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Résumé en Francais

La Voie Lactée, comme a priori toutes les galaxies structurées, abrite en son coeur un trou
noir supermassif, d’environ 4,3 millions de masses solaires, nommé Sagittarius A* (Sgr A*).
Sa taille, liée a sa masse, et sa proximité d’environ 8,3 kpc, en font le trou noir avec la plus
grande taille angulaire dans le ciel (~ 20 pas), ce qui fait de Sgr A* la cible d’études idéales
de ce genre d’objets. Les trous noirs sont les objets les plus compacts de I’Univers, avec un
champ gravitationnel extréme proche de leur horizon. La description de ces objets et de leur
environnement proche nécessite la prise en compte de la Relativité Générale, introduite en 1915
par Albert Einstein.

Depuis plus de 20 ans, Sgr A* et son environnement sont la cible de nombreuses campagnes
d’observations a différentes longueurs d’ondes (radio, infrarouge, rayons X). Le suivi en infra-
rouge proche (NIR) des orbites des étoiles-S contenues dans la seconde d’angle autour de Sgr A*
a permis de prouver certains effets prédits par la Relativité Générale, tels que la précession
de Schwarzschild. Les observations en rayons X et en NIR ont montré que Sgr A* présente
une importante variabilité du flux émis par le flot d’accrétion, avec des sursauts dont le flux
peut atteindre jusqu’a ~100 fois le flux médian. L’avenement de 'optique adaptative et de
Iinterférométrie optique, notamment avec les quatre grands télescopes du VLTI et 'instrument
GRAVITY, ont permis de mettre en évidence un mouvement orbital de 'origine de trois sursauts
observés en 2018.

De nombreux modeéles ont été envisagés pour expliquer les sursauts de Sgr A*, mais I’observa-
tion d’'un mouvement orbital a fortement contraint ces modeles. Parmi eux, le modele analytique
de point chaud est largement utilisé avec différents degrés de complexité et d’hypotheses. En
parallele du développement des modéles analytiques, de nombreuses simulations d’accrétion au-
tour de trous noirs ont été réalisées avec un intérét particulier pour le phénomene de reconnexion
magnétique qui apparait comme un scénario plausible pour expliquer 'origine des sursauts de
Sgr A*.

Dans cette theése, nous étudions différents modeles pour les sursauts de Sgr A* & I'aide du
code de tracé de rayons GyOTO, allant d’'un modele analytique de point chaud avec une varia-
bilité intrinseque a un modele semi-analytique basé sur la reconnexion magnétique. Le premier
modele est tres utile pour comprendre les effets de la Relativité (Restreinte et Générale) sur les
observables (astrométries et courbes de lumiére), ainsi que 'influence de la variabilité intrinseque
sur celles-ci. Le second modele est motivé par un phénomene physique particulier, la reconnexion
magnétique, et est construit a partir des résultats des simulations numériques. Dans ce modéle,
la vitesse azimutale du point chaud est libre d’étre super-Képlérienne, en raison de l’entraine-
ment du site de reconnexion par les lignes de champ magnétique. Cette propriété permet de
répondre a une contrainte observationnelle des sursauts de 2018 observés par GRAVITY que les
modeles précédents ne parvenaient pas a expliquer. De plus, nous étudions également I'impact
de la modélisation de I’état quiescent combiné aux sursauts sur les observables. La contribution
de celui-ci dans les calculs d’astrométrie se traduit par un décalage entre la position du trou

noir et le centre de 'orbite apparente du sursaut, ce qui constitue une autre conclusion des
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observations des sursauts de 2018.

En plus des astrométries et des courbes de lumiére, GRAVITY a mesuré la polarisation des
sursauts de 2018. Le code de tracé de rayons GYOTO est maintenant capable de calculer la
polarisation des images. La nouvelle version du code a été validée en comparant les résultats
avec un autre code de tracé de rayons, IPOLE.

Le modele basé sur la reconnexion magnétique montre des résultats tres encourageants et
peut étre encore amélioré pour prendre en compte la polarisation, ainsi que les propriétés multi-

longueurs d’onde des sursauts de Sgr A*.

Mots clés : Transfert radiatif ; Phénomenes d’accrétion ; Interférométrie ; Trous noirs.
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Abstract

The Milky Way, like presumably all structured galaxies, harbors a supermassive black hole
at its core, approximately 4.3 million times the mass of the Sun, named Sagittarius A* (Sgr A*).
Its size, determined by its mass, and its proximity of about 8.3 kpc make it the black hole with
the largest angular size in the sky (~ 20uas), making it the ideal target for studying this type of
object. Black holes are the most compact objects in the Universe, with an extreme gravitational
field near their event horizon. Describing these objects and their immediate environment requires
taking into account General Relativity, introduced in 1915 by Albert Einstein.

For over 20 years, Sgr A* and its environment have been the subject of numerous observation
campaigns at various wavelengths (radio, IR, X-rays). Tracking the orbits of S-stars in NIR
within one arcsecond around Sgr A* has provided evidence for certain effects predicted by
General Relativity, such as Schwarzschild precession. X-ray and NIR observations have shown
that Sgr A* exhibits significant variability in the emitted flux from the accretion flow, with
flares that can reach up to ~100 times the median flux. The advent of adaptive optics and
optical interferometry, particularly with the four large telescopes of the VLTI and the GRAVITY
instrument, have revealed an orbital motion of the origin of three flares observed in 2018.

Numerous models have been proposed to explain the flares of Sgr A*, but the observation
of orbital motion has strongly constrained these models. Among them, the analytical hot spot
model is widely used with varying degrees of complexity and assumptions. In parallel with
the development of analytical models, numerous simulations of accretion around black holes
have been realized, with a particular focus on the phenomenon of magnetic reconnection, which
appears as a plausible scenario to explain the origin of the flares of Sgr A*.

In this thesis, we study different models for the flares of Sgr A* using the ray-tracing code
GYOTO, ranging from an analytical hot spot model with intrinsic variability to a semi-analytical
model based on magnetic reconnection. The first model is very useful for understanding the
effects of Relativity (Special and General) on observables (astrometry and light curves), as
well as the influence of intrinsic variability on them. The second model is motivated by a
specific physical phenomenon, magnetic reconnection, and is constructed based on the results
of numerical simulations. In this model, the azimuthal velocity of the hot spot is free to be
super-Keplerian, due to the dragging of the reconnection site by the magnetic field lines. This
property aswer to an observational constraint of the 2018 flares observed by GRAVITY that
previous models failed to explain. Additionally, we also study the impact of modeling the
quiescent state combined with the flares on the observables. Its contribution in astrometry
calculations results in a shift between the position of the black hole and the center of the hot
spot’s apparent orbit, which is another conclusion from the observations of the 2018 flares.

In addition to astrometry and light curves, GRAVITY has measured the polarization of
the 2018 flares. The GYOTO ray-tracing code is now capable of calculating the polarization of
images. The new version of the code has been validated by comparing the results with another
ray-tracing code, IPOLE.

The model based on magnetic reconnection shows very promising results and can be further
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improved to account for polarization, as well as the multi-wavelength properties of the flares of
Sgr A*.

Keywords: Radiative transfer; Accretion flow; Interferometry, Black holes.
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Introduction

Les phénomeénes physiques peuvent étre décrits par le biais de quatre interactions fondamen-
tales, les forces nucléaires forte et faible, I’électromagnétisme et la gravité. Si le modele standard
arrive a bien décrire les trois premieres, la meilleure théorie pour décrire la gravitation a I'’heure
actuelle est la relativité générale (RG) introduite par Albert Einstein en 1915. Dans cette théorie,
la gravitation n’est plus une force, mais la conséquence de la courbure de I’espace-temps par un
objet massif. Elle a rapidement été confrontée avec succes a des observations telles que 'anoma-
lie de I’avance du périhélie de Mercure autour du Soleil, c’est-a-dire le changement d’orientation
de Dellipse dans son plan orbital, ainsi que la déviation par le Soleil de la lumiére provenant
d’étoiles d’arriere-plan observées lors d’éclipses. Cette théorie a été développée et testée depuis
plus d’un siecle par des expériences de plus en plus poussées, de ’échelle du systeme solaire a
celle de la cosmologie, sans jamais échouer.

Alors que la relativité générale est bien vérifiée dans le régime des champs gravitationnels
faibles, elle n’est pas aussi bien contrainte dans les champs gravitationnels forts, comme aux
abords des trous noirs (black hole en anglais, BH). Méme si la métrique des trous noirs de
Schwarzschild (sans rotation) était la premiere solution exacte des équations d’Einstein trouvée
par Karl Schwarzschild en 1915, quelques mois apres la publication de la RG, I'observation et la
preuve de 'existence de ces objets sont assez récentes. En effet, en raison de leur nature "sombre",
leur détection/observation n’est possible que par 1’émission de la matiére environnante accrétée
par le trou noir ou par leur influence gravitationnelle. Cette dernieére offre un bon moyen de
contraindre la RG sans incertitudes astrophysiques a travers les effets de lentille gravitationnelle
ou de précession orbitale, mais le premier est tres rare, car il demande un alignement tres précis,
le second, plus commun, notamment au centre de la Voie Lactée (voir Chapitre 1), contraint les
effets & grandes distances. Au contraire, I’étude de la matiére environnant les trous noirs permet
de sonder la RG aux abords de I’horizon des événements, mais dépend de nombreux phénomenes
physiques de cette méme matiere en champ fort.

L’observation de flux d’accrétion autour des trous noirs est plus facile que d’observer I'in-
fluence gravitationnelle de ces derniers griace aux binaires-X pour des trous noirs de masse

stellaire et aux noyaux actifs de galaxie (AGN) pour des trous noirs supermassifs (SMBH).
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L’échelle de temps dynamique du flux d’accrétion dépend de la masse du trou noir, allant de
quelques millisecondes ou moins pour les trous noirs de masse stellaire & quelques jours ou se-
maines pour les SMBH comme M87* ou les AGN rendant I’étude de certains phénomeénes plus
ou moins complexe. L’échelle de temps dynamique de Sagittarius A* (Sgr A*), le SMBH au
centre de notre galaxie qui est de 1'ordre de quelques dizaines de secondes, et sa proximité (voir
Chapitre 1) en font un candidat idéal pour I’étude de la physique des trous noirs.

Cette these se concentre sur la physique d’accrétion de Sagittarius A* et plus particulierement

sur ses éruptions tant du point de vue observationnel que théorique.
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Contexte






CHAPITRE 1

Le Centre de notre Galaxie
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1 Une vue globale du Centre Galactique

Comme dans toutes les galaxies structurées, la densité de matiére et d’étoiles de notre galaxie
croit au fur et & mesure que 'on se rapproche de son centre. Alors que la densité d’étoiles au
voisinage du Soleil est de l'ordre de 0,2 étoile par parsec cube, celle du centre galactique est
estimée a 10 millions d’étoiles par parsec cube, dans le parsec central. De plus, le systeme solaire
se situant dans le plan de la galaxie & environ 8,3 kpc du centre galactique [GRAVITY Colla-
boration, 2020b], la lumiére issue de ce dernier doit traverser une grande quantité de matiere
interstellaire composée de gaz et de poussieres et est donc fortement atténuée dans le domaine
visible, Ay &~ 30 [Scoville, 2003], comme le montre la Figure 1.1. Cependant, les longueurs
d’ondes plus grandes (infrarouges, radios) et plus courtes (rayons X durs, rayons 7) sont moins
impactées par I'absorption interstellaire et tracent différentes composantes (Fig. 1.2). La radio

permet d’observer le gaz, notamment 1’hydrogeéne sous forme moléculaire (115 GHz) ou atomique
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FIGURE 1.1 — Panorama a 360° de la sphere céleste dans le domaine visible, centrée sur le centre
de la Voie Lactée. La présence de nuages moléculaires et de poussiere dans le plan de la galaxie
atténue fortement la lumiere émise en arriére-plan et notamment celle du centre galactique.

Crédit : ESO/S. Brunier

(A =21 cm). Parmi les nombreuses fenétres d’observation en radio, on retient celle a 230 GHz
utilisée par la collaboration Event Horizon Telescope (EHT, voir ci-dessous). L’infrarouge peut
étre divisé en trois catégories, IR lointain entre 15 pm et 1 mm, IR moyen de 2,5 & 15 ym et IR
proche entre 800 nm et 2,5 pm. L’infrarouge lointain et moyen sont majoritairement dominés
par la poussiere interstellaire, les molécules complexes et les étoiles géantes rouges. L’infrarouge
proche est dominé quant & lui par les étoiles géantes froides. Alors que la poussiére absorbe une
grande partie du rayonnement dans le domaine visible, ce n’est pas le cas dans I'IR proche avec
Ak =~ 2,5 [Fritz, 2011], ce qui en fait une fenétre idéale pour ’observation du centre galactique.
En rayon X, I’émission étendue correspond a du gaz chaud auquel s’ajoutent des sources ponc-
tuelles [Muno, 2003] correspondant & des objets compacts (pulsars, magnétars, trous noirs, etc)
ou a des restes d’explosion d’étoiles, entre autres. Comme pour le domaine visible, les rayons X
doux sont beaucoup absorbés par le milieu interstellaire, néanmoins, c’est moins le cas pour
les rayons X durs. Enfin, les rayons y tracent les sources les plus énergétiques comme le pulsar
du Crabe a droite de I'image en rayons gamma au bas de la Fig. 1.2. L’émission diffuse est
due, entre autres, aux collisions entre des rayons cosmiques avec les molécules d’hydrogéne du
gaz interstellaire. En plus des sources principales dans chaque gamme de longueur d’onde citée
précédemment, certaines sources émettent dans un grand nombre de domaines. En effet, les par-
ticules énergétiques plongées dans un champ magnétique émettent du rayonnement synchrotron
(plus de détails dans le Chap. 5) visible en radio, IR, rayons X et, dans certaines conditions,
jusqu’au rayon . Ce type de rayonnement est d’un intérét majeur dans le cas de Sagittarius A*.

Ainsi, le centre galactique a été la cible de nombreux télescopes terrestres et spatiaux en radio,
infrarouge et rayons X principalement. La région centrale de la galaxie tire son nom du domaine
radio. En effet, en 1955, une source tres brillante a été détectée dans la constellation du Sagittaire
[Pawsey, 1955] et a naturellement été nommée Sagittarius A (méme si la premieére détection

imprécise, qui est aussi la premiere détection d’une source astrophysique, date de 1933 par Karl
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FI1GURE 1.2 — Images a 360° du plan de la Voie Lactée a différentes longueurs d’ondes. De haut
en bas : radio (480 MHz), raie de ’hydrogeéne atomique (21 c¢cm), radio (2,4-2,7 GHz), hydrogeéne
moléculaire (115 GHz), composite infrarouge (12 pm en bleu, 60 ym en vert et 100 um en rouge),
infrarouge moyen (7-11 pm), composite infrarouge proche (1,25 pm en bleu, 2,2 ym en vert et
3,5 pm en rouge), visible (0,4-0,6 pm), rayon-X doux (0,25 keV en bleu, 0,75 keV um en vert
et 1,5 keV en rouge) et rayon v (>300 MeV). Ces images proviennent de différents relevés faits
avec des instruments terrestres et spatiaux. Crédit : NASA Goddard Space Flight Center.
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Jansky). Le panneau en haut de la Figure 1.3 montre un champ large (quelques degrés carrés)
du centre galactique observé par MeerKAT composé de différentes sources dont Sagittarius A
ainsi que des restes de supernovae (SNR) et des filaments tracant le champ magnétique. Des
observations ultérieures ont révélé que la région de Sagittarius A, de quelques parsecs de rayon,
soit quelques minutes d’arc, était composée d’un amas dense d’étoiles, mais aussi de gaz neutre
et ionisé avec des températures tres élevées (~ 10° K) émettant des rayons X [Baganoff, 2001 ;
Baganoff, 2003 ; Muno, 2004]. Le VLA (Very Large Array) a permis de mettre en évidence que
cette source a une structure complexe avec de nombreuses composantes. Toute la région centrale
est entourée, en projection, par un reste de supernovae nommé Sagittarius A East d’un rayon
d’environ huit parsecs, dont on estime 1’dge & environ 10.000 ans [Maeda, 2002]. A Dintérieur,
deux structures se dégagent : la premiere est un tore composé de nuages de gaz moléculaire
dense ["circum-nuclear disk" (CND)] en orbite a 1,5-4 pc [Lo, 1983], la seconde est une structure
apparaissant sous la forme d’une spirale nommée Sagittarius A West surnommée "minispiral"
(voir panneau du milieu & droite de la Figure 1.3), composée de gaz et de poussieres qui orbitent !
la source compacte non résolue nommée Sagittarius A* avec une vitesse de 1.000 km /s [Paumard,
2004].

En plus du gaz, cette région présente une forte concentration d’étoiles que ’on peut séparer

en plusieurs groupes selon leurs propriétés.

2 Population stellaire du parsec central de notre Galaxie

2.1 L’amas d’étoiles vieilles et froides

Une premiere population d’étoiles qui se distinguent des autres est constituée d’étoiles froides
(~ 3500K) et vieilles (> 10° ans) de masses intermédiaires (entre 0,5 et 4 M). Ce sont ma-
joritairement des géantes rouges briillant de I’hélium accompagnées de quelques étoiles AGB
(Asymptotic Giant Branch) présentant une importante perte de masse. Elles représentent 96%
des étoiles observées dans le parsec central de la galaxie [Genzel, 2010]. A celles-ci s’ajoutent
quelques supergéantes rouges plus massives [Blum, 2003]. L’ensemble des quelque 6000 étoiles
observées forme un amas sphérique en rotation solide dans le méme sens de rotation que la ga-
laxie [Trippe, 2008 ; Schodel, 2009]. Cette population correspond au "Nuclear star cluster" dans

le panneau du milieu a droite de la Figure 1.3.

2.2 Les étoiles jeunes et massives

La deuxieme classe, composée de jeunes étoiles (=~ 6 x 10% ans) de type O-B et Wolf-rayet
(WR; dont le vent stellaire alimente en matiére 1'objet compact Sgr A* comme le montre le
panneau du milieu a gauche de la Fig. 1.3) située dans les 25 secondes d’arc (~1 pc) autour
de Sagittarius A*, est regroupée via un parametre commun, leur vitesse radiale qui suggere

un champ de vitesse cohérent a grande échelle. La plupart des étoiles au Nord se déplacent

1. L’aspect en spirale de ces structures est un effet de projection, il s’agit bien de gaz/poussiére qui orbite le
centre de la Galaxie.
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FIGURE 1.3 — (haut) : Image radio créé a partir d’observation MeerKAT avec un champ large
du centre galactique, avec Sagittarius A la position exacte du centre de la Galaxie. Crédit :
[Heywood, 2022] South African Radio Astronomy Observatory (SARAO). (milieu a droite) :
Schéma détaillant les différentes composantes des quelques parsecs centraux de notre Galaxie.
Crédit : adapté de [Murchikova, 2019]. (milieu & gauche) : Simulation hydrodynamique de
Ienvironnement de Sgr A* avec un apport de maticre par le vent de 30 étoiles Wolf-Rayet.
Crédit : [Ressler, 2018; Ressler, 2023]. (bas & gauche) : Orbite des étoiles S dans la seconde
d’angle autour de Sagittarius A*. Crédit : [Gillessen, 2009]. (bas a droite) : Image reconstruite
de Sgr A* crée par la collaboration EHT (plus de détails dans la Fig. 1.4). Crédit : EHT
Collaboration. Les axes sont en coordonnées équatorial.
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vers nous alors que celles au Sud s’éloignent. Ce mouvement est en opposition avec le sens
de rotation de la Galaxie et de la population précédente. L’analyse 3D du mouvement de ces
étoiles révele des mouvements d’ensemble cohérent divisés en deux groupes. Ces deux groupes
d’étoiles ont un mouvement assimilable a une rotation dans deux disques distincts avec des
inclinaisons différentes et des sens de rotation opposés [Genzel, 2000 ; Paumard, 2006]. Le disque
le plus important et le mieux défini, comprenant le groupe IRS 16, présente un mouvement
orbital circulaire dans le sens horaire (voir panneau du milieu & droite de la Figure 1.3) avec
une inclinaison de ~ 120° par rapport au plan du ciel, une orientation de ~ 120° par rapport au
Nord (positif vers I’Est) et une épaisseur relativement importante h/R ~ 0.1 [Paumard, 2006 ;
Lu, 2009]. Ce disque est communément appelé "Clockwise Disk" ou "Clockwise Stellar system'
dans le panneau du millieu a droite de la Fig. 1.3. Les étoiles du second disque, présentant
une rotation dans le sens trigonométrique dans le plan du ciel, communément appelé "Counter
Clockwise Disk" (CCW), ont majoritairement des orbites excentriques, notamment l’amas dense
IRS 13E [Paumard, 2006]. Néanmoins, le mouvement des étoiles du disque CCW est moins
structuré que celui du disque CW [Kocsis, 2011]. Le regroupement des étoiles du disque CCW,
et donc son existence, est débattue et n’apparait donc pas dans les panneaux de la Fig. 1.3.
Malgré ces différences orbitales, les propriétés physiques de ces étoiles, dont leur adge, sont assez
similaires, suggérant une formation commune et locale a partir d’'un nuage de gaz dense, mais
probablement pas issu d’un disque simple [Nayakshin, 2006]. Le mécanisme de formation de ces
étoiles n’est pas encore totalement résolu et est encore aujourd’hui une question ouverte qui va
au-dela du cadre de cette these. Le lecteur peut se référer a [Genzel, 2010] pour une discussion

plus approfondie de cette question qui est fondamentale pour la physique du centre galactique.

2.3 L’amas des étoiles S

La seconde d’arc qui entoure Sagittarius A*, correspondant & 0,04 pc, est peuplée d’étoiles
massives (~ 3,5 — 20My) majoritairement de type B, des étoiles froides ainsi que quelques
étoiles de type O [Gillessen, 2009] regroupées sous le nom d’étoiles S (S-Stars). Ces étoiles sont
les plus proches du centre galactique et de sa source compacte connue a ce jour. Les propriétés
spectroscopiques de ces étoiles (profil de raies, magnitude absolue, vitesse de rotation) sont
comparables a celles des étoiles de type B dans le voisinage du Soleil [Eisenhauer, 2005]. Ainsi,
I’age estimé des étoiles S a partir de la durée de vie des étoiles de ce type dans la séquence
principale est compris entre 6 et 400 millions d’années. Il est intéressant de noter que la limite
inférieure correspond a I’dge approximatif des étoiles de type O/WR des disques. Cependant,
contrairement aux étoiles citées précédemment qui sont réparties dans des plans orbitaux plus
ou moins bien définis, la distribution du moment angulaire des étoiles S est isotrope [Ghez,
2005]. L’analyse du mouvement des étoiles S a permis de déterminer les parametres orbitaux de
ces étoiles [Schodel, 2003 ; Eisenhauer, 2005 ; Ghez, 2005 ; Gillessen, 2009] montrant une grande
proportion d’orbites trés excentriques avec Sagittarius A* comme foyer commun, comme le
montre le panneau en bas a gauche de la Figure 1.3. La masse et la distance de Sagittarius A* ont
ainsi pu étre estimées a partir de ces orbites & Mgy = (4,297+0.016) x 10° M, pour une distance
de Ry = (8277+9) pc [GRAVITY Collaboration, 2022]. Il est a noter que la détermination de la
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masse, ainsi que les incertitudes, dépendent de la valeur (et incertitudes) de la distance Ry. En
effet, la masse est déterminée a partir des lois de Kepler et de la détermination du demi-grand
axe physique. Or, la détermination de ce dernier dépend de la séparation angulaire mesurée et
de la distance. La masse et la distance sont donc dégénérées. L’usage conjoint d’astrométries de
précision avec GRAVITY et de spectroscopie permet de lever cette dégénérescence. Cette masse
étant contenue & l'intérieur du périastre? de l'orbite de I'étoile S2 [GRAVITY Collaboration,
2020b] soit dans une sphére de moins de 1 mpc de rayon, on en déduit que Sagittarius A* est un
candidat trou noir supermassif (ou équivalent), ce qui fait de ce dernier la cible idéale d’étude
de ces objets.

Parmi les étoiles S, 'une d’entre elle, ’étoile S2, est d’une importance particuliere du fait
de sa proximité & Sgr A* lors de son passage au périastre, de sa période orbitale relativement
courte (~ 16 ans) et de son importante luminosité (K = 14). Cette étoile est observée et suivie
(position par rapport au centre de la galaxie) depuis 1992 [Hofmann, 1993], on a donc observé
deux orbites de cette étoile autour de Sgr A* avec une grande précision (avec les mesures de
GRAVITY) ce qui permet de mettre en évidence la précession de Schwarzschild [GRAVITY
Collaboration, 2020b], ¢’est-a-dire le changement d’orientation de ’ellipse dans son plan orbital,
une prédiction de la Relativité Générale (RG). De plus, GRAVITY COLLABORATION et al.
[GRAVITY Collaboration, 2020b] a pu estimer la masse de Sgr A* et la proportion maximale

de masse étendue dans un rayon de 1 arcsec autour de 1’objet central a moins de 3.000 M.

3 La source compacte Sagittarius A*

3.1 La nature de Sagittarius A*

La découverte des quasars (quasi-stellar objects que I'on peut traduire par "objets quasi-
stellaires") dans les années 1950 a tout d’abord rendu les astronomes perplexes du fait de 1’énergie
colossale de ces objets. En effet, ces sources brillantes dans le domaine radio se situent a des
distances cosmologiques mesurées grace a leur décalage vers le rouge. Ainsi, leur luminosité
intrinseque peut atteindre plusieurs milliers de fois la luminosité de la Voie Lactée [Wu, 2015]. Ces
phénomenes ont été attribués a I’accrétion de matiére par un trou noir supermassif au coeur des
galaxies [Frank, 2002] et sont désormais une sous-catégorie des noyaux actifs de galaxies (AGN
Active Galactic Nuclei). La possibilité que chaque galaxie (hormis les galaxies irréguliéres) abrite
un trou noir supermassif en son cceur a naturellement été émise dans les années 1990 [Merritt,
2013] et est largement admise de nos jours.

Ainsi, lors de la découverte de la source compacte Sagittarius A* par BALICK et al. [Balick,
1974] au cceur de la Voie Lactée, 'hypothése d’un trou noir supermassif comme nature de
Sgr A* a été évoquée, mais n’a pas fait 'unanimité sans mesure de sa masse. La premiére
estimation de cette derniere a été réalisée via des mesures de vitesse radiale du gaz ionisé
dans le parsec central de la galaxie (minispirale) pour une valeur de ~ 4 millions de masses
solaires [Wollman, 1977]. Néanmoins, cette masse étant contenue dans un rayon d’un parsec,

d’autres explications étaient encore possibles. La découverte des étoiles S, en particulier 1’étoile

2. Distance la plus courte entre I’étoile et Sgr A*.
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S2 (ou S02), a permis une nouvelle estimation de la masse de Sgr A* utilisant cette fois la
troisieme loi de Kepler a partir des mesures de période et demi-grand axe de ces étoiles. La valeur
la plus récente utilisant cette méthode est de Mgy = (4,297+0.016) x 10° M, pour une distance
de Ry = (8277 £9) pc [GRAVITY Collaboration, 2022]. Les deux valeurs sont comparables,
méme si la seconde est plus précise grace aux meilleurs moyens d’observation, mais elle implique
que la masse soit contenue dans une sphére dont le rayon est inférieur au péri-astre de S29, a
savoir 100 Unités Astronomiques (UA) [GRAVITY Collaboration, 2022] (correspondant & deux
fois la distance entre le Soleil et la Ceinture de Kuiper). Alors que via le théoréme du Viriel la
possibilité d’un amas stellaire trés dense était encore possible, elle est totalement incompatible
avec la densité obtenue via la 3*™° loi de Kepler. De plus, les observations en radio & 3,5 mm
ne permettent pas de résoudre Sgr A*, donnant ainsi une limite supérieure & sa taille de ~ 1
UA [Shen, 2005]. Combinée & la masse mesurée, cette derniére contrainte permet de définir la
densité minimale de Sgr A* & 6,5 x 102! Mg.pc=3 (avec M la masse du Soleil), ce qui fournit
une preuve solide que Sagittarius A* est un objet compact, vraisemblablement un trou noir
supermassif. Il faut toutefois noter que Sgr A* n’est pas forcément composé de toute la masse
contenue dans le péri-astre de S29. En effet, il peut y avoir des étoiles de faible luminosité ou
plus généralement de la masse "sombre" (dans le sens qui n’émet pas ou peu de lumiere) étendue
comme des résidus stellaires ou de la matiére noire. La limite supérieure de la distribution de la
masse étendue (autre que le trou noir supermassif) a été évaluée par [GRAVITY Collaboration,
2022] & < 3000Mg soit < 0,1% de Mpy.

La nature exacte de 1’objet compact est cependant encore débattue. En effet, I’hypothese
la plus simple pour expliquer la nature de Sgr A* est un trou noir supermassif au sens de
la RG, mais d’autres possibilités, plus exotiques, comme un trou de ver, un trou noir avec
cheveux scalaires, etc., sont compatibles avec les contraintes actuelles. Les effets différentiels des
différents modeles par rapport au modele standard de trou noir sont tres faibles et demandent
une précision extréme, au-dela des capacités des instruments actuels. Pour le reste de cette these,
nous considérons ’hypotheése la plus simple, & savoir que Sgr A* est un trou noir supermassif

au sens de la RG.

3.2 Le flot d’accrétion de Sgr A*

Par définition, les trous noirs (ou leurs équivalents) n’émettent pas (ou peu) de rayonnement.
La lumiere reque de Sgr A* provient donc exclusivement (ou en grande majorité) de son envi-
ronnement direct, a savoir son flot d’accrétion. Les flots d’accrétion autour d’objets compacts
(étoiles a neutrons ou trous noirs) peuvent étre séparés en deux grandes catégories. La premiere
est définie par des disques géométriquement minces et optiquement épais avec une émission tres
intense [Shakura, 1973], évacuant la chaleur du fluide accumulée par frottement visqueux. Ce
genre de configuration se retrouve usuellement autour d’étoiles a neutrons ou des trous noirs
stellaires aspirant la matiere d’'un compagnon comme dans les binaires X. La seconde catégorie
regroupe les disques géométriquement épais et optiquement mince, on parle de flots d’accrétion
radiativement inefficaces (Radiatively Inefficent Accretion Flow RIAF en anglais) [Yuan, 2014].

En effet, dans cette configuration, la chaleur n’est pas évacuée par le rayonnement comme pré-
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cédemment et s’accumule dans le fluide, le faisant gonfler comme un gateau dans un four. La
température de ce type de flot d’accrétion peut donc étre trés élevée et atteindre 109710 K. Ce
type de flot d’accrétion est plus adapté pour expliquer les flots de faible luminosité comme ceux
de Sgr A* et M87* ou d’AGN & fortes luminosités.

3.3 Observations multi-longueurs d’onde de Sgr A*
3.3.1 Observations radio

La découverte de Sagittarius A* s’est faite dans le domaine radio comme dit précédemment.
Il a fait I'objet de vastes campagnes d’observation dans ce domaine, a différentes fréquences
et utilisant différentes techniques. Bien que l'on puisse 'observer avec des télescopes uniques,
le signal comprend d’autres sources parasites dues a la taille importante du faisceau, qui est
I’équivalent de la Fonction d’Etalement du Point (PSF en anglais pour Point Spred function) en
optique. Pour réduire la taille du faisceau, il faut soit augmenter la fréquence, soit augmenter
la taille des télescopes. Cependant, cette derniére ne peut pas étre augmentée indéfiniment.
Pour contourner cette limitation, il faut changer de technique et faire de l'interférométrie (voir
les détails dans le Chapitre 2). Pour simplifier, au lieu de faire un télescope de, par exemple,
500 m de diametre, on va faire plusieurs télescopes de taille plus raisonnable, mais espacés de
500 m. En combinant les signaux regus et en les faisant interférer les uns avec les autres, on
crée un télescope dont la taille effective (pour la résolution spatiale) correspond a la distance
maximale entre ces télescopes. Ce principe peut étre étendu a 'infini (y compris dans I’espace)
avec néanmoins des limitations que nous aborderons plus tard. C’est le principe de 'EHT qui
observe a 1,3 mm, mais a ’échelle de la Terre entiere, a savoir un peu moins de 12 000 km. Ainsi,
I’EHT a une résolution suffisante pour imager (encore une fois, voir les détails dans le Chapitre 2)
Sagittarius A*. IL’EHT a ainsi publié la premiére image de 'ombre et du disque d’accrétion d’un
trou noir, tout d’abord M87* le 10 Avril 2019 [Event Horizon Telescope Collaboration, 2019],
puis Sagittarius A* le 12 Mai 2022 [Event Horizon Telescope Collaboration, 2022a].

L’étude de Sgr A* dans le domaine radio présente plusieurs intéréts majeurs. Le spectre
quiescent de Sgr A*, obtenu & partir d’observations multi-longueurs d’onde, y compris en ra-
dio, et présenté dans la Fig. 1.5, montre une bosse dans le domaine submillimétrique (sub-mm)
correspondant au changement de régime optique entre les basses fréquences (v < 10! Hz),
oil le plasma est optiquement épais; et les hautes fréquences (v > 10'' Hz), ot il est opti-
quement mince. Le spectre a été modélisé par [Yuan, 2003] avec du rayonnement synchrotron
(voir Chap. 5) thermique pour le domaine radio, du synchrotron non thermique en IR et du
rayonnement Inverse Compton et Bremstrahlung pour les hautes énergies (rayons X et rayons
). L’étude de la transition entre les régimes optiquement épais et mince dans le domaine mm,
aux alentours de 230 GHz, est donc crucial pour contraindre la physique du flot d’accrétion de
Sgr A* ce qui a mené la collaboration EHT & créer I'image de la Fig. 1.4.

L’EHT n’est pas le seul interférometre radio a observer Sgr A* : l'interféromeétre ALMA
I’observe aussi fréquemment de maniere plus réguliere afin d’étudier sa dynamique. En effet,

Sagittarius A* est une source variable dans le domaine radio, ce qui a grandement complexifié
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FIGURE 1.4 — Images reconstruites de Sgr A* crées par la collaboration EHT en combinant
les images obtenues par les observations de 'EHT. L’image principale (haut) a été produite
en moyennant plusieurs milliers d’images reconstruites, en utilisant plusieurs méthodes, qui
ajustent les données observées. L’image moyennée montre les caractéristiques qui apparaissent
le plus et réduit les particularités peu fréquentes. Les milliers d’images produites ont été re-
groupées en quatre catégories présentant les mémes caractéristiques. Les quatre images en bas
montrent 1'image moyennée ainsi que la proportion d’image de chaque catégorie. Les trois pre-
mieres montrent une forme d’anneau, mais avec une distribution différente de luminosité. Ces
catégories représentent la majeure partie des images observées. La hauteur des barres indique le
poids de chaque image dans I'image principale. Crédit : EHT Collaboration
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FIGURE 1.5 — Spectre de Sgr A* a 'état quiescent (sans sursaut de rayonnement). Les données,
en couleur, proviennent de divers auteurs dont on trouvera les références dans [Genzel, 2010]. Les
spectres modélisés proviennent du modele de [Yuan, 2003] : en tirets courts, I’émission synchro-
tron d’électrons thermiques ; en tirets longs, la diffusion Compton inverse des photons émis par
synchrotron sur les électrons thermiques; en tirets points, I’émission synchrotron d’une popula-
tion non thermique d’électrons; en pointillés, I’émission Bremsstrahlung des régions externes de
la structure d’accrétion. Crédit : [Genzel, 2010].

la construction de 'image de 'EHT. Cependant, contrairement au domaine IR (voir plus bas)
ot les pics d’émission, appelés sursauts, peuvent atteindre 100 fois I’émission continue (voir
Chap. 4), le flux lors des sursauts dans le domaine radio n’augmente que de quelques dizaines

de pourcents par rapport au flux continu [Wielgus, 2022] (plus de détails dans le Chap. 4).

3.3.2 Observations en infrarouge proche

Bien que le pic d’émission de Sagittarius A* soit dans le domaine radio, il est tout de
méme observable en IR. Il a fallu néanmoins attendre la construction de grands télescopes
comme le W. M. Keck Observatory, ci-apres Keck, et les quatre grands télescopes du Very
Large Telescope (VLT), dans les années 1990, ainsi que les techniques d’Optique Adaptative
(OA) et d'interférométrie optique en infrarouge proche (NIR) avec I'instrument GRAVITY (voir
Chapitre 2) pour distinguer Sgr A* des étoiles environnantes (étoiles S).

La magnitude médiane de Sgr A* dans la bande K, centrée autour de 2,2 pum, est de my ~ 17
(calculé a partir du flux médian dérougi de 1,1 mJy et Ax = 2,5 [GRAVITY Collaboration,
2020a]). Tout comme en radio, Sgr A* présente une variabilité en NIR avec cependant une plus
grande amplitude et avec une plus grande diversité de temps caractéristique. La distribution
du flux de Sgr A* a fait 'objet de nombreuses études afin de mieux contraindre cette source.
En utilisant les données du télescope spatial Spitzer-IRAC et du Keck-NIRC2 + VLT-NACO
avec une approche Bayésienne, [Witzel, 2018] modélisent la distribution du flux de Sgr A* a

4,5 pm et 2,2 um respectivement avec des distributions log-normales dont la fonction de densité
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de probabilité (PDF) est

(1.1)

202

nr — p)?
f(x) = LN(x) = wgl 27Texp (—(IM)>

avec [y = 1,01f8:ﬂ, oM = O,39f8ﬁg et ug = —1,351’8%, oK = 0,56f8:§% pour les bandes M
(Spitzer) et K (Keck et VLT) respectivement.

Depuis 2016, 'instrument GRAVITY, qui utilise les quatre grands télescopes du VLT en
mode interférométrique (voir Chapitre 2 pour plus de détails), permet d’observer Sgr A* et
les étoiles S passant proche du trou noir avec une trés grande précision. Comme il s’agit d’un
instrument basé sur 'interférométrie, les données mesurées sont des visibilités complexes et des
phases. Lorsqu’il y a deux sources dans le champ de vue de I'instrument, on utilise un modeéle
pour ajuster les visibilités et phases observées (voir Chap. 2). Parmi les parameétres du modele,
le rapport de flux entre les deux sources influence principalement la visibilité observée. Ainsi,
lors du passage de 1’étoile S2 proche de Sgr A* entre 2017 et 2019, connaissant la valeur du flux
de cette derniére, le flux de Sgr A* a pu étre mesuré avec une grande précision. En utilisant cette
technique, [GRAVITY Collaboration, 2020b] a étudié la distribution du flux de Sgr A* entre 2017
et 2019. Cependant, la distribution du flux observé sur cette période ne correspond pas a une loi
log-normale. En effet, Sgr A* présentait plus de flux élevés (> 5 mJy) que la prédiction d’une
loi log-normale (voir Figure 1.6). Cependant, les données GRAVITY peuvent étre expliquées en

utilisant une loi log-normale avec une loi de puissance pour les flux & > x;, = 5 mJy tel que

z) = (1.2)
LN (Zmin) F ™ /T i T > Tmin

Ainsi, on peut définir deux états pour Sgr A* un état dit quiescent avec un flux faible
dont la distribution du flux est une loi log-normale, liée & des processus stochastiques avec une
faible variabilité de I'ordre de quelques jours voire semaines, et un état de sursaut avec un flux
minimal de 5 mJy avec une distribution en loi de puissance. L’année 2019 a encore plus marqué
cette distinction entre les deux états avec plus de flux élevés recensés comparés aux années
précédentes [Do, 2019; GRAVITY Collaboration, 2020b] (voir Figure 1.6). De plus, l'indice
spectral des sursauts, qui est compris entre —0,5 et 0,5, est significativement supérieur a celui

de Iétat quiescent qui est compris entre —3 et —1 [Genzel, 2010] (voir Figure 1.5).

3.3.3 Observations en rayons X

L’observation en rayons X est plus délicate, car elle nécessite des télescopes spatiaux a
cause de 'atmosphere qui absorbe les photons de ces énergies. De plus, la technique classique
des télescopes optiques, a savoir une succession de miroirs, ne fonctionne plus, car les photons
traversent simplement les matériaux avec une incidence normale. Cependant, avec une incidence
rasante, les photons peuvent étre guidés vers un détecteur. Cette technique fonctionne pour les
rayons X dits mous (< 5 keV) mais pas pour les rayons X durs (5-10 keV). Dans ce cas-la, on

utilise des calorimetres qui vont absorber 1’énergie du photon au fur et a mesure qu’il traverse
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FIGURE 1.6 — Distribution du flux dérougi de Sgr A* observé en bande K par GRAVITY avec le
meilleur ajustement d’une loi log-normale en trait bleu. On constate que cette derniere n’ajuste
pas correctement les données pour les flux supérieurs a 5 mJy avec ’écart entre la loi log-normale
et les données en rouge. Crédit : [GRAVITY Collaboration, 2020a].

le matériau ou utiliser un masque ayant une signature unique sur le détecteur selon la direction
d’incidence du rayon X. On peut ainsi connaitre sa trajectoire et donc son point d’origine avec
une précision modérée (nettement plus faible qu’aux longueurs d’ondes plus grandes).
Sagittarius A* est aussi détectable en rayons X par les observatoires Chandra et XMM-
Newton. [Baganoff, 2003] ont été les premiers a déterminer la luminosité de I'état quiescent
de Sgr A* avec Chandra & 2-10 keV & Lo_jorev ~ 2,4 x 1033 erg/s (trés inférieur & la limite
d’Eddington) avec un indice spectral de -2,7. En plus d’observer ’état quiescent de Sgr A*,
Chandra et XMM-Newton observent aussi des sursauts, comme en NIR. Chaque sursaut en
rayons X est accompagné d’un sursaut en IR, cependant, certains sursauts observés en IR n’ont
pas de contrepartie en rayons X. Chandra a permis d’estimer la fréquence des sursauts de Sgr A*

en rayon X a environ un par jour contre environ quatre par jour en IR.
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CHAPITRE 2

GRAVITY, un instrument pour sonder
Sagittarius A*
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1 L’interférométrie comme outil pour gagner en résolution an-

gulaire

1.1 Principe de base

Sagittarius A* est une source trés compacte avec une taille angulaire de Pordre de 20 pas
[Event Horizon Telescope Collaboration, 2022a]. La formule définissant la résolution d’un ins-

trument & partir de sa taille est :

b= (2.1)

avec 0 la résolution angulaire, correspondant a la largeur a mi-hauteur caractéristique de la
PSF, X la longueur d’onde d’observation et D l'ouverture du télescope. Lorsque I'on utilise un
seul télescope, D correspond au diametre du miroir primaire. Ainsi pour un télescope de 8m de
diametre comme un des Unit Telescope (UT) du Very Large Telescope (VLT, ESO) a Paranal

au Chili observant a 2,2 ym, on a une résolution angulaire de ~ 55 mas, 3 ordres de grandeurs
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Event Horizon Telescope (EHT)

A Global Network of Radio Telescopes
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£

FIGURE 2.1 — Radiotélescopes utilisés lors des campagnes d’observation de M87 et Sgr A* par
la Collaboration EHT. Crédit : NRAO.

au-dessus de la résolution nécessaire pour imager Sgr A*. En passant dans le domaine radio a 230
GHz (1,3 mm), & plus grande longueur d’onde, la résolution se dégrade et atteint ~ 33 secondes
d’arc pour le méme diametre D. La taille des télescopes (radio, IR ou optique) étant limitée
par des contraintes mécaniques notamment, il existe une limite de résolution maximale qui
malheureusement, en utilisant un unique télescope, est bien inférieure a la résolution nécessaire
pour étudier ’environnement proche de Sgr A*. Cependant, en combinant la lumiére recue par
deux télescopes distants, en les faisant interférer, on échantillonne le signal que recevrait un
télescope avec une ouverture effective (pour le calcul de la résolution) égal a la distance entre les
deux télescopes. Ainsi, la Collaboration EHT a combiné la lumiére de nombreux radiotélescopes
a travers le monde entier afin de créer un télescope équivalent de la taille de la Terre (voir
Fig. 2.1).

La technique de 'interférométrie repose, comme son nom l'indique, sur le phénomene d’in-
terférence entre deux (ou plus) ondes nécessitant qu’elles soient cohérentes spatialement et tem-
porellement, c’est-a-dire qu’elles proviennent d’une méme source ponctuelle et qu’elles soient
monochromatiques respectivement . Dans un cas d’étude bien connu, I'expérience des fentes de
Young (voir Fig. 2.2), on utilise une source lumineuse unique que 'on fait passer dans deux
fentes (ou trous) espacées afin de créer deux nouvelles sources. Les ondes issues de ces derniéres,
qui peuvent étre décrites par un nombre complexe avec une amplitude A; et une phase ®;, vont

parcourir un chemin optique différent Al en fonction du point de I’écran considéré x, positionné

1. On peut obtenir des sources ayant une cohérence spatiale ou temporelle d’autres maniéres qui vont au-dela
des limites de cette these.
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1. L’interférométrie comme outil pour gagner en résolution angulaire

Fentes

Capteur

FIGURE 2.2 — Illustration de 'expérience des fentes de Young et du phénomene d’interférence
entre deux ondes cohérentes. Crédit : Le Pogam, Pierre. (2016).

a une distance d des fentes, et de I’espace entre les deux fentes a tel que

axr
Al = —. 2.2
- (22)

On obtient alors soit une frange brillante lorsque les ondes sont en phase, on dit que leur
interférence est constructive, soit une frange sombre lorsque les ondes s’annihilent, on dit que
leur interférence est destructive. Le caracteére constructif ou destructif de la superposition des

deux ondes dépend de la différence de marche Al par rapport a la longueur d’onde A

Al = n x A, constructives
A . (2.3)
Al=(2n+1) x §,destructlves

avec n un entier (voir Fig. 2.3). L’image d’une source ponctuelle unique a travers deux fentes est
une succession de franges sombres et brillantes ou 'amplitude de 'onde résultante A est définie

en tout point comme :

A? = AT+ A3 +2A;As cos AD (2.4)

avec Ay amplitude de 'onde au niveau de la fente 1, A au niveau de la fente 2 et AP le

déphasage entre les deux ondes au point considéré qui vaut
AP = Al/N [27]. (2.5)

L’expérience des fentes de Young est un cas particulier de l'interférométrie que 'on peut
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FIGURE 2.3 — Interférence de deux ondes. Lorsqu’elles sont en phase, les deux ondes inférieures
créent une interférence constructive (a4 gauche), ce qui donne une onde de plus grande amplitude.
Lorsqu’elles sont déphasées de 180°, elles créent une interférence destructive (a droite). Crédit :
Wikimedia.

généraliser dans le cas d’observations astronomiques optique 2. Prenons le cas de deux télescopes
espacés d'une distance B et d'une source étendue aux coordonnées («, d) située a grande distance
de I'observateur, comme illustré dans la Fig. 2.4. La source émet de la lumiere, décrite ici par son
champ électrique, mesuré par le télescope 1, situé au point 71, au temps t; et par le télescope
2, situé au point 73, au temps to. La lumiere collectée par les deux télescopes est envoyée
vers un recombinateur ou les deux signaux seront combinés. Cependant, pour détecter la figure
d’interférence, il faut que le déphasage, autrement dit la différence de marche, soit nulle ou
proche d’étre nulle du fait du nombre de franges limité par la cohérence temporelle. I faut
donc installer des retards de chemin optique afin de resynchroniser les signaux lorsqu’on les fait

interférer ®. Le flux obtenu s’exprime de la maniére suivante

F = / |E(a,d,71,t1) + E(a, 6,72, t2)]* dadd

fov (26)

= / I + Ir + 2Re [E(Oz,(s, Tl,tl)E*(Oé7 (5,7‘27152)] dadd
fov

avec I et Iy les intensités (norme du champ électrique au carré : [ = EE* = |E|?) recues
par chaque télescope. Pour la suite, on suppose que chaque télescope recgoit la méme intensité,
c-a-d, F1 = Ey = E ou encore I} = Is = I. La double intégrale sur le champ de vue (fov)
prend en compte l'extension de la source. L’étoile, quant a elle, marque la conjugaison complexe
du champ électrique. Le terme le plus important qui définit I'interférométrie est le produit des
champs électriques complexes. On effectue une moyenne temporelle sur un intervalle de temps
trés supérieur a la période d’oscillation de 'onde afin de s’affranchir de la dépendance a cette
derniére. En supposant une source stationnaire (indépendante de t), on obtient donc la fonction

de cohérence mutuelle, décrivant la corrélation spatiale et temporelle, définie comme

Sl (E(a, 0,71, t) E*(a, 0,79, + 7)) dadd
[(ry,re,7) = fffov IEP(a,0) dadd

(2.7)

2. Le traitement dans le domaine radio est légerement différent, car on mesure directement 'intensité du champ
électrique, on peut donc faire interférer les signaux a posteriori contrairement & plus haute fréquence (NIR ou
optique) mais le principe reste le méme.

3. C’est un des gros challenges de U'interférométrie optique, car il faut une précision sur le décalage de marche
inférieure & la longueur d’onde, donc < 1 um pour l'instrument GRAVITY qui observe a 2, 2um.
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\Ml mirror

B

FIGURE 2.4 — Géométrie du systéme : la ligne de visée (fleche rouge) est la direction orthogonale
au miroir M1 du télescope (cette direction est supposée identique pour les deux télescopes
représentés ici, car la source est tres éloignée). Le plan du ciel (en bleu) est étiqueté par les
coordonnées angulaires («, ). La ligne de visée désigne le centre du champ de vision (o, ) =
(0,0). Le plan d’ouverture (en vert) est étiqueté par les coordonnées (u,v) en rad~!. Les deux
télescopes sont séparés par la ligne de base B. La projection de cette ligne de base orthogonale
a la ligne de visée est représentée dans le plan (u,v). Le champ électrique émis par la source S
est échantillonné aux deux endroits 1 et 79 (en jaune), aux instants t; et 5. La ligne de base
est B = r9 — rq. Crédit : Frédéric Vincent.

Dans le cas d’observations astronomiques avec GRAVITY (ou 'EHT), on s’intéresse uni-
quement a la corrélation spatiale, en supposant qu’elle ne dépende que de la géométrie de la
source et est donc indépendante du temps. On appelle cette quantité la visibilité complere définie

comme

[Jiow (B, 8,71, t) E* (e, 6,72, 1)) dadd
B - — = F — — oV ) 2
V( ro —11) =IL(r1,re,7 = 0) T 1B 4) dad (2.8)

On obtient ainsi le degré de cohérence en prenant la norme de la fonction de cohérence mutuelle.

Le flux recombiné mesuré peut donc se réécrire

F = Fy + Fy + 2/ F1 F5|V| cos(arg)). (2.9)

1.2 Plan u-v

Comme on I’a vu, une des grandeurs caractéristiques importantes qui va déterminer le motif
des franges observées est la distance projetée par rapport a la ligne de visée entre les télescopes
qui vaut, au maximum, la distance réelle entre les deux télescopes. On parle alors de ligne de

base projetée (B dans la Fig. 2.4). L’interférométrie permet de mesurer la corrélation entre
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deux points de la source (qui dépend de la ligne de base). Faire la transformée de Fourier de la
source revient a déterminer la corrélation entre chaque point de la source. Lorsque I'on fait des
observations en interférométrie, on effectue une mesure d’un point de I'espace de Fourier appelé
plan (u,v) [Haniff, 2007a; Haniff, 2007b] correspond & la corrélation mesurée pour une ligne de
base donnée (longueur et orientation dans le ciel). L’axe horizontal du plan (u,v), c’est-a-dire
I’axe u dans ’espace de Fourier, correspond & la direction Est-Ouest dans I'espace réel, positif
vers I’Est. L’axe vertical, c’est-a-dire ’axe v dans I’espace de Fourier correspond a la direction
Nord-Sud dans I'espace réel, positif vers le Nord. Les coordonnées du point mesuré dans 1’espace
de Fourier (plan u-v) de la source dépendent de la longueur et lorientation de la ligne de base

ainsi que de la longueur d’onde. On a ainsi

V(B) =V (B)\L> =V(u,v). (2.10)

Cependant, la source bouge dans le ciel du fait de la rotation de la Terre, ce qui change a la
fois la longueur et l'orientation de la ligne de base du point de vue de la source. Ainsi, si I'on
fait plusieurs observations d’une méme source & différents temps, on mesure différents points
de l’espace (u,v) comme illustré dans la Fig. 2.5 par les arcs. Ces derniers correspondent & des
portions d’ellipses dont le demi grand axe est paralléle a ’axe u et le centre est sur 'axe v, de
différentes couleurs, correspondant a différentes combinaisons entre les quatre grands télescopes
du VLT. On parle alors de synthése d’ouverture.

Le motif de franges obtenu peut étre caractérisé par un contraste, aussi appelé Visibilité (de

Michelson) défini comme

o Fmax - Fmin
Fmax + P1mm7 (211)
- ‘V‘v

ou Fin et Fax sont les flux minimum et maximum resp. dans le plan u-v, et une phase o,
définie comme la position de la frange brillante par rapport & un point de référence, souvent
I’axe optique, défini comme la droite ou la différence de marche est nulle et dans le plan médiateur
de la ligne de base. Ce sont ces deux quantités qui vont étre mesurées et ajustées avec des modeles
(voir section 2.2). Dans le cas d’une source unique au niveau du plan médiateur, on a F; = Fy
et donc Fi,i, = F(arg(y) = w) = 0, on obtient donc V =1 et ¢ = 0 puisque la frange brillante
est sur l'axe optique comme dans la Fig. 2.2. Lorsque la source n’est pas sur l'axe optique, la
visibilité reste égale a un mais la phase sera différente de zéro. On note que ceci est vrai dans le
cas d’une onde monochromatique, mais pas en bande large dont le traitement est plus complexe.

Le déphasage A® entre les deux ondes issues des deux ouvertures dépend de la distance a
entre ces derniéres, mais aussi de longueur d’onde A (Eq. 2.5). Ainsi, mesurer la visibilité et
la phase a deux longueurs d’ondes différentes revient a échantillonner deux points différents de
I'espace (u,v). Cela est clairement visible dans la Fig. 2.5 avec les traits radiaux le long des
arcs. En effet, 'instrument GRAVITY mesure la visibilité et la phase dans différents canaux

spectraux entre 2,0 et 2,4 um.
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FIGURE 2.5 — Echantillonnage du plan (u,v) lors d’observations simulées du centre galactique
centré sur Sagittarius A* le 17 Mai 2023 par 'instrument GRAVITY avec les 4 UT du VLT. Le
temps d’intégration est de 300s avec une observation toutes les 20 min entre 4h15 UT et 9h15 UT
(avec un passage au méridien & 6h45 UT a 86° d’élévation). Chaque combinaison de télescopes,
correspondant & une couleur, échantillonne l’espace (u,v) selon un arc. Chaque trait le long
de ces arcs montre ’échantillonnage grace a la décomposition spectrale du signal pour chaque
observation. En arriere-plan, on montre a gauche la visibilité et a droite la phase modélisée pour
deux points sources, S1 correspondant a Sgr A* aux coordonnées (0,0) et S2 correspondant a
une étoile hypothétique distante de 20 mas de S1 avec un angle de -45° (cet angle se retrouve
dans la visibilité et la phase) et un flux deux fois plus grand que celui de S1. Images produites
avec Aspro?2.

25



Chapitre 2. GRAVITY, un instrument pour sonder Sagittarius A*

1.3 Reconstruction d’image

Le module au carré de la transformée de Fourier d’un signal quelconque dans le temps est
un spectre de puissance, c’est-a-dire la puissance par unité de fréquence. Ainsi, la transformée
de Fourier d’un signal sinusoidal est un Dirac a la fréquence de la sinusoide. Dans notre cas, ce
n’est pas un signal temporel (1D) mais un signal spatial & deux dimensions (d’ou une surface
au lieu d’une courbe). De maniére similaire au cas du signal temporel, on parle de fréquence
spatiale pour le plan (u,v). Le théoréme de Zernike-van Cittert dit que la corrélation spatiale
du champ électrique (décrite précédemment par la visibilité complexe Eq. (2.8)) est directement

reliée a la distribution spatiale d’intensité de la source telle que

V(u,v) _ [ I(e, 6) exp(—2im(ua + v0)) dadd

V(0,0 [ (e, 8) dads (2.12)

Les courtes fréquences spatiales (u et v) correspondent aux variations & grande échelle et in-
versement, les grandes fréquences spatiales correspondent aux plus petites échelles dans le ciel.
Ainsi, si 'on veut mesurer des détails & de petites échelles (spatiales dans le ciel) il faut échan-
tillonner les grandes fréquences spatiales et donc avoir de longues lignes de base. On retrouve
ainsi ’équivalence entre un télescope unique d’un diametre D et un interférometre dont la ligne
de base la plus longue est D en termes de résolution angulaire.

Lorsque que I'on a un bon échantillonnage, c’est-a-dire un grand nombre de points, idéalement
répartis uniformément dans I’espace (u,v), on peut reconstruire I'image de la source en faisant
une transformée de Fourier inverse. Cependant, il n’est pas possible d’échantillonner de maniere
uniforme 'espace (u,v) du fait de la rotation de la Terre qui forme des arcs dans I'espace (u,v).
De plus, échantillonner aussi bien les basses que les hautes fréquences spatiales requiert un
grand nombre de lignes de base avec des distances couvrant plusieurs ordres de grandeurs.
Les "images" de M87 et Sgr A* [Event Horizon Telescope Collaboration, 2019 ; Event Horizon
Telescope Collaboration, 2022a] obtenues par la collaboration EHT sont basées sur ce principe
sans avoir un échantillonnage uniforme (impossible a obtenir en pratique). Les images obtenues
sont donc des approximations de la réalité, construites a partir d’un échantillonnage limité (mais
néanmoins conséquent) du plan (u,v) et basées sur de nombreuses hypothéses pour résoudre le
probleme inverse et les dégénérescences. La plupart des lignes de base de la collaboration EHT
ont des longueurs de plusieurs dizaines voire milliers de kilométres permettant d’atteindre une
résolution suffisante pour reconstruire 'image de 'ombre et I'environnement proche de MS&7
et Sgr A*. Néanmoins, le manque de courtes lignes de base (les réseaux interférométriques
comme ALMA sont utilisés comme une antenne unique) entraine un manque d’information a
grande échelle. Les images reconstruites a partir de données interférométriques sont toujours des

approximations de la réalité du fait de I’échantillonnage imparfait du plan (u,v).

2 Performances de GRAVITY

On a évoqué brievement l'instrument GRAVITY précédemment, on rappelle ici ses caracté-

ristiques techniques ainsi que ses performances.
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FIGURE 2.6 — (Gauche) Configuration des Unit Telescopes du VLT Interferometer & Paranal,
Chili. Image produite avec Aspro2. (Droite) Image du centre galactique observé par la caméra
d’acquisition de GRAVITY d’un des UT montrant la source de référence pour le suivi des franges
et la cible d’intérét, a savoir Sgr A* et les étoiles S.

2.1 Caractéristiques de I’instrument

GRAVITY est un interférometre qui combine la lumiere de quatre télescopes du VLT, soit
les UT de 8m de diametre, soit les Auzilary Telescopes (AT) de 1,8m de diametre. Chaque
télescope est équipé d’optique adaptative (AO) qui permet de corriger les effets de la turbulence
atmosphérique et ainsi atteindre leur plein potentiel. Pour les observations du centre galactique,
il est nécessaire d’utiliser les UT afin d’atteindre une sensibilité photométrique suffisante pour
étudier cet environnement (jusqu’a magnitude 19-20 en bande K).

La configuration des UT, pour le calcul des lignes de base, est illustrée dans la Fig. 2.6
avec une ligne de base maximale de 130 m ce qui conduit a une résolution angulaire maximale,
utilisant I'Eq. (2.1), de ~ 4 mas. GRAVITY observe dans la bande K entre 1,9727 um et
2,4273 pm et est équipé d’un spectrometre avec différentes résolutions spectrales (LOW : 22
MEDIUM : 500 et HIGH : 4500 ; ESO).

Pour fonctionner, GRAVITY a besoin d’une référence pour suivre les franges d’interférence.
Cette référence doit a la fois étre une source brillante et se trouver a maximum ~ 2 arcsec de
la cible scientifique pour les UT (6 arcsec pour les AT). Dans le cas du centre galactique, cette
cible de référence est parmi le groupe d’étoiles IRS 16 comme l'illustre la Fig. 2.6, qui montre
aussi la localisation de Sagittarius A* dans les quelques parsecs centraux de la Voie Lactée, vue

par les télescopes du VLT.

2.2 Ajustement des données

Comme on I'a vu précédemment, les données mesurées sont la visibilité (Vis) ou le module

de la visibilité au carré (Vis2) et la phase des franges d’interférence par rapport & un point de

27



Chapitre 2. GRAVITY, un instrument pour sonder Sagittarius A*

FIGURE 2.7 — Schéma illustrant le décalage d’'un méme plan d’onde di a ’atmosphere entre
différents télescopes. En faisant la somme des phases de trois télescopes (combinés deux a deux),
ces décalages s’annulent. Crédit : Guy Perrin

référence (VisPhi). Cependant, la phase est sensible aux perturbations atmosphériques. En effet,
la lumiere de la source atteignant chaque télescope a traversé une couche d’atmosphere 1égere-
ment différente. L’optique adaptative permet de retrouver une onde quasi plane en déformant
un miroir en opposition a la perturbation de ’atmosphere. Cependant, les masses d’air étant dif-
férentes, ce plan d’onde peut étre décalé entre chaque télescope comme illustré dans la Fig. 2.7.
Ce décalage du méme plan d’onde par rapport a chaque télescope, appelé piston différentiel, se
traduit en une différence de marche et donc une différence de phase lorsque l'on fait interférer
les signaux qui ne sont pas liés a la source, mais uniquement a I’atmosphere. Afin de compenser
ce décalage, on fait la somme des phases de trois télescopes (combiné deux a deux) afin que ces
décalages s’annulent entre eux. On appelle cette quantité corrigée des biais atmosphérique la
cléture de phase T3Phi.

Le signal obtenu pour chaque combinaison de télescopes et aux différentes longueurs d’ondes
dépend de la composition de I'objet observé. Pour un objet composé d’un unique point source, on
obtient une visibilité de 1 partout dans le plan u-v. La phase, cependant, dépend de la position
du point source par rapport au point de référence (le plus simple étant le centre du champ de
vue) et varie linéairement dans la direction orthogonale du vecteur position du point source
dans le champ de vue (comme dans I'expérience des fentes de Young, ou la figure d’interférence
s’étale dans la direction perpendiculaire de I'orientation des fentes4).

En pratique, le champ de vue d’un télescope contient, la plupart du temps, plusieurs sources
qui peuvent étre ponctuelles, par exemple plusieurs étoiles, ou étendues comme une nébuleuse,
une galaxie, ou du gaz interstellaire faisant office de fond de ciel. D’un point de vue interfé-

rométrique, chaque point source va créer une figure d’interférence. La visibilité complexe ainsi

4. Attention, il s’agit ici d’une comparaison afin de se représenter le signal de phase dans le plan u-v, qui est
de nature complétement différente de la figure d’interférence générée par les fentes de Young!
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mesurée est la somme de la figure d’interférence de chaque source incohérente entre elles, pon-
dérée par leurs flux respectifs [Waisberg, 2019] comme lillustrent les Fig. 2.5 et 2.8 (par le
théoréme de Zernicke-van Cittert). Une source étendue est vue comme un ensemble (plus ou
moins important) de points sources rapprochés. Chaque point source a, individuellement, une
visibilité égale a 1, mais une phase qui dépend de sa position sur le ciel.

Les quantités observées sont donc ajustées a partir de modeles analytiques qui peuvent étre
composés, entre autres, d’un nombre arbitraire de points sources® positionnés & des coordonnées
particulieres et avec un certain rapport de flux par rapport a une source de référence. Ces derniers
(position et flux relatif) forment un ensemble de paramétres du modele qui sont déterminés grace
a un algorithme d’ajustement du type de l'algorithme python curvefit ou Markov Chain Monte
Carlo (MCMC). 1l existe d’autres parametres comme l'indice spectral de la source et 'arriére-
plan qui peuvent étre fixés afin de limiter le nombre de parametres a ajuster. La Fig. 2.9 montre
des données prises durant la nuit du 05 Mai 2018 centrées sur Sagittarius A*. On peut notamment
y voir la couverture u-v ainsi que la visibilité du modeéle en haut a gauche, et les points de données
pour chaque combinaison de télescope avec leurs incertitudes et le modele en trait plein pour la
visibilité au carré (VIS2), et T3PHI. Le modele utilisé est composé de deux sources ponctuelles
dont les positions issues du meilleur ajustement sont marquées dans le cadre en haut a droite
nommé Dirty Map, correspondant a la transformée de Fourier des visibilités (V2 et T3Phi),
représentées par les points bleus et rouges.

On note que 'on n’ajuste pas toujours ’ensemble des quantités mesurées (VISAMP, VIS2,
VISPHI, T3PHI et T3AMP) comme c’est le cas dans ’exemple ci-dessus. En effet, si I'information
qui nous intéresse est de connaitre la séparation entre les sources sans se préoccuper de leur
position absolue dans le champ de vue, il n’est pas nécessaire d’ajuster VISPhi puisqu’elle est
définie par rapport a un point de référence. Dans ce cas de figure, seules VIS2 et T3Phi peuvent
étre ajustées. Cependant, si 'information de la position des étoiles dans le champ est nécessaire,
pour de l'astrométrie a deux champs (dual Field astrometry en anglais), comme on le verra dans

la section suivante, il faut aussi ajuster la phase VISPhi.

2.3 Précision astrométrique

La résolution angulaire maximale de GRAVITY avec les quatre UT soit ~ 4 mas, les signaux
mesurés sont des quantités interférométriques (VIS2, T3Phi, VISPhi) qui permettent de déter-
miner la position des points sources (ponctuels) les uns par rapport aux autres et par rapport au
centre de phase. La phase étant tres sensible a la position des sources les unes par rapport aux
autres, la valeur obtenue sur les positions est nettement plus précise que la résolution angulaire
et dépend des incertitudes de mesure et de la couverture u-v. En effet, dans le cas d’incertitudes
trop grandes ou de mauvaise couverture u-v, il y a un grand nombre de modeles qui peuvent
expliquer les données. Au contraire, plus les incertitudes sur les données sont faibles et meilleur
est la couverture u-v, plus le modele nécessaire pour expliquer les données sera précis (voire com-

plexe). Cela se traduit par les barres d’erreurs faibles sur chaque parametre ajusté. En moyenne,

5. Dans le cas du centre galactique, pour d’autres cibles, il existe d’autres modéles.
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FIGURE 2.8 — Relation entre la distribution de la luminosité d’une source particuliere et les
franges observées dans un interférometre a deux éléments. Dans le cas illustré ici, 'objet est une
étoile binaire composée de deux éléments inégaux et non résolus. Chaque composante produit sa
propre figure d’interférence avec une amplitude qui dépend de sa luminosité et une phase, ¢, liée
a sa position dans le ciel. Il est a noter que, puisque les deux composantes ne sont pas résolues,
chacune d’entre elles produit une figure de frange avec une visibilité V' = 1. La configuration
globale des franges observées est la superposition des schémas d’intensité de chaque composante
de la source. L’information sur la luminosité relative et la localisation des deux composantes est
contenue dans la visibilité et la phase de cette image résultante. Crédit : [Haniff, 2003].
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FIGURE 2.9 — Exemple d’ajustement des données GRAVITY du 05 Mai 2018 centré sur Sa-
gittarius A*. Le modeéle est composé de deux points sources Sgr A* et S2 dont les positions
sont représentées dans le cadre en haut a droite par des points de couleurs bleu et rouge res-
pectivement. Le cadre en haut a gauche montre la couverture u-v de cette observation ainsi
que 'amplitude modele en arriere-plan. Les deux cadres du bas montrent respectivement les
quantités VIS2 et T3Phi observées ainsi que le meilleur ajustement du modeéle. On note que la
ligne de base rouge est mal ajustée par le modele, car elle est perpendiculaire a la direction de
séparation des deux sources et ne contient donc aucune signature de cette modulation.
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FiGURE 2.10 — Illustration de la détermination de la séparation angulaire entre deux sources
(Sgr A* et S2) ne pouvant pas étre dans un unique champ de vue. On fait alors de 'astrométrie
a deux champs séparé d’une distance angulaire OFF.

la précision astrométrique de GRAVITY, c’est-a-dire 'incertitude sur les positions des sources
modélisées 0RA et IDEC, est de 'ordre de ~ 30 — 50 pas.

Ainsi, 'incertitude de mesure de position des étoiles S pour déterminer leur orbite autour de
Sgr A* est de cet ordre de grandeur lors de leur passage au péri-astre. Lorsqu’une étoile S est
en dehors du champ de vue de Sgr A* on fait de I'astrométrie a deux champs, c’est-a-dire un
champ "centré"® sur Sgr A* et l'autre "centré" sur I'étoile qui nous intéresse. Comme les deux
sources ne sont pas dans le méme champ, on ne peut pas se contenter d’ajuster T3Phi pour
avoir leur séparation. On ajuste donc VISPhi dans les deux champs de vue afin de connaitre la
position des deux sources dans leurs champs de vue respectifs. Comme on connait I’écart entre
les deux champs de vue, nommé OFF (ce n’est pas une mesure, mais une grandeur déterminée),
on peut en déduire la séparation entre les deux sources comme illustré par la Fig. 2.10.

Sagittarius A* est une source variable qui présente parfois de puissants sursauts de rayon-
nement. La source de ces sursauts ne fait pas encore I'unanimité bien qu’un scénario commence
a se démarquer. C’est 'objet de cette theése. Un des objectifs de GRAVITY est d’étudier ces
sursauts de rayonnement en mesurant l’évolution de la position de ces sursauts au cours du
temps. En effet, en mesurant la séparation angulaire entre une étoile de référence et Sgr A* (en
état de sursaut) a différents temps, on peut déterminer la trajectoire dans le ciel de la source de
ce rayonnement en soustrayant le mouvement de 1’étoile (plus de détails dans le Chap 4) avec la
méme précision astrométrique que précédemment, a savoir ~ 30 — 50 pas. Dans la plupart des
scénarios envisagés, la source des sursauts se situe proche de I’horizon du trou noir, a quelques
rayons gravitationnels (voir définitions dans le Chap 3). En termes de distance angulaire, cela
correspond de quelques dizaines a une centaine de pas. La précision astrométrique de GRAVITY

est donc suffisante, mais surtout nécessaire pour étudier ce phénomene.

6. On place le champ aux coordonnées prédites qui peuvent étre différentes de la position réelle.
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CHAPITRE 3

Notions de Relativité Générale et le code de
tracé de rayon GYOTO
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1 Notions de Relativité Générale

Cette section est inspirée par le cours de Relativité Générale d’Eric Gourgoulhon, on résume

ici les équations principales qui nous intéressent pour le reste de ce manuscrit. Le lecteur peut

33


http://luth.obspm.fr/~luthier/gourgoulhon/fr/master/relat.html

Chapitre 3. Notions de Relativité Générale et le code de tracé de rayon GYOTO

se référer a ce cours pour les étapes intermédiaires de calcul.

1.1 Fondements de la Relativité Générale

La publication de la Relativité Générale en 1915 par Albert Einstein a totalement bouleversé
notre compréhension de la gravitation. Précédemment, la gravitation était considérée comme
une force fondamentale comme I’électromagnétisme, les forces nucléaires forte et faible. Ainsi, la
trajectoire d’une particule (dans le sens général du terme) dans le vide, proche d’un objet massif,
était définie par la force gravitationnelle de ce dernier. En Relativité Générale, la gravitation
n’est plus une force fondamentale, mais une conséquence de la géométrie de I'espace-temps qui
est dictée par son contenu en matiere ou énergie.

Pour construire la Relativité Générale, Einstein a formulé des postulats qui sont les fonde-

ments de la RG résumés ci-apres.

1.1.1 Le principe de relativité

Ce principe, exprimé en premier lieu par Galilée, est le fondement des théories d’Einstein
au point qu’il sera inclus dans leurs noms. Il stipule que les Lois de la physique sont invariantes
quel que soit le référentiel choisi, a condition que ce soit un référentiel inertiel, c’est-a-dire en
mouvement rectiligne uniforme dans le cas de la Relativité Restreinte, et quelconque en Relativité
Générale. Un exemple classique de ce principe fait intervenir deux personnes, une sur Terre,
immobile par rapport au sol et 'autre dans le nid de pie d’un galion en mouvement rectiligne
a vitesse constante. Ainsi, les deux référentiels sont inertiels (en négligeant le mouvement de la
Terre, hypothese valable si la durée de l'expérience est tres inférieure & une année). Ces deux
personnes lachent un boulet de canon sans vitesse initiale. Dans leur référentiel respectif, le
boulet tombe verticalement, car les lois de la physique, en 'occurrence, la gravitation dans cet
exemple, s’appliquent de la méme maniere. Cependant, vu depuis 'observateur sur Terre, le
boulet 1aché depuis le haut du mat du galion a une trajectoire parabolique (loi de composition
des vitesses). Par ce principe, les lois de la physique sont les mémes partout dans 'univers, que
ce soit sur Terre, en laboratoire, dans une galaxie lointaine (méme tres lointaine) ou proche
d’un trou noir, & condition que le référentiel soit inertiel. Une des conséquences est qu’il n’existe
pas de référentiel privilégié. Il est a noter cependant que ce principe n’a pas été vérifié et que

certaines théories en cosmologie rompent ce principe.

1.1.2 Universalité de la vitesse de la lumiére

Afin de créer la Relativité Restreinte (RR), Einstein a établi un postulat impliquant une
modification importante d’une loi fondamentale de la mécanique, la loi de composition des
vitesses. En effet, si I’on reprend ’exemple ci-dessus, du point de vue de ’observateur sur Terre,
le boulet laché depuis le haut du mat du galion suit une trajectoire parabolique, car a tout
instant sa vitesse est la somme vectorielle de sa vitesse verticale, déterminé par la pesanteur, et
sa vitesse horizontale définie par la vitesse du référentiel inertiel dans lequel il chute, a savoir le

galion. Einstein postula que la vitesse de la lumiére (dans le vide) est constante quel que soit le
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référentiel, ce qui modifie sensiblement la loi de composition des vitesses en relativité (Restreinte
et Générale).

Ceci meéne a des effets décrits par la Relativité Restreinte. Afin de les illustrer, prenons un
observateur A quittant la galaxie de Pégase (& bord d’un vaisseau Lantien de classe Aurore)
en direction de la Voie Lactée a 90% de la vitesse de la lumiere dans le référentiel de la Terre
(environ 3 millions d’années-lumiére de distance) ainsi qu'un observateur B immobile par rapport
a cette derniére, positionné a mi-parcours du trajet du vaisseau. A l'instant tg = 0, les deux
observateurs sont confondu (méme positions). L’observateur B émet un photon en direction de
la Terre grace a un laser. L’observateur B et le vaisseau observent la propagation de ce photon
a une vitesse d’environ 300 000 km/s. En une seconde, dans le référentiel de I'observateur B,
la lumiere a parcouru ~300.000 km et le vaisseau ~270.000 km. Ils sont donc distants de 30
000 km. Dans le référentiel du vaisseau, en une seconde le photon a parcouru la méme distance,
donc ~300.000 km, bien plus que les 30.000 km précédents, ce qui parait paradoxal. La solution
a ce probléme est que le temps et ’espace mesurés par 'observateur A dans le vaisseau, ne sont
pas égaux a ceux mesurés par l'observateur B dans leurs référentiels respectifs. Une seconde
mesurée dans le référentiel du vaisseau correspond a 2,3 secondes (voir calcul plus bas) dans
le référentiel de 'observateur B. C’est la dilatation du temps en Relativité Restreinte due a la
vitesse relative entre deux référentiels inertiels. On note que la définition de la seconde (et du
metre) est la méme pour tous les référentiels propres (en RR), la dilatation du temps concerne
le temps mesuré dans un référentiel en mouvement comparé au temps propre (mesuré dans le
référentiel propre, c’est-a-dire comobile avec le phénoméne mesuré). Un autre effet comparable
s’applique sur les longueurs qui sont, a I'inverse du temps, contractées par rapport aux longueurs
propres mesurées dans un référentiel comobile avec le phénomene considéré. Pour déterminer le
facteur de dilatation temporelle et de contraction des longueurs, on peut calculer le facteur de

Lorentz

v=(1-p8%)""2 (3.1)

avec f = v/e, v étant la vitesse du vaisseau et ¢ la vitesse de la lumiere dans le vide. Ainsi le
temps propre 7 de I'observateur A voyageant entre Pégase et la Voie Lactée et le temps mesuré

dans le référentiel de 'observateur B ¢ sont liés par
t=n~r1 (3.2)

et les longueurs dans le référentiel de I'observateur A dans le vaisseau L et dans le référentiel de

I’observateur B [ par

[ = bt (3.3)

De maniére plus générale, les équations pour passer d’un référentiel a un autre sont regroupées
dans les transformations de Lorentz qui expriment les coordonnées (t,z,y,z) d'un événement dans

un référentiel fixe en fonction des coordonnées (t',2/,y/,2") du méme événement dans un référentiel
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en mouvement selon 'axe # du référentiel fixe. Elles s’écrivent :

ct’ = y(ct — Bx)
1’ = v(z — Bet)
)

/ (3.4)

Y

/

N
Il

z

Enfin, un des postulats fondamentaux de la relativité (restreinte et générale) est qu’un objet
matériel de masse non nulle a une vitesse maximale asymptotique, c’est-a-dire qu’il ne peut pas

égaler, qui est la vitesse de la lumiére dans le vide. Ainsi 8 < 1 et v > 1.

1.1.3 Le principe d’équivalence

Ce principe stipule que la masse gravitationnelle m, (celle qui apparait dans la force gra-
vitationnelle Newtonienne 1*:"9 = myg) et la masse inertielle m; (celle qui apparait a droite de
la troisieme loi de Newton ) F= m;@) sont égales. Ce principe constitue en réalité le principe
d’équivalence faible. Ainsi deux objets soumis uniquement a la gravitation (donc dans le vide)
subiront la méme accélération, c’est-a-dire tomberont a la méme vitesse et atteindront le sol en
méme temps, quelles que soient leurs masses ou leurs propriétés. La vérification de ce principe a
été un des objectifs du programme Apollo 15 en faisant tomber un marteau et une plume sans
atmosphere. Depuis, des tests expérimentaux tentent de mesurer une différence entre ces deux
masses, ou tout du moins une limite supérieure de celle-ci. A ce jour, aucun écart de masse a
été mesuré a ~ 10715 prés (MICROSCOPE).

Cette équivalence rend la gravitation singuliere par rapport aux autres interactions fonda-
mentales, car ces dernieres dépendent des propriétés internes de 1’objet, comme la charge pour la
force électromagnétique, alors que ce n’est pas le cas pour la gravitation. Ainsi, toutes particules
(massives ou non) subissent la gravitation, la rendant universelle.

La conséquence est qu’en présence de gravitation, il est impossible de trouver un référentiel

L suivra un mou-

inertiel, défini comme un référentiel ot une particule ne subissant aucune force
vement rectiligne uniforme. Cependant, le principe d’équivalence formulé par Einstein comme
postulat de la Relativité Générale, dit que localement, sans aucune force extérieure (donc dans
le vide), il est impossible de faire la différence entre un champ de pesanteur gravitationnel et une
accélération subie par le référentiel de I'observateur comme illustré par la Fig. 3.1. Autrement
dit, les passagers d’un vaisseau allant vers Alpha Centauri (pour la planéte Pandora comme le
Venture Star) ayant une accélération constante de 1g ressentiraient le méme champ de pesanteur
que sur Terre. La combinaison de ces deux principes méne a la définition moderne du Principe
d’équivalence d’Finstein, stipulant qu’il existe en tout point de ’espace-temps un référentiel lo-
calement inertiel, celui en chute libre dans le champ de gravitation, qui peut étre associé a un
espace-temps de Minkowski, c’est-a-dire un espace-temps plat ou les lois de la physique décrites

par la Relativité Restreinte s’appliquent.

1. La gravitation n’est pas une force en Relativité Générale.
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FiGURE 3.1 — Hllustration du principe d’équivalence en Relativité Générale. La balle tombe vers
le sol de la méme maniére que ce soit dans une fusée ayant une accélération de 1g ou sur Terre
du fait de la gravitation. Crédit : Wikimedia Commons

1.2 Définitions et formalisme
1.2.1 4-vecteurs

Comme dit précédemment, en relativité, ’espace et le temps ne sont pas dissociés et forment
un espace-temps a quatre dimensions, une temporelle et trois spatiales. On note, dans le cas le
plus général, les coordonnées d’un éveénement M de I'espace-temps xg, x1, T2 et x3 avec xg la
coordonnée de genre temps et les trois autres de genre espace. Ainsi, dans le cas d’un repere
cartésien & quatre dimensions, les coordonnées d’un point de I’espace-temps sont (ct,z,y, z) ? et
dans un repere sphérique (ct,r, 0, ¢).

De maniere similaire a la mécanique classique ot 1’on définit un vecteur tridimensionnel pour
définir une position, vitesse ou accélération, on définit ici des quadri-vecteurs ou 4-vecteurs notés
en gras. Ces vecteurs sont définis & travers une base composée de 4 quadri-vecteurs unitaires

orthogonaux (eg, e1, ez, es), comme la base naturelle cartésienne

1,0,0,0
0,1,0,0
0,0,1,0
0,0,0,1

( )
( )

3.5
( ) (3.5)
( )

€t
ex
Cy
€z

Ainsi, un 4-vecteur quelconque s’exprime de la maniére suivante :

v =Yg + v'ler + viesy + vles (3.6)

avec (09, vl 2, v3) les coordonnées de v dans la base (eg, e1,e2,e3).

On note que les chiffres en exposant comme le 0 de v° correspondent ici & l'indice des

coordonnées d’un 4-vecteur allant de 0 & 3 (et non de 1 a 4). Il ne faut pas les confondre avec

2. On remarque ici que la composante temporelle est ct et non ¢t pour avoir la dimension d’une longueur et
étre homogene avec les coordonnées spatiales
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une puissance ! On écrirait dans ce cas (v°)? pour le carré de la composante de temps du 4-vecteur
V.
On peut donc exprimer un 4-vecteur comme la somme de chaque composante multipliée par

leur vecteur de base (comme en physique classique)

3

v = Z vle, (3.7)

n=0

que 'on simplifie avec la régle de sommation d’Einstein
v =vle, (3.8)

ot la sommation sur tous les indices (ici de 0 a 3) est implicite lorsque 'on a un indice en
haut et un indice en bas du méme coté de ’équation. Par convention, on utilise un caractere
Grec lorsque 'on parle de 4-vecteurs (0,1,2,3) et un caracteére Latin quand on parle de vecteur
tridimensionnel (les trois dimensions de genre espace, c’est-a-dire 1,2,3) que ’on notera avec le
symbole de vecteur usuel (pas en gras pour différencier des 4-vecteurs).

La sommation d’Einstein implique d’avoir un terme avec un indice en haut et un autre avec un
indice en bas. La position de I’indice a donc une importance cruciale et est loin d’étre arbitraire.
Lorsque l'indice des coordonnées est en haut, cela signifie que les coordonnées sont dites contra-
variantes, c’est-a-dire les composantes d’'un 4-vecteur. C’est le cas des coordonnées de position,
vitesse, accélération, force, etc. A Dinverse, lorsque l'indice est en bas, on traite des quantités
dites covariantes, qui correspondent aux coordonnées de formes linéaires, des objets mathéma-
tiques permettant d’associer un nombre réel a un vecteur. On note que les vecteurs de base d’'un
systéeme de coordonnées arbitraire e, sont des 4-vecteurs (il y a quatre 4-vecteurs) avec un in-
dice en bas pour la notation d’Einstein. Le lien entre coordonnées contravariantes et covariantes
se fait grace a la métrique (voir section 1.2.2). Certaines quantités s’expriment plus naturelle-
ment en coordonnées covariantes, qu’en coordonnées contravariantes, comme les constantes du

mouvement a partir des coordonnées covariantes de la 4-impulsion (voir section 2.3).

1.2.2 Produit scalaire et tenseur métrique

On se place pour le moment en espace-temps plat. En physique classique, dans un espace
tridimensionnel, le produit scalaire est notamment utilisé pour calculer la norme d’un vecteur,
dans le cas du vecteur position, la distance entre deux points A et B. Il s’exprime, en coordonnées

cartésiennes, tel que
AB-AB = (zp —x4)* + (y — ya)> + (2B — 24)%. (3.9)

Or, avec la contraction des longueurs (Eq. (3.3)) déduite des transformées de Lorentz (Eq. (3.4),
en espace-temps plat), il est aisé de constater que le produit scalaire classique ne se conserve pas
par changement de référentiel, ce qui est embétant pour faire de la physique. Afin d’obtenir un

produit scalaire invariant par changement de référentiel, on définit d’abord l'intervalle d’espace-
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temps infinitésimal ds entre deux points d’espace-temps infiniment proches, observés par un
observateur quelconque, qui lie les coordonnées d’espace et de temps en une quantité invariante

(indépendante du référentiel) tel que
ds® = —(cdt)? 4 da? + dy? + d22. (3.10)

Pour se convaincre de I'invariance de ds?, on utilise le changement de référentiel par transformée

de Lorentz, Eq. (3.4), comme suit :

ds® = —(cdt)? + da? + dy* + d2?
= — (y(cdt' + Bda'))* + (y(da' + Bedt))? + dy? + dz"
=7 (=t — Fda” — 2Bedt'da’ + da” + B2PA? + 2Bedt'da’) + dy? +d2? (3.11)
=2 (1 — ﬁ2) (—C2dt/2 + dx'Q) + dy? + dz"

= —c2dt"? + da"? + dy'? + d22.

ds? est donc bien invariant par changement de référentiel.
Soient deux points d’espace-temps A et B de coordonnées (t4, x4, ya,24) et (tg, 2B, YB,2B)
respectivement. On définit le vecteur AB = (¢(tp—ta),xp —xA,YB — Y4, 2B — 24) et la distance

au carré entre A et B via le produit scalaire de la maniére suivante :
AB - AB = —CQ(tB — tA)2 + (xp — .I'A)2 + (yp — yA)2 + (zp — ZA)Q. (3.12)

De maniére similaire a I'intervalle d’espace-temps, le produit scalaire, tel que défini dans I’'Eq. (3.12),

entre deux 4-vecteurs u et v s’écrivant
u-v=—u? +uto! + u? + 3P (3.13)

est invariant par changement de référentiel. On a donc défini un produit scalaire permettant de
définir une longueur invariante par changement de référentiel, ce qui est nécessaire pour faire de
la physique.

En exprimant les vecteurs u et v a partir de leurs composantes dans une base orthonormée

(eq), le produit scalaire s’écrit

u-v= (uoeo + ulel + u2e2 + u3e3) . (voeo + vlel + v2e2 + v3e3> .
(3.14)
=u*vPe, - es.

On utilise ici la propriété de linéarité du produit scalaire. On note qu’ici, il y a une double

sommation, car les deux indices « et 3 sont présents en haut et en bas. Par identification avec
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I'Eq. (3.13), on en déduit les propriétés suivantes pour les vecteurs de base (eq) :

€p €9 = —17
€ e = 1, (315)
e, -eg = 0,poura #

L’ensemble des produits scalaires des vecteurs de base tel que défini ci-dessus forment la métrique

de notre espace-temps sous la forme d’un tenseur.

Définition. En évitant tout détail mathématique, on définit ici un tenseur comme un objet
mathématique agissant sur un ensemble de vecteurs pour donner un nombre réel. Le tenseur

métrique est un bon exemple, qui prend en entrée deux vecteurs, et ressort un nombre.

Les tenseurs sont caractérisés par leur dimension et sont indépendants du choix de base 3.
Ils peuvent étre représentés par des "tableaux" de leur dimension (0 pour un scalaire, 1 pour
un vecteur, 2 pour une matrice, etc.) en choisissant une base spécifique. Lorsqu’on change de
base, leur représentation change aussi. Par exemple, les coordonnées d’un point vont changer
si on les exprime en coordonnées cartésiennes ou sphériques. Les tenseurs ont deux opérations
importantes, a savoir un produit tensoriel, qui est la généralisation du produit vectoriel, et un
produit de contraction qui est la généralisation du produit scalaire pour des vecteurs (tenseurs
d’ordre 1). Les tenseurs sont donc la généralisation, indépendante du choix de base, de quantités

usuelles comme les scalaires, vecteurs et matrices.

Définition. Le tenseur métrique est un tenseur covariant d’ordre 2, permettant de définir le
produit scalaire de deux vecteurs en chaque point de l’espace-temps, ainsi que les longueurs et
les angles. Appliqué a un systéeme de coordonnées (une base), il se représente par une matrice

carrée symétrique de dimension quatre en Relativité Générale et Restreinte.

Une notion importante est la signature de la métrique. Il existe deux conventions (—, +, +, +)
donc -1 pour la coordonnée temporelle et +1 pour les coordonnées spatiales et (+, —, —, —). La
premiere étant généralement utilisée en Relativité Générale et la seconde en Relativité Restreinte.
Pour toute la suite de cette these, on utilisera la plus répandue en RG, a savoir la premiere
(—,+,+,+).

Dans le cas précédent d’un espace-temps plat, le tenseur métrique dit de Minkowski, souvent

noté 7., s’exprime de la maniere suivante dans la base (e,) :

-1 0 0 O
0 1 00

gleu, ) = g = 0 01 ol” M- (3.16)
0 0 01

3. Dit autrement, un tenseur est un objet "abstrait" a I'image d’un épouvantar dont on ne connait pas la forme
réelle. Ce n’est que lorsqu’on utilise un systéme de coordonnées (un humain se présente devant 1’épouvantar) qu’il
se matérialise en quelque chose de concret (tangible).
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On retrouve la définition de I'intervalle d’espace-temps temps a partir de la métrique via
ds? = ndatde” = —(cdt)? + dz® + dy? + dz*. (3.17)

Comme le précise la définition, la fonction principale du tenseur métrique g est de définir
le produit scalaire de deux 4-vecteurs u et v. Ainsi, le produit scalaire peut se réécrire de la
maniere suivante

u-v=gu,v)=guuv’, (3.18)

et la norme au carré d’un 4-vecteur v est
V2 =v-v =g (3.19)

On peut aussi définir la métrique contravariante qui est la métrique conjuguée de la précé-

dente appelée métrique inverse et définie comme suit
g'upgpu - 557 (320)

0K étant le symbole de Kronecker qui vaut un lorsque p = v et zéro sinon. Ces deux tenseurs sont
tres utiles pour monter ou descendre des indices d’un 4-vecteur. En effet, grace a la régle de som-
mation de la notation d’Einstein, pour un 4-vecteur quelconque v, le lien entre ses composantes

covariantes et contravariantes est fait par les tenseurs métriques tels que
Vo = gaﬁvﬂ (321)

et réciproquement
v = g*Pug. (3.22)

1.2.3 Classification des 4-vecteurs et cones de lumiére

Contrairement au cas 3D ou le produit scalaire d’un vecteur avec lui-méme, est défini positif
ou nul, en Relativité Générale, la norme d’un vecteur v peut avoir n’importe quel signe a cause
de la signature de la métrique (—, +, +, +). Les vecteurs sont regroupés en trois catégories selon

la valeur de leur norme :
— du genre temps si et seulement si v-v < 0;
— du genre espace si et seulement si v-v > 0;
— du genre lumiere si et seulement si v - v = 0 aussi appelé vecteur isotrope.

Dans le cas d'un vecteur position entre deux points de 'espace-temps (qui correspond a un
intervalle d’espace-temps As), si ce vecteur est de genre temps, cela signifie que la distance
séparant les deux points est inférieure a la distance parcourue par la lumiere sur 'intervalle
de temps. Ainsi, il peut y avoir un lien de causalité entre ces deux points d’espace-temps. A
I'inverse, s’il est de genre espace, alors la distance entre les deux points est supérieure a la

distance parcourue par la lumiere sur l'intervalle de temps. Il ne peut donc pas y avoir de lien
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vecteurdu genre femps
:-r.cnlh‘ vers le futur
nappe
du futur '
ur lumiére

vecteur au BE nre expace

nappe

du passé

3
r'\..."L".:."lI_" au genre remps

orienté vers le ps

FIGURE 3.2 — Cone isotrope de la métrique g en un point de 'espace-temps. Crédit : Cours RG
Eric Gourgoulhon 2013-2014.

de causalité entre ces deux points. Le troisiéme genre correspond donc a la distance (spatiale)
parcourue par un photon (pour étre plus exact une particule de masse nulle) en un certain temps
dans le référentiel considéré (autre que le référentiel propre du photon?), d’olt son appellation.

Par exemple, la 4-vitesse qui s’exprime
_,a, _ .0 1 2 3
u=u%e, =ueg+ue;+ues+u’es (3.23)

est définie de telle sorte que u-u = —1 via le produit scalaire, ce qui en fait un vecteur de
genre temps. Contrairement a la vitesse « ordinaire », la 4-vitesse d’une particule matérielle
est définie sans référence a un observateur ou a un référentiel. Il s’agit d’une quantité absolue,
qui ne dépend que de la particule considérée. Ainsi, tout n’est pas relatif dans la théorie de la
relativité...

On peut ainsi créer une représentation graphique de ces genres de vecteurs pour un point de
I'espace-temps via les cones de lumiére (voir figure 3.2). Dans cette représentation, on remplace
une dimension d’espace par la dimension temporelle (ici la dimension verticale). On appelle cone
de lumiere la limite de causalité entre le point d’origine de l’espace-temps considéré (sommet
du cone) et le reste des points de 1'espace-temps. Cela correspond a I’ensemble des points pour
lesquels l'intervalle d’espace-temps est nul, donc a des vecteurs de genre lumiere. Dans un cas a
deux dimensions, une spatiale et une temporelle, les vecteurs de genre lumiere ont pour origine
le point d’espace-temps considéré et sont colinéaires a une des deux droites dont la pente est
+c. Le cone de lumiere est la représentation a trois dimensions de ces droites (par symétrie de
révolution). Les vecteurs de genre temps sont a l'intérieur du cone et ceux de genre espace sont
a 'extérieur. De plus, comme on a la dimension temporelle qui est représentée par I’axe vertical,
on peut définir le passé et le futur du point d’espace-temps considéré et donc l’orientation

des vecteurs (vers le passé ou vers le futur). On note que cette construction est indépendante

4. La notion de temps n’est pas définie pour un photon puisque 'on a As =0
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du référentiel, car construite uniquement & partir du tenseur métrique. C’est une conséquence

directe du postulat de I'universalité de la vitesse de la lumiere.

1.3 L’équation d’Einstein

L’équation fondamentale de la Relativité Générale appelée ’équation d’Einstein est I’équa-
tion tensorielle reliant la géométrie de l'espace-temps au contenu en matiere et énergie de ce

dernier. Elle s’écrit de la maniére suivante avec la notation d’Einstein :

1 8mG
R#V - igMVR = CTT/“/ (324)

avec R, le tenseur de Ricci (symétrique) qui exprime la déformation de l'espace-temps, g,
le tenseur métrique (voir 1.2.2), R la courbure scalaire qui est la trace du tenseur de Ricci
par rapport a g,, et T}, le tenseur énergie-impulsion qui représente la répartition de masse et
d’énergie dans ’espace-temps.

I s’agit ici d’'une équation non-linéaire faisant intervenir g,, et ses dérivées, qui peut étre
décomposée en 6 équations indépendantes. De plus, le tenseur de Ricci R,,,, et donc la courbure
scalaire R, dépendent de la métrique g,,. Un terme supplémentaire peut étre ajouté dans le
membre de gauche de cette équation dans le cas de la cosmologie, a savoir Ag,, avec A la
constante cosmologique qui correspond a ’énergie du vide ou énergie noire.

On peut encore compacter 1’équation (3.24) en définissant le tenseur d’Einstein

1
GMV = R/u/ - ig,uuR7 (325)

en prenant A = 0, en utilisant le systeme d’unité géométrique ot G = ¢ = 1, ce qui donne
Gy = 87Ty, (3.26)

Cette équation montre bien le lien entre le contenu en matiére/énergie a droite et la géométrie
de l'espace-temps a gauche. Cette derniere est donc exprimée par le tenseur métrique qui est

donc le tenseur le plus important de la Relativité Générale.

1.4 Equation des géodésiques

Définition. En géométrie, une géodésique en espace-temps courbe généralise la ligne droite en
espace-temps plat. Elle correspond a une distance minimale (il peut en exister plusieurs) entre

deuz points de l’espace définis par une métrique.

Dans un espace plat (de Minkowski) tridimensionnel, la géodésique entre deux points est
une droite reliant ces deux points. Dans un espace ayant une courbure non nulle (positive ou
négative, voir Fig. 3.3), la représentation de la géodésique d’un point de vue "extérieur" (en
espace plat) sera une courbe. C’est 1a tout le principe de la Relativité Générale, le mouvement
de la Terre dans I'espace-temps du systéme solaire, qui peut étre approximé par la métrique de

Schwarzschild (voir plus de détails dans la partie 1.5.1), est circulaire (on néglige I’excentricité
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Courbure posiﬁve
Espace sPl’\ér'\zLue

Courbure néﬂaﬁve
Espace L\)/Per\?o\iq/ue

CO\N\VUYE V\UH€
E$PGL€ Plfm

FIGURE 3.3 — Schéma de trois espaces-temps ayant resp. une courbure positive, négative et nulle,
représentées dans un espace-temps plat (classique). Dans un espace-temps plat (courbure nulle),
la somme des angles d’'un triangle est égale a 180°. Dans un espace-temps sphérique (courbure
positive) cette somme est supérieure a 180° et dans un espace-temps hyperbolique (courbure
négative) elle est inférieure a 180°. Crédit : Wikimedia commons.

dans cet exemple), ce qui est di a la courbure de I'espace-temps par la présence d’'une masse (le
Soleil).

Prenons un systeme de coordonnées x# et un tenseur métrique g,,, on a donc
ds® = g dxtda”. (3.27)

On considere que la courbe est paramétrée par rapport a une variable A telle que x# = X#(\),
on a donc dzt = dgf\“ d\ = X*d\. On obtient donc

ds PR
s — 22— g XnXY 2
$ ) I (3.28)

ol le point marque la dérivée totale par rapport au parametre A. On obtient la longueur de la

trajectoire en intégrant ds par rapport a A

5= /d)\\/—gw,XﬂX". (3.29)

Comme dit dans la définition, la géodésique correspond a la longueur minimale entre deux points
de 'espace-temps, il faut donc minimiser s. On note qu’il est équivalent de maximiser le temps
propre comme c’est le cas dans la démonstration de Cours RG Eric Gourgoulhon 2013-2014. Pour

cela, on utilise les équations d’Euler-Lagrange qui stipulent que s est minimal si et seulement si

0s d 05

Pour simplifier la notation, on note les dérivées partielles de la métrique par rapport a une

composante de la maniere suivante

99
axf = 0)9us- (3.31)

Apres plusieurs étapes de calcul et de simplification détaillées dans le cours de Relativité
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Générale d’Eric Gourgoulhon, on obtient I’équation des géodésiques générales pour un parametre

quelconque A

X 41, X1XY = k(N X, (3.32)
avec
g _1 g
P = 29 (Ougov + Ovgpo — OoGup) (3.33)

les symboles de Christoffel qui ne dépendent que de la métrique et du systéme de coordonnées
utilisées. Bien que le calcul de ces quantités semble compliqué, la difficulté réside dans la gestion
des indices et des sommations (ce qui peut néanmoins facilement mener & des erreurs) car la
métrique est symétrique et contient beaucoup de termes nuls.

En choisissant judicieusement le parametre A, selon si ’on consideére des vecteurs de genre
temps en utilisant le temps propre 7 (resp. de genre lumiére en utilisant un parametre dit affine),
et en définissant des conditions initiales, on peut donc résoudre ce systeme d’équations diffé-
rentielles du second ordre et ainsi définir la trajectoire d’une particule massive (resp. de masse
nulle) dans notre espace-temps. L'Eq. (3.32) est I’équivalent relativiste du principe fondamental

de la dynamique classique (Newtonien) avec uniquement la force de gravité (dans le vide).

1.5 Objets compacts et flot d’accrétion

Bien que la Relativité Générale soit valable dans tous les systemes faisant appel a la gra-
vitation, y compris pour le bon fonctionnement des satellites GPS autour de la Terre, elle est
particulierement nécessaire pour décrire I’espace-temps dans un champ gravitationnel fort. C’est
le cas pour des objets compacts comme les étoiles a neutrons, les naines blanches et les trous
noirs. On définit la compacité d’un objet comme

== % (3.34)
ou M et R sont resp. la masse et le rayon de 'objet. On peut ainsi comparer la compacité
d’une planéte comme la Terre au Soleil, & une étoile & neutrons et un trou noir d’'une masse
solaire (Table 3.1), le rayon que 'on utilise pour le trou noir étant son horizon des événements
(voir 1.5.1).

Objet Masse Rayon =
Terre 6 x 10%* kg 6.378 km | 7x 10710
Soleil 2 x 1030 kg = 1M, | 700.000 km | 5 x 107°
Naine blanche 1Mg 6.000 km 5x 1074
Etoile & neutrons 1,4M 30 km 0,15
Trou noir de Schwarzschild 2Mg ~ 6 km 0,5

TABLE 3.1 — Comparaison de la compacité de plusieurs objets astrophysiques.

Pour cette these, nous nous intéressons aux trous noirs. Il en existe trois types, classés selon
leur masse. Les trous noirs dits stellaires ont une masse comparable a celle des étoiles avec un

minimum de ~ 2 — 3 M, et sont le résultat de l'effondrement gravitationnel d’étoiles massives
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(ayant une masse initiale d’au moins 8 Mg)). La seconde classe de trou noir regroupe les trous
noirs dits supermassifs. Comme le nom l'indique, la masse de ces trous noirs est tres grande
comparée a celle des étoiles et peut atteindre plusieurs milliards de masses solaires. Le processus
de formation de ces trous noirs est encore débattu. On suppose que chaque galaxie, hormis les
galaxies irréguliéres, a un trou noir supermassif en son coeur. Ainsi, lors de la fusion de deux
galaxies, les deux trous noirs vont aussi fusionner pour en former un plus massif. La derniére
classe est le chainon manquant entre ces deux extrémes. Les trous noirs de ce type sont dits
intermédiaires (quelques milliers de masses solaires) et sont le résultat de la fusion de trous
noirs stellaires. La premiere détection de la coalescence de deux trou noirs stellaires a eu lieu
le 14 Septembre 2015 par le détecteur d’ondes gravitationnelles LIGO (Laser Interferometer
Gravitational-wave Observatory) qui a observé le passage d’ondes gravitationnelles (OG) dues
a la coalescence de deux trous noirs de M; = 36J_ri Mg et My = 291'3 Mg donnant "naissance”
a un trou noir de My = 62J_ri Mg, les 3f8:g Mg, restant étant rayonnés sous forme d’ondes

gravitationnelles.

3M
4T R3 "

de Schwarzschild (sans rotation) ont une compacité de 0,5 par définition, la masse volumique

La compacité est a différencier de la masse volumique p = Bien que tous les trous noirs
ne sera pas la méme pour un trou noir stellaire de 1 M, et un trou noir supermassif de 106 M.
En effet, comme on le verra dans la section 1.5.1, le rayon de I’horizon des évenements d’un
trou noir est proportionnel & sa masse, or la masse volumique est oc M/R? soit M 2. Ainsi, les
trous noirs supermassifs ont une densité relativement faible, pouvent étre comparable a celle de
I’eau, comme Gargantua qui a une masse de 100 millions de masses solaires et donc une masse
volumique de ~ 1.800 kg/m? (I’eau ayant une masse volumique de 991 kg/m?). Gargantua est
ainsi qualifié de "singularité douce'.

De par leur c6té obscur, les trous noirs sont difficiles a détecter puisqu’ils n’émettent pas de
lumiére (qui n’arriverait de toute fagon pas a s’échapper de I’horizon). Il existe quatre types de

méthode détection :

e Méthode 1 : par le passage d’ondes gravitationnelles. Comme dit plus haut, I'obser-
vation d’ondes gravitationnelles est une méthode de détection de la coalescence de trous
noirs. Cependant, ce genre d’événement n’est pas exclusif aux trous noirs, il y a aussi des
coalescences d’étoiles a neutrons dont le résultat peut étre une plus grosse étoile a neutrons
ou un trou noir. Avec les instruments actuels comme LIGO, Virgo (I'interféromeétre de Mi-
chelson Européen) ou KAGRA (I'observatoire d’OG japonais), seule la fusion de trous
noirs stellaires et intermédiaires est détectable. Néanmoins, avec 'arrivée de LISA (Laser
Interferometer Space Antenna), la détection de la coalescence de trous noirs supermassifs
sera possible. Une quasi-détection a été rapportée par la technique de chronométrage des

pulsars (PTA pour Pulsar Timing Array en anglais) [Antoniadis, 2023].
e Méthode 2 : par effet de lentille gravitationnelle. En effet, la trajectoire des objets

matériels va étre affectée par la courbure de ’espace-temps, mais c’est aussi le cas de la
lumiere! En 1919, lors de ’éclipse totale du 29 Mai, Eddington mesure le décalage de
la position de plusieurs étoiles proches du disque solaire par rapport a leur position de

référence. Ce décalage est dii a la courbure de I'espace-temps par le Soleil (voir panneau
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FIGURE 3.4 — (Gauche) Schéma illustrant la déviation de rayons lumineux par un objet massif
di a la courbure de l'espace-temps par ce dernier. Crédit : Science étonnante. (Droite) Photo
d’un anneau d’Einstein presque complet prise par le télescope spatial Hubble. Crédit : ESA /-
Hubble & NASA

de gauche de la Fig. 3.4), c’est 'effet de lentille gravitationnelle. Cet effet est d’autant plus
marqué que la masse est importante (et compacte), faisant des trous noirs des candidats
idéaux pour observer cet effet qui, lorsque 'alignement entre la source, I’'objet massif et

I'observateur est parfait, crée ainsi un anneau d’Einstein (panneau de droite de la Fig. 3.4).

e Méthode 3 : par la lumiere émise par la matiére environnant le trou noir. En effet,
que ce soit pour des trous noirs stellaires ou supermassifs, les trous noirs peuvent étre
"entourés" de matiere, ce qui est dii a une étoile compagnon pour les trous noirs stellaires,
ou au gaz interstellaire pour les supermassifs. On parle alors de flot d’accrétion qui, par
conservation du moment cinétique, va former un disque plus ou moins épais. Cette méthode
est tres dépendante de la physique du flot d’accrétion, qui est le centre d’intérét de cette
these.

e Méthode 4 : par influence gravitationnelle. Lorsqu’un trou noir est accompagné d’une
ou plusieurs étoiles, comme c’est le cas des étoiles S autour de Sgr A*, 'influence gra-
vitationnelle de ce dernier affecte 'orbite (précession) et la lumiere regue (rougissement)
[GRAVITY Collaboration, 2020b] de ces étoiles.

1.5.1 Meétrique de Schwarzschild

La métrique de Schwarzschild est la premiere solution exacte contenant une masse trouvée
pour 'équation d’Einstein (Eq. (3.24)) par Karl Schwarzschild, 6 mois apres la publication de
la Relativité Générale par Einstein en pleine guerre mondiale.

Cette métrique décrit 'espace-temps en considérant un objet de masse M ponctuel, statique,
sans rotation et entouré de vide. C’est 'hypothese de base de la mécanique du point enseignée
jusqu’en Master, par exemple pour calculer l'orbite des planétes autour du Soleil (on réutilisera
cet exemple plus tard). En utilisant un systéme de coordonnées sphériques (z®) = (ct,r,0, p)
dont l'origine est le point ol toute la masse est contenue, la métrique scalaire de Schwarzschild
est

2G M
d52z—<1— cg2r >c2dt2+

d 2
1% + 72(d6?* + sin? 0dp?) (3.35)

c2r
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ou de maniere matricielle

—(1—2%M) 0 0 0

0 —dr 0 0

G = =25 (3.36)
0 0 7 0
0 0 0 r2sin?6

ou r est la coordonnée radiale, 6 la colatitude (angle entre l’axe vertical et le point) et ¢ la
longitude. On constate que cette matrice est diagonale, sans terme croisé, car on considere une
masse statique sans rotation.

L’observation des termes de cette métrique montre deux singularités pour deux valeurs par-
ticulieres du rayon (ou un terme devient infini), la premiére est pour r = 0 qui correspond a
la singularité centrale et la seconde, qui est due au systéme de coordonnées (mais n’est pas

physique), est appelée rayon de Schwarzschild

20M
LY, 37
avec gM

le rayon gravitationnelle. Le rayon de Schwarzschild définit dans le cas des trous noirs, dits de
Schwarzschild, ’horizon des événements. Cette métrique est valide en dehors de cette limite
(r > rs) donc en dehors de I'horizon des événements.

Ainsi, pour tout objet massif sans rotation dont le rayon est supérieur ou égal a r,, on peut
utiliser cette métrique pour décrire 'espace-temps autour de cet objet. Reprenons ’exemple
du Soleil dont le rayon est de Rs ~ 700.000 km tres supérieur au rayon de Schwarzschild du
Soleil r5 o ~ 3 km. Bien que le Soleil soit en rotation, on va la négliger pour cet exemple. Par
conséquent, pour tout r > Rq), la métrique de Schwarzschild s’applique. On peut ainsi déterminer
la trajectoire d’une planéte autour du Soleil en utilisant cette métrique.

Du fait de la symétrie sphérique, on peut supposer que y = 7, ¢ = 0 et que la composante en
6 du vecteur vitesse u’ = 0. Cela correspond & une trajectoire dans le plan équatorial 6(7) = 6.
Meéme si ce n’est pas le cas, on peut faire un changement de référentiel en utilisant des matrices
de rotation pour se ramener & ce cas. Bien que 'on puisse déterminer la trajectoire a partir de
I’équation des géodésiques (3.32) de genre temps (avec A = 7), il est plus judicieux d’utiliser des
lois de conservations.

En effet, £ - p est conservé tout le long de la géodésique, avec p = mcu la 4-impulsion et £
un vecteur de Killing dont la propriété est que le tenseur métrique ne varie pas le long des lignes
de champ de ce vecteur. Par exemple, les 4-vecteurs §) = c 10 et §(z) = O, sont des vecteurs
de Killing (car la métrique est indépendante du temps et de 'angle ) que 1'on va utiliser pour

déterminer notre trajectoire a travers la conservation de

C
e=— &0 P= —*§(g) - u (3.39)
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qui correspond, lorsque 7 > rg, & I’énergie par unité de masse et
l=—¢e) P=c U (3.40)

qui correspond lorsque % ~ 1 au moment cinétique par rapport a I’axe z par unité de masse.
En utilisant la 4-vitesse avec le systeme de coordonnées et la métrique définie précédemment,

ces quantités deviennent

€ = —c2g,(00)u” = ¢ <1 - 7;s> ;i—j_, (3.41)
W, v 2 .2 d@
l = cguu(0p)'u” = rsin QE' (3.42)

Ces quantités permettent de calculer les composantes u? et u? du 4-vecteur vitesse en fonction

du temps et des conditions initiales. On a donc pour le moment
u? =0 (3.43)

en utilisant sin 6 = 1 puisque 6 = 7. La derniere composante de u peut-étre déterminée grace

& sa normalisation u - u = g, (u*)* = —1 (puisque g est diagonale), ce qui donne

re\ ! €2 re\ L /1dr 2 12
B Y R T (S I 44
< ’I“> ct + < r> <cd7> +02r2 (3.44)

On en déduit, en remplacant r, par 2GM /c? et apres quelques étapes intermédiaires

1 /dr\? €2 — ¢t
5 <d7’> + V;E(T) = ? = cste (345)
avec
2 Ts 12 1r,
Ve =—|-——4 = — . 3.46
ff(r) 9 < r + 22 02r3> ( )

L’Eq. (3.45) est 'analogie de la conservation de ’énergie mécanique dans un potentiel qui ici est

un potentiel effectif, différent du potentiel Newtonien, mais similaire. On définit le parametre

sans dimension | = clTs Le potentiel effectif Vg (r) s’écrit avec ce parametre
2 3
c Ts  5Ts =T
Ve =—|——=4P==012=]. 3.47
(1) 2( 4 2o T3> (3.47)

Tout comme en mécanique classique, on cherche a déterminer les extrema de Vg en fonction
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de r qui sont définis comme

dVeg CQTS 5 Ts o
=g (12 35 ) =0, (3.48)

() () oo

On reconnait ici un polynéme du second degré avec un déterminant A = 44— 4 - 3l§,

soit

I'Eq. (3.49) admet des racines si et seulement si 2 > 3, on définit donc I, = /3 ce qui

correspond &
M
lerit = Nﬁ%. (3.50)

Ainsi pour |I| > lerit, Ve admet un maximum et un minimum en

fmaz _ 12 <1 —J1- §> ot 2 (1 +4/1- ;;) , (3.51)

Ts Ts

Tmin €St donc un point d’équilibre correspondant a une orbite circulaire et ne dépend que de la
valeur de [ qui, on le rappelle, est une constante dépendant de u®. Ainsi, on peut définir une
vitesse orbitale 2 pour un rayon r donné correspondant & une orbite circulaire. Apres plusieurs

étapes de calcul, on obtient

Q- %4 | (3.52)

Cela correspond exactement a la formule Newtonienne pour une vitesse dite Képlérienne.
Pour [ = i, il n’y a qu’un seul extremum en r = [2r, qui correspond donc au rayon minimal
pour lequel une orbite circulaire est possible, appelé rayon de la derniére orbite circulaire stable,

ISCO en anglais pour Innermost Stable Circular Orbit. Ce rayon particulier vaut
rISco = 375 (3.53)

dans la métrique de Schwarzschild. On peut aussi définir un rayon particulier pour les particules
sans masse, par exemple des photons, de maniere similaire. On obtient dans ce cas le rayon de

la sphere de photon qui correspond a la derniere orbite circulaire, mais instable, des photons 7y,
rpn = 1.575. (3.54)

1.5.2 Meétrique de Kerr

La métrique de Schwarzschild décrit un espace-temps a symétrie sphérique et statique défini
par une masse ponctuelle sans rotation. Cependant, quasiment tous les objets astrophysiques
ont une rotation ou plus généralement un moment angulaire non nul. Or, le moment angulaire

d’un systéme fermé se conserve. Ainsi, lors de 'effondrement d’une étoile massive en trou noir
) b
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FIGURE 3.5 — Evolution du rayon de I'horizon des événements (en bleu) et du rayon de 'ISCO
(en orange) en fonction du spin. On constate que pour un trou noir ayant une rotation maximale,
le rayon de I'ISCO est confondu avec I’horizon des événements.

. . 5 I3 Jo4 . .
ce dernier a une rotation non nulle”. De plus, la matiere accrétée par un trou noir a aussi un
moment cinétique a priori non nul ce qui peut augmenter celui du trou noir lorsque la matiere

traverse I’horizon. On définit le parametre de spin ayant la dimension d’une masse a par

_dJl

lal = 37 (3.55)

avec J le moment cinétique. On définit aussi souvent le spin sans dimension a, = a/M.
Les trous noirs ayant un spin non nul (avec rotation) sont appelés trous noirs de Kerr. Du
fait de la rotation, le rayon de I’horizon des évéenements d’un trou noir de Kerr r est plus petit

que celui de Schwarzschild et dépend de la valeur du spin |a,| < 1, il s’écrit

T, = %S <1 T m> . (3.56)

L’horizon des évenements 7, d’'un trou noir de Kerr est donc compris entre r4/2 et 75, ces deux
limites correspondant a un trou noir avec une rotation maximale, on parle alors de singularité
nue, et d’'un trou noir sans rotation, donc de Schwarzschild (voir Fig. 3.5). Une autre différence
avec les trous noirs de Schwarzschild est que, dans le cas de Kerr, la singularité a la géométrie
d’un anneau.

Le rayon de ’horizon des évenements n’est pas le seul rayon particulier a étre affecté par la
rotation. En effet, le rayon de 'ISCO va aussi dépendre du parametre de spin. Cependant, cette
valeur dépend aussi du type d’orbite, selon que I’on considére une orbite dans le méme sens que

la rotation du trou noir (prograde, signe négatif dans rrsco) ou dans le sens opposé (rétrograde,

5. On note que lors d’une supernova avec création d’un trou noir, une partie de la matiere est éjectée. Le
systéme n’est donc pas entierement fermé.
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FiGURE 3.6 — Illustration de la dépendance de 'ISCO qui définit le bord interne du disque

d’accrétion par rapport au spin du trou noir (rétrograde, nul ou prograde comparé a celui du
disque). Crédits : NASA /JPL-Caltech

signe positif dans r7sco). L’expression est plus complexe et s’écrit

r
rISCO = Es (3 + Zy + \/(3 — Zl)(B + 71 + 222)) < 4.574 (357)

avec

Zi=1+ Y1—a2 (\3/1—1-(1*—1-\3/1—(1*)
ZQZ \/3QZ+Z12.

La Fig. 3.5 montre I’évolution du rayon de I'ISCO par rapport au parameétre de spin. La plupart

(3.58)

du temps, on considere que la matiere en-dessous de I'ISCO est accrétée avec un temps court
comparé au temps dynamique en dehors de cette limite. Ainsi, dans la plupart des simulations
numériques et des modeles d’accrétion, le rayon de 'ISCO peut étre utilisé comme bord interne
du disque (ou plus généralement du flot) d’accrétion, comme l'illustre la Fig. 3.6.

Un effet important du spin du trou noir est 'entrainement de I’espace-temps et donc de la
matiere dii a la rotation de 'espace-temps le long de la composante azimutale. Ce phénomene
est appelé effet Lense-Thirring. On définit la région de l’espace-temps (proche du trou noir)
pour laquelle il est impossible pour un observateur de rester immobile par rapport a des étoiles

lointaines considérées comme fixes, comme ’ergorégion qui est délimitée par I’ergosphere définie

Tergo = % (1 +4/1 — a2 cos? 9) ) (3.59)

Ainsi, lergosphere est confondue avec ’horizon des événements au niveau des poles et un rayon

comme la surface
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FiGURE 3.7 — Illustration de I’ergosphére et de ’horizon des évenements d’un trou noir de Kerr.
Crédits : MesserWoland

égal a rs; au niveau de I’équateur. On note que ’ergosphere et 1'horizon des évenements sont
confondus partout dans le cas d’un trou noir de Schwarzschild (a = 0). La Fig. 3.7 représente
I’ergosphere et ’horizon des évenements d’un trou noir de Kerr. La particularité de I’ergosphere
est que 'on peut extraire de I’énergie de rotation du trou noir en envoyant dans cette région
des particules massives (processus de Penrose) ou des photons (supperadiance). Le détail du
fonctionnement de ces mécanismes est au-dela des limites de cette these (néanmoins, il s’agit de
la meilleure source d’énergie possible pour alimenter une civilisation).

Ces rayons caractéristiques peuvent étre déterminés a partir de la métrique et de I’équation
des géodésiques (3.32). Dans cette these, on utilisera deux systémes de coordonnées pour décrire
un trou noir de Kerr, le systéme de coordonnées de Boyer-Lindquist que 'on nommera par la
suite Kerr BL et le systeme de Kerr-Schild.

e Métrique Kerr BL : Cette métrique utilise un systéme de coordonnées sphériques si-
milaire a la métrique de Schwarzschild (ct,r,0,p) avec, on le rappelle, G = ¢ = 1. Bien
que surprenante au premier abord, cette convention permet de travailler avec un systeme
d’unité géométrique. En effet, les distances et les temps (entre autres) sont directement
mis & I’échelle par la masse du trou noir M. Ainsi, plutdét que d’utiliser des rayons ou
distances en metres et des temps en secondes qui dépendent de la masse du trou noir que
I’on considere, on va utiliser ces unités géométriques qui expriment ces grandeurs en unités
de M et sont donc valables quelle que soit la masse du trou noir considéré. Ce n’est qu’a
la fin, lorsque 'on veut connaitre le temps caractéristique en secondes d’un phénomene
dont on connait la valeur en unité géométrique, que I'on fait la conversion avec les vraies

valeurs de G et c. En unités géométriques, le rayon de Schwarzschild vaut
rs=2M =2r,
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avec ry = 1M (sous-entendu r, = GM/c?). Cette distance est parcourue par la lumiere
en un temps t, = r4/c = 1M sous-entendu (t, = GM/c®). On note que le systéme de
coordonnées devient avec cette convention (t,r,0,¢).

La métrique de Kerr en coordonnées Boyer-Lindquist s’écrit, en prenant ’axe du spin
comme axe vertical servant de référence pour la colatitude 6,

sin? 6

2 2
e ((r2 + a?)dyp — adt) + 2

A

ds* = —pAQ(dt — asin® 0dyp)? + dr® + p*d6*  (3.60)
avec A = 12 — 2Mr + a® que 'on nomme le discriminant et p = 72 + a® cos? f. On note
qu’avec la convention décrite précédemment, M et a ont une dimension de longueur.

La matrice de cette métrique n’est pas diagonale, contrairement a celle de Schwarzschild,
puisqu’il y a des termes croisés dtdy non nuls. Ce sont ces termes qui marquent ’entrai-
nement de ’espace-temps le long de d¢ du fait de la rotation (effet Lense-Thirring). Bien
que l'utilisation d’un systéme de coordonnées sphériques soit plus naturel et intuitif pour
décrire cet espace-temps, la métrique de Kerr dans ce systeme de coordonnées présente
une singularité mathématique (autrement dit, des infinis pour des valeurs spécifiques) au

passage de I'horizon, limitant parfois son utilisation.

e Métrique Kerr KS : Le systeme de coordonnées de Kerr-Schild basé sur un systéme
de coordonnées cartésiennes, contrairement au systéme de coordonnées Kerr BL, a été
congu pour s’affranchir de la singularité mathématique de I’horizon. Elle s’exprime, dans

le systéme de coordonnées (¢,z,y,z), de la maniére suivante

Juv = Nuv + fk',uk?z/ (3.61)
ol 5
2Mr
i — 3.62

i (k:m,k:y,kzz) _ (eray rYy —ax z)

r24+a2’ r24a?’r (3.63)

et ko = 1. 7y, étant la métrique de Minkowski, k un 3-vecteur unitaire, ce qui fait que le
4-vecteur k est un vecteur nul a la fois par rapport a g,, et 7,,. Il faut aussi noter que r

n’est pas le rayon classique, mais est défini par

2 2 2
Tt 4y z
gt 3= 1 (3.64)

ce qui correspond a la définition du rayon classique pour a — 0.
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2 Le code de tracé de rayon Gyoto

2.1 Principe de fonctionnement

La courbure de ’espace-temps par un objet massif affecte la trajectoire des photons et, dans
le cas des objets compacts, en particulier les trous noirs, de maniére extréme, comme on ’a vu
avec la Fig. 3.4. Ainsi, générer des images d’un trou noir (il s’agit d’'un abus de langage vu que
les trous noirs n’émettent pas de rayonnement contrairement & la matiére qui les entoure) est
une tache beaucoup moins triviale que pour des objets non relativistes (ici dans le sens de la
Relativité Générale). Pour cela, il faut tracer la trajectoire des photons observés a l'aide d’un
code de tracé de rayon comme GYOTO.

Prenons la situation, que ’'on nommera Scéne, suivante, illustrée par la Fig. 3.8 : on veut
faire une image d’un jet lancé par un trou noir de Kerr ayant un spin a. L’observateur se
situe & une distance d et a une inclinaison (par rapport a ’axe de spin) i. Deux directions de
propagation du photon sont possibles pour générer une (ou plusieurs) image(s), soit depuis la
source vers l'observateur (dans le sens du temps, forward ray-tracing en anglais), soit depuis
lobservateur vers la source (dans le sens inverse du temps, backward ray-tracing en anglais).
Chaque point de notre source va émettre des photons dans des directions différentes, en faisant
ainsi du tracé de rayon vers 'avant (dans le sens du temps), on ne sait pas a ’avance si le photon
émis atteindra I'observateur, les trajectoires des photons pouvant étre tres complexes en faisant
plusieurs tours du trou noir avant d’atteindre I’observateur. Il y a donc une grande quantité de
photons qui n’atteindront pas ’observateur, demandant du temps de calcul pour... rien. Il est
plus judicieux de calculer la trajectoire des photons dont on sait qu’ils atteindront 1’observateur,
mais ne sachant pas a priori 8’il y a une source sur cette trajectoire (donc dans le sens opposé
au temps).

On commence donc par définir la position (z°,2',22,23) d'un écran ('observateur) dans un
systeme de coordonnées centré sur 'objet compact. Ce dernier est défini par la métriqgue que
I’on consideére, qui peut étre celle d’un trou noir de Kerr ou d’objets plus exotiques comme des
trous de vers vers d’autres planetes, ou encore des étoiles bosoniques. On définit la position et
la dynamique de notre source de rayonnement, nommeée Astrobj. Afin de créer notre image, on
"lance" un photon (pour étre plus exact un paquet de photons) depuis chaque pixel de notre
écran dont on va suivre la trajectoire jusqu’a la région d’émission aux abords de I’objet compact
via ’équation des géodésiques. Une fois la région d’intérét atteinte, on détermine si la géodésique
passe par la source d’émission (dans le cas d’une "étoile" en orbite, on calcule sa position au
temps ¢t du photon). Si c’est le cas, on intégre I’équation du transfert radiatif le long de la partie
de la géodésique traversant la source.

Comme on integre les géodésiques des photons dans le sens opposé du temps, il faut cor-
rectement définir les conditions d’arrét de I'intégration pour éviter une intégration infinie. On

définit donc trois types de conditions d’arrét :

e par la métrique : la géodésique s’approche de I'horizon des événements d’un trou noir. En
effet, comme aucune lumiére ne peut s’en échapper, il est inutile de continuer a intégrer

la géodésique. On note que toutes les métriques n’ont pas d’horizon, comme les étoiles
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FicUure 3.8 — Ilustration d’une scene dans GYOTO composée d'un écran, d’un objet compact
défini par la métrique et d’'une source d’émission représentée ici par un jet. La géodésique des
photons est intégrée depuis ’écran jusqu’a la source d’émission. Dans cette illustration, le PALN
(Position Angle of the Line of Nodes, égal a 180°) est choisi tel que 'axe vertical de I’écran e;,
soit le long de 'axe A qui est aligné sur le spin, autrement dit selon —éj.

bosoniques ;

e par transfert radiatif : lorsque la transmission de la source de rayonnement déja intégrée
atteint zéro, c’est-a-dire que I’on devient optiquement épais. Le rayonnement émis en amont
dans le temps, donc plus loin dans 'intégration de la géodésique, ne contribue pas, car

celui-ci serait absorbé;

e par la trajectoire : lorsqu’un photon atteint une grande distance et s’éloigne de la zone
d’intérét. La définition de cette zone est donc assez importante : trop grande, on va intégrer
plus que nécessaire et prendre du temps de calcul inutile, trop petite, on risque de stopper
Iintégration alors qu’il aurait pu revenir dans la zone d’intérét et avoir une contribution

supplémentaire. Cependant, ce dernier cas ne se produit que tres pres de 'objet compact

(~ 1)

2.2 Conditions initiales

L’intégration des géodésiques de genre lumieére se fait depuis I’écran que I'on suppose statique
aux coordonnées (t,r,0,p). On se place ici dans une métrique d’un trou noir de Kerr en coordon-
nées Boyer-Lindquist pour simplifier les notations, mais cela reste valable dans le cas général.
Ces coordonnées peuvent aussi étre déterminées a partir de la distance, du temps, de 'inclinai-
son de I’écran par rapport a 'objet compact, 'inclinaison étant définie par rapport a ’axe de
spin (I’axe vertical en coordonnées Cartésiennes) et correspondant donc ici a 6. La composante
azimutale (dans le plan équatorial) de I’écran par rapport a l'axe de référence ¢ complete les
coordonnées comme illustré Fig. 3.8. On définit un dernier angle, nommé PALN (Position Angle

of the Line of Nodes en anglais), qui correspond a l'angle de position (& partir du Nord compté
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positivement vers 1'Est) de U'intersection entre le plan équatorial de 1’objet compact et le plan
de la caméra, autrement dit I'orientation de la téte de 'observateur/écran dans la Fig. 3.8. Pour
finir, on définit le champ de vue de I’écran que 'on note FOV (pour field of view en anglais) en
radian (ou pas), et sa résolution avec un certain nombre de pixels Npiz SUr les axes vertical et
horizontal (exemple 100x100 pixels)

On integre les géodésiques des photons pour chaque pixel de la caméra, on définit donc le

vecteur tangent au photon k pour chaque pixel de telle sorte que le 4-vecteur K défini par
k=au+K (3.65)

avec u la 4-vitesse de l'observateur qui est supposée statique (u” = w =uf =0etut = —1) et
a = 1 une constante que I'on impose égale & un pour normaliser la fréquence observée vy, = 19.
On calcule ainsi le décalage spectral dii au potentiel gravitationnel, 'effet Doppler relativiste
ou encore le beaming (voir Chap. 5) par rapport a cette fréquence observée normalisée que 'on
applique a la fin de I'intégration a la fréquence réelle. Cela est particulierement pratique si I’on
veut faire un spectre par exemple, puisqu’il suffit d’appliquer ce facteur pour chaque fréquence
sans refaire l'intégration, ou obtenir une carte (par pixel) du décalage spectral. K est donc un
4-vecteur dont la composante temporelle est nulle puisque k! = ¢''k; = 1, et dont les trois
composantes spatiales correspondent au 3-vecteur vitesse de la lumiere qui est perpendiculaire
a l’écran dans la direction de 1'objet compact (voir Fig. 3.8). Les vecteurs N et W définissent
l’axe vertical (direction Nord) et I’axe horizontal (direction Ouest) de I’écran. Ils forment avec K
une base orthonormale directe. On note que la décomposition précédente (3.65) est généralisable

pour tout 4-vecteur de genre temps pour n’importe quel point de ’espace-temps.

2.3 Intégration des géodésiques

Une fois nos conditions initiales établies, on peut remonter la trajectoire des photons en
intégrant I’équation des géodésiques (3.32) avec un vecteur de genre lumieére. Comme dans le cas
de particules massives dans la partie 1.5.1 on peut utiliser la conservation de certaines quantités
de la 4-impulsion d’un photon k, définie comme

dz®
kY = g*Pkg = —— 3.66
9% ks = —5 (3.66)
et qui satisfait
~k-k=m?=0, (3.67)

ce qui fait de la 4-impulsion d’un photon un vecteur de genre lumiere idéal pour 1’équation des
géodésiques. Dans le cas de la métrique de Kerr, le calcul de la trajectoire des photons a une
solution simple et usuelle. L’intégration se fait en conservant la masse via I'Eq. (3.67), 1’énergie
de la particule mesurée par un observateur a l'infini E, la composante axiale de son moment
cinétique L (comme dans la section 1.5.1) et une quatrieme constante (moins directe) que l'on

nomme la constante de Carter Q [Carter, 1968] qui s’exprime directement via les composantes

6. On note que la valeur physique de la fréquence est restaurée pour les calculs de transferts radiatifs.
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covariantes de la 4-impulsion comme

E = —Pt,
L = Py,
3.68)
2 2 2 12 Py (
= 0 —a2p2+ 2
Q Dy + cos ( a +sin29>’
0 = ¢ paps.

Cependant, GYOTO integre directement ’équation des géodésiques pour n’importe quel mé-
trique a partir du moment ou 'on connait les symboles de Christoffel. On peut ainsi utiliser
GYOTO pour générer des images pour une métrique d’étoile bosonique, de champ scalaire et
méme pour une binaire de trou noir (en lui fournissant les symboles de Christoffel dont il

n’existe pas de formule analytique).

2.4 Intégration du transfert radiatif

Le but principal de GYOTO est de produire des images, en calculant pour chaque pixel
I'intensité spécifique I,, dont I'unité est J m=2 s~! str~! Hz~! dans le systéme SI & la fréquence
observée V.. Lorsqu’un photon traverse un milieu matériel, I’intensité transmise dépend de
I'absorption a,, [m~!] et de I’émission j, [J m™3 s7! str=! Hz~!] de ce milieu. On distingue ainsi
deux types de milieux selon leur transmission optique 7, = exp(— [ o, ds) avec ds 1’élément de

longueur propre infinitésimale :

e milieu optiquement épais, caractérisé par une transmission nulle 7;, = 0 qui correspond a
une forte absorption. L’intensité regue dans ce cas a été émise a la surface de la source et

marque la fin de I'intégration de la géodésique;

e milieu optiquement mince, ol par opposition au cas optiquement épais, la transmission
est non nulle. Chaque élément de longueur de la source va contribuer a l’intensité totale

recue par ’observateur.

Pour chaque élément de longueur ds, dans le référentiel de la source, le milieu va absorber

une partie de 'intensité spécifique I, la variation d’intensité spécifique résultante est la suivante
dl, = —ay1,ds. (3.69)

Le milieu va aussi émettre du rayonnement. Que ce soit du rayonnement synchrotron, de corps

noir ou autre, la variation d’intensité spécifique liée est
dl, = jyds. (3.70)

Ainsi, la variation d’intensité spécifique totale prenant en compte 'absorption et 1’émission,

correspondant a I’équation du transfert radiatif (dans le référentiel de I'émetteur!) s’écrit

I,

e S 3.71
g5 —dv—a (3.71)
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On cherche a déterminer l'intensité spécifique observée et non celle émise. En effet, les effets
de la Relativité Restreinte et Générale comme l'effet Doppler relativiste et gravitationnel vont
affecter la fréquence du photon le long de la géodésique. Cependant, on peut définir I'intensité
spécifique invariante le long des géodésiques (dans le sens qui ne dépend pas du référentiel)
comme

I,
I= 5 (3.72)
On peut ainsi intégrer I’équation du transfert radiatif (3.71) dans le référentiel de 1’émetteur
puis calculer 'intensité spécifique dans le référentiel de I'observateur I, ., grace a l'invariance

précédente en connaissant le rapport de fréquence veps/Vem

Vobs 3
vaobsz( ) Lyom. (3.73)

Vem

D’un point de vue numérique, pour chaque pas d’intégration de I’équation des géodésiques,
et a condition que le photon soit dans la région d’intérét (que l'on définit pour la suite, sauf
indication contraire, comme 7, < 50M), on teste si le photon se situe a Iintérieur d’une source
d’émission astrophysique. Le résultat de cette condition dépend des coordonnées (spatiales et
temporelles) du photon, ainsi que de la géométrie et de la dynamique de la source (un disque
d’accrétion mince ou épais, ou une étoile en orbite). On détermine le rapport de fréquence (le

facteur de décalage spectral) pour ce pas d’intégration a la position ¢ du photon comme

Vem = —Ueb; * Uph (374)
Vobs

ol u,p; est la 4-vitesse de I'objet et u,y, est la 4-vitesse du photon.

Puis on calcule, dans le référentiel de I’émetteur, 'intensité spécifique I, ¢, pour la cellule 4
(I'indice du pas d’intégration de la géodésique a l'intérieur de la source, voir Fig. 3.9) avec un
incrément de distance As ainsi que les coefficients d’émission j, ¢y, et d’absorption o, ¢y, supposés
constant le long de As qui dépendent des parameétres physiques du milieu et du processus

d’émission de la maniére suivante

IZ,em = exp(_au,emAS)ju,emAS (3.75)
et la transmission sur cet incrément de distance T,f,em
le;,em = exp(_au,emA5)~ (3.76)

Cependant, la totalité de cette intensité émise ne va pas forcément atteindre 1’observateur.
En effet, une partie peut étre absorbée par les cellules précédentes. La contribution réelle de la

cellule 7 a l'intensité totale, c-a-d I'incrément d’intensité spécifique de la cellule i est

ALl =1 xT: (3.77)

v,em v,em prev
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Q
L X0
‘el
6\

CHAQUE CELLULE
émet :
j*ds
absorbe (auto-absorption) :
dI = -a*I*ds

avec j et a constant dans la cellule.
SORTIES :

I, = j*ds*exp(-a*ds)
Teen = exp(-a*ds)

INTENSITE TOTALE

Itot = j;*ds*exp(-a;*ds)
+ j,*ds*exp(-a,*ds)*exp(-a;*ds)
+ ji*ds*exp(-a;*ds)*exp(-a,*ds)*exp(-a,*ds)
+

Thna = TT €xp(-ai*ds)

FIGURE 3.9 — Schéma illustrant l'intégration du transfert radiatif le long d’une géodésique
traversant un objet astrophysique nommé Astrobj. L’Astrobj est divisé en différentes cellules
dans lesquelles I'incrément d’intensité spécifique et la transmission sont calculés a partir des
coefficients d’émission et d’absorption. Crédit : Frédéric Vincent.

i—1
T;Z)rev = H le,em’ (3‘78)
7=0

est la transmission de ’ensemble des cellules précédentes. L’intensité spécifique totale émise est
donc la somme des incréments calculés par I'équation (3.77) 7 comme illustré dans la Fig. 3.9.
On a donc les expressions suivantes pour l'intensité spécifique observée et la transmission a la
cellule N :

N 3
Liobs = D AL em <V° ) (3.79)
i=0 em
N .
TN = T[T} em- (3.80)
=0

7. L’intensité spécifique est initialisée & zéro au niveau de ’écran et la transmission a 1.
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Les sursauts de Sagittarius A*
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CHAPITRE 4

Propriétés observationnelles des sursauts de
Sagittarius A*
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1 Les sursauts en IR

1.1 Statistiques

Peu apres la premiére détection d’un sursaut de Sagittarius A* en rayons X [Baganoff, 2001],
les sursauts de Sgr A* ont été détectés en IR [Genzel, 2003] et sont régulierement observés
depuis 20 ans avec différents instruments installés sur de grands télescopes terrestres comme le
Keck Observatory et le Very Large Telescope ou avec des télescopes spatiaux comme Spitzer.
Ces observations ont notamment permis de distinguer ’état de sursaut de I’état quiescent de
Sgr A* (voir Chap. 1). L’observation continue sur de longues périodes de Sgr A* notamment
par Sptizer, a permis de déterminer que la fréquence d’occurrence des sursauts en IR est de
lordre de 4 £+ 2 par jour [Dodds-Eden, 2009 ; Eckart, 2006a; Yusef-Zadeh, 2006 ; GRAVITY
Collaboration, 2020a] correspondant donc & une période d’inactivité (quiescente) de l'ordre de

~ 6h. La durée totale des sursauts observés est, quant a elle, de 'ordre de ~ 30 min, pouvant
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FIGURE 4.1 — Densité de flux en fonction du temps pour 8 époques (de 24h) d’observations
avec Spitzer. Les courbes grises sont les courbes de lumiére construites avec chacune des images
(toutes les 6.4s), celles en noir correspondent & une moyenne de flux sur une minute. Crédit :
[Witzel, 2018].

aller jusqu’a 2h [Genzel, 2003 ; Meyer, 2006 ; Eckart, 2006a; Trippe, 2007] comme le montrent
les courbes de lumiere obtenues avec Sptizer dans la Fig. 4.1.

Apres avoir normalisé et aligné les pics de ces courbes de lumiére, [von Fellenberg, 2023] les
ont regroupés pour former un jeu de données sur lequel une analyse statistique peut étre faite
(voir l’article pour les détails mathématiques). A partir de ces données, ils en déduisent un profil
de courbe de lumiere typique illustré dans la Fig. 4.2 pouvant étre décrit par deux exponentielles
(croissante puis décroissante) avec des temps caractéristiques en IR 7,5 = 15,3 4,2 min et

Tdecay = 15,6 £ 4,1 min.
1.2 Observations des sursauts avec GRAVITY

1.2.1 Mesure du mouvement orbital

L’intérét principal de cette these est ’étude des sursauts observés par GRAVITY. L’extréme
précision astrométrique de 'instrument, de I'ordre de 30 — 50 pas, a permis a la collaboration
GRAVITY de détecter le mouvement de la source de flux autour de Sgr A* durant trois sursauts

brillants en 2018 [Gravity Collaboration, 2018]. Les astrométries de ces sursauts, c’est-a-dire la
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FIGURE 4.2 — Formes caractéristiques des sursauts en IR et en rayons X. A gauche : segments de
données normalisées pour 25 sursauts identifiés dans la Fig. 4.1. La ligne rouge épaisse indique la
premiere composante principale dérivée des données et la fine ligne bleue la premiere composante
principale dérivée des données en rayons X Chandra (voir le panneau de droite). A droite :
méme chose que le panneau de gauche pour 26 sursauts en rayons X de Chandra. Crédit : [von
Fellenberg, 2023].

position en fonction du temps du centroide du flux de la source, présentant un mouvement ellip-
tique, comme illustré dans la Fig. 4.3, ont été associées a ’orbite d’un point chaud autour du trou
noir. Le modele utilisé par [Gravity Collaboration, 2018] pour ajuster les données est un modele
de point chaud simple similaire a [Hamaus, 2009 ; Vincent, 2011 ; Vincent, 2014], correspondant
a l'orbite circulaire dans le plan équatorial du trou noir d’une sphere émettant un rayonnement
constant. Plusieurs codes de tracé de rayons ont été utilisés pour ajuster les données, a savoir
grtrans ' [Dexter, 2016 ; Dexter, 2009] ol I'’émission considérée est du rayonnement synchrotron
provenant d’une distribution des électrons non thermiques en loi de puissance (voir Chap. 5)
[Broderick, 2006], GyoTo ? (voir Chap 3) ot la source est optiquement épaisse avec une émission
I,(v) = constante et NERO ou l’émission est calculée a partir de la densité intégrée le long de
la géodésique traversant le point chaud dont la densité est gaussienne. Les différents codes et
approches comme Markov Chain Monte Carlo (MCMC), ajustement de courbe ou technique des
moindres carrés, convergent vers les mémes résultats, a savoir un rayon orbital r ~ 7 £ 0,5 g,
donc une période orbitale de P = 40 + 8 min pour un spin a = 0, une inclinaison ¢ ~ 160° + 10°
et 'angle de position? de la ligne des nceuds (PALN) © ~ 115° — 160° (avec une valeur de 160°
pour le modele de la Fig. 4.3). La forme quasi-circulaire de l'astrométrie, et le faible contraste
dans la courbe de lumiere et la polarisation nécessitent une faible inclinaison [Hamaus, 2009].
Cette contrainte a été plus tard confirmée par les observations radio de 'EHT [Event Hori-

zon Telescope Collaboration, 2022a] et [Wielgus, 2022] suggérant aussi une faible inclinaison

1. https://github.com/jadexter/grtrans
2. https://gyoto.obspm.fr
3. https://en.wikipedia.org/wiki/Position_ angle
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FIGURE 4.3 — En bas a gauche (panneau a) : évolution temporelle de la position Est-Ouest
(positif vers I'Est, bleu) et Nord-Sud (rouge) des centroides du sursaut du 22 juillet (MJD
= 58321,9954) par rapport a leur médiane, ainsi que I’évolution de la densité de flux (axe
des ordonnées de droite, noir) en unités du flux de S2 (magnitude mg = 14,0). Les barres
d’erreur sont de 1o. L’intensité totale a été calculée a partir de la somme des deux directions de
polarisation. En bas a droite (panneau b) : projection de 'orbite du centroide du sursaut sur
le ciel (couleur allant du brun au bleu foncé comme marqueur qualitatif du temps au cours des
30 minutes d’observation, par rapport a leur médiane (petite croix rose) et apres élimination du
mouvement de S2). Le carré orange et 'incertitude de 1o représentent la position astrométrique
a long terme du centre de masse de l'orbite de S2. En haut & gauche (panneau c) et en haut &
droite (panneau d) : comparaison des données des deux panneaux inférieurs avec une réalisation
d’un modele simple de point chaud dans la métrique de Schwarzschild. Les courbes continues
violette et cyan en (¢) montrent la méme orbite en x(t) et y(t), comparées aux données en bleu
et rouge. La courbe continue bleue en (d) désigne un point chaud sur une orbite circulaire avec
R = 1,17 x R(ISCO,a = 0,M = 4,14 x 105M), vu a l'inclinaison 160° (dans le sens des
aiguilles d’une montre sur le ciel, comme pour les données en (d)) et avec la ligne des nceuds a
= 160° (x2 = 1,2). Les cercles bleus ouverts et les barres grises relient les points de données
a leurs emplacements sur l'orbite la mieux ajustée. Crédit : [Gravity Collaboration, 2018].

66



1. Les sursauts en IR

(1 < 30°).

Dans le modele utilisé par [Gravity Collaboration, 2018], quel que soit le code utilisé, I'orbite
du point chaud est circulaire dans le plan équatorial, la vitesse est supposée Képlérienne et est
liée au rayon orbital (Eq. (3.52)). De ce fait, les propriétés spatiales et temporelles du modele de
sursaut sont liées. Il en résulte, comme on peut le constater dans le panneau (d) de la Fig. 4.3,
que l'ajustement des données ne permet pas d’ajuster a la fois le rayon et la période orbitale
de maniere indépendante. Afin d’avoir une vitesse orbitale suffisante pour correspondre aux
données, le rayon obtenu par ’ajustement est plus faible que ce que suggerent les données. En
effet, 'ensemble des données astrométrique dans le panneau (d) de la Fig. 4.3 sont a Uextérieur
du meilleur ajustement du modeéle illustré par la courbe bleue. En levant la corrélation entre
la vitesse orbitale et le rayon, un meilleur ajustement serait possible avec un rayon orbital plus
élevé, mais une vitesse égale (ou trés proche). Ainsi, les données du sursaut du 22 juillet 2018
suggerent une vitesse orbitale super-Képlérienne. Cette propriété est treés importante et est un
élément essentiel du modele présenté dans le Chap. 6.

De plus, la position de Sgr A*, ou plus précisément la position du centre de masse dérivé a
partir de 'orbite a long terme de 1’étoile S2, est décalé par rapport au centre de I’orbite modélisée.
Bien que ce dernier soit dans la barre d’erreur de 1o sur la position de Sgr A*, pour le sursaut
du 22 juillet 2018, ce décalage n’est pas le méme pour les deux autres sursauts observés en 2018
comme l'illustre la Fig. 4.4. Les sursauts du 27 mai et du 22 juillet semblent similaires dans leurs
orientations orbitales, tandis que le centroide du sursaut du 28 juillet pointe largement dans la
direction opposée. Ce décalage sera aussi un élément important des modeles présentés dans les

prochains chapitres.

1.2.2 Courbe de lumiére et polarisation

En plus de l'astrométrie, GRAVITY a mesuré le flux des sursauts de 2018, mais celui-ci
n’a cependant pas été ajusté par les modeles de [Gravity Collaboration, 2018]. Les sursauts du
22 juillet et du 27 mai sont assez similaires avec un pic unique et une pente de décroissance
comparables avec néanmoins une phase de croissance significativement différente (voir courbes
cyan et noir en pointillés de la Fig. 4.5). La courbe de lumiére du sursaut du 28 juillet (en
pointillés bleus) est assez différente des deux premieres et présente deux pics avec néanmoins
une fenétre d’observation de 60 min au lieu de 30. [GRAVITY Collaboration, 2020c] a modélisé
ces sursauts avec un modele de point chaud en prenant en compte un mouvement hors du plan
équatorial (une orbite inclinée) ainsi que le déchirement par la rotation différentielle autour
du trou noir. Ce modele permet notamment de contraindre la taille maximale du point chaud a
Rmax ~ 57g4. En effet, au-dela d’une certaine taille, la rotation différentielle va étendre fortement
le point chaud autour du trou noir. Le centroide résultant présentera un mouvement orbital
beaucoup plus réduit, car un objet plus axisymmétrique a un centroide plus pres du centre du
champ. De plus, l'utilisation de code de tracé de rayons permet de calculer la courbe de lumiere
obtenue. Ainsi, il est possible de calculer les effets relativistes (voir Chap. 5) qui influencent la
courbe de lumiére observée a partir des parametres orbitaux ajustés. Apres avoir soustrait ces
effets de la courbe de lumiere mesurée, [GRAVITY Collaboration, 2020c] obtiennent la courbe
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FIGURE 4.4 — Positions des centroides des trois sursauts observés avec GRAVITY, centrés sur
la position de Sgr A* (carré noir). Les sursauts du 27 Mai et du 22 Juillet semblent similaires
dans leur orientation orbitale, tandis que le centroide du sursaut du 28 Juillet pointe largement
dans la direction opposée. Aucun des centres du mouvement projeté n’est centré sur la position
de Sgr A*. La direction du mouvement orbital est représentée par une fleche noire dans le coin
supérieur gauche.

de lumiere intrinseque que doivent avoir ces sursauts avec les parametres orbitaux ajustés (voir
Fig. 4.5). On note ici qu’il ne s’agit pas d’un ajustement de la courbe de lumiére, qui nécessite
une modélisation de I’émission du point chaud, mais d’une déduction de la courbe de lumiere
intrinseque que doivent avoir les sursauts en soustrayant les effets relativistes prédits par le
modele orbital le mieux adapté.

GRAVITY a aussi mesuré le flux des sursauts dans deux directions de polarisation, permet-
tant ainsi de déterminer la direction du vecteur polarisation en fonction du temps?, le long de
I’orbite, ainsi que la fraction de polarisation. De plus, en exprimant ces quantités avec les para-
metres de Stokes, on obtient des boucles de polarisation dans le plan Q-U (plus de détails dans
le Chap. 7; voir la Fig. 4.6). Les propriétés des boucles dans le plan Q-U dépendent fortement
de la configuration magnétique de la zone d’émission ainsi que de la géométrie du systeme [Wiel-
gus, 2022] permettant de donner des contraintes observationnelles. Cependant, la précision et
I’échantillonnage des sursauts de 2018 ne permettent pas de conclure de maniére certaine. Ce-
pendant, comme la période de polarisation mesurée est la méme que la période orbitale et que
I’on observe 'orbite avec une faible inclinaison, cela exclut une configuration magnétique toroi-
dale [Gravity Collaboration, 2018]. L’angle de polarisation correspond a la direction du vecteur
électrique du photon, mesuré du Nord vers I'Est, et est compris dans l'intervalle [—7/2, 7/2].
Dit autrement, la direction du vecteur polarisation n’a pas d’importance, seule son orientation

dans le plan du ciel est pertinente.

4. Pour certains sursauts, seule une direction de polarisation a été mesurée, ne permettant pas de déterminer
Dorientation du vecteur polarisation, mais présentant un signal périodique.
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FIGURE 4.5 — Courbes de lumiere observées et intrinseques déduites pour les trois sursauts
observés par GRAVITY en 2018. Le flux est mesuré par rapport a I’étoile voisine S2. Chaque
ligne pointillée correspond a la courbe de lumiere observée par GRAVITY pendant le sursaut en
question. La ligne continue montre la courbe de lumiere intrinseque une fois que tous les effets
relativistes prédits par le modele orbital le mieux adapté ont été supprimés. Crédit : [GRAVITY
Collaboration, 2020c].
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FIGURE 4.6 — En bas a gauche (panneau a) : flux total I/S2 (bleu, par rapport a S2) et rapport
de flux Q/I en fonction du temps pour le sursaut du 27 mai. En haut & gauche (panneau b) :
comme en (a) mais pour le sursaut du 22 juillet. En haut & droite (panneau c) : Evolution de
1/S2 (bleu), Q/(Q? + U?)Y/2 (rouge) et U/(Q? + U?)Y/2 (vert) pendant le sursaut du 28 juillet.
En bas a droite (panneau d) : évolution du sursaut du 28 juillet dans le plan des parametres de
Stokes normalisés Q/(Q? + U?)'/2 (horizontal) et U/(Q? + U?)Y/2 (vertical). Les fleches rouges
indiquent les directions de polarisation sur le ciel. La croix bleue en bas a droite indique une
barre d’erreur typique. Crédit : [Gravity Collaboration, 2018].
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Chapitre 4. Propriétés observationnelles des sursauts de Sagittarius A*

2 Propriétés multi-longueurs d’onde

2.1 Délais entre les différentes longueurs d’onde

Avant de rentrer dans les détails de la modélisation des sursauts de Sgr A* observés par
GRAVITY, il est intéressant de voir les propriétés multi-longueurs d’onde des sursauts de Sgr A*.
Ces derniers étant observés en NIR, en rayons X et en radio, plusieurs campagnes d’observations
a ces longueurs d’ondes utilisant simultanément des télescopes terrestres et spatiaux ont été
menées. La premiere détection d’un sursaut a la fois en rayons X et en NIR a été observée le 19
juin 2003 par les instruments NACO (NIR ; VLT) et ACIS-I (rayons X, Chandra) [Eckart, 2004].
Le sursaut ayant eu lieu au début, voire un peu avant le chevauchement des observations, seule
une valeur limite maximale du décalage temporel entre la fin du sursaut en rayons X et NIR a
pu étre estimée & ~ 15 min. Les campagnes d’observation suivantes [Eckart, 2006b], avec en plus
le réseau submillimétrique SMA et le VLA ( Very Large Array en anglais), ont permis d’observer
quatre sursauts simultanément en NIR et rayons X. Cependant, un seul de ces sursauts était
visible dans les deux domaines de longueurs d’onde, les autres ayant été observés uniquement en
NIR. D’une maniere générale, les sursauts en rayons X ont systématiquement une contrepartie
en NIR (& condition d’avoir des moyens d’observation disponibles) mais pas I'inverse.

L’aspect temporel entre les différentes longueurs d’onde n’est pas trivial. En effet, des études
récentes [Michail, 2021 ; Boyce, 2022] utilisant des données ALMA entre 334,00 GHz et 347,87
GHz (radio), Spitzer a 4,5 ym (IR), GRAVITY a 2,2 um, Chandra entre 2 et 8 keV (rayons X
mou) et NuSTAR entre 3 et 10 keV (rayons X mou) obtenues le 18 juillet 2019 (voir Fig. 4.7)
suggerent une quasi-simultanéité entre le sursaut en rayons X et celui en IR avec un décalage en

temps 53%‘ oy = 4, 67#;:% min (comme [Eckart, 2006b]) mais un décalage significatif entre le

334GHz _ 91 481344
) —

sursaut observé en IR et celui observé en radio avec un décalage de d;5, 3’57 Min

comme illustré dans la Fig. 4.8. Cependant, comme on peut le constater avec les panneaux de
gauche de la Fig. 4.7, présentant les données ALMA, le moment du pic d’émission IR n’est pas
observé en radio, ce qui souléve la possibilité que le délai soit la conséquence d’un échantillonnage
incomplet de la courbe de lumiere. D’autres observations simultanées réalisées avec Spitzer et
ALMA ont des résultats similaires (voir Fig. 4.9).

Cependant, la campagne d’observation de 2014-2015 réalisée avec Spitzer, 'observatoire Keck,
Chandra et le réseau SMA montre des résultats tres différents et bouscule le schéma bien établi
décrit précédemment [Fazio, 2018]. Durant cette campagne, deux sursauts ont été observés a
plusieurs longueurs d’onde montrant chacun des propriétés temporelles inhabituelles. Le premier
sursaut, illustré par le panneau de gauche dans la Fig. 4.10, observé en radio avec SMA et
en IR par Spitzer, montre une simultanéité entre ces deux longueurs d’ondes. On note que
la courbe de lumiere IR est ajustée a l'aide de deux gaussiennes, tout comme la courbe de
lumiére en radio, mais avec des largeurs & mi-hauteur (FWHM) plus importantes en radio. Le
second sursaut, illustré par le panneau de droite dans la Fig. 4.10, quant a lui a été observé avec
Chandra, le Keck et SMA. Les formes des courbes de lumiére IR et X sont similaires aux courbes
de lumiere habituelles, mais présentent un délai significativement plus important que dans les

études précédentes de l'ordre de ~ 38 min. De plus, la contrepartie radio est aussi intrigante,
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FIGURE 4.7 — Courbes de lumiére multi-longueurs d’onde de Sgr A* le 18 juillet 2019. A gauche :
Sgr A* (bleu) tel qu'observé par ALMA ; les calibrateurs de phase J1700 et J1733 (rouge et vert,
respectivement) sont montrés. Un temps de binning de 60 s est utilisé. Au centre : courbe de
lumiere Spitzer de Sgr A* avec un binning de 60 s (noir) et un binning de cing minutes (rouge).
A droite : Courbe de lumiére Chandra 2-8 keV soustraite du bruit de fond de Sgr A* avec un
binning de cing minutes (noir). Crédit : [Michail, 2021].

July 18, 2019 July 18, 2019 July 18, 2019
2000 Cross correlation: 334.00 GHz and 347.87 GHz Cross correlation: 334.00 GHz and 4.5 um Cross correlation: 4.5 um and 2-8 keV
3000 . 500 '
6t=0.25113 min 6t=29.95%34% min i
1750 i 344 ! ! 6t=3.57*42} min
2500 f
1500 400
1250 2000
2 2 £ 300
5 1000 3 1500 2
o o o
750 200
1000
500
100
250 500
0 0- 0-
-1 0 1 15 20 25 30 35 40 -10 0 10 20 30
Lag Time [min] Lag Time [min] Lag Time [min]

FI1GURE 4.8 — Histogrammes des corrélations entre les paires de courbes de lumiere a ’aide du
package Python pyCCF [Sun, 2018]. L’intervalle de confiance (IC) & 95% (20) est indiqué. A
gauche : les corrélations entre les fréquences ALMA les plus largement séparées. Au centre :
I’histogramme de corrélation entre la fréquence ALMA la plus basse et la courbe de lumieére
Spitzer; la courbe de lumiére ALMA atteint son maximum moins de 30 minutes apres les
données Spitzer. A droite : I’histogramme de corrélation entre Spitzer et Chandra, ou les pics
des sursauts se produisent simultanément. Crédit : [Michail, 2021].

71



Chapitre 4. Propriétés observationnelles des sursauts de Sagittarius A*

X-ray NuSTAR - July 17/18 2019

Chandra - July 17/18, 2019 | |—0—{

NIR { ‘ Y - July

ALMA - July 17/18, 2019 <—O-|

sub-mm ‘ I L 4 i { July 21, 2019
: O : {  July 26, 2019
T T T T T T T T T T T T
-60 -50 -40 -30 -20 -10 0 10 20 30 40 50 60

Time Lag (min)

FIGURE 4.9 — Délais entre toutes les observations multi-longueurs d’onde et les courbes de lu-
miere de Spitzer 4,5 pm pour la campagne d’observation de Sgr A* de juillet 2019. Les points
violets, bleus, orange et gris représentent respectivement les décalages NuSTAR 3-10 keV, Chan-
dra 2-8 keV, GRAVITY bande K (2,2 ym) et ALMA 340 GHz. Les intervalles de confiance a
68% sont représentés par les cases ombrées et les intervalles a 99,7% sont représentés par les fines
barres d’erreur. Comme le retard submillimétrique mesuré le 18 juillet est une limite supérieure,
le pic du sursaut n’a pas été capturé. Crédit : [Boyce, 2022].

avec une diminution du flux au moment du pic d’émission en rayons X jusqu’au moment du pic
d’émission IR ot le flux radio recommence & monter. Plusieurs scénarios sont évoqués concernant
la diminution radio. Dans le premier, cette diminution est associée a un sursaut radio précédent
n’ayant aucun lien avec les sursauts IR et X. Dans le second, la diminution du flux précédant
'augmentation du sursaut est le résultat d’un changement significatif dans le flot d’accrétion®

(une éjection d’une partie du disque ? Plus de détails dans le Chap. 6).

2.2 Polarisation en radio

Bien que la campagne d’observation de la collaboration EHT pour imager Sgr A* ne soit pas
multi-longueurs d’onde, la variabilité de Sgr A* a été un vrai défi pour produire I'image de la
Fig. 1.4. Durant la campagne, un sursaut en rayons X a été détecté en simultané des observations.
Les sursauts étant un phénomeéne transitoire pouvant potentiellement altérer la dynamique du
flot d’accrétion, la collaboration EHT a décidé d’exclure les données de cette période pour la
construction de 'image de Sgr A*. Cependant, avec le réseau d’antennes radio ALMA, le flux
et la polarisation radio ont pu étre mesurés au moment du sursaut en rayons X [Wielgus, 2022].
La courbe de lumiére et plus particulierement les boucles de polarisation dans ’espace Q-U
ont ainsi pu étre modélisées par un point chaud ayant une configuration magnétique verticale,
observé a faible inclinaison, orbitant autour du trou noir avec une vitesse Képlerienne, un rayon

orbital de ~ 10 rg, similaire aux résultats [Gravity Collaboration, 2018]. Plus de détails dans le

5. Je remercie Mr Bart Ripperda pour les discussions sur ce sujet.

72



2. Propriétés multi-longueurs d’onde

_ 45 ur:;mp;otal'lgg— 2014 June 18 flare | . 015 I 2015 May 14 flare 115

ey SMA Sgr A* : -

E 5 |[NRAO530+22Jy & > g

S 4.5 ym Fit—— & AR 2 8410 |'-

£ SMA Fit— 8 2 3 T 5

N 2 g eon 10E

e 8 5 ¥ |.: ~-Chandra =

] " b = Keck K-band ‘u;;

2 145 5005 SMA &
c 38 3

g0 < © 3 * SMA-REF %
= 7 £

n n i 5

< x

N 0.00

%. aixxxXxxxxxxxnx;&x!giax*:xﬂ%

8 €

5 3
13 1.35 14 1.45 15 -0.05 : y —_
Time (Days, HMJD_OBS - 56825) 57156.37 57156.47 e 57156.57 57156.67

FIGURE 4.10 — A gauche : Observations conjointes d’un sursaut a double pic de Sgr A* le 18
juin 2014 par Spitzer /IRAC a 4,5 um (points bleus et ligne lissée verte, échelle en ordonnée &
gauche) et le SMA & 875 pum (points rouges, échelle en ordonnée a droite). La densité de flux du
calibrateur du SMA (NRAO 530) (en rouge clair en bas) est de ~1 Jy (une constante de 2,2 Jy
a été ajoutée pour placer les données sur I’échelle de 'ordonnée de droite). La ligne bleue lissée
est 'ajustement de la courbe a deux gaussiennes aux données de 4,5 um. Les lignes violettes en
tirets et en pointillés montrent deux courbes gaussiennes ajustant les données submillimétriques
du SMA, et la ligne violette continue montre leur somme. A droite : Observations du 14 mai
2015 du sursaut a un seul pic de Sgr A*. Les carrés rouges montrent les données du Keck a 2,12
pum (échelle en ordonnée a droite), les triangles verts, les données du SMA & 1,32 mm (I’échelle
est de 500x l'ordonnée a droite, c’est-a-dire que la densité de flux maximale est de ~6 Jy), et
les points bleus, les données de Chandra & 2-8 keV (ordonnée & gauche). La courbe de lumiére
des rayons X est additionnée sur des bins de 300 s, et les barres d’erreur de Poisson sur le taux
de comptage des rayons X sont représentés par des barres d’erreur noires. La densité de flux
du calibrateur SMA (NRAO 530) (~1,4 Jy), dont 1’échelle est la méme que pour Sgr A*, est
représentée par des croix violettes. Crédit : [Fazio, 2018].
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Chapitre 4. Propriétés observationnelles des sursauts de Sagittarius A*

Chap. 8.

2.3 Indices spectraux et Densité Spectrale d’Energie

Les observations multi-longueurs d’onde des sursauts permettent in-fine de déterminer leurs
densités spectrales d’énergie (SED pour Spectral Energy Density). Cependant, les points de don-
nées sont tres espacés et ne forment pas, comme pour 1’état quiescent, un échantillon régulier.
La SED des sursauts se construit a partir des mesures de flux dans une bande de fréquence,
au mieux radio + NIR 4+ rayons X, qui eux-mémes dépendent du temps. Le SED du sursaut
du 18 juillet 2019 observé avec Spitzer, GRAVITY en bande K et en bande H, Chandra et
NuSTAR [GRAVITY Collaboration, 2021] a différents temps est illustré dans le panneau de
gauche de la Fig. 4.11. Comme on peut le voir, les sursauts sont variables dans le temps, mais
aussi du point de vue spectral, avec un indice spectral entre les bandes H-K et K-M qui dé-
pendent du temps (voir panneau de droite de la Fig. 4.11). Ces caractéristiques fréquentielles
permettent d’envisager deux scénarios d’émission. Le premier est du rayonnement synchrotron
non thermique en loi de puissance (voir Chap. 5) avec une fréquence de coupure par refroi-
dissement synchrotron (dépendante du temps) et le second est un rayonnement synchrotron
combiné a l'effet Compton inverse, ou les photons submillimétriques du rayonnement synchro-
tron (de basse énergie) extraient de 1’énergie des électrons a haute température qui ont produit
le rayonnement synchrotron, on parle alors de rayonnement Synchrotron Self Compton (SSC).
Les données du sursaut du 18 juillet 2019 ne permettent pas de distinguer les deux processus de
rayonnement, cependant, la densité d’électrons nécessaire pour du SSC est de plusieurs ordres
de grandeurs au-dessus de la densité estimée pour 1’état quiescent de Sgr A*, favorisant ainsi le

scénario de synchrotron en loi de puissance (PLcool).
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2. Propriétés multi-longueurs d’onde
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FIGURE 4.11 — A gauche : Evolution temporelle de la SED. La couleur indique le temps : du
rouge foncé au bleu foncé, comme indiqué dans la barre de couleur. Pour deux pas de temps, le
spectre des rayons X peut étre divisé en deux points (T2 et T3). Pour T4, une seule mesure du flux
de rayons X est possible. Les limites supérieures sont représentées pour T1, T5 et T6. Les mesures
dans le proche infrarouge sont indiquées par des lignes épaisses, avec les incertitudes indiquées
et extrapolées par la zone ombrée. La SED submillimétrique est tracée pour comparaison, les
données radios et submillimétriques proviennent de [Falcke, 1998 ; Bower, 2015; Bower, 2019;
Brinkerink, 2015; Liu, 2016]. A droite : Pentes spectrales infrarouges o pour les six temps
T1 a T6. La couleur indique le temps, du rouge foncé au bleu foncé. La ligne noire continue
montre la pente H-K; la ligne noire en pointillés montre la pente K-M. Crédit : [GRAVITY
Collaboration, 2021].

75



CHAPITRE 5

Un modele analytique simple de

Sagittarius A*
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1 Historique des modeles de sursauts

La premiére détection de sursauts de Sagittarius A* a eu lieu en 2001 [Baganoff, 2001] en

rayons X puis en 2003 [Genzel, 2003] en NIR. Depuis, de nombreux modeles ont été évoqués afin
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1. Historique des modeles de sursauts
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FIGURE 5.1 — Périodigramme de la courbe de lumiere de Sagittarius A* (trait plein) ainsi que
la puissance moyenne (tirets) et le seuil de 30 (pointillé) des simulations Monte Carlo d'un bruit
rouge avec une pente de a = 2,5. Crédit : [Do, 2019].

d’expliquer ces sursauts. Nous allons faire dans cette partie une petite revue, non exhaustive, des
modeles qui ont été envisagés pour les sursauts de Sgr A* ainsi que leurs prédictions comparées

aux données récentes (principalement les résultats de GRAVITY, voir Chap. 4).

1.1 Bruit rouge

Dans ce modele, le haut niveau de flux mesuré par un observateur lors d’un "sursaut" n’est
pas lié a un évenement particulier distinct du processus d’émission de l’état quiescent, mais
représente un cas extréme (potentiellement amplifié par les effets de la relativité) de la variabilité
de I’état quiescent [Do, 2009]. En effet, en pratique, la plupart des processus astrophysiques ne
sont pas completement statiques et présentent une variabilité plus ou moins importante, méme
autour d’un état d’équilibre. Ainsi, dans un disque d’accrétion ayant atteint un état d’équilibre,
il y a toujours des fluctuations de densité ou de température (pour ne citer que ces parametres).
Ces fluctuations vont se transmettre au flux émis par cette région du disque. Ces fluctuations,
qui sont dues a un processus stochastique, sont souvent décrites par du bruit statistique qui peut
étre soit du bruit blanc, c’est-a-dire que le spectre de ce bruit est constant et ne dépend pas de
la fréquence !, soit, dans le cas qui nous intéresse ici, un bruit rouge, c¢’est-a-dire que la densité
spectrale de puissance diminue lorsque la fréquence augmente (P(f) o< f~%, avec a > 0).

Do et al. [Do, 2009] ont observé Sgr A* durant 3 heures par nuit, durant 7 nuits entre

Juillet 2005 et Aofit 2007 avec une cadence d’une minute, leur permettant d’obtenir le spectre

1. Ici, la fréquence correspond a l'inverse de la période de la variation. Pour obtenir le spectre, on effectue la
transformée de Fourrier du signal.
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Chapitre 5. Un modele analytique simple de Sagittarius A*

de Sgr A* pour des périodes entre deux minutes et une heure 2. Le spectre obtenu (voir Fig. 5.1)
correspond a un spectre de type bruit rouge avec une pente pour la loi de puissance de a ~ 2, 5.
Ce type de modele et cette étude excluent la notion de sursauts puisque si la source des sursauts
était liée a un phénomene physique distinct de I’état quiescent, un pic serait observé dans
la Fig. 5.1 a la fréquence correspondant & l'inverse de la période du sursaut qui selon [Gravity
Collaboration, 2018] est de I'ordre de 30 min-1h (2—5.10~% Hz). Bien que les paramétres de leurs
observations permettent un critere de Nyquist compatible avec la détection de ce signal dans le
périodigramme, la faible fréquence d’occurrence® (le nombre moyen de sursauts observés, ayant
un flux supérieur a 5 mJy, par jour qui est de Uordre de 4), et I'intervalle de temps d’observation
par nuit, ne permettent pas de conclure de maniére certaine. Une observation continue sur une
large période comprenant un nombre significatif (> 1) de potentiels sursauts, typiquement de
l'ordre de 24h, est nécessaire pour revendiquer la détection (ou la non détection) de ce signal
dans le périodigramme. De telles observations sont impossibles avec des télescopes terrestres,
mais largement dans les capacités du télescope spatial James Webb. Cependant, le mouvement
orbital observé par [Gravity Collaboration, 2018] est difficilement compatible avec un processus

stochastique comme le modele de bruit rouge.

1.2 Interaction étoile disque

Un mécanisme possible comme source pour les sursauts de Sgr A* est une interaction entre
le disque d’accrétion et une étoile comme décrit par [Nayakshin, 2004] et schématisé dans la
Fig. 5.2. Le scénario est le suivant : le flot d’accrétion de Sgr A* est modélisé par un disque
trés étendu (Rpae > 10%7;) alimenté par le vent des (nombreuses) étoiles environnantes. On
distingue deux régions pour le disque, la région interne (bleu foncé dans la Fig. 5.2) optiquement
épaisse et la région externe (bleu clair dans la Fig. 5.2) optiquement mince. On considére qu'il
existe un groupe d’étoiles de faibles masses (peu lumineuses) en orbite autour du trou noir dont
la trajectoire traverse le disque (& deux reprises). Lors du passage d’une étoile & travers le disque,
I’étoile va chauffer le gaz en créant une onde de choc. Le gaz "choqué" va donc rayonner et émettre
un sursaut en rayons X (di principalement au choc). Lorsque ’étoile, ou plus exactement I’'onde
de choc, est dans la zone optiquement épaisse ou derriére (par rapport & I’observateur), le sursaut
en rayons X est absorbé, ce qui a pour effet de chauffer le gaz environnant qui va rayonner en
visible et IR, créant aussi un sursaut dans ces longueurs d’ondes.

[Nayakshin, 2004] a estimé le nombre d’interactions étoile-disque par jour a ~ 3 a partir du
profil de densité stellaire estimé dans [Genzel, 2003] et de la taille du disque [aussi contraint par
la population stellaire du parsec central du centre galactique; Nayakshin, 2004]. On note que
cette estimation de la fréquence des sursauts est comparable aux observations. De plus, comme
on l’a vu au Chap. 4, les sursauts observés a plusieurs longueurs d’ondes ont des propriétés
temporelles tres variées avec, pour certains sursauts, une simultanéité entre rayons X et IR, et
d’autres avec un délai entre ces deux longueurs d’ondes. Ce modele d’interaction étoile-disque

comme origine des sursauts permet naturellement d’expliquer les délais (positifs ou négatifs

2. Criteres de Nyquist.
3. A ne pas confondre avec la fréquence spectrale.
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FIGURE 5.2 — Schéma d’une étoile en orbite autour d’un trou noir supermassif traversant le
disque d’accrétion, chauffant le gaz et générant une onde de choc. Le résultat de cette interaction
se manifestant par un sursaut en visible, IR et rayons X. Crédit : [Nayakshin, 2004].

selon la position de 'observateur par rapport a la direction de propagation de ’étoile) entre
rayons X et les autres longueurs d’onde a travers le régime optique du disque a une longueur
d’onde donnée (optiquement épais ou optiquement mince).

Ces interactions, par principe, peuvent avoir lieu n’importe ou dans le disque qui s’étend
jusqu’a une trés grande distance du trou noir (R > 10%7,), ce qui permet d’avoir une
fréquence de sursauts comparable aux observations. En effet, si le disque est moins étendu que
la limite estimée précédemment, il y a moins d’étoiles dont l'orbite traverse le disque et donc
moins de sursauts. Il existe aussi une limite inférieure sur le rayon pour l'existence d’étoiles
capables de générer ces interactions. En effet, en dessous d’une certaine limite R7pg, les forces*
de marée du trou noir seront supérieures a la force de cohésion de 1’étoile (sa propre gravité) ce
qui a pour effet de "déchirer" I’étoile, une partie de sa masse (voire la totalité) étant accrétée
par le trou noir dans son disque d’accrétion. On parle alors d’événement de rupture par effet
de marée ou Tidal Disruption Fvent (TDE) en anglais. Ce rayon limite dépend a la fois de la
masse du trou noir Mpy mais aussi de celle de 1’étoile M, et de son rayon R, [Rees, 1988;
Gezari, 2014]

MBH>1/3. (5.1)

Rrpe ~ Rx ( iR
Pour une étoile comme le soleil autour de Sgr A*, cette limite est de Ry ~ 97, = 187, du
méme ordre de grandeur que le rayon orbital des sursauts observés par GRAVITY. Le rayon
limite d’étoiles moins massives que le Soleil (donc plus petites) est plus proche de I'horizon des
évenements et donc comparable aux observations, rendant ce scénario tout a fait crédible. Le
mouvement orbital observé est I'orbite du point d’impact dans le disque autour du trou noir avec

le reste du flot d’accrétion. Cependant, pour un disque d’accrétion, on s’attend & une vitesse

4. Il s’agit d’un abus de langage puisque la gravité n’est pas une force.
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FIGURE 5.3 — (Droite) Vue schématique d’'une RWT avec les deux régions de propagation pour
les ondes de Rossby, et la formation de vortex au centre. (Gauche) Simulations hydrodyna-
miques 2D de vortex de Rossby dans un disque, adaptées de Li et al (2001) pour m = 3. La
couleur code la pression (en unités de 10~3pg). Les fleches indiquent le modeéle d’écoulement prés
de rp dans un cadre mobile se déplagant a la vitesse u, (7). Les vortex sont anticycloniques et
entourent des régions de hautes pressions. Des spirales a grande échelle sont également produites
en liaison avec les vortex. Crédit : [Lovelace, 2014].

orbitale Képlérienne ou sub-Keplérienne or les observations GRAVITY requierent une vitesse

super-Képlérienne comme discuté dans le Chap. 4.

1.3 Instabilités dans le disque

Bien que difficilement détectable en IR, Sgr A* ou plus précisément son flot d’accrétion a
un pic d’émission dans le domaine submillimétrique (Fig. 1.5). Comme dit pour le précédent
modele, le disque d’accrétion est alimenté par le vent stellaire des étoiles massives en orbite
autour du trou noir (voir panneau du milieu a gauche de la Fig.1.3). Méme en état d’équilibre
global, un certain nombre d’instabilités peuvent apparaitre dans le disque d’accrétion. On définit

le profil de vorticité potentielle inverse L tel que

k2

ou €2 est la fréquence de rotation, ¥ la densité surfacique du disque et k la fréquence épi-
cyclique. Si £ admet un extremum (une bosse comme illustré Fig. 5.3), une instabilité comparable
a l'instabilité de Kelvin-Helmholtz, appliquée aux disques d’accrétion, nommée instabilité par
ondes de Rossby (RWI) en anglais, se développe en 7 le plus souvent proche de I'ISCO. Une fois
déclenchée, cette instabilité se manifeste par des spirales de surdensité et des vortex de Rossby
ou la densité augmente exponentiellement. Le nombre de vortex formés m dépend des conditions
du disque [Tagger, 2006].

Dans le cas d’un rayonnement synchrotron (voir Section 2.2 pour plus de détails), le flux
émis est proportionnel a la densité. Donc, dans ce type de modele, les sursauts observés sont le

résultat de la formation de ces surdensités dans le disque.

1.4 Point chaud

Contrairement aux modeles précédents basés sur des phénomeénes physiques particuliers, le

modele dit de point chaud est, dans la grande majorité des cas, analytique. Certains modeéles liés
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2. Modele de point chaud variable

a un phénomene physique, comme les modeles de plasmoides issus de la reconnexion magnétique
(voir Chapitre 6) peuvent néanmoins étre assimilés a des points chauds, car tres similaires en
premiere approximation. Le principe de base est relativement simple, on considere une région
sphérique, potentiellement déformable par rotation différentielle comme dans [GRAVITY Col-
laboration, 2020a], ayant un mouvement orbital autour du trou noir. On distingue deux types
de mouvements, une orbite, la plupart du temps Képlérienne, dans le plan équatorial [Hamaus,
2009 ; Gravity Collaboration, 2018] ou une éjection dans la magnétosphére (hors du disque et
du jet s'il existe) comme dans [Vincent, 2014] ou [Ball, 2021]. Comme il s’agit de modeles (la
plupart du temps) agnostiques, la vitesse orbitale peut étre un parameétre libre du modele. L’ob-
jectif de ce genre de modele est d’ajuster les observations avec un nombre limité de parametres
libres afin d’explorer ’espace des parameétres avec un temps de calcul raisonnable.

Les premiers modeles de point chaud ont une émission intrinseque (dans le référentiel de
I’émetteur) constante [Genzel, 2003 ; Broderick, 2006; Vincent, 2014 ; Gravity Collaboration,
2018 ; GRAVITY Collaboration, 2020a]. La variabilité observée étant due aux effets relativistes
comme le beaming (plus de détails dans 2.2), l'effet Doppler relativiste (voir 2.3) et du processus
d’émission (corps noir, synchrotron ou loi de puissance). Cependant, les modeles de point chaud
récents [Hamaus, 2009 ; von Fellenberg, 2023 ; Aimar, 2023] incluent une variabilité intrinseque,

c’est le cas du premier modele considéré dans cette these, détaillé dans la section suivante.

2 Modele de point chaud variable

2.1 DMotivations physiques

Dans cette partie, on présente un modele dit de point chaud reprenant 1'idée de base de
[Hamaus, 2009], a savoir une sphére en orbite autour du trou noir émettant du rayonnement.
Comme on ’a vu au Chap. 4, les sursauts de Sgr A* observés par GRAVITY a 2,2 um présentent
un mouvement elliptique, quasi circulaire. [Gravity Collaboration, 2018] ont utilisé un modele
de point chaud avec une émission constante, en orbite circulaire dans le plan équatorial du trou
noir, pour modéliser I'astrométrie. L’aspect tres circulaire de 'orbite, ainsi que 'indépendance
de la position dans le ciel des sursauts au moment de leur maximum d’émission, permettent
de contraindre l'inclinaison a une valeur inférieure a 25°. En effet, a faible inclinaison, les effets
relativistes comme le beaming et 1’effet de lentille vont moins impacter la courbe de lumiere
observée (d’un facteur inférieur a 1,5 [Gravity Collaboration, 2018]) qu’a forte inclinaison ou ces
effets dominent entierement la courbe de lumiére [Hamaus, 2009] (voir Fig. 5.12). La variabilité
observée, bien qu’affectée par les effets relativistes, est dominée par la variabilité intrinseque. Le

temps caractéristique de refroidissement par rayonnement synchrotron t.qo1

B -1,5 A 0,5
tCOOl =15 x <20G> (2’ 2lum) min (53)

est de l'ordre de 15 min a 2,2 pm, pour un champ magnétique de 20 G, qui est 'ordre de

grandeur attendu pour Sgr A*. Tl est trés comparable au temps caractéristique de la variabilité

des sursauts qui est de I'ordre de ~ 20— 30 min. De plus, la période de la boucle de rotation de la
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polarisation observée est compatible avec une émission synchrotron avec un champ magnétique
poloidal (plus de détails sur la polarisation dans le Chap. 7). Ainsi, ’étude d’un modele de point
chaud orbitant autour du trou noir et émettant du rayonnement synchrotron avec une variabilité
intrinseque apparait comme naturelle au vu des résultats de [Gravity Collaboration, 2018].

Les objectifs d’un tel modele sont les suivants, premierement, améliorer le modele de point
chaud de [Gravity Collaboration, 2018] en ajoutant une émission réaliste, le rayonnement syn-
chrotron, et en considérant une variabilité intrinseque tout en gardant la simplicité d’une orbite
Képlérienne dans le plan équatorial. Deuxiemement, étudier I'impact sur les observables, a savoir
'astrométrie et la courbe de lumiere®, de la variabilité intrinseque. Pour cela, on génére grace a
GYOTO une série d’images a plusieurs temps d’observation avec un certain nombre de pixels
N de lenvironnement proche de Sgr A* composées de différentes sources (dont le point chaud
qui nous intéresse ici). Pour construire la courbe de lumiére, on calcule, pour chaque temps

d’observation t.ps, le flux total observé comme suit

N N
Fl/(tObS) = ZZIV(Z’]’ tobs)(s (54)
joot

avec 1, (i, j, tops) 1'intensité spécifique calculée par GYOTO au pixel (4,5) et § = (8/N))? I'élé-
ment d’angle solide par pixel ou 0 est le champ de vue en radian. Les coordonnées du centroide
de I'image (X (tops),Y (tops)) correspondant au point astrométrique au temps tps sont calculées

de la maniére suivante

N N .o
(Z N — 1) C % IV(Zv]vtobs)é (553,)

2 2

N N .o
Vi) = 23 (4= 25 t) ¢x b len) (5.5b)

J

ou ( = /N est 'angle (ascension droite ou déclinaison) par pixel que 1’on convertit en pas/pix

pour comparer aux données GRAVITY.

2.2 Processus d’émission : le rayonnement synchrotron
2.2.1 Formules générales

Pour toute la suite de cette these, sauf indication contraire, on considere un rayonnement
d’origine synchrotron. Les expressions de cette partie seront exprimées dans le systeme d’unité
CGS (voir Annexe B pour la conversion en unité SI). Ce rayonnement est un cas particulier du
rayonnement bremsstrahlung qui décrit le rayonnement issu d’une particule chargée subissant

6

une accélération. Dans le cas du synchrotron, il s’agit la plupart du temps d’électrons® (ou

positrons) subissant une accélération due a la présence d’un champ magnétique comme illustré

5. Jusqu’a présent seule I’astrométrie des sursauts de Sgr A* observée par GRAVITY a été ajustée.
6. Le rayonnement émis étant inversement proportionnel a la masse de la particule au carré, le rayonnement
d’un proton est donc ~ 20007 fois plus faible que celui d’un électron dans les mémes conditions.
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FI1GURE 5.4 — llustration de la trajectoire hélicoidale d’un électron autour d’une ligne de champ
magnétique. Crédit : [Rybicki, 1986]

dans la Fig. 5.4. La quantité infinitésimale d’énergie dE émise par un électron (ou positron ’) de
charge e durant l'intervalle de temps dt dans 'angle solide df) autour de la direction d’émission

k s’exprime grace a la formule de Larmor qui, dans le cas non relativiste, s’écrit [Rybicki, 1986]

dE €%d?
22 %% gn?e 5.6
dQdt ~ dnd o (5:6)

avec a’ 'accélération subie par ’électron dans son référentiel propre a I'instant ¢° et © I'angle
_kd

&[] llal]

nement appelé rayonnement cyclotron (car vitesse non relativiste ?) n’est pas isotrope et dépend

entre cette derniere et la direction de ’émission (© = ). On constate ainsi que ce rayon-
fortement de la direction de propagation via sin? ©. On con<ns1:XMLFault xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat"><ns1:faultstring xmlns:ns1="http://cxf.apache.org/bindings/xformat">java.lang.OutOfMemoryError: Java heap space</ns1:faultstring></ns1:XMLFault>