient for
e-free (Vlahakis & Königl 2003).� La 
ourbure de l'espa
e est donnée par �.� Le moment 
inétique emporté le long des lignes d'é
oulement par unité du �ux magné-tique est �.� L'expansion du jet à la surfa
e d'Alfvén est F?. Elle est 
ontrainte par la 
ollimation
ylindrique du jet dans la région asymptotique.� Le nouveau paramètre est ��. Il donne l'auto-similarité selon � dans le modèle. Pour�� = 0, on retrouve le modèle du 
hapitre 4 dans la limite xA ! 0.� � n'est plus un paramètre libre du modèle, puisque il est lié aux autres paramètres dumodèle via l'expression de la vitesse angulaire (Eq. 6.11) � = xA �p� .La vitesse étant inférieure à la vitesse de la lumière à la surfa
e d'Alfvén, nous trouvonsune relation d'inégalité entre � et � et don
 entre � et xA :v? < 1 ) p�� < 1 ) � > xA : (6.57)Cependant, même si la 
ondition de passage à la surfa
e d'Alfvén n'impose pas unevaleur au fa
teur d'expansion des lignes de 
ourant F?, nous pouvons utiliser des relationsd'inégalité pour limiter les valeurs permises de F?. Ces inégalités sont déterminées à partirdes 
onditions physiques. La première est donnée par la vitesse toroïdale : v' < 
, à la surfa
ed'Alfvén. Don
 de l'expression de v' ((Eq. 6.31)), nous pouvons déduire une valeur limiteminimale pour le fa
teur F? :F? > F?;min;1 = �1 � � x2A4 �� � 12 � xAx2A2 �1 + 12 ��� + xA + 2 : (6.58)
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ondition, sur la valeur de F? est imposée pour que l'é
oulement soit trans-alfvénique dM2dR ���? > 0. Cette 
ondition donne une autre limite minimale lorsque �� > 1=2 àl'expansion du jet à la surfa
e d'Alfvén F? :F? > F?;min;2 = 2 � �x2A (1 � �) 1 + x2A2 ��1 � 12 �� : (6.59)Cette 
ondition n'est intéressante que pour � > 1=2. En e�et, pour � < 1=2, la 
ondition(6.59) donne une valeur maximale pour h0 F? plus grande que 2, alors que les solution quenous 
her
hons sont telles que h0 F? < 2 (
'est-à-dire, les solutions qui ne 
onvergent pasvers l'axe).
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 pas physiques. En (b) morphologie du jet en 3D. Les lignes fon
ées sont les lignesd'é
oulement. Les lignes plus 
laires sont les lignes magnétiques.6.6 Etude du modèleNous allons appliquer le modèle pour un ensemble de paramètres libres xA; �; �; �� pourlesquels la surfa
e d'Alfvén est pro
he du 
ylindre de lumière. Nous pouvons voir ainsi lese�ets du 
ylindre de lumière aussi bien sur l'a

élération que sur la 
ollimation de l'é
oule-ment. Nous avons 
hoisi la solution suivante : x2A = 0:9 et une 
ourbure de l'espa
e relativiste� = 0:1. Nous avons aussi pris �� = 1:0 et � = 4:0. Dans l'étude de 
e modèle, nous noussommes limités à une étude des for
es qui régissent l'é
oulement et à la 
ontribution desdi�érents énergies dans l'a

élération.Ce modèle de jet ne traite pas la région 
entrale dans laquelle la vitesse d'é
oulementdevient plus grande que la vitesse de la lumière. Cette région du jet est représentée ave
 deslignes en pointillés au 
entre du jet. Dans la région de validité de la solution, par 
ontre, leslignes sont tra
ées en 
ontinu (Fig. 6.1a).
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 une rotation relativiste6.7 Les for
esDans 
e modèle, nous avons tenu 
ompte de tous les e�ets de rotation relativiste dans lejet. De 
e fait, nous n'avons négligé au
un des e�ets du 
ylindre de lumière ni de la for
ede séparation de 
harge, �eE / x2A. Il est fa
ile de démontrer que la for
e de séparation de
harge n'est pas négligeable dans les jets 
ara
térisés par une rotation relativiste. En e�et,l'appro
he �uide neutre n'est pas appli
able dans 
e type de jet. Si la for
e de séparation de
harge est supposée nulle dans le jet alors que x2A >> 0, 
ela 
rée une instabilité à la surfa
ed'Alfvén 
ritique. Elle se manifeste par une brisure des lignes d'é
oulement à 
ette surfa
e(Eq. C.24) dFdR ����? ! 1.
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Fig. 6.2: Variation des énergies dans le jet le long d'une ligne d'é
oulement donnée : (a) � = 10�2,(b) � = 0:1. h0 (
p � 1) est l'énergie 
inétique dans le plan poloïdal et h0 (
 � 1) l'énergie 
inétiquetotale.
Dans la suite nous allons présenter une analyse de 
es di�érentes for
es et de leur 
ontri-bution aussi bien dans l'a

élération que dans la 
ollimation, dans le 
as de la solution quenous avons 
hoisie.
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Fig. 6.3: Représentation des for
es le long de la ligne d'é
oulement � = 10�2, la plus pro
he de l'axede rotation où notre modèle est appli
able. En (a) for
es transverses, en (b) for
es longitudinales.fV' est la for
e 
entrifuge, fVp est la for
e d'adve
tion due à la 
omposante poloïdale de la vitesse,fPr est la for
e de pression, fB' est la somme de la for
e de pin
ement et de la pression magnétiquetoroïdal, fBp est la for
e de pin
ement et de la pression magnétique poloïdale et f�e E est la for
e deséparation de 
harge.6.7.1 A

élérationLes jets auxquels nous nous sommes intéressés ave
 
e modèle sont 
eux formés dansla région interne du disque. Dans 
ette région, vitesse de rotation relativiste est quasi-képlérienne 
 � r�1 (Fig. 6.2) et relativiste. De 
e fait, malgré la température élevée,T � m
2=kB � 1012K à la base du jet, l'a

élération initiale du jet est essentiellementmagnéto
entrifuge, aussi bien dans la région interne qu'externe du jet. Le �ux de Poyntingà la base du jet est plus important que l'énergie thermique (Fig. 6.2). Il 
ontribue alors for-tement dans la région initiale d'expansion à l'a

élération du jet (Fig. 6.3b). Dans la régionintermédiaire, la 
ontribution du gradient de pression et de la for
e 
entrifuge à l'a

éléra-tion deviennent du même ordre de grandeur. Il y a aussi la for
e due à la pression dans ladire
tion poloïdale du 
hamp magnétique toroïdal qui est induite par la relaxation du 
hampmagnétique dans la dire
tion poloïdale. Dans la région interne, l'in
linaison des lignes ma-gnétiques permet une 
onversion plus e�
a
e du �ux de Poynting et de l'énergie thermiqueen énergie 
inétique dans le long des lignes magnétiques (Fig. 6.2a). Cette e�
a
ité dimi-nue vers l'extérieur à 
ause de la diminution de l'expansion du jet dans la région externe(Fig. 6.2b). Cela explique la diminution de la vitesse vers l'extérieur (Fig. 6.4). Cependant,l'a

élération de 
e jet est limitée. La vitesse poloïdale asymptotique obtenue est seulementde vp = 0:4 
. Cette faible a

élération est due à la vitesse toroïdale dans le jet qui est del'ordre de la vitesse de la lumière v' � 0:9 
. Elle freine alors l'augmentation de la vitessepoloïdale dans le jet, puisque la vitesse totale ne peut ex
éder la vitesse de la lumière. Ce
omportement apparaît dans la plupart des solutions relativistes obtenues ave
 
e modèle
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 une rotation relativiste(Fig. 6.5) où � � 0:1.
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oulement. Le tra
é en ligne 
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oulement laplus pro
he de l'axe de rotation où notre modèle est appli
able, � = 10�2. Les trois autres tra
ésreprésentent la vitesse le long des lignes d'é
oulement extérieures, pour des valeurs 
roissantes de �.
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oulementla plus pro
he de l'axe de rotation où notre modèle est appli
able. En (a) les 3 
omposantes de lavitesse pour la solution x2A = 0:9� = 0:1; � = 0:1, en (b) les 3 
omposantes de la vitesse pourla solution x2A = 0:9; � = 0:2; � = 0:1.6.7.2 CollimationLa 
ollimation du jet résulte prin
ipalement du pin
ement du 
hamp magnétique toroïdalet du gradient de pression magnétique poloïdale, ave
 une 
ontribution de la for
e de pressiontransverse (Fig. 6.3). Ces for
es sont toujours négatives le long de l'é
oulement. Cependant,la for
e de gravité aide aussi à 
ollimater l'é
oulement dans la partie d'expansion. Ces for
es
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e de séparation de 
harge. En e�et, la solution est sous forte in�uen
e du
ylindre de lumière qu'elle traverse à une distan
e de 14rG du trou noir, juste après la surfa
ed'Alfvén. La for
e 
entrifuge 
ontribue aussi à l'expansion du jet.Pour mieux voir la 
ontribution de 
ha
une de 
es for
es et l'équilibre qui s'établit entreelles dans la région asymptotique, nous allons dans la suite utiliser une appro
he analytique.6.7.3 Régime asymptotiqueDans la région asymptotique lorsque le jet atteint une vitesse 
onstante et que la mor-phologie du jet devient 
ylindrique, les for
es dans la dire
tion transverse sont les for
es depin
ement magnétique toroïdal, la pression magnétique toroïdale et poloïdale, le gradient depression, la for
e 
entrifuge et aussi la for
e éle
trique. Cette for
e de séparation de 
harge
omme nous l'avons vue (Fig. 6.3a) 
ontribue fortement à l'ouverture du jet dans la régionasymptotique. Ce
i est dû à la forte in�uen
e du 
ylindre de lumière sur le jet dans la solutionque nous avons traité.~fB' + ~frB2' + ~frB2p + ~fv' + ~fE + ~frP = 0 ; (6.60)Dans la région asymptotique, notre 
hoix de séparation des variables fait que la for
e
entrifuge est équilibrée uniquement par la for
e de pin
ement, la pression magnétique to-roïdale et la pression thermique, alors que la for
e de séparation de 
harge �e ~E est équilibréeseulement par la for
e de pression magnétique poloïdale et par le 
on�nement thermiqueextérieur. En e�et, l'équation d'équilibre des for
es asymptotiques s'é
rit :~fB' + ~frB2' + ~fv' + ~frP;2 = 0 et ~frB2p + ~fE + ~frP;1 = 0 ; (6.61)Ainsi les deux équations qui régissent la 
ollimation asymptotique 
ylindrique sont :(�� + 1) �NB1D1 �2 � 12M21 �NV1D1 �2 + G21 �2;1�2 h20 ? (2 �� + 1) = 0; (6.62)�(xAG1)2 � 12 �� + 1�+ 1h20 ? + 2G41�1;1h20 ? = 0: (6.63)La deuxième équation (Eq. 6.63), montre que pour les fortes expansions, G21 >> 1, la
ollimation 
ylindrique du jet ne peut se produire que si le jet subit un 
on�nement du milieuextérieur. Don
, dans le 
as où la for
e de séparation de 
harge devient trop importante, la
ollimation du jet ne peut se produire que dans un milieu ambiant dense. D'un autre 
oté,la 
ourbure de l'espa
e à la surfa
e d'Alfvén, 
ontribue à l'augmentation de l'e�
a
ité de la
ollimation par la pression magnétique et par la pression thermique. Par 
ontre, l'équation(6.62) est analogue à l'équation d'équilibre transverse (Eq. 4.89) obtenue dans le modèledu 
hapitre 4. Cette équation donne l'équilibre entre le 
on�nement magnétique et ther-mique ave
 la for
e 
entrifuge. Le terme supplémentaire d'augmentation du �ux magnétique�� permet de rehausser l'e�
a
ité de la 
ollimation magnétique du jet.6.8 Comparaison ave
 le modèle sans 
ylindre de lumièreLa di�éren
e la plus importante ave
 le modèle du 
hapitre 4 est la possibilité de traverserla surfa
e du 
ylindre de lumière ave
 
e modèle. Rappelons qu'il s'agit de la surfa
e, x2AG2 =
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 une rotation relativiste1, sur laquelle la rotation des lignes d'é
oulement autour des lignes magnétiques atteint lavitesse de lumière. Sur 
ette surfa
e la for
e éle
trique de séparation de 
harge �eE /x2AG2 devient dominante. Cette for
e de séparation de 
harge est équilibrée seulement parla for
e de pression thermique et de pression du 
hamp magnétique poloïdal (
f. paragraphe6.7.3). Cette dernière for
e magnétique peut être très imporante dans 
ertaines solutions(Fig. 6.3). Ce résultat est aussi une autre di�éren
e entre 
e modèle et le modèle pré
édentoù la 
ollimation est engendrée seulement par la for
e de pression thermique et la for
ede pin
ement magnétique toroïdale. D'autre part, dans 
e modèle, l'a

élération du jet, seproduit essentiellement dans la région qui se trouve à l'intérieur du 
ylindre de lumière.L'a

élération du jet dans 
ette région est aussi bien thermique que magnétique. Au-delà, du
ylindre de lumière, l'a

élération s'arrête dans le jet à 
ause de la 
ollimation 
ylindrique dujet qui se produit après la traversée du 
ylindre de lumière. La surfa
e magnétosonique rapidese trouvant à l'in�ni, la 
onversion du �ux Poynting en énergie 
inétique est interrompue aprèsla traversée du 
ylindre de lumière (Begelman & Li 1994; Vlahakis & Königl 2003). Le jetdans la région asymptotique reste dominé par le �ux de Poynting (Fig. 6.2). Dans le modèledu Chapitre 4, l'a

élération se produit aussi toujours à l'intérieur du 
ylindre de lumière.Cenpendant, l'a

élération est purement thermique et dans la région asymptotique, le jet estdominé par l'énergie 
inétique. En e�et, dans les jets du Chapitre (4), le �ux de Poyntingest toujours très faible.Une autre di�éren
e entre les deux modèles est le domaine spatial de validité des solutions.Le premier est adéquat pour la modélisation des é
oulements près de l'axe de rotation et ledeuxième pour les jets de disque interne. Dans la région axiale les e�ets thermiques dominentl'a

élération. D'un autre 
oté, la rotation dans le jet diminue vers l'axe. De 
e fait, la fon
tionde la vitesse angulaire 
 
hoisi dans le modèle du 
hapitre (4) est 
ontinue sur l'axe et lese�ets de 
ylindre de lumière ont été supposés faibles, x2AG2 ! 0. Par 
ontre, loin de l'axe derotation, dans la région interne du disque, le 
ylindre de lumière a une in�uen
e plus forte. De
e fait, le deuxième modèle est mieux adapté pour dé
rire un jet émis par le bord interieuredu disque, malgré les singularités sur l'axe. Ce dernier modèle n'est de fait appli
able quepour les é
oulements loin de l'axe.6.9 Con
lusionDans 
e 
hapitre, nous avons 
onstruit sur la base du theorème de Vlahakis & Tsinganos(1998), un modèle de jet relativiste en rotation autour d'un trou noir de S
hwarzs
hild.Nous avons 
onstruit le modèle dans le but de modéliser les jets de la 
ouronne du disqueinterne. Le 
hoix de la fon
tion de rotation a le mérite de permettre un traitement exa
tdes e�ets de rotation relativiste dans le jet. Nous avons pu traiter aussi bien la traverséedu 
ylindre de lumière que la 
ontribution du �ux de Poynting à la formation et du jetet à son a

élération. D'autre part, ave
 
e modèle, nous avons démontré l'e�et positif durappro
hement du 
ylindre de lumière et de la surfa
e d'Alfvén sur la 
ontribution du �uxPoynting. I
i nous ne modélisons pas la partie interne du jet près de l'axe de rotation. Ene�et, dans 
ette région la vitesse d'é
oulement devient très élevée (v > 
).Nous nous sommes limités une étude préliminaire des propriétés de 
e modèle et des for
esresponsables de la formation et de la 
ollimation du jet. Néanmoins, nous avons pu montrer
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lusion 165que dans les solutions 
ara
térisées par un 
ylindre de lumière pro
he de la surfa
e d'Alf-vén 
ritique, la for
e de séparation de 
harge 
ontribue fortement à la dé
ollimation du jet.Elle devient plus importante que la for
e de 
entrifuge. La 
ollimation de 
es jets résulte engrande partie de la for
e de pin
ement magnétique toroïdale qu'équilibre la for
e 
entrifuge.La for
e de séparation de 
harge équilibre le gradient de pression tranverse du 
on�nementpar le milieu extérieur et la for
e de pression magnétique poloïdale. L'a

élération dans 
etype de jet reste faible à 
ause de la grande vitesse de rotation, v', qui s'appro
he de lavitesse de la lumière. Elle limite ainsi la possibilité d'a

élération du jet. D'autre part, dansla région externe la faible in
linaison des lignes magnétiques rend l'a

élération magnétiqueégalement ine�
a
e. En e�et, la 
onversion du �ux de Poynting en énergie 
inétique diminuede la région intrene du jet à la région externe. Les solutions obtenues jusqu'à maintenantdonne des a

élérations dans la dire
tion poloïdale de l'ordre de 0:6
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Chapitre 7Vers un 
ode numérique GRMHD
7.1 Introdu
tionAu 
ours des 
hapitres pré
édents, nous avons présenté trois modèles d'é
oulements relati-vistes semi-analytiques. Les deux derniers, élaborés dans le but d'explorer les jets relativistesaxisymétriques, ont montré leur limites dans les régimes et les régions d'appli
ations. Ellesrésultent des hypothèses utilisées dans la 
onstru
tion de 
es modèles.Dans le premier modèle de jet axisymétrique, nous avons étudié seulement la région axialedes é
oulements relativistes. En e�et, nous avons été obligé pour des raisons analytiques, denégliger les e�ets de la rotation relativiste (
$ << 
) dans le jet. De 
e fait, nous n'avons prisen 
onsidération que les régions du jet où les e�ets du 
ylindre de lumière sont négligeables.Dans le deuxième modèle, pour analyser les e�ets du 
ylindre de lumière sur le jet nousavons pris une fon
tion de rotation qui diverge vers l'axe polaire �
 / 1$�. L'appli
ation de
e modèle est restreinte aux jets 
oronaux externes.Certes 
es modèles semi-analytiques permettent une analyse et une 
ompréhension ap-profondies des di�érents mé
anismes physiques qui interviennent dans la formation et la
ollimation des é
oulements. Ils nous ont permis de déduire quelques propriétés physiquesdes é
oulements GRMHD. De plus, les solutions de jets obtenues ave
 
es modèles peuventêtre utilisées 
omme des 
onditions initiales dans un modèle purement numérique d'é
ou-lements stationnaires. Les solutions des modèles auto-similaires peuvent aussi être utilisées
omme une 
ondition initiale dans les simulations numériques d'é
oulements dépendant dutemps.Nous avons amor
é l'élaboration d'un 
ode purement numérique de résolution des équa-tions de la MHD relativistes. Dans l'élaboration de 
e 
ode nous avons utilisé la bibliothequeLORENE (Langage Objet pour la RElativité NumériquE). Cette bibliotheque est développéeau sein du L.U.Th dans le groupe de Cosmologie et de Gravitation Relativiste. Dans 
ettethèse, nous nous sommes limités à l'étude numérique des vents sphériques purement hydro-dynamiques, 
ela dans le but de mettre en point les algorithmes de base. Dans 
e 
hapitrenous présentons les algorithmes qui permettent de traiter le problème de grande variationde la densité et de la pression dans la région pro
he du trou noir. Le but est d'implanter,dans le futur, les équations MHD axisymétriques stationnaires, dans le 
ode numérique, pourétudier les é
oulements 2D. Ainsi, nous allons pouvoir 
omparer les solutions obtenues ave
les modèles semi-analytiques.Dans les appli
ations MHD en astrophysique, di�érentes méthodes numériques existent.La majorité des modèles numériques est basée sur les méthodes de di�éren
es �nies et d'élé-ments �nis (ou volumes �nis). Dans la méthode de di�éren
es �nies, les systèmes physiques167



168 Chapitre 7. Vers un 
ode numérique GRMHDsont représentés dans une grille spatio-temporelle dis
rétisée. Ainsi, les fon
tions qui dé-
rivent le système sont 
onnues lo
alement en 
haque point de la grille. Le 
al
ul de la dérivéed'une fon
tion f est alors donné par le développement en série de Taylor de la fon
tion surla grille. Ces méthodes numériques de di�éren
es �nies s'appliquent seulement dans le 
asdes é
oulements dépendant du temps. En e�et, dans le 
as des é
oulements stationnaires,la résolution des équations MHD stationnaires est rendue 
omplexe ave
 
es méthodes, à
ause de l'existen
e des points 
ritiques qui imposent des 
onditions aux 
ontours internesau �uide. En plus, les équations aux dérivées partielles 
hangent du régime elliptique aurégime hyperbolique.Pour 
es raisons, nous avons opté pour l'utilisation de méthodes spe
trales implémentéesdans la bibliothèque LORENE. En e�et, 
ette méthode, 
omme nous allons le voir dans lase
tion (7.3), donne une des
ription globale des grandeurs physiques qui permet de traiterles surfa
es 
ritiques. D'autre part, la méthode spe
trale permet l'utilisation d'un s
hémaitératif de relaxation pour résoudre des équations stationnaires de la MHD. La bibliothèqueLORENE est implémentée d'algorithmes multi-domaines. Cela permet d'intégrer les di�é-rentes régions de l'é
oulement qui ont des propriétés di�érentes, indépendamment les unesdes autres. Par exemple, dans le 
as du vent purement hydrodynamique que nous allonsétudier, l'utilisation d'algorithmes multi-domaines permet de séparer la région sub-soniqueet super-sonique.Dans la suite, nous allons donner quelques notions sur méthodes spe
trales (se
tion 7.2).Dans la se
tion 7.3, nous allons rappeler les élements de base de l'é
oulement de vent sphé-rique purement hydrodynamique. Puis nous présenterons l'algorithme que nous avons élaborépour résoudre les équations qui régissent 
e vent hydrodynamique.7.2 Méthodes spe
tralesLa méthode est basée sur une des
ription globale des fon
tions du problème physiquedans tout le domaine. Elle 
onsiste à projeter une fon
tion f sur une base �nie de fon
tionsorthogonales aux propriétés 
onnues. Dans le 
as d'une fon
tion f à une seule variable R(radiale), on a : f(R) = NXk=0 f̂k �k(R) ; (7.1)où f̂k sont des 
onstantes, indépendantes de R, appelées 
oe�
ients du développement. Ellesreprésentent les 
omposantes de la proje
tion de la fon
tion f sur la base des fon
tion �k.L'utilité du développement de la fon
tion f sur 
ette base de fon
tion �k est de simpli�erle problème numérique de la dérivée et de l'intégrale. En e�et, 
e développement permet detransformer le problème de la dérivée de f et de son intégrale en dérivées et les intégralesdes fon
tions 
onnues usuelles �k :�f(R)�R = NXk=0 f̂k _�k(R) ; (7.2)_�k est la dérivée des fon
tions de la base par rapport à R, les fontion _�k étant 
onnuesde façon exa
te. Dans 
e qui va suivre, nous allons nous limiter aux fon
tions de bases
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ulières que sont les polyn�mes de Chebyshev. En e�et, 
es fon
tions sont
hoisies dans la bibliothèque LORENE pour la dé
omposition spe
trale des fon
tions radiales.Polyn�mes de Chebyshev : Ils sont dé�nis 
omme suit, le kieme polyn�me de Cheby-
hev, Tk, est le polyn�me de degré k tel que :Tk(
os �) = 
os(k �) ; (7.3)Les premiers polyn�mes sont don
 : T0(R) = 1; T1(R) = R; T1(R) = 2R2 � 1. Les Tk sontsolutions du problème de Sturm-Liouville singulier :p1 � x2 ddx �p1 � x2 dTkdx � + n2 Tk = 0 : (7.4)Les 
oe�
ients de proje
tion de la fon
tion f sur la base des fon
tions de Chebyshevsont : f̂k = 2� 
k Z 1�1 f(R)Tk(R) �1 � R2��1=2 dR; (7.5)où 
0 = 2 et 
k�1 = 1.Une des propriétés intéressante du développement des fon
tions sur le polyn�me 
onnuest l'existen
e de relations algébriques entre les 
oe�
ients des fon
tions f et de leur dérivésf 0. Dans le 
as des polyn�mes de Chebyshev, la relation entre les 
oe�
ients de la fon
tionf et de sa dérivée f 0 est : 2 k f̂k = 
k� 1 f̂ 0k� 1 � f̂ 0k+1 : (7.6)7.3 Méthode numérique7.3.1 Positionnement du problèmeDans 
e 
hapitre, nous nous sommes intéressés à la résolution des équations hydrodyna-miques relativistes sphériques ave
 la méthode spe
trale, pour modéliser les vents superso-niques. Ainsi, nous avons repris le modèle de vent radial hydrodynamique que nous avonstraité dans le 
hapitre 3. Rappelons que nous avons utilisé une équation polytropique ayantun indi
e polytropique variable ave
 la température :P = �� 12 �n�p�20 + �n��1 ; (7.7)P est la pression et n la densité des parti
ules.Suivant le 
hapitre 3, les distan
es sont normalisées par rapport au rayon sonique, lesvitesses par rapport à la vitesse de la lumière, � = v=
, et pour la densité nous utiliseronsla densité généralisée � = �n��1�20 .Les équations que nous allons résoudre numériquement ave
 la méthode spe
trale sontl'équation d'Euler et l'équation de la dérivée de la densité généralisée �. Dans 
e modèle



170 Chapitre 7. Vers un 
ode numérique GRMHDnumérique, 
ontrairement au 
hapitre 3, pour avoir un modèle le plus général possible, nousavons pris l'équation d'Euler sous sa forme générale. Ce
i nous permettera, par la suite, de
hanger plus fa
ilement l'équation d'état :12 
2nwd �2dR = �nwd h0dR � dPdR ; (7.8)�2 � �2s�2 d ln �dR = (�� 1) �� 2R + 1� �2�2 12R �R� �� : (7.9)où �s est la vitesse du son (Eq. 3.19).Nous allons dans la suite donner l'algorithme que nous avons suivi dans la résolution de
es deux équations ave
 la méthode spe
trale.7.3.2 Conditions initialesLe prin
ipe de la résolution des équations hydrodynamiques stationnaires ave
 la mé-thode spe
trale, est un prin
ipe itératif. De 
e fait, nous avons besoin de 
onstruire unesolution initiale (
ondition initiale). Dans 
ette solution initiale, nous devons dé�nir toutesles grandeurs de l'é
oulement (vitesse et densité) en fon
tion du rayon.Nous avons pris 
omme 
ondition initiale, une fon
tion exponentielle en (�1=R) de lavitesse. Cette fon
tion exponentielle traverse le point sonique et véri�e en 
e point les 
ondi-tions de formation de vent supersonique, d �2dR ����? > 0 . En 
e point, la vitesse du �uide estprise égale à : �2? = �2s ? = �4 � 3� ; (7.10)autrement dit la 
ondition imposée par le point 
ritique (Eq. 3.25 
hapitre 3).La dérivée de la fon
tion initiale de la vitesse est 
al
ulée à partir de la pente de lasolution du vent à la surfa
e sonique, qui est donnée par la règle d'h�pital :A�d�2dR �2�����? +B d�2dR ����? + C = 0 ; (7.11)ave
 A = 1 + (�� 1) d ln�2sd ln � ����? (4� 3�)8(1� �) ; B = d ln�2sd ln � ����? (�� 1) �1� � ; (7.12)C = �16�2(4� 3�)3 �1� d ln�2sd ln� ����? (�� 1)(4� 3�)28(1� �) � ; (7.13)d ln�2sd ln � = (� + 1)(3� �)�2 + 4(� + 1)�+ 4�(� + 1) [2� + (� + 1)�℄ [2 + (� + 1)�℄ : (7.14)Le 
hoix de la fon
tion exponentielle pour la vitesse (Eq. 7.15), nous permet d'obtenir unefon
tion de la vitesse toujours 
roissante en R et positive. Contrairement à une fon
tionlinéaire en R, la fon
tion exponentielle permet d'obtenir dans tout le domaine d'intégration,



7.3. Méthode numérique 171une vitesse toujours plus faible que la vitesse de la lumière (� < 1). Cela reste vrai pour desdistan
es raisonnables entre la surfa
e sonique et 
elle de S
hwarzs
hild � < 0:3 (Fig. 7.1)
�2 = �2? exp��� 1R � 1� b�; b = d�2dR ����?�2? : (7.15)

β

8

Γ
5Fig. 7.1: La vitesse asymptotique dans la solution initiale (Eq. 7.15) pour � = 0:3.La deuxième fon
tion que nous avons prise 
omme 
ondition initiale est le nombre deMa
h. Nous avons 
onsidéré un polyn�me en R 
roissant et qui véri�e les 
onditions deformation de vent à la surfa
e sonique. Ainsi, la solution initiale est une solution de vent quipasse du régime subsonique pour R < 1 au régime supersonique pour R > 1.M2 = a (R� � 1) + 1; (7.16)a = � � d �2dR ����? � d �2sdR ����?��2? : (7.17)Nous pouvons déduire la fon
tion initiale de la vitesse du son, �2s = �2M2 , et don
 de ladensité généralisée � dans le vent à partir de l'équation suivante :(� + 1) (2�2s � (� � 1))�2 + 2( �2s (� + 3)� � (� � 1))�+ 4�2s = 0 : (7.18)Dans la 
onstru
tion de 
ette solution initiale, le domaine d'intégration est limité inférieure-ment dans la région subsonique lorsque la vitesse du son atteint sa valeur maximale permise.



172 Chapitre 7. Vers un 
ode numérique GRMHDEn e�et, la vitesse maximale permise par l'équation d'état polytropique que nous utilisonsdans le modèle est : �2s < �� 12 ; (7.19)La solution ne peut être étendue en dessous du rayon en deça duquel la vitesse du sonest supérieure à 
ette limite.Les autres fon
tions de la pression et de l'énergie sont 
al
ulées dire
tement à partir dela fon
tion de densité �. La valeur de � est 
hoisie dans la plupart des 
as inférieure à 1.En e�et, � est 
hoisi de telle façon que la vitesse du son initiale dans le vent reste unefon
tion dé
roissante dans tout le domaine d'intégration. Cependant, le 
hoix de � a�e
teprin
ipalement le temps de 
onvergen
e et non pas la 
onvergen
e, elle-même.7.3.3 GrilleDans la 
onstru
tion de la grille d'intégration nous avons utilisé les 
lasses Mg3d etMap_af de la bibliothèque LORENE. Mg3d permet de 
onstruire des domaines à partir desbornes des régions que nous intégrerons. Map_af permet de 
réer une dis
rétisation propreà 
haque domaine.
Conditions limites
 sub−sonique

Conditions limites
 super−sonique

Région sub−sonique

Surface sonique

Région super−sonique

Trou noir

Fig. 7.2: Les 5 domaines d'intégration sont un dans la région sub-sonique, et deux dans la régionsuper-sonique, un domaine autour du point sonique dans lequel sont posées les 
onditions limites etle 
inquième domaine est dans la région 
entrale autour du trou noir.Dans notre modèle, dans une première étape, nous avons utilisé 5 domaines (Fig. 7.2) ave
une grille de 33 point par domaine initialement. Un domaine est dans la région subsonique etles deux autres dans la région supersonique. Le quatrième domaine entoure la surfa
e sonique.Les valeurs des grandeurs physique dans 
e domaine sont prisent 
omme 
onditions limites.En e�et, dans 
e domaine, les di�érentes fon
tions du modèle et de leur dérivés véri�ent les
onditions de 
ontinuité (Eq. 7.12). Le 
inquième domaine est pris dans la région 
entrale



7.3. Méthode numérique 173autour du trou noir. Dans 
e domaine les valeurs des grandeurs physiques sont nulles. Ladimension de 
e domaine 
entral diminue au 
ours des di�érents étapes d'itération pour quenous puissions intégrer le plus pro
he possible du trou noir. A la deuxième étape d'itération,le nombre de domaines diminue et devient égale à 3 (Fig. 7.3). Un premier domaine englobela région que nous avons intégré dans la première étape (super-sonique + sub-sonique haut).Les valeurs des grandeurs physiques dans 
e premier domaine sont 
onsidérées 
omme des
onditions limites pour 
ette nouvelles étape d'itération. Le deuxième domaine est pris dansla région basse de la région subsonique dont la limite inférieure est la plus pro
he possibledu trou noir. Le troisième domaine est la région 
entrale autour du trou noir.
Conditions limites

Région sub−sonique

Région super−sonique

Trou noir

Surface sonique

Fig. 7.3: La deuxième étape d'itération ave
 3 domaines. Le premier est autour du trou noir.Le deuxième domaine est la région sub-sonique dans lequel nous n'avons pas intégré les équationshydrodynamiques dans la première étape. Le troisième domaine est la région intégré dans la premièreétape. Dans 
e dernier domaine, nous n'intégrons pas les équations hydrodynamiques à nouveau dans
ette étape, mais nous l'avons utilisé pour �xer les 
onditions limites.7.3.4 ItérationsLa deuxième partie de notre algorithme d'intégration est 
onstruite sur un s
héma itéra-tif. Ce s
héma numérique 
onsiste à 
her
her à minimiser l'erreur 
ommise à 
haque étaped'intégration des équations (7.8) et (7.9). Nous 
ommençons notre itération à partir de lasolution initiale. A 
haque étape de l'itération, nous 
al
ulons à partir des équations (7.8)et (7.9) les dérivées de la vitesse et de la densité. Puis, nous 
al
ulons les nouvelles valeursde la vitesse et de la densité à partir des propriétés des fon
tions de Cheby
hev (Eq. 7.6),sur lesquelles nous développons les dérivées de la vitesse et de la densité. Pour véri�er la
onvergen
e de l'intégration, nous véri�ons que l'énergie de Bernoulli et du �ux de parti-
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ules 
al
ulés en 
haque point des domaines d'intégration sont 
onstants. En e�et, 
ela nouspermet de véri�er qu'il y a 
onvergen
e vers la solution du vent.
2
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(b)
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Fig. 7.4: La vitesse du �uide, normalisée par la vitesse de la lumière, est représentée dans di�érentesitérations utilisées dans l'intégration des équations du vent : (a) la première itération, (b) deuxièmepartie de l'itération et (
) solution �naleDans notre algorithme pour résoudre les équations, la taille des domaines et leurs grillessont variables. En e�et, 
ertaines extrémités des domaines sont variables et le nombre depoints dans 
es domaines peut augmenter au 
ours des itérations. Cela, nous permet delimiter les domaines d'intégration à 
haque étape de l'itération dans la région où les 
onditionsphysiques sont véri�ées sur la vitesse de son, Eq. (7.19), la densité et la vitesse du �uide quidoivent restées positives. Nous utilisons aussi d'autres 
onditions sur la variation maximalede la pression et de la densité dans 
haque domaine d'intégration. En e�et, lorsque lesvariations deviennent trop importantes, elle peuvent engendrer des erreurs numériques lors



7.3. Méthode numérique 175du développement de 
es grandeurs sur la base des fon
tions de Chebyshev. Ces grandesvariations de densité apparaissent dans la région subsonique (Fig. 7.5) et don
 nous oblige àdiminuer la taille du domaine dans la région subsonique d'intégration (Fig. 7.4a).Dans la région subsonique près du trou noir, le gradient de gravité est très important etil est ampli�é par l'existen
e de la surfa
e de S
hwarzs
hild. En e�et, sur 
ette surfa
e lepotentiel gravitationnel diverge. Il induits alors, une forte strati�
ation de la pression et dela densité dans 
ette région. De 
e fait, numériquement nous ne pouvons traiter 
ette régionque si la taille des domaines utilisés pour intégrer les équations du vent sont très petites.D'où, dans notre algorithme, nous intégrons dans la région subsonique sur plusieursétapes. Dans la première étape nous intégrons la partie de la région subsonique qui estprès de la surfa
e sonique ave
 la région supersonique. Dans les étapes qui suivent nousitérons dans les régions du domaine subsonique délaissé auparavant (Fig. 7.4b). Lors desitérations, les 
onditions initiales sont les mêmes fon
tions de la vitesse (Eq. 7.15) et dunombre sonique (Eq. 7.16) que 
elles utilisées dans la première itération. Les valeurs limitessont prises à partir des résultats obtenus à l'extrémité inférieure de la région que nous avonsdéjà intégrée. Lors des nouvelles itérations, les tailles des domaines sont pris plus petits pouraméliorer l'é
hantillonnage, ainsi, nous améliorons le traitemant des grandes variations de ladensité près de l'objet 
ompa
t.Bien que 
ette méthode limite à 
haque fois les domaines d'intégration, elle permet d'amé-liorer le temps de 
onvergen
e de la méthode itérative. En e�et, elle permet d'éliminer lesparties des domaines qui subissent des erreurs numériques induites par la grande strati�
ationde la densité près du trou noir.

n
/n

*

r/r*

*

P
/n

 m
 c

2

r/r*Fig. 7.5: Nous avons représenté (a) la densité normalisée à la surfa
e sonique, (b) la pressiondivisée par la densité d'énergie de masse à la surfa
e sonique, en fon
tion de la distan
e normaliséeau rayon sonique.



176 Chapitre 7. Vers un 
ode numérique GRMHD7.3.5 RésultatsLe s
héma itératif permet de retrouver la solution analytique ave
 une ex
ellente pré
ision(une erreur relative sur l'énergie de Bernoulli est de l'ordre de 10�7) et un temps de 
al
ul
omparable à 
elui de la méthode de Runge-Kutta. D'autre part, les solutions intégrées neprésentent au
une dis
ontinuité dans la densité ou la pression (Fig. 7.5) dans la région pro
hedu trou noir. Cela montre que l'algorithme à plusieurs étape utilisé dans 
e 
ode est pré
is.7.4 Con
lusionNous avons abordé l'élaboration d'un 
ode purement numérique des é
oulements hydro-dynamique en astrophysique. Dans la 
onstru
tion du modèle numérique nous avons utiliséles méthodes spe
trales implantées dans la bibliothèque LORENE. Pour traiter le problèmedes variations importantes de la densité près de l'objet 
ompa
t, nous avons utilisé des s
hé-mas itératifs dans l'intégration, des tailles de domaine et de grille variables. Ce
i nous apermis de traiter ave
 plus d'é
hantillonnage la région basse du vent dans laquelle les varia-tions de la densité et de la pression sont importantes. Le premier test est 
on
luant puisquenous avons pu reproduire la solution semi-analytique du 
hapitre 3 ave
 le même pré
isionet la même temps de 
al
ul.Cette première étape 
onstitue le début de la 
onstru
tion d'un 
ode d'é
oulement de�uide magnétisé stationnaire, puis dépendant du temps, dans le futur. Un des buts de dé-veloppement de 
ode purement numérique pour résoudre les équations de la MHD axisy-métrique stationnaire est d'étudier les propriétés des surfa
es 
ritiques. En e�et, 
ontraire-ment aux modèles auto-similaires, le modèle numérique que nous allons développer n'imposeau
une restri
tion sur la forme de la surfa
e 
ritique. D'autre part, le modèle purementnumérique doit permettre de traiter aussi bien les jets de disques képlériens que les jetsde 
ouronnes. De 
e fait, nous allons pouvoir étudier et 
omparer 
es deux types de jets(
hau�age, 
ollimation).



Chapitre 8Con
lusions et Perspe
tives
8.1 Con
lusionsDans 
ette thèse, nous nous sommes intéressés à l'étude de la physique des éje
tionsrelativistes aussi bien hydrodynamiques que magnétohydrodynamiques. Une bonne 
onnais-san
e de 
es é
oulements permet de mieux 
omprendre l'évolution des étoiles et des objets
ompa
ts et de leur disque d'a

rétion. D'autre part, elle permet aussi d'étudier l'évolutiondes milieux interstellaires et gala
tiques dans lesquelles 
es objets évoluent. En e�et, les jetset les vents en astrophysique se présentent 
omme un ingrédient de base dans l'évolutiondes étoiles, des trous noirs gala
tiques 
omme les mi
roquasars et des trous noirs massifs desnoyaux a
tifs. D'autre part, les jets a�e
tent aussi l'évolution des milieux ambiants (le milieuinterstellaire et le milieu intergala
tique), en déposant de l'énergie et en les enri
hissant enéléments lourds 
omme le fer. Ils peuvent ainsi ex
iter des régions de formation d'étoiles.Plus parti
ulièrement, nous avons porté notre attention sur la formation et la 
ollimationde 
es é
oulement qui restent jusqu'à maintenant une énigme en astrophysique aussi biend'un point de vue énergétique que d'un point de vue des é
helles spatiales. L'élaborationde modèles en relativité générale est né
essaire pour analyser les di�érents types de ventset de jets en astrophysique. Nous nous sommes limités à l'étude des é
oulements formésautour d'objets 
entraux (étoiles, trous noirs) 
ara
térisés par un moment 
inétique faible,a = J=(GM2=
! 0) (J : le moment 
inétique etM : la masse de l'objet 
entral). De 
e fait,nous avons utilisé une métrique de S
hwarzs
hild. L'essentiel de 
ette thèse a 
onsisté dansl'utilisation de méthodes semi-analytiques. En e�et, nous avons développé trois modèles semi-analytiques de vents et de jets. Dans la dernière partie de 
ette thèse nous avons 
ommen
éun 
ode purement numérique de vent hydrodynamique. Nous allons dans la suite rappelerquelques résultats importants obtenus.Au 
hapitre 3, nous avons étudié les vents sphériques hydrodynamiques. Dans 
e modèle,nous nous sommes 
on
entrés sur l'étude des mé
anismes d'a

élération purement thermiquesdes vents relativistes. L'originalité de 
e modèle est l'élaboration d'une nouvelle équationd'état polytropique ave
 un indi
e polytropique e�e
tif variable, �e� = d lnPd lnn . Cette équa-tion d'état est indispensable pour l'étude des é
oulements dans des régions à fort gradientgravitationnel où la température subit des grandes variations. Dans le 
as des vents autourdes objets 
ompa
ts, près de l'objet 
entral, la température peut atteindre 1012K alors quedans la région asymptotique elle atteint seulement 108K. En e�et, le �uide dans l'é
oule-ment passe d'un régime ultrarelativiste, ave
 une énergie thermique plus importante quel'énergie de masse à un régime 
lassique ave
 une énergie thermique faible. Ces variationsse produisent sur des distan
es qui peuvent être de l'ordre de 10 rG de l'objet 
entral. De 
e177



178 Chapitre 8. Con
lusions et Perspe
tivesfait, il est impossible d'étudier 
es é
oulements ave
 une équation d'état polytropique ayantun indi
e polytropique 
onstant. L'utilisation de notre nouvelle équation d'état polytropiquenous a permis d'étudier plus pré
isément l'in�uen
e de la gravité sur la thermodynamiqueet l'a

élération dans les vents hydrodynamiques. En e�et, l'augmentation de la gravité prèsde l'objet 
entral induit une augmentation de l'énergie thermique du �uide, et l'état de lamatière dans le vent devient ultrarelativiste. D'autre part, le fort gradient de gravité autourdes objets 
ompa
ts engendre une variation rapide de la 
ourbure de l'espa
e, 
e qui engendreune 
hute plus rapide de la densité dans le vent. Par 
onséquent, l'a

élération thermiquedans les vents relativistes est plus e�
a
e que dans les vents 
lassiques. Nous avons montrél'existen
e de vents même pour des indi
es polytropiques plus grands que l'indi
e typiquedu vent de Parker �� > 32� (Parker 1960a). Nous avons aussi fait une 
omparaison entreles vents autour des mi
roquasars et des quasars. Nous avons trouvé que la di�éren
e entreles vents des deux objets est simplement un e�et d'é
helle. Ce résultat soutient l'idée queles é
oulements autour de mi
ro-quasars puissent être une version à é
helle plus petite desé
oulements autour des quasars (Mirabel 2003; Fender 2002).Le quatrième 
hapitre a porté sur l'étude des é
oulements, magnétohydrodynamiquesaxisymétriques à deux dimensions, près de l'axe de rotation. Pour réaliser 
ette étude, nousavons développé un modèle auto-similaire de jet méridional, le premier dans le 
adre de larelativité. Nous avons supposé que le jet se forme à la surfa
e d'une 
ouronne sphérique quientoure le trou noir de S
hwarsz
hild et la région interne du disque d'a

rétion. Dans 
emodèle, nous avons supposé que la rotation dans le jet était faible. De 
e fait, nous avonsnégligé les e�ets du 
ylindre de lumière sur le jet. L'originalité de 
e modèle semi-analytiqueest d'être développé en relativité générale et de généraliser le modèle 
lassique. Il permetdon
 d'étudier l'analogie entre les jets d'étoiles jeunes et les jets relativistes. Le passage d'untype de jet à un autre peut être réalisé simplement par l'augmentation de la gravité à lasurfa
e de la 
ouronne. Dans l'étude 
omparative entre les jets 
lassiques et relativistes, nousavons trouvé que la di�éren
e reste un simple e�et d'é
helle tant que la surfa
e d'Alfvénse trouve à une distan
e supérieure à 100 rG, rG étant le rayon de S
hwarzs
hild de l'objet
entral. Par 
ontre, lorsque la surfa
e d'Alfvén se rappro
he de la surfa
e du trou noir, lese�ets gravitationnels deviennent plus intenses. Cela induit une augmentation de l'a

élérationdu jet et une diminution de l'e�
a
ité de la for
e de Lorentz à le 
ollimater. En e�et,l'augmentation de la gravité rend l'a

élération thermique plus e�
a
e dans la région bassedu jet. Parallèlement, l'augmentation de la gravité, et don
 de l'inertie dans la région bassedu jet, fait augmenter la quantité du �ux de Poynting utilisé dans l'a

élération, le long deslignes d'é
oulements extérieures. De 
e fait, le 
ourant éle
trique dans la région asymptotiqueinduit par le reste du �ux de Poynting, diminue. Nous avons aussi trouvé que dans les jetsrelativistes ayant un rotateur magnétique e�
a
e, le taux de 
ollimation diminue à 
ausede la for
e de séparation de 
harge. En e�et, 
ette for
e qui a une a
tion de dé
ollimationdu jet bien 
onnue, est du même ordre de grandeur que la for
e de pin
ement magnétiquetoroïdale. Elle ne peut être négligée que dans les jets 
lassiques où les vitesse sont faibles oudans les jets relativistes ayant un rotateur magnétique ine�
a
e. Les jets ayant un rotateurmagnétique ine�
a
e ne peuvent être 
ollimatés que par le milieu ambiant dont la pressionpermet d'équilibrer la for
e de séparation de 
harge. Dans 
e type de jets, la morphologiedes jets relativistes 
hange très peu de la morphologie des jets 
lassiques.
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lusions 179Ave
 
e modèle, nous avons étudié aussi la di�éren
e entre les jets des radio-galaxiesFRI et FRII. Dans 
ette étude, nous avons utilisé l'analogie qui existe entre les propriétésdes FRI et des FRII ave
 le 
omportement des solutions de notre modèle en fon
tion duparamètre libre �. Cela nous a permis de 
on�rmer ave
 notre modèle relativiste, l'analogiesuggéré par Sauty et al. (2001). La 
ollimation des jets ayant un rotateur magnétique e�-
a
e, � > 0, est essentiellement magnétique. Les os
illations dans le jet sont alors très faibles.En plus, 
es jets sont 
ara
térisés par une vitesse qui augmente de façon 
ontinue jusqu'à larégion asymptotique. De 
e fait, nous avons utilisé une solution 
ara
térisée par � > 0 pourmodéliser les jets des FRII. Dans les FRII, le milieu ambiant est très peu dense et le jetintéragit faiblement ave
 
elui-
i. Par 
ontre, dans les FRI, le milieu ambiant est plus ri
he.L'intéra
tion entre les jets des FRI et leur milieu ambiant est très forte et le jet est au moinspartiellement 
on�né par le milieu ambiant. Cela engendre des os
illations dans la régionasymtotique du jet. D'autre part, la vitesse dans les jets des FRI diminue lorsqu'ils passentde l'é
helle du p
 au kp
. En 
onséquen
e, dans la modélisation des jets de FRI, nous avonsutilisé une solution ayant un rotateur magnétique ine�
a
e � < 0. Ce type de solutions estaussi 
ara
térisé par un 
on�nement thermique extérieur important et une diminution de lavitesse du jet dans la région de 
on�nement.Pour appliquer notre modèle à 
es deux types de jets, nous avons élaboré une méthoded'estimation des paramètres libres à partir de quelques propriétés observées dans 
es jets.Dans 
ette méthode, nous avons introduit un nouveau paramètre libre � qui donne la dévia-tion de la rotation de la 
ouronne du disque par rapport à la rotation képlérienne. � permetde 
ontr�ler la quantité de 
ourant éle
trique à la base du jet que nous avons utilisé pourdi�érentier les jets des FRI et FRII. Dans l'appli
ation du modèle aux jets des FRI, nousavons trouvé que la valeur optimale de � est de l'ordre de 0:90. Ave
 
ette valeur nous avonsobtenu un jet 
ara
térisé par un fa
teur de Lorentz de l'ordre de 2:8 à 100rG qui diminue à2 dans la région asymptotique, qui peut qualitativement reproduire la dé
élération observéedans les FRI. Dans l'appli
ation du modèle aux jets des FRII, nous avons trouvé que la valeuroptimale de � est de 0:86, valeur très pro
he de la pré
édente. Le jet obtenue est a

éléréjusqu'à un fa
teur de Lorentz de 3 à une distan
e de 500rG sans qu'il ne subisse au
unedé
élération dans la région asymptotique. La grande sensibilité de la solution au paramètre� montre également que les propriétés des jets dépendent fortement de la vitesse de rotationde la 
ouronne du disque. En parti
ulier, une faible variation de � permet de passer d'untype de jet à un autre. D'autre part, dans les deux types de jets nous avons trouvé que lavaleur de � doit être pro
he de 1 (vitesse de rotation est plus faible que la vitesse de rotationképlérienne) pour permettre la formation de jet ave
 des vitesses relativistes. Pour � pluspetit, le 
ourant éle
trique deviendra très grand dans le jet et freinera l'expansion initiale dujet et diminuera l'e�
a
ité de l'a

élération.Au sixième 
hapitre, nous avons 
onstruit un modèle de jets 
ara
térisés par une vitessede rotation relativiste. Nous nous sommes intéréssés aux jets relativistes qui traversent le
ylindre de lumière. Pour étudier 
e type de jet nous avons utilisé la méthode systématiquede détermination de solutions auto-similaires méridionales de jet de Vlahakis & Tsinganos(1998), en relativité générale. Les jets qui traversent le 
ylindre de lumière sont 
ara
térisés
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lusions et Perspe
tivespar une vitesse de rotation qui augmente vers l'axe de rotation 
omme 
 / 1$ . De 
e fait,dans l'étude de 
e modèle, nous n'avons pas traité la partie du jet près de l'axe de rotation.Nous avons trouvé que la 
ontribution de l'a

élération thermique, dans le jet de la
ouronne du disque interne, reste importante. Cependant, la 
ontribution de la for
e magnéto-
entrifuge augmente et devient du même ordre de grandeur que la for
e de pression. Dans
es jets, l'a

élération s'arrête après la traversée du 
ylindre de lumière où le jet est 
ollimaté
ylindriquement. Les vitesses poloïdales obtenues ave
 
e modèle restent faibles de l'ordrede v � 0:6 
. Cette faible vitesse poloïdale dans la région asymptotique résulte de la vitessedans dire
tion toroïdale dans le jet qui est élevée de l'ordre de 0:9 
. Ce résultat est généralà toutes les solutions que nous avons étudié pour le moment. Il n'est 
ependant pas ex
luque nous n'ayons pas exploré l'ensemble du spe
tre des paramètres.Dans le septième 
hapitre, nous avons 
ommen
é le développement d'un 
ode purementnumériques pour les é
oulements MHD relativistes. A 
ette �n, nous avons utilisé la biblio-thèque LORENE qui est une bibliothèque orientée objets developpée au L.U.Th. L'intérêtde l'utilisation de 
ette bibliothèque sont les méthodes spe
trales qui y ont implémentées.Ces méthodes permettent de traiter aussi bien les é
oulements dépendant du temps que lesé
oulements stationnaires. Nous avons reproduire ave
 su

ès les solutions de vents hydrody-namiques stationnaires à une dimension du 
hapitre 3. Nous avons développé des nouveauxalgorithmes pour traiter les grandes variations de la densité dans le vent dans la région
entrale près du trou noir.8.2 Perspe
tivesLe travail exposé dans 
ette thèse possède plusieurs prolongements. Dans une premièrepartie, il sera intéressant d'étudier les émissions syn
hrotrons à partir des solutions de jetsobtenues dans les deux modèles magnétohydrodynamiques des 
hapitres (4) et (6). Nousaurions alors un outil permettant la 
omparaison entre les solutions de 
es modèles et lesobservations en radio des jets des noyaux a
tifs de galaxies. Ave
 
ette étude, nous amé-liorerons la méthode d'estimation des paramètres à partir des observations, que nous avonsdéveloppé au 
hapitre 5.En deuxième lieu, il sera intéressant d'in
lure le 
hau�age par 
ondu
tion dans le modèledu 
hapitre 4. Plus pré
isément, nous pouvons 
ontinuer le travail que nous avons 
ommen
édans l'Annexe A. Il est intéressant de traiter le 
as parti
ulier du 
hau�age par 
ondu
tionparallèle aux lignes d'é
oulements. Ave
 
e modèle, nous pourrions améliorer notre étude du
hau�age thermique de l'é
oulement dans le jet. D'autre part, nous analyserions les e�ets du
hau�age par 
ondu
tion toroïdale sur les 
omposantes toroïdales de la vitesse et du 
hampmagnétique, 
ela dans le but d'analyser les e�ets de 
e 
hau�age sur la 
ollimation du jet.Ensuite, il sera intéréssant de développer un modèle de jets méridionaux autour de trousnoirs de Kerr, lorsque le moment 
inétique de 
es derniers reste faible. Ainsi, nous pour-rions utiliser des méthodes approximatives pour élaborer un modèle de même type que 
eluidéveloppé au 
hapitre 4. Un modèle développé dans la métrique de Kerr permet d'étudierles jets extrayant du moment 
inétique du trou noir. Ce modèle, permettrait d'examiner lesdi�éren
es entre les jets des trous noirs de Kerr et les jets des trous noirs de S
hwarzs
hild.
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tives 181A plus long terme, il faut poursuivre le développement du 
ode numérique d'é
oulementsrelativistes ave
 la bibliothèque LORENE, dans le but d'étudier les é
oulements hydrodyna-miques stationnaires 2D, puis magnétohydrodynamiques stationnaires. Cela permet d'étudierde manière plus pré
ise les propriétés des é
oulements relativistes sans poser au
une hypo-thèse sur la stru
ture ou la dynamique dans le jet. De plus, 
es 
odes numériques d'é
oulementstationnaires seront très intéressants pour l'étude des propriétés des surfa
es 
ritiques et des
ara
téristiques dans les jets magnétohydrodynamiques. En e�et, 
ontrairement aux modèlesauto-similaires, le modèle purement numérique ne pose au
une 
ontrainte sur la forme dessurfa
es 
ritiques. Le développement de 
odes numériques permettra d'étudier plus pré
isé-ment les e�ets du 
ylindre de lumière sur le jet. Ainsi, nous éliminerons les 
ontraintes surla région d'appli
ation du modèle et la vitesse dans la région asymptotique du jet.Ce 
ode numérique devrait permettre d'étudier aussi bien les jets de disque internes queles jets axiaux, 
omme 
eux que nous avons modélisé dans 
ette thèse, et aussi d'étudierl'intéra
tion entre 
es deux types de jets (
ollimation, 
hau�age, a

élération). Une autreextension du 
ode serait aux é
oulements dépendant du temps. Un 
ode dépendant du tempspermettrait d'étudier la stabilité des solutions de jet que nous avons obtenues ave
 les modèlesstationnaires. En e�et, nous utiliserons 
omme 
onditions initiales les solutions obtenuesave
 les modèles stationnaires. Cela, permettra d'étudier l'évolution de solution de jets plusélaborés de 
e qui est fait a
tuellement. D'autre part, le 
ode dépendant du temps permettrade mieux d'analyser l'intéra
tion entre le jet de disque et le jet de l'étoile au 
ours de leurévolution ave
 une des
ription 
ohérente de l'ensemble de la stru
ture d'éje
tion. Un des butsdu développement du 
ode numérique est l'utilisation d'équations d'état plus réalistes. Nousanalyserons d'une manière plus pré
ise la 
ontribution des e�ets non-thermiques (radiatifs,turbulen
e) au 
hau�age. Nous utiliserons aussi le 
ode pour analyser l'évolution de jet àdeux 
omposantes (Sol et al., 1989), une 
omposante interne 
onstituée de positons-éle
tronsa

élérée prin
ipalement par des mé
anismes thermiques et radiatifs en in
luant le mé
anismede �Compton Ro
ket� et une 
omposante externe 
onstituée de protons-éle
trons, a

éléréeprin
ipalement par des mé
anismes magnétohydrodynamiques. Ainsi, l'étude de l'intera
tionentre les deux 
omposantes du jet permettra d'étudier la 
ontribution de la turbulen
e au
hau�age du jet (Renaud & Henri, 1998).D'autre part, le 
ode numérique dépendant du temps sera très utile pour étudier les in-stabilités qui peuvent se produire dans le jet lors de sa propagation dans le milieu ambiant.L'étude de 
ette intera
tion entre le jet et le milieu ambiant peut être très utile pour analyserles jets des radio-galaxies FRI. En e�et, 
omme nous avons vu dans le 
hapitre 5, dans lamodélisation du jet de FRI ave
 le modèle auto-similaire, il est né
essaire de développer unmodèle de propagation du jet pour reproduire la dé
élération observée dans les jets de FRI.L'étude des instabilités, dans le 
as des é
oulements magnétohydrodynamiques, donnera lapossibilité d'étudier la stabilité des solutions obtenues et aussi les instabilités hydrodyna-miques (Kelvin-Helmholtz) ainsi que les instabilités magnétiques 
omme les instabilités depin
ement magnétique. Elle permettra de déterminer leur 
ontribution à la dé
élération etau 
hau�age du jet. A plus long terme, une étude du développement des instabilités nonlinéaires dans jet à 3 dimensions peut se faire pour se rappro
her des observations et les
omparer aux autres études numériques que nous avons 
itées.
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Annexe ALes e�ets du 
hau�age par 
ondu
tiondans l'é
oulementLe tenseur implusion - énergie d'un �uide soumit à un 
hau�age par 
ondu
tion est dé�ni
omme suit :T ab = (nw
2 )uaub + pgab + qa ub + ua qb + 14� �F aÆF bÆ + 14gabF 2� : (A.1)Dans le 
as où le 
hau�age dans le jet dans la dire
tion poloïdale est parallèle aux lignesd'é
oulement, qpkvp, nous pouvons déduire, dans le 
as stationnaire, une équation de 
onser-vation de l'énergie, équation de Bernoulli. Pour obtenir 
ette équation, il su�t de projeterl'équation de 
onservation du tenseur impulsion-énergie (Eq. 2.23) sur l'axe temporel, ~et.Dans le 
as stationnaire, nous obtenons :E = h0
 �w + jqpj
 n jvpj 
2� � h0
$	A B' ; (A.2)L'équation de 
onservation du moment 
inétique est une 
onséquen
e des propriété géné-rales des systèmes ayant une 
oordonnée ignorable (Tsinganos 1982). Les vents et les jets enastrophysique sont, dans la plupart de 
as, supposé axisymétriques. La 
oordonnée ignorableest alors ' et l'équation de 
onservation est obtenue par proje
tion de l'équation de 
onser-vation du tenseur d'impulsion-énergie (2.23). Dans la dire
tion de ', dans le 
as stationnaire,nous obtenons :
L = 
�w + jqpj
 n jvpj 
2�
2 $v' � h0B'	A$ + q'n $ : (A.3)A partir des équations (A.2), (A.3) et de l'équation d'isorotation (2.68), nous pouvonsdéduire les expressions de la vitesse toroïdal, du 
hamp magnétique toroïdal et du fa
teurde Lorentz :v' = h0
 �w + jqpj
n jvpj
2�
$ 0�M2 � h20 ?G2 (1� x2A)� q'E 
 $
2 �M2 +G2h20 ?�M2 � h20(1� x2A) + h20 q'nE$
2 1A ;(A.4)B' = 	A Lh0$ 0�h20 � h20 ?G2 � h20 q'nL$
M2 � h20 + G2 h20 ? x2A 1A ; (A.5)183
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hau�age par 
ondu
tion dans l'é
oulementh0
 = E�w + jqpj
 n jvpj 
2� 0�M2 � h20 (1� x2A) + h20 q'nE$
2M2 � h20 + G2 h20 ? x2A 1A : (A.6)où M2 est le nombre d'Alfvén, dé�ni 
omme suit :M2 = h20 v2pv2B = 4�h20n
2 �w + jqpj
n jvpj
2� v2p
2B2p = �w + jqpj
n jvpj
2�	2A4�n 
2 : (A.7)A la surfa
e d'Alfvén 
ritique, le 
hau�age par 
ondu
tion dans la dire
tion toroïdale doitêtre nul q'? = 0, q'? pour satisfaire la 
ontinuité à la surfa
e d'Alfvèn (Eq. A.5).Un des e�ets du 
hau�age par 
ondu
tion est d'augmenter l'inertie du �uide dans l'é
ou-lement (Eq. A.7). Il in�uen
e aussi la vitesse et le 
hamp magnétique toroïdal.



Annexe BLes for
es
B.1 Les for
es dans les di�érents référentiels dans le mo-dèleLes for
es GRMHD dans les dire
tions transverses et longitudinales (~el; ~et) aux lignesd'é
oulement peuvent être déduites des for
es en 
oordonnées sphérique ( ~eR; ~e�). Nous pou-vons aussi déduire les for
es dans les dire
tions perpendi
ulaires et parallèles à l'axe derotation (~ex; ~ez). Pour 
ela, il su�t utiliser les proje
tions suivantes :~f l = ( ~eR � ~el) ~f r + (~e� � ~el) ~f �; (B.1)~f t = ( ~eR � ~et) ~f r + (~e� � ~et) ~f �; (B.2)~fx = ( ~eR � ~ex) ~f r + (~e� � ~ex) ~f �; (B.3)~f y = (~er � ~ey) ~f r + (~e� � ~ey) ~f �: (B.4)(B.5)ave
 : ~eR � ~el = 
os�(R�); (B.6)~e� � ~el = sin�(R; �); (B.7)~eR � ~et = � sin�(R; �); (B.8)~e� � ~et = 
os�(R; �); (B.9)~eR � ~ex = sin �; (B.10)~e� � ~ex = 
os �; (B.11)~eR � ~ey = 
os �; (B.12)~e� � ~ey = � sin �: (B.13)� (Fig. 4.2) est l'angle entre les lignes du 
hamp magnétique et la dire
tion radiale. Si � > 0les lignes d'é
oulement s'élargissent plus rapidement que l'expansion sphérique. Par 
ontre,si � < 0 les lignes d'é
oulement s'élargissent moins vite que sphériquement. Cette angle estrelié au fa
teur de l'expansion du modèle, F , et à l'angle polaire � par la relation (Eq. 4.9).Nous allons maintenant donner les 
omposantes en 
oordonnées sphériques des di�érentesfor
es du modèle. Dans 
e qui va suivre nous allons utilisé la relation à la surfa
e d'Alfvénentre la vitesse du �uide et 
elle des ondes d'Alfvén le long de l'axe de rotation (2.84).185



186 Annexe B. Les for
esB.1.1 La gravitéEn 
oordonnées sphériques~fRGravite = �
2 nw dh0dR (1� (vr
 )2) = �h40?h30 B2?4 � R2 12M2���2 � M4h40?G4 �� + ��2 � Æ R2G2 �+ M4h40?G4 � � sin �2 � ~eR ; (B.14)~f �Gravite = 
2 n w
2 v� vr dh0dR = � 1R B2?4 � G4 M2 F2 �2Rh02 sin � 
os �~e� : (B.15)Dans la dire
tion longitudinale, la for
e de gravité est toujours négative, même si la 
ontri-bution de la 
omposante en � est positive. La 
omposante latudinale reste faible par rapportà la 
omposante radiale, puisque dans le modèle �2 > �. Pour la 
ollimation du jet, le signede la for
e transverse varie selon la 
ourbure des lignes d'é
oulement. Elle exer
e toujoursune for
e qui ampli�e tout éloignement à la dire
tion radiale.B.1.2 La pressionEn 
oordonnées sphériques~fRPression = �h0dPdR = �12 h0 B2?4 � G4�d�dR G4 �1 + � R2G2 sin2 �� + �F�RG2 sin2 �� ~eR ; (B.16)~f �Pression = � 1R dPd� = � B2?4 � G4 R G2 � � sin � 
os �~e� : (B.17)Dans la dire
tion longitudinale, le terme le plus important est le gradient de la pressionradiale d�dR . Cela est dû à la forte strati�
ation de la matière induite par la gravité dans larégion pro
he de la 
ouronne. Dans le 
as d'une re
ollimation du jet loin de l'objet 
entral(faible gravité), le gradient de pression devient négatif d�dR < 0. Il freine alors l'é
oulement.La for
e transverse à deux 
omposantes. Une 
omposante due au gradient de pression radialeest toujours favorable à l'é
oulement sphérique et équilibre la for
e de gravité. La deuxième
omposante est le gradient transverse aux lignes d'é
oulements de la pression. Cette for
e aune a
tion de 
ollimation.B.1.3 Le pin
ement magnétique toroïdalEn 
oordonnées sphériques~fRPin
ementB' = 14 � B2' h0R = B2?4 � G4 h0R24 �2 h20 ?h02 0�( h0h0? )2 � G2M2h20 ? � ( h0h0 ? )21A2R2 35 sin2 � ~eR ; (B.18)~f �P in
ementB' = 14 � R B2' 
ot � = �2B2?4 � G4 N2BD2 h0 ?2h02 R sin � 
os �~e� : (B.19)
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es dans les di�érents référentiels dans le modèle 187La for
e de pin
ement magnétique toroïdal a une a
tion de freinage du jet lorsque l'évasementdes lignes d'é
oulement est plus rapide que le 
as sphérique. D'autre part, elle freine aussil'é
oulement le long des lignes qui se dirigent vers l'axe polaire, tant que j�j < �. Dansle 
as inverse 
ette for
e a

élère le jet. Dans la dire
tion transverse, elle a une a
tion de
ollimation.B.1.4 Le pin
ement magnétique poloïdalEn 
oordonnées sphériques :~fRPin
ementBp = 14 � B2� �h0R + dh0dR � � B�4 � R dBrd� = B2?4 � G4 h20 F 24 �h0R + dh0dR� sin2 �� h0 B2?4 � G4 F2 R sin2 � ~eR ; (B.20)~f �P in
ementBp = � 14 �Br B� � dh0dR + h0� = B2?4 � G4 F �2R2 sin � 
os �~e� : (B.21)Dans la dire
tion tranverse aux lignes d'é
oulement, la for
e de pin
ement magnétique to-roïdal varie selon que l'évasement est plus rapide ou moins que le 
as sphérique. Cette for
ea une tendan
e à favoriser les stru
tures non radiales. Elle est importante dans la régionsub-alfvénique M2 < 1 (la région où la dynamique du �uide est dominée par les for
esmagnétiques). Dans 
ette région, elle favorise dans la base du jet la stru
ture dipolaire.B.1.5 La for
e 
entrifugeEn 
oordonnées sphériques :~fRCentrifuge = �
2 n w
2 h0R v'2 = � h0 h20 ? B2?4 � G4 �2RM2 0� M2h20; ? � G2M2h20; ? � ( h0h0 ? )21A2 sin2 � ~eR ; (B.22)~f �Centrifuge = �
2 n w
2 v2'R 
ot � = � � h0h0 ?�2 B2?4 �G4 �2R �NVD �2 sin � 
os � ~e� : (B.23)Cette for
e agit dans la dire
tion inverse de la for
e de pin
ement magnétique toroïdale. Dansla dire
tion parallèle aux lignes d'é
oulements, elle a

élère l'é
oulement lorsque � > �� 
equi 
orrespond aux 
as des lignes d'é
oulement qui 
onvergent vers l'axe polaire F > 2h0 .Dans la dire
tion transverse, elle dé
ollimate le jet tant que � < �2 � �.B.1.6 La for
e de 
ourbure des lignes d'é
oulement poloïdalesEn 
oordonnées sphériques :~fRC:
ourant = 
2 n w
2 v�R dvrd� � h0R v�2 = 1h0 B2?4 � G4M2 F2 (1 + Æ �) �sin2 �R + Æ � 
os2 �R (1 + Æ �) ��h0R B2?4 � G4 M2 F 24 sin2 � ~eR : (B.24)
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es~f �C:
ourant = 
2 n w
2 �h0 vr v�R + h0 vrdv�dR� = � 1R B2?4 � G4 M2 F2 sin � 
os �� B2?4 � G4 M2 F2� �2R2 h02 + 1M2 dM2dR � 2� FR +1F dFdR � Æ F �R (1 + Æ �)� sin � 
os � ~e� : (B.25)Comme pour la for
e 
entrifuge et la for
e de pin
ement magnétique toroïdal, l'a
tion dela for
e de 
ourbure des lignes poloïdales est toujours l'inverse de la tension magnétiquepoloïdale. En e�et, dans la dire
tion transverse aux lignes, elle favorise l'évasement radial.B.1.7 La for
e de pression magnétique toroïdaleEn 
oordonnées sphériques :~fRPre:MagneT = h08 � dB2'dR = h20 ?h20 �2B2?4 � G4 0B�� h0h0 ?�2 � G2( h0h0 ? )2 � M2h0; ? 1CA2R2 sin2 �0B�h0R � �2R2 h0 + h0F � 2R + h0 �R2 h20 ? + G2R (F � 2)� h0h0 ?�2 � G2� h0 �R2 h20 ? � dM2h20; ? dR� h0h0 ?�2 � M2h20 ? 1CA ~eR ; (B.26)~f �Pre:MagneT = 18 � R dB2'd� = �2 B2?4 � G4 N2BD2 �h0 ?h0 �2 R sin � 
os � ~e� : (B.27)La for
e exer
ée par la pression magnétique est équivalente à l'a
tion d'un ressort qui sedilate ou se 
ontra
te. A la base du jet, les lignes magnétiques étant gelées dans la ma-tière qui s'é
happe, la 
omposante toroïdale diminue par transfert du moment 
inétique du
hamp magnétique au �uide dans la région sub-alfvénique (4.27). De 
e fait, elle 
ontribueà l'a

élération du jet. Dans la région de 
ollimation �nale du jet, la 
ompression du 
hampmagnétique fait 
roître la 
omposante du 
hamp magnétique toroïdale. De 
e fait, la for
ede pression magnétique toroïdale qui en résulte freine l'é
oulement. Dans la dire
tion trans-verse, elle a une a
tion de 
ollimation, puisque la 
omposante toroïdale du 
hamp diminuevers l'axe polaire.B.1.8 La for
e de pression magnétique poloïdaleEn 
oordonnées sphériques :~fRPre:Magne = h08 � dB2�dR
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es dans les di�érents référentiels dans le modèle 189= h20 B2?4 � G4 F 24 � �R2 h0 + h0 � 1F dFdR + F � 2R �� sin2 � ~eR ; (B.28)~f �Pre:Magne = 18 � R dB2rd� = � B2?4 � G4 1R sin � 
os � ~e� : (B.29)La pression magnétique a une a
tion de dé
ollimation du jet, 
ar le 
hamp magnétiquepoloïdal 
roît vers le 
entre.B.1.9 L'a

élération du �uideEn 
oordonnées sphériques :~fRa

eleration = 
2 n w
2 h02 dv2rdR= 1h0 B2?4 � G4 M2 
os2 �1 + Æ � � 1M2 dM2dR � (2� F )R � Æ F2R �1 + Æ � � ~eR;(B.30)~f �a

eleration = 
2 n w
2 12R dv2�d�= 1R B2?4 � G4 M2 F 24 11 + Æ � �1� Æ �1 + Æ �� sin � 
os � ~e�: (B.31)B.1.10 La for
e de séparation de 
hargeLe 
hamp éle
trique dans le modèle est :ER = �B? �h0 ?�G � xA h02 FG sin � ; (B.32)E� = �B? �h0 ?h0 � xA 1G 
os(�) ; (B.33)(B.34)La séparation de 
harge vaut :�e = � B?4 � G2 h0; ?h0 qx2AG2 sin � � h204 � 2 dFdR + F 2R + 2F � 8h20R �+ 1R (1 + Æ �) �h20F 24 � 1��� B?4 � G2 h0; ?h0 � v?
 2 + Æ �(1 + Æ �)3=2 ~e� : (B.35)Au 
hapitre 4 et 5, nous n'avons tenu 
ompte que du dernier terme de séparation de
harges �e. En e�et, 
ontrairement aux autres termes, 
e terme ne tend pas vers zero prèsde l'axe de rotation, et 
ela même si les e�ets du 
ylindre de lumière sont négligeables(xAG � 1).La for
e de séparation de 
harge est don
 :fRsep:
harge = �eER = B2?4 � G4 h20; ?h0 F2 x2AG2 sin2 � � h204 � 2 dFdR + F 2R + 2F � 8h20R �
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es+ 1R (1 + Æ �) �h20F 24 � 1��B2?4 �G4 h0; ?h0 F2 �2 v2?
2 R sin2 � 2 + Æ �(1 + Æ �)2 ~eR ; (B.36)f �sep:
harge = �eE� = B2?4 �G4 �h0; ?h0 �2 x2AG2 sin � 
os � � h204 � 2 dFdR + F 2R + 2F � 8h20R �+ 1R (1 + Æ �) �h20F 24 � 1��B2?4 �G4 �h0; ?h0 �2 �2 v2?
2 sin � 
os � 2 + Æ �(1 + Æ �)2 ~e� : (B.37)La 
omposante longitudinale de la for
e de séparation de 
harge est nulle puisque ~v � ~E = 0, à
ause de la 
ondu
tivité in�nie dans le �uide. Dans la dire
tion transverse, le terme dominantest le dernier. En e�et, près de l'axe sa 
ontribution peut être de l'ordre de la for
e 
entrifugeet de la for
e de pin
ement magnétique. Ce 
omportement est induit par le 
hoix de la vitesseangulaire dans notre modèle qui augmente vers l'axe polaire.B.1.11 La for
e qui résulte de la dissipation par e�et JouleLe 
ourant dans le modèle est :je;R = � �B?G2 h0 ?R NBD 
os � ; (B.38)je; � = �B?G2 h0 h0 ?R NBD 24F + 1 + F � 2 + �Rh20?NB � �Rh20? � 1h20? dM2dRD 35 sin � :(B.39)La for
e qui résulte de la dissipation par e�et Joule dans l'é
oulement est :�~v
 �~je � ~E� : (B.40)Les 
omposantes de 
ette for
e, en 
oordonnées sphériques, sont :~fRjoule = B2?4 � G2 1R NBD 24F2 � h0; ?h0 0�F + 1 + F � 2 + �Rh20;?NB � �Rh20;? � 1h20;? dM2dRD 1A35sin � 
os2 � x2aG2~er ; (B.41)~fRjoule = B2?4 � G2 h0R F2 NBD 24F2 � h0; ?h0 0�F + 1 + F � 2 + �Rh20;?NB � �Rh20;? � 1h20;? dM2dRD 1A35sin � 
os � sin � x2aG2 ~e� : (B.42)Comme nous pouvons le remarquer 
ette for
e n'a pas de 
omposante transverse. D'autrepart, elle est négligeable dès que le 
ylindre de lumière tend vers l'in�ni.



Annexe CLes for
es GRMHD dans le modèle du
hapitre 6Pour obtenir les équations di�érentielles du modèle 6, il su�t de rempla
er dans leséquations (6.41) à (6.45) les fon
tions �i; r(R) et �i; �(R) par leur expressions. Nous allonsdonner initialement les expressions de 
es fon
tions en R. Dans la deuxième partie, nous allonsdéduire l'expression des équations di�érentielles du nombre d'Alfvén, du fa
teur d'expansionet des pressions sans dimension P1; P2C.1 Expressions des fon
tions �i; r(R) et �i; �(R)Dans la dire
tion radiale, l'équation de la dynamique est :� dAd� �2 �r 0 + � dAd� �2 � �r 1 + � d2Ad�2 � � dAd� �� �r 2 + � d2Ad�2 � � dAd� ��2 �r 3+ �4R + �5R g1(�) + �6R g2(�) + �7Rd g1d� � + �8Rd g2d� � = 0 ; (C.1)Les expressions des �i;R(R) sont :�r 0 = 1h20? dM2dR + 1h20? M2R (F � 2 ) � �2R2 h20 h20? M2 � x2AG2 F2R (C.2)�1R = G2R2( 1h20? dM2dR ��1 + �2R2 N2BD3 � + �2 �x2A h20?2 h20 G2M2 � N
D �2+ h20 F4  � h0h0 ?�2 � x2AG2! dFdR� 1h20? M2R � h20 F 24 � F2 � 2 � �2Rh20 �+ h20 F4R � h0h0 ?�2 "F 2  1 � 12 �h0 ?h0 �2 x2AG2!� F  1 � �Rh20 + � h0h0 ?�2 x2AG2!� 2h20  1 � 2 �h0 ?h0 �2 x2AG2!#191
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es GRMHD dans le modèle du 
hapitre 6+2�2R "� NBD �2 � 12M2 � h0h0 ?�2 � NVD �2 #� �2 �h20 � h0h0 ?�2 NB NVD3+�2R (F � 2 ) NBD2 "� h0h0 ?�2 � x2AG2NBD #) (C.3)�2R = G2R2 F RG2  � h0h0 ?�2 � x2AG2! (C.4)(C.5)�3R = G2R2 "h20 F4R �F 2 � 4h20�  � h0h0 ?�2 � x2AG2!+�2RF � NBD �2# (C.6)(C.7)�4R = � h0h0 ?�2 G4 d�0dR (C.8)�5R = � h0h0 ?�2 G4 �1 d�1dR (C.9)�6R = � h0h0 ?�2 G4 d�2dR (C.10)�7R = � h0h0 ?�2 G4 FR �1 (C.11)�8R = � h0h0 ?�2 G4 FR �2 (C.12)(C.13)Dans la dire
tion �, l'équation de la dynamique s'é
rit :(� d �Ad� �2 [�� 0 ℄ + � d2 �Ad�2 � � d �Ad� � �� 1 +� d2 �Ad�2 � � d �Ad� �� �� 2 + 1� � d �Ad� �2 �� 3 + �4 � d g1(�)d� + �5 � d g2(�)d� ) = 0 (C.14)Les expressions des �i; �(R) sont :�0 � = � F2 1h20? d M2dR +12 "� h0h0 ?�2 � M2h20? � x2AG2 # d FdR



C.2. Les équations di�érentielles 193+ 12R "F 2  � h0h0 ?�2 � 12 x2AG2! � F  � h0h0 ?�2 �1 � �Rh20� + x2AG2!� 2h20  � h0h0 ?�2 � 2 x2AG2! #�M2h20? F2R � F2 � 1�+ 2�2Rh20 "� NBD �2 � h202M2 � NVD �2 # (C.15)
�1 � = 2Rh20G2 "� h0h0 ?�2 � x2A G2 # (C.16)(C.17)�2 � = 1R � F 22 � 2h20 � " � h0h0 ? �2 � x2AG2 #+ 2�2Rh20 � NBD �2 (C.18)�3 � = � Rx2Ah20 (C.19)

�4 � = 2G2Rh20 ? �1 (C.20)�5 � = 2G2Rh20 ? �2 (C.21)C.2 Les équations di�érentiellesLes équations di�érentielles du modèle sont déduites à partir des 
ombinaisons linéairesdes fon
tions en R (�iR; �i �) permises par la séparation de variable (R; �)� équation algébrique pour la préssion sans dimension �1�1 = � 12G4 + � � + 12�2 � G2 �h0 ?h0 �2 x2A (C.22)� Equation di�érentielle au premier ordre pour le nombre d'Alfvén :dM2dR + M2R �F � 2 � �2Rh20� + h20G4 d�1dR = 0 (C.23)� Equation di�érentielle au premier ordre qui lie la dérivée du nombre d'Alfvén et ladérivée du fa
teur d'expension
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hapitre 6
� F2 h20? d M2dR + 12 "� h0h0 ?�2 � M2h20? � x2AG2 # d FdR+ 12R "F 2  � h0h0 ?�2 ( � + 1) � x2AG2 � � + 12�! � F  � h0h0 ?�2�1 � �Rh20� + x2AG2!� 2h20  ( 2 � + 1)� h0h0 ?�2 � 2 x2AG2 ( � + 1)! #�M2h20 ? F2R � F2 � 1�+ 2�2Rh20 "� NBD �2 ( � + 1)� h20 h20?2M2 � NVD �2 #+ 2G2Rh20 ? �2 ( 2 � + 1) = 0 (C.24)� Équation di�érentielle au premièr ordre pour la préssion sans dimension P2(R)+� h0h0 ?�2 G2R2 d�2dR + 1h20 ? d M2dR ��1 + �2R2 N2BD3 � + �2 �x2A h20 ?2 h20 G2M2 � N
D �2+ h20 F4  � h0h0 ?�2 � x2AG2! dFdR� M2h20 ?R � h20 F 24 � F2 � 2 � �2Rh20 �+ h20 F4R "F 2  � h0h0 ?�2 ( � + 1 )� x2AG2� � + 12 �!� � h0h0 ?�2 F  1 � �Rh20 � �h0 ?h0 �2 x2AG2 !� 2h20  � h0h0 ?�2 ( 2 � + 1 )� 2 ( � + 1 ) x2AG2!#+2�2R "� NBD �2 � h20 h20?2M2 � NVD �2 #� �2 �h20 � h0h0 ?�2 NB NVD3+�2R (F � 2 ) NBD2 "� h0h0 ?�2 � x2AG2NBD #+ � �2RF � NBD �2+ ( 2 � + 1 ) � h0h0 ?�2 G2R2 FR �2 = 0 (C.25)
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