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Résumé en Français
La Voie Lactée, comme a priori toutes les galaxies structurées, abrite en son cœur un trou

noir supermassif, dŠenviron 4,3 millions de masses solaires, nommé Sagittarius A* (Sgr A*).

Sa taille, liée à sa masse, et sa proximité dŠenviron 8,3 kpc, en font le trou noir avec la plus

grande taille angulaire dans le ciel (∼ 20 µas), ce qui fait de Sgr A* la cible dŠétudes idéales

de ce genre dŠobjets. Les trous noirs sont les objets les plus compacts de lŠUnivers, avec un

champ gravitationnel extrême 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

dŠobservations à différentes longueurs dŠondes (radio, infrarouge, rayons X). Le suivi en infra-

rouge proche (NIR) des orbites des étoiles-S contenues dans la seconde dŠangle 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 Ćux émis par le Ćot dŠaccrétion, avec des sursauts dont le Ćux

peut atteindre jusquŠà ∼100 fois le Ćux médian. LŠavènement de lŠoptique adaptative et de

lŠinterférométrie optique, notamment avec les quatre grands télescopes du VLTI et lŠinstrument

GRAVITY, ont permis de mettre en évidence un mouvement orbital de lŠorigine de trois sursauts

observés en 2018.

De nombreux modèles ont été envisagés pour expliquer les sursauts de Sgr A*, mais lŠobserva-

tion dŠun mouvement orbital a fortement contraint ces modèles. Parmi eux, le modèle analytique

de point chaud est largement utilisé avec différents degrés de complexité et dŠhypothèses. En

parallèle du développement des modèles analytiques, de nombreuses simulations dŠaccrétion au-

tour de trous noirs ont été réalisées avec un intérêt particulier pour le phénomène de reconnexion

magnétique qui apparaît comme un scénario plausible pour expliquer lŠorigine des sursauts de

Sgr A*.

Dans cette thèse, nous étudions différents modèles pour les sursauts de Sgr A* à lŠaide du

code de tracé de rayons Gyoto, allant dŠun modèle analytique de point chaud avec une varia-

bilité intrinsèque à un modèle semi-analytique basé sur la reconnexion magnétique. Le premier

modèle est très utile pour comprendre les effets de la Relativité (Restreinte et Générale) sur les

observables (astrométries et courbes de lumière), ainsi que lŠinĆuence de la variabilité intrinsèque

sur celles-ci. Le second modèle est motivé par un phénomène physique particulier, la reconnexion

magnétique, et est construit à partir des résultats des simulations numériques. Dans ce modèle,

la vitesse azimutale du point chaud est libre dŠêtre super-Képlérienne, en raison de lŠentraîne-

ment du site de reconnexion par les lignes de champ magnétique. Cette propriété permet de

répondre à une contrainte observationnelle des sursauts de 2018 observés par GRAVITY que les

modèles précédents ne parvenaient pas à expliquer. De plus, nous étudions également lŠimpact

de la modélisation de lŠétat quiescent combiné aux sursauts sur les observables. La contribution

de celui-ci dans les calculs dŠastrométrie se traduit par un décalage entre la position du trou

noir et le centre de lŠorbite 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 lumière, 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 modèle basé sur la reconnexion magnétique montre des résultats très encourageants et

peut être encore amélioré pour prendre en compte la polarisation, ainsi que les propriétés multi-

longueurs dŠonde des sursauts de Sgr A*.

Mots clés : Transfert radiatif ; Phénomènes 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 (∼ 20µas), 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

Ąeld 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 signiĄcant variability in the emitted Ćux from the accretion Ćow, with

Ćares that can reach up to ∼100 times the median Ćux. 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 Ćares observed in 2018.

Numerous models have been proposed to explain the Ćares 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 Ćares of Sgr A*.

In this thesis, we study different models for the Ćares 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 Ąrst model is very useful for understanding the

effects of Relativity (Special and General) on observables (astrometry and light curves), as

well as the inĆuence of intrinsic variability on them. The second model is motivated by a

speciĄc 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 Ąeld lines. This

property aswer to an observational constraint of the 2018 Ćares observed by GRAVITY that

previous models failed to explain. Additionally, we also study the impact of modeling the

quiescent state combined with the Ćares 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

spotŠs apparent orbit, which is another conclusion from the observations of the 2018 Ćares.

In addition to astrometry and light curves, GRAVITY has measured the polarization of

the 2018 Ćares. 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 Ćares of

Sgr A*.

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

Les phénomènes physiques peuvent être décrits par le biais de quatre interactions fondamen-

tales, les forces nucléaires forte et faible, lŠélectromagnétisme et la gravité. Si le modèle standard

arrive à bien décrire les trois premières, la meilleure théorie pour décrire la gravitation à lŠheure

actuelle est la relativité générale (RG) introduite par Albert Einstein en 1915. Dans cette théorie,

la gravitation nŠest plus une force, mais la conséquence de la courbure de lŠespace-temps par un

objet massif. Elle a rapidement été confrontée avec succès à des observations telles que lŠanoma-

lie de lŠavance du périhélie de Mercure autour du Soleil, cŠest-à-dire le changement dŠorientation

de lŠellipse dans son plan orbital, ainsi que la déviation par le Soleil de la lumière provenant

dŠétoiles dŠarrière-plan observées lors dŠéclipses. Cette théorie a été développée et testée depuis

plus dŠun siècle par des expériences de plus en plus poussées, de lŠéchelle du système solaire à

celle de la cosmologie, sans jamais échouer.

Alors que la relativité générale est bien vériĄée dans le régime des champs gravitationnels

faibles, elle nŠest pas aussi bien contrainte dans les champs gravitationnels forts, comme aux

abords des trous noirs (black hole en anglais, BH). Même si la métrique des trous noirs de

Schwarzschild (sans rotation) était la première solution exacte des équations dŠEinstein trouvée

par Karl Schwarzschild en 1915, quelques mois après la publication de la RG, lŠobservation et la

preuve de lŠexistence de ces objets sont assez récentes. En effet, en raison de leur nature "sombre",

leur détection/observation nŠest possible que par lŠémission de la matière environnante accrétée

par le trou noir ou par leur inĆuence gravitationnelle. Cette dernière offre un bon moyen de

contraindre la RG sans incertitudes astrophysiques à travers les effets de lentille gravitationnelle

ou de précession orbitale, mais le premier est très rare, car il demande un alignement très précis,

le second, plus commun, notamment au centre de la Voie Lactée (voir Chapitre 1), contraint les

effets à grandes distances. Au contraire, lŠétude de la matière environnant les trous noirs permet

de sonder la RG aux abords de lŠhorizon des événements, mais dépend de nombreux phénomènes

physiques de cette même matière en champ fort.

LŠobservation de Ćux dŠaccrétion autour des trous noirs est plus facile que dŠobserver lŠin-

Ćuence gravitationnelle de ces derniers grâce 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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Chapitre Introduction

LŠéchelle de temps dynamique du Ćux dŠaccrétion dépend de la masse du trou noir, allant de

quelques millisecondes ou moins pour les trous noirs de masse stellaire à quelques jours ou se-

maines pour les SMBH comme M87* ou les AGN rendant lŠétude de certains phénomènes plus

ou moins complexe. LŠéchelle de temps dynamique de Sagittarius A* (Sgr A*), le SMBH au

centre de notre galaxie qui est de lŠordre de quelques dizaines de secondes, et sa proximité (voir

Chapitre 1) en font un candidat idéal pour lŠétude de la physique des trous noirs.

Cette thèse se concentre sur la physique dŠaccrétion de Sagittarius A* et plus particulièrement

sur ses éruptions tant du point de vue observationnel que théorique.
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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 matière et dŠétoiles de notre galaxie

croît au fur et à mesure que lŠon se rapproche de son centre. Alors que la densité dŠétoiles au

voisinage du Soleil est de lŠordre de 0,2 étoile par parsec cube, celle du centre galactique est

estimée à 10 millions dŠétoiles par parsec cube, dans le parsec central. De plus, le système solaire

se situant dans le plan de la galaxie à environ 8,3 kpc du centre galactique [GRAVITY Colla-

boration, 2020b], la lumière issue de ce dernier doit traverser une grande quantité de matière

interstellaire composée de gaz et de poussières et est donc fortement atténuée dans le domaine

visible, AV ≈ 30 [Scoville, 2003], comme le montre la Figure 1.1. Cependant, les longueurs

dŠondes plus grandes (infrarouges, radios) et plus courtes (rayons X durs, rayons γ) sont moins

impactées par lŠabsorption interstellaire et tracent différentes composantes (Fig. 1.2). La radio

permet dŠobserver le gaz, notamment lŠhydrogène sous forme moléculaire (115 GHz) ou atomique
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Chapitre 1. Le Centre de notre Galaxie

Figure 1.1 Ű Panorama à 360° de la sphère céleste dans le domaine visible, centrée sur le centre
de la Voie Lactée. La présence de nuages moléculaires et de poussière dans le plan de la galaxie
atténue fortement la lumière émise en arrière-plan et notamment celle du centre galactique.
Crédit : ESO/S. Brunier

(λ = 21 cm). Parmi les nombreuses fenêtres dŠobservation en radio, on retient celle à 230 GHz

utilisée par la collaboration Event Horizon Telescope (EHT, voir ci-dessous). LŠinfrarouge peut

être divisé en trois catégories, IR lointain entre 15 µm et 1 mm, IR moyen de 2,5 à 15 µm et IR

proche entre 800 nm et 2,5 µm. LŠinfrarouge lointain et moyen sont majoritairement dominés

par la poussière interstellaire, les molécules complexes et les étoiles géantes rouges. LŠinfrarouge

proche est dominé quant à lui par les étoiles géantes froides. Alors que la poussière absorbe une

grande partie du rayonnement dans le domaine visible, ce nŠest pas le cas dans lŠIR proche avec

AKs ≈ 2, 5 [Fritz, 2011], ce qui en fait une fenêtre idéale pour lŠobservation du centre galactique.

En rayon X, lŠémission étendue correspond à du gaz chaud auquel sŠajoutent des sources ponc-

tuelles [Muno, 2003] correspondant à des objets compacts (pulsars, magnétars, trous noirs, etc)

ou à des restes dŠexplosion dŠétoiles, entre autres. Comme pour le domaine visible, les rayons X

doux sont beaucoup absorbés par le milieu interstellaire, néanmoins, cŠest moins le cas pour

les rayons X durs. EnĄn, les rayons γ tracent les sources les plus énergétiques comme le pulsar

du Crabe à droite de lŠimage en rayons gamma au bas de la Fig. 1.2. LŠémission diffuse est

due, entre autres, aux collisions entre des rayons cosmiques avec les molécules dŠhydrogène du

gaz interstellaire. En plus des sources principales dans chaque gamme de longueur dŠonde 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,

jusquŠau rayon γ. Ce type de rayonnement est dŠun intérêt 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 très brillante a été détectée dans la constellation du Sagittaire

[Pawsey, 1955] et a naturellement été nommée Sagittarius A (même si la première détection

imprécise, qui est aussi la première détection dŠune source astrophysique, date de 1933 par Karl
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Figure 1.2 Ű Images à 360° du plan de la Voie Lactée à différentes longueurs dŠondes. De haut
en bas : radio (480 MHz), raie de lŠhydrogène atomique (21 cm), radio (2,4-2,7 GHz), hydrogène
moléculaire (115 GHz), composite infrarouge (12 µm en bleu, 60 µm en vert et 100 µm en rouge),
infrarouge moyen (7-11 µm), composite infrarouge proche (1,25 µm en bleu, 2,2 µm en vert et
3,5 µm en rouge), visible (0,4-0,6 µm), rayon-X doux (0,25 keV en bleu, 0,75 keV µm en vert
et 1,5 keV en rouge) et rayon γ (>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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Chapitre 1. Le Centre de notre Galaxie

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 Ąlaments traçant le champ magnétique. Des

observations ultérieures ont révélé que la région de Sagittarius A, de quelques parsecs de rayon,

soit quelques minutes dŠarc, était composée dŠun amas dense dŠétoiles, mais aussi de gaz neutre

et ionisé avec des températures très élevées (∼ 106 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 dŠun rayon

dŠenviron huit parsecs, dont on estime lŠâge à environ 10.000 ans [Maeda, 2002]. À lŠintérieur,

deux structures se dégagent : la première est un tore composé de nuages de gaz moléculaire

dense ["circum-nuclear disk" (CND)] en orbite à 1,5-4 pc [Lo, 1983], la seconde est une structure

apparaissant sous la forme dŠune spirale nommée Sagittarius A West surnommée "minispiral"

(voir panneau du milieu à droite de la Figure 1.3), composée de gaz et de poussières qui orbitent 1

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 dŠétoiles que lŠon 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 première population dŠétoiles qui se distinguent des autres est constituée dŠétoiles froides

(∼ 3500K) et vieilles (> 109 ans) de masses intermédiaires (entre 0, 5 et 4 M⊙). Ce sont ma-

joritairement des géantes rouges brûlant de lŠhélium 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]. À celles-ci sŠajoutent

quelques supergéantes rouges plus massives [Blum, 2003]. LŠensemble des quelque 6000 étoiles

observées forme un amas sphérique en rotation solide dans le même sens de rotation que la ga-

laxie [Trippe, 2008 ; Schödel, 2009]. Cette population correspond au "Nuclear star cluster" dans

le panneau du milieu à droite de la Figure 1.3.

2.2 Les étoiles jeunes et massives

La deuxième classe, composée de jeunes étoiles (≈ 6 × 106 ans) de type O-B et Wolf-rayet

(WR ; dont le vent stellaire alimente en matière lŠobjet compact Sgr A* comme le montre le

panneau du milieu à gauche de la Fig. 1.3) située dans les 25 secondes dŠarc (∼1 pc) autour

de Sagittarius A*, est regroupée via un paramètre commun, leur vitesse radiale qui suggère

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

1. LŠaspect en spirale de ces structures est un effet de projection, il sŠagit bien de gaz/poussière qui orbite le
centre de la Galaxie.
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Chapitre 1. Le Centre de notre Galaxie

vers nous alors que celles au Sud sŠéloignent. Ce mouvement est en opposition avec le sens

de rotation de la Galaxie et de la population précédente. LŠanalyse 3D du mouvement de ces

étoiles révèle des mouvements dŠensemble cohérent divisés en deux groupes. Ces deux groupes

dŠétoiles ont un mouvement assimilable à 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 déĄni, comprenant le groupe IRS 16, présente un mouvement

orbital circulaire dans le sens horaire (voir panneau du milieu à 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 lŠEst) 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 à 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 lŠamas 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 nŠapparait donc pas dans les panneaux de la Fig. 1.3.

Malgré ces différences orbitales, les propriétés physiques de ces étoiles, dont leur âge, sont assez

similaires, suggérant une formation commune et locale à partir dŠun nuage de gaz dense, mais

probablement pas issu dŠun disque simple [Nayakshin, 2006]. Le mécanisme de formation de ces

étoiles nŠest pas encore totalement résolu et est encore aujourdŠhui une question ouverte qui va

au-delà du cadre de cette thèse. Le lecteur peut se référer à [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 dŠarc qui entoure Sagittarius A*, correspondant à 0,04 pc, est peuplée dŠétoiles

massives (∼ 3, 5 − 20M⊙) majoritairement de type B, des étoiles froides ainsi que quelques

étoiles de type O [Gillessen, 2009] regroupées sous le nom dŠétoiles S (S-Stars). Ces étoiles sont

les plus proches du centre galactique et de sa source compacte connue à ce jour. Les propriétés

spectroscopiques de ces étoiles (proĄl de raies, magnitude absolue, vitesse de rotation) sont

comparables à celles des étoiles de type B dans le voisinage du Soleil [Eisenhauer, 2005]. Ainsi,

lŠâge estimé des étoiles S à partir de la durée de vie des étoiles de ce type dans la séquence

principale est compris entre 6 et 400 millions dŠannées. Il est intéressant de noter que la limite

inférieure correspond à lŠâge 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 déĄnis, la distribution du moment angulaire des étoiles S est isotrope [Ghez,

2005]. LŠanalyse du mouvement des étoiles S a permis de déterminer les paramètres orbitaux de

ces étoiles [Schödel, 2003 ; Eisenhauer, 2005 ; Ghez, 2005 ; Gillessen, 2009] montrant une grande

proportion dŠorbites très excentriques avec Sagittarius A* comme foyer commun, comme le

montre le panneau en bas à gauche de la Figure 1.3. La masse et la distance de Sagittarius A* ont

ainsi pu être estimées à partir de ces orbites à MBH = (4, 297±0.016)×106M⊙ pour une distance

de R0 = (8277±9) pc [GRAVITY Collaboration, 2022]. Il est à noter que la détermination de la
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masse, ainsi que les incertitudes, dépendent de la valeur (et incertitudes) de la distance R0. En

effet, la masse est déterminée à 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. LŠusage conjoint dŠastrométries de

précision avec GRAVITY et de spectroscopie permet de lever cette dégénérescence. Cette masse

étant contenue à lŠintérieur du périastre 2 de lŠorbite de lŠétoile S2 [GRAVITY Collaboration,

2020b] soit dans une sphère 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 dŠétude

de ces objets.

Parmi les étoiles S, lŠune dŠentre elle, lŠétoile S2, est dŠune importance particulière du fait

de sa proximité à 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], cŠest-à-dire le changement dŠorientation de lŠellipse 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 lŠobjet central à 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 lŠon peut traduire par "objets quasi-

stellaires") dans les années 1950 a tout dŠabord rendu les astronomes perplexes du fait de lŠénergie

colossale de ces objets. En effet, ces sources brillantes dans le domaine radio se situent à des

distances cosmologiques mesurées grâce à leur décalage vers le rouge. Ainsi, leur luminosité

intrinsèque peut atteindre plusieurs milliers de fois la luminosité de la Voie Lactée [Wu, 2015]. Ces

phénomènes ont été attribués à lŠaccrétion de matière par un trou noir supermassif au cœur 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 irrégulières) abrite

un trou noir supermassif en son cœur 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 cœur de la Voie Lactée, lŠhypothèse dŠun trou noir supermassif comme nature de

Sgr A* a été évoquée, mais nŠa pas fait lŠunanimité sans mesure de sa masse. La première

estimation de cette dernière 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 dŠun parsec,

dŠautres explications étaient encore possibles. La découverte des étoiles S, en particulier lŠétoile

2. Distance la plus courte entre lŠétoile 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

troisième loi de Kepler à partir des mesures de période et demi-grand axe de ces étoiles. La valeur

la plus récente utilisant cette méthode est de MBH = (4, 297±0.016)×106M⊙ pour une distance

de R0 = (8277 ± 9) pc [GRAVITY Collaboration, 2022]. Les deux valeurs sont comparables,

même si la seconde est plus précise grâce aux meilleurs moyens dŠobservation, mais elle implique

que la masse soit contenue dans une sphère dont le rayon est inférieur au péri-astre de S29, à

savoir 100 Unités Astronomiques (UA) [GRAVITY Collaboration, 2022] (correspondant à deux

fois la distance entre le Soleil et la Ceinture de Kuiper). Alors que via le théorème du Viriel la

possibilité dŠun amas stellaire très dense était encore possible, elle est totalement incompatible

avec la densité obtenue via la 3ème loi de Kepler. De plus, les observations en radio à 3,5 mm

ne permettent pas de résoudre Sgr A*, donnant ainsi une limite supérieure à sa taille de ∼ 1

UA [Shen, 2005]. Combinée à la masse mesurée, cette dernière contrainte permet de déĄnir la

densité minimale de Sgr A* à 6, 5 × 1021M⊙.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* nŠest 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 nŠémet pas ou peu de lumière) étendue

comme des résidus stellaires ou de la matière noire. La limite supérieure de la distribution de la

masse étendue (autre que le trou noir supermassif) a été évaluée par [GRAVITY Collaboration,

2022] à ≤ 3000M⊙ soit ≤ 0, 1% de MBH .

La nature exacte de lŠobjet compact est cependant encore débattue. En effet, lŠhypothèse

la plus simple pour expliquer la nature de Sgr A* est un trou noir supermassif au sens de

la RG, mais dŠautres 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 modèles par rapport au modèle standard de trou noir sont très faibles et demandent

une précision extrême, au-delà des capacités des instruments actuels. Pour le reste de cette thèse,

nous considérons lŠhypothèse la plus simple, à savoir que Sgr A* est un trou noir supermassif

au sens de la RG.

3.2 Le flot d’accrétion de Sgr A*

Par déĄnition, les trous noirs (ou leurs équivalents) nŠémettent pas (ou peu) de rayonnement.

La lumière reçue de Sgr A* provient donc exclusivement (ou en grande majorité) de son envi-

ronnement direct, à savoir son Ćot dŠaccrétion. Les Ćots dŠaccrétion autour dŠobjets compacts

(étoiles à neutrons ou trous noirs) peuvent être séparés en deux grandes catégories. La première

est déĄnie par des disques géométriquement minces et optiquement épais avec une émission très

intense [Shakura, 1973], évacuant la chaleur du Ćuide accumulée par frottement visqueux. Ce

genre de conĄguration se retrouve usuellement autour dŠétoiles à neutrons ou des trous noirs

stellaires aspirant la matière dŠun compagnon comme dans les binaires X. La seconde catégorie

regroupe les disques géométriquement épais et optiquement mince, on parle de Ćots dŠaccrétion

radiativement inefficaces (Radiatively Inefficent Accretion Flow RIAF en anglais) [Yuan, 2014].

En effet, dans cette conĄguration, la chaleur nŠest pas évacuée par le rayonnement comme pré-

12



3. La source compacte Sagittarius A*

cédemment et sŠaccumule dans le Ćuide, le faisant gonĆer comme un gâteau dans un four. La

température de ce type de Ćot dŠaccrétion peut donc être très élevée et atteindre 109−10 K. Ce

type de Ćot dŠaccrétion est plus adapté pour expliquer les Ćots de faible luminosité comme ceux

de Sgr A* et M87* ou dŠAGN à fortes luminosités.

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

3.3.1 Observations radio

La découverte de Sagittarius A* sŠest faite dans le domaine radio comme dit précédemment.

Il a fait lŠobjet de vastes campagnes dŠobservation dans ce domaine, à différentes fréquences

et utilisant différentes techniques. Bien que lŠon puisse lŠobserver avec des télescopes uniques,

le signal comprend dŠautres sources parasites dues à la taille importante du faisceau, qui est

lŠéquivalent de la Fonction d’Étalement 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 dernière ne peut pas être augmentée indéĄniment.

Pour contourner cette limitation, il faut changer de technique et faire de lŠinterférométrie (voir

les détails dans le Chapitre 2). Pour simpliĄer, au lieu de faire un télescope de, par exemple,

500 m de diamètre, on va faire plusieurs télescopes de taille plus raisonnable, mais espacés de

500 m. En combinant les signaux reçus et en les faisant interférer les uns avec les autres, on

crée un télescope dont la taille effective (pour la résolution spatiale) correspond à la distance

maximale entre ces télescopes. Ce principe peut être étendu à lŠinĄni (y compris dans lŠespace)

avec néanmoins des limitations que nous aborderons plus tard. CŠest le principe de lŠEHT qui

observe à 1,3 mm, mais à lŠéchelle de la Terre entière, à savoir un peu moins de 12 000 km. Ainsi,

lŠEHT a une résolution suffisante pour imager (encore une fois, voir les détails dans le Chapitre 2)

Sagittarius A*. LŠEHT a ainsi publié la première image de lŠombre et du disque dŠaccrétion dŠun

trou noir, tout dŠabord M87* le 10 Avril 2019 [Event Horizon Telescope Collaboration, 2019],

puis Sagittarius A* le 12 Mai 2022 [Event Horizon Telescope Collaboration, 2022a].

LŠétude de Sgr A* dans le domaine radio présente plusieurs intérêts majeurs. Le spectre

quiescent de Sgr A*, obtenu à partir dŠobservations multi-longueurs dŠonde, 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 (ν ≲ 1011 Hz),

où le plasma est optiquement épais ; et les hautes fréquences (ν ≳ 1011 Hz), où 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

γ). LŠétude 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 Ćot dŠaccrétion de

Sgr A*, ce qui a mené la collaboration EHT à créer lŠimage de la Fig. 1.4.

LŠEHT nŠest pas le seul interféromètre radio à observer Sgr A* : lŠinterféromètre ALMA

lŠobserve aussi fréquemment de manière plus régulière aĄn dŠétudier sa dynamique. En effet,

Sagittarius A* est une source variable dans le domaine radio, ce qui a grandement complexiĄé
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Chapitre 1. Le Centre de notre Galaxie

Figure 1.4 Ű Images reconstruites de Sgr A* crées par la collaboration EHT en combinant
les images obtenues par les observations de lŠEHT. LŠimage principale (haut) a été produite
en moyennant plusieurs milliers dŠimages reconstruites, en utilisant plusieurs méthodes, qui
ajustent les données observées. LŠimage moyennée montre les caractéristiques qui apparaissent
le plus et réduit les particularités peu fréquentes. Les milliers dŠimages produites ont été re-
groupées en quatre catégories présentant les mêmes caractéristiques. Les quatre images en bas
montrent lŠimage moyennée ainsi que la proportion dŠimage de chaque catégorie. Les trois pre-
mières montrent une forme dŠanneau, 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 lŠimage principale. Crédit : EHT Collaboration
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de probabilité (PDF) est

f(x) = LN(x) =
1

xσ
√

2π
exp

(

−(lnx − µ)2

2σ2

)

(1.1)

avec µM = 1, 01+0,47
−0,44, σM = 0, 39+0,15

−0,13 et µK = −1, 35+0,62
−0,60, σK = 0, 56+0,24

−0,21 pour les bandes M

(Spitzer) et K (Keck et VLT) respectivement.

Depuis 2016, lŠinstrument GRAVITY, qui utilise les quatre grands télescopes du VLT en

mode interférométrique (voir Chapitre 2 pour plus de détails), permet dŠobserver Sgr A* et

les étoiles S passant proche du trou noir avec une très grande précision. Comme il sŠagit dŠun

instrument basé sur lŠinterférométrie, les données mesurées sont des visibilités complexes et des

phases. LorsquŠil y a deux sources dans le champ de vue de lŠinstrument, on utilise un modèle

pour ajuster les visibilités et phases observées (voir Chap. 2). Parmi les paramètres du modèle,

le rapport de Ćux entre les deux sources inĆuence principalement la visibilité observée. Ainsi,

lors du passage de lŠétoile S2 proche de Sgr A* entre 2017 et 2019, connaissant la valeur du Ćux

de cette dernière, le Ćux de Sgr A* a pu être mesuré avec une grande précision. En utilisant cette

technique, [GRAVITY Collaboration, 2020b] a étudié la distribution du Ćux de Sgr A* entre 2017

et 2019. Cependant, la distribution du Ćux observé sur cette période ne correspond pas à une loi

log-normale. En effet, Sgr A* présentait plus de Ćux élevés (> 5 mJy) que la prédiction dŠune

loi log-normale (voir Figure 1.6). Cependant, les données GRAVITY peuvent être expliquées en

utilisant une loi log-normale avec une loi de puissance pour les Ćux x > xmin = 5 mJy tel que

f(x) =







LN(x) x ≤ xmin

cLN(xmin)F −α/x−α
min x > xmin

(1.2)

Ainsi, on peut déĄnir deux états pour Sgr A*, un état dit quiescent avec un Ćux faible

dont la distribution du Ćux est une loi log-normale, liée à des processus stochastiques avec une

faible variabilité de lŠordre de quelques jours voire semaines, et un état de sursaut avec un Ćux

minimal de 5 mJy avec une distribution en loi de puissance. LŠannée 2019 a encore plus marqué

cette distinction entre les deux états avec plus de Ćux élevés recensés comparés aux années

précédentes [Do, 2019 ; GRAVITY Collaboration, 2020b] (voir Figure 1.6). De plus, lŠindice

spectral des sursauts, qui est compris entre −0, 5 et 0, 5, est signiĄcativement supérieur à celui

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

3.3.3 Observations en rayons X

LŠobservation en rayons X est plus délicate, car elle nécessite des télescopes spatiaux à

cause de lŠatmosphère qui absorbe les photons de ces énergies. De plus, la technique classique

des télescopes optiques, à 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 être 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-là, on

utilise des calorimètres qui vont absorber lŠénergie du photon au fur et à mesure quŠil traverse
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3. La source compacte Sagittarius A*

Figure 1.6 Ű Distribution du Ćux dérougi de Sgr A* observé en bande K par GRAVITY avec le
meilleur ajustement dŠune loi log-normale en trait bleu. On constate que cette dernière nŠajuste
pas correctement les données pour les Ćux supérieurs à 5 mJy avec lŠécart 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

dŠincidence du rayon X. On peut ainsi connaître sa trajectoire et donc son point dŠorigine avec

une précision modérée (nettement plus faible quŠaux longueurs dŠondes plus grandes).

Sagittarius A* est aussi détectable en rayons X par les observatoires Chandra et XMM-

Newton. [Baganoff, 2003] ont été les premiers à déterminer la luminosité de lŠétat quiescent

de Sgr A* avec Chandra à 2-10 keV à L2−10keV ∼ 2, 4 × 1033 erg/s (très inférieur à la limite

dŠEddington) avec un indice spectral de -2,7. En plus dŠobserver lŠétat quiescent de Sgr A*,

Chandra et XMM-Newton observent aussi des sursauts, comme en NIR. Chaque sursaut en

rayons X est accompagné dŠun sursaut en IR, cependant, certains sursauts observés en IR nŠont

pas de contrepartie en rayons X. Chandra a permis dŠestimer la fréquence des sursauts de Sgr A*

en rayon X à 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 très compacte avec une taille angulaire de lŠordre de 20 µas

[Event Horizon Telescope Collaboration, 2022a]. La formule déĄnissant la résolution dŠun ins-

trument à partir de sa taille est :

θ =
λ

D
(2.1)

avec θ la résolution angulaire, correspondant à la largeur à mi-hauteur caractéristique de la

PSF, λ la longueur dŠonde dŠobservation et D lŠouverture du télescope. Lorsque lŠon utilise un

seul télescope, D correspond au diamètre du miroir primaire. Ainsi pour un télescope de 8m de

diamètre comme un des Unit Telescope (UT) du Very Large Telescope (VLT, ESO) à Paranal

au Chili observant à 2, 2 µm, on a une résolution angulaire de ∼ 55 mas, 3 ordres de grandeurs
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Chapitre 2. GRAVITY, un instrument pour sonder Sagittarius A*

Figure 2.1 Ű Radiotélescopes utilisés lors des campagnes dŠobservation 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 à 230

GHz (1,3 mm), à plus grande longueur dŠonde, la résolution se dégrade et atteint ∼ 33 secondes

dŠarc pour le même diamètre 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 à la résolution nécessaire

pour étudier lŠenvironnement proche de Sgr A*. Cependant, en combinant la lumière reçue 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 à la distance entre les

deux télescopes. Ainsi, la Collaboration EHT a combiné la lumière de nombreux radiotélescopes

à travers le monde entier aĄn de créer un télescope équivalent de la taille de la Terre (voir

Fig. 2.1).

La technique de lŠinterférométrie repose, comme son nom lŠindique, sur le phénomène dŠin-

terférence entre deux (ou plus) ondes nécessitant quŠelles soient cohérentes spatialement et tem-

porellement, cŠest-à-dire quŠelles proviennent dŠune même source ponctuelle et quŠelles soient

monochromatiques respectivement 1. Dans un cas dŠétude bien connu, lŠexpérience des fentes de

Young (voir Fig. 2.2), on utilise une source lumineuse unique que lŠon fait passer dans deux

fentes (ou trous) espacées aĄn de créer deux nouvelles sources. Les ondes issues de ces dernières,

qui peuvent être décrites par un nombre complexe avec une amplitude Ai et une phase Φi, vont

parcourir un chemin optique différent ∆l en fonction du point de lŠécran considéré x, positionné

1. On peut obtenir des sources ayant une cohérence spatiale ou temporelle dŠautres manières qui vont au-delà
des limites de cette thèse.
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1. LŠinterférométrie comme outil pour gagner en résolution angulaire

Figure 2.2 Ű Illustration de lŠexpérience des fentes de Young et du phénomène dŠinterférence
entre deux ondes cohérentes. Crédit : Le Pogam, Pierre. (2016).

à une distance d des fentes, et de lŠespace entre les deux fentes a tel que

∆l =
ax

d
. (2.2)

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 sŠannihilent, on dit que

leur interférence est destructive. Le caractère constructif ou destructif de la superposition des

deux ondes dépend de la différence de marche ∆l par rapport à la longueur dŠonde λ











∆l = n × λ, constructives

∆l = (2n + 1) × λ

2
, destructives

(2.3)

avec n un entier (voir Fig. 2.3). LŠimage dŠune source ponctuelle unique à travers deux fentes est

une succession de franges sombres et brillantes où lŠamplitude de lŠonde résultante A est déĄnie

en tout point comme :

A2 = A2
1 + A2

2 + 2A1A2 cos ∆Φ (2.4)

avec A1 lŠamplitude de lŠonde au niveau de la fente 1, A2 au niveau de la fente 2 et ∆Φ le

déphasage entre les deux ondes au point considéré qui vaut

∆Φ = ∆l/λ [2π]. (2.5)

LŠexpérience des fentes de Young est un cas particulier de lŠinterférométrie que lŠon peut
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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 à déterminer la corrélation entre chaque point de la source. Lorsque lŠon fait des

observations en interférométrie, on effectue une mesure dŠun point de lŠespace de Fourier appelé

plan (u,v) [Haniff, 2007a ; Haniff, 2007b] correspond à la corrélation mesurée pour une ligne de

base donnée (longueur et orientation dans le ciel). LŠaxe horizontal du plan (u,v), cŠest-à-dire

lŠaxe u dans lŠespace de Fourier, correspond à la direction Est-Ouest dans lŠespace réel, positif

vers lŠEst. LŠaxe vertical, cŠest-à-dire lŠaxe v dans lŠespace de Fourier correspond à la direction

Nord-Sud dans lŠespace réel, positif vers le Nord. Les coordonnées du point mesuré dans lŠespace

de Fourier (plan u-v) de la source dépendent de la longueur et lŠorientation de la ligne de base

ainsi que de la longueur dŠonde. On a ainsi

V(B) → V
(

B⊥
λ

)

= V(u, v). (2.10)

Cependant, la source bouge dans le ciel du fait de la rotation de la Terre, ce qui change à la

fois la longueur et lŠorientation de la ligne de base du point de vue de la source. Ainsi, si lŠon

fait plusieurs observations dŠune même source à différents temps, on mesure différents points

de lŠespace (u,v) comme illustré dans la Fig. 2.5 par les arcs. Ces derniers correspondent à des

portions dŠellipses dont le demi grand axe est parallèle à lŠaxe u et le centre est sur lŠaxe v, de

différentes couleurs, correspondant à différentes combinaisons entre les quatre grands télescopes

du VLT. On parle alors de synthèse dŠouverture.

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

Michelson) déĄni comme

V =
Fmax − Fmin

Fmax + Fmin
,

= ♣V♣,
(2.11)

où Fmin et Fmax sont les Ćux minimum et maximum resp. dans le plan u-v, et une phase φ,

déĄnie comme la position de la frange brillante par rapport à un point de référence, souvent

lŠaxe optique, déĄni comme la droite où la différence de marche est nulle et dans le plan médiateur

de la ligne de base. Ce sont ces deux quantités qui vont être mesurées et ajustées avec des modèles

(voir section 2.2). Dans le cas dŠune source unique au niveau du plan médiateur, on a F1 = F2

et donc Fmin = F (arg(γ) = π) = 0, on obtient donc V = 1 et φ = 0 puisque la frange brillante

est sur lŠaxe optique comme dans la Fig. 2.2. Lorsque la source nŠest pas sur lŠaxe optique, la

visibilité reste égale à un mais la phase sera différente de zéro. On note que ceci est vrai dans le

cas dŠune onde monochromatique, mais pas en bande large dont le traitement est plus complexe.

Le déphasage ∆Φ entre les deux ondes issues des deux ouvertures dépend de la distance a

entre ces dernières, mais aussi de longueur dŠonde λ (Eq. 2.5). Ainsi, mesurer la visibilité et

la phase à deux longueurs dŠondes différentes revient à échantillonner deux points différents de

lŠespace (u,v). Cela est clairement visible dans la Fig. 2.5 avec les traits radiaux le long des

arcs. En effet, lŠinstrument GRAVITY mesure la visibilité et la phase dans différents canaux

spectraux entre 2, 0 et 2, 4 µm.
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1.3 Reconstruction d’image

Le module au carré de la transformée de Fourier dŠun signal quelconque dans le temps est

un spectre de puissance, cŠest-à-dire la puissance par unité de fréquence. Ainsi, la transformée

de Fourier dŠun signal sinusoïdal est un Dirac à la fréquence de la sinusoïde. Dans notre cas, ce

nŠest pas un signal temporel (1D) mais un signal spatial à deux dimensions (dŠoù une surface

au lieu dŠune courbe). De manière similaire au cas du signal temporel, on parle de fréquence

spatiale pour le plan (u,v). Le théorème de Zernike-van Cittert dit que la corrélation spatiale

du champ électrique (décrite précédemment par la visibilité complexe Eq. (2.8)) est directement

reliée à la distribution spatiale dŠintensité de la source telle que

V(u, v)
V(0, 0)

=
∫∫

I(α, δ) exp(−2iπ(uα + vδ)) dαdδ
∫∫

I(α, δ) dαdδ
. (2.12)

Les courtes fréquences spatiales (u et v) correspondent aux variations à grande échelle et in-

versement, les grandes fréquences spatiales correspondent aux plus petites échelles dans le ciel.

Ainsi, si lŠon veut mesurer des détails à 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 lŠéquivalence entre un télescope unique dŠun diamètre D et un interféromètre dont la ligne

de base la plus longue est D en termes de résolution angulaire.

Lorsque que lŠon a un bon échantillonnage, cŠest-à-dire un grand nombre de points, idéalement

répartis uniformément dans lŠespace (u,v), on peut reconstruire lŠimage de la source en faisant

une transformée de Fourier inverse. Cependant, il nŠest pas possible dŠéchantillonner de manière

uniforme lŠespace (u,v) du fait de la rotation de la Terre qui forme des arcs dans lŠespace (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 à obtenir en pratique). Les images obtenues

sont donc des approximations de la réalité, construites à partir dŠun échantillonnage limité (mais

néanmoins conséquent) du plan (u,v) et basées sur de nombreuses hypothèses pour résoudre le

problème inverse et les dégénérescences. La plupart des lignes de base de la collaboration EHT

ont des longueurs de plusieurs dizaines voire milliers de kilomètres permettant dŠatteindre une

résolution suffisante pour reconstruire lŠimage de lŠombre et lŠenvironnement proche de M87

et Sgr A*. Néanmoins, le manque de courtes lignes de base (les réseaux interférométriques

comme ALMA sont utilisés comme une antenne unique) entraîne un manque dŠinformation à

grande échelle. Les images reconstruites à partir de données interférométriques sont toujours des

approximations de la réalité du fait de lŠéchantillonnage imparfait du plan (u,v).

2 Performances de GRAVITY

On a évoqué brièvement lŠinstrument GRAVITY précédemment, on rappelle ici ses caracté-

ristiques techniques ainsi que ses performances.
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mesurée est la somme de la Ągure dŠinterférence de chaque source incohérente entre elles, pon-

dérée par leurs Ćux respectifs [Waisberg, 2019] comme lŠillustrent les Fig. 2.5 et 2.8 (par le

théorème 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 à 1, mais une phase qui dépend de sa position sur le ciel.

Les quantités observées sont donc ajustées à partir de modèles analytiques qui peuvent être

composés, entre autres, dŠun nombre arbitraire de points sources 5 positionnés à des coordonnées

particulières et avec un certain rapport de Ćux par rapport à une source de référence. Ces derniers

(position et Ćux relatif) forment un ensemble de paramètres du modèle qui sont déterminés grâce

à un algorithme dŠajustement du type de lŠalgorithme python curvefit ou Markov Chain Monte

Carlo (MCMC). Il existe dŠautres paramètres comme lŠindice spectral de la source et lŠarrière-

plan qui peuvent être Ąxés aĄn de limiter le nombre de paramètres à 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 modèle en haut à gauche, et les points de données

pour chaque combinaison de télescope avec leurs incertitudes et le modèle en trait plein pour la

visibilité au carré (VIS2), et T3PHI. Le modèle utilisé est composé de deux sources ponctuelles

dont les positions issues du meilleur ajustement sont marquées dans le cadre en haut à droite

nommé Dirty Map, correspondant à la transformée de Fourier des visibilités (V2 et T3Phi),

représentées par les points bleus et rouges.

On note que lŠon nŠajuste pas toujours lŠensemble des quantités mesurées (VISAMP, VIS2,

VISPHI, T3PHI et T3AMP) comme cŠest le cas dans lŠexemple ci-dessus. En effet, si lŠinformation

qui nous intéresse est de connaître la séparation entre les sources sans se préoccuper de leur

position absolue dans le champ de vue, il nŠest pas nécessaire dŠajuster VISPhi puisquŠelle est

déĄnie par rapport à un point de référence. Dans ce cas de Ągure, seules VIS2 et T3Phi peuvent

être ajustées. Cependant, si lŠinformation de la position des étoiles dans le champ est nécessaire,

pour de lŠastrométrie à 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 très sensible à 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 dŠincertitudes

trop grandes ou de mauvaise couverture u-v, il y a un grand nombre de modèles qui peuvent

expliquer les données. Au contraire, plus les incertitudes sur les données sont faibles et meilleur

est la couverture u-v, plus le modèle nécessaire pour expliquer les données sera précis (voire com-

plexe). Cela se traduit par les barres dŠerreurs faibles sur chaque paramètre ajusté. En moyenne,

5. Dans le cas du centre galactique, pour dŠautres cibles, il existe dŠautres modèles.
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1 Notions de Relativité Générale

Cette section est inspirée par le cours de Relativité Générale dŠÉric 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 à 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 lŠélectromagnétisme, les forces nucléaires forte et faible. Ainsi, la

trajectoire dŠune particule (dans le sens général du terme) dans le vide, proche dŠun objet massif,

était déĄnie par la force gravitationnelle de ce dernier. En Relativité Générale, la gravitation

nŠest plus une force fondamentale, mais une conséquence de la géométrie de lŠespace-temps qui

est dictée par son contenu en matière ou énergie.

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

ments de la RG résumés ci-après.

1.1.1 Le principe de relativité

Ce principe, exprimé en premier lieu par Galilée, est le fondement des théories dŠEinstein

au point quŠil sera inclus dans leurs noms. Il stipule que les Lois de la physique sont invariantes

quel que soit le référentiel choisi, à condition que ce soit un référentiel inertiel, cŠest-à-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 lŠautre dans le nid de pie dŠun galion en mouvement rectiligne

à vitesse constante. Ainsi, les deux référentiels sont inertiels (en négligeant le mouvement de la

Terre, hypothèse valable si la durée de lŠexpérience est très inférieure à une année). Ces deux

personnes lâchent un boulet de canon sans vitesse initiale. Dans leur référentiel respectif, le

boulet tombe verticalement, car les lois de la physique, en lŠoccurrence, la gravitation dans cet

exemple, sŠappliquent de la même manière. Cependant, vu depuis lŠobservateur sur Terre, le

boulet lâché depuis le haut du mât du galion a une trajectoire parabolique (loi de composition

des vitesses). Par ce principe, les lois de la physique sont les mêmes partout dans lŠunivers, que

ce soit sur Terre, en laboratoire, dans une galaxie lointaine (même très lointaine) ou proche

dŠun trou noir, à condition que le référentiel soit inertiel. Une des conséquences est quŠil nŠexiste

pas de référentiel privilégié. Il est à noter cependant que ce principe nŠa pas été vériĄé et que

certaines théories en cosmologie rompent ce principe.

1.1.2 Universalité de la vitesse de la lumière

AĄn de créer la Relativité Restreinte (RR), Einstein a établi un postulat impliquant une

modiĄcation importante dŠune loi fondamentale de la mécanique, la loi de composition des

vitesses. En effet, si lŠon reprend lŠexemple ci-dessus, du point de vue de lŠobservateur sur Terre,

le boulet lâché depuis le haut du mat du galion suit une trajectoire parabolique, car à tout

instant sa vitesse est la somme vectorielle de sa vitesse verticale, déterminé par la pesanteur, et

sa vitesse horizontale déĄnie par la vitesse du référentiel inertiel dans lequel il chute, à savoir le

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

et Générale).

Ceci mène à des effets décrits par la Relativité Restreinte. AĄn de les illustrer, prenons un

observateur A quittant la galaxie de Pégase (à bord dŠun vaisseau Lantien de classe Aurore)

en direction de la Voie Lactée à 90% de la vitesse de la lumière dans le référentiel de la Terre

(environ 3 millions dŠannées-lumière de distance) ainsi quŠun observateur B immobile par rapport

à cette dernière, positionné à mi-parcours du trajet du vaisseau. A lŠinstant t0 = 0, les deux

observateurs sont confondu (même positions). LŠobservateur B émet un photon en direction de

la Terre grâce à un laser. LŠobservateur B et le vaisseau observent la propagation de ce photon

à une vitesse dŠenviron 300 000 km/s. En une seconde, dans le référentiel de lŠobservateur B,

la lumière 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 même distance,

donc ∼300.000 km, bien plus que les 30.000 km précédents, ce qui parait paradoxal. La solution

à ce problème est que le temps et lŠespace mesurés par lŠobservateur A dans le vaisseau, ne sont

pas égaux à ceux mesurés par lŠobservateur B dans leurs référentiels respectifs. Une seconde

mesurée dans le référentiel du vaisseau correspond à 2,3 secondes (voir calcul plus bas) dans

le référentiel de lŠobservateur B. CŠest la dilatation du temps en Relativité Restreinte due à la

vitesse relative entre deux référentiels inertiels. On note que la déĄnition de la seconde (et du

mètre) est la même 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, cŠest-à-dire comobile avec le phénomène mesuré). Un autre effet comparable

sŠapplique sur les longueurs qui sont, à lŠinverse du temps, contractées par rapport aux longueurs

propres mesurées dans un référentiel comobile avec le phénomène considéré. Pour déterminer le

facteur de dilatation temporelle et de contraction des longueurs, on peut calculer le facteur de

Lorentz

γ = (1 − β2)−1/2 (3.1)

avec β = v/c, v étant la vitesse du vaisseau et c la vitesse de la lumière dans le vide. Ainsi le

temps propre τ de lŠobservateur A voyageant entre Pégase et la Voie Lactée et le temps mesuré

dans le référentiel de lŠobservateur B t sont liés par

t = γτ (3.2)

et les longueurs dans le référentiel de lŠobservateur A dans le vaisseau L et dans le référentiel de

lŠobservateur B l par

l =
L

γ
. (3.3)

De manière plus générale, les équations pour passer dŠun référentiel à un autre sont regroupées

dans les transformations de Lorentz qui expriment les coordonnées (t,x,y,z) dŠun évènement dans

un référentiel Ąxe en fonction des coordonnées (t′,x′,y′,z′) du même évènement dans un référentiel
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en mouvement selon lŠaxe x⃗ du référentiel Ąxe. Elles sŠécrivent :






























ct′ = γ(ct − βx)

x′ = γ(x − βct)

y′ = y

z′ = z

(3.4)

EnĄn, un des postulats fondamentaux de la relativité (restreinte et générale) est quŠun objet

matériel de masse non nulle a une vitesse maximale asymptotique, cŠest-à-dire quŠil ne peut pas

égaler, qui est la vitesse de la lumière dans le vide. Ainsi β < 1 et γ > 1.

1.1.3 Le principe dŠéquivalence

Ce principe stipule que la masse gravitationnelle mg (celle qui apparaît dans la force gra-

vitationnelle Newtonienne F⃗g = mg g⃗) et la masse inertielle mi (celle qui apparaît à droite de

la troisième loi de Newton
∑

F⃗ = mia⃗) sont égales. Ce principe constitue en réalité le principe

dŠéquivalence faible. Ainsi deux objets soumis uniquement à la gravitation (donc dans le vide)

subiront la même accélération, cŠest-à-dire tomberont à la même vitesse et atteindront le sol en

même temps, quelles que soient leurs masses où leurs propriétés. La vériĄcation de ce principe a

été un des objectifs du programme Apollo 15 en faisant tomber un marteau et une plume sans

atmosphère. Depuis, des tests expérimentaux tentent de mesurer une différence entre ces deux

masses, ou tout du moins une limite supérieure de celle-ci. À ce jour, aucun écart de masse a

été mesuré à ∼ 10−15 près (MICROSCOPE).

Cette équivalence rend la gravitation singulière par rapport aux autres interactions fonda-

mentales, car ces dernières dépendent des propriétés internes de lŠobjet, comme la charge pour la

force électromagnétique, alors que ce nŠest pas le cas pour la gravitation. Ainsi, toutes particules

(massives ou non) subissent la gravitation, la rendant universelle.

La conséquence est quŠen présence de gravitation, il est impossible de trouver un référentiel

inertiel, déĄni comme un référentiel où une particule ne subissant aucune force 1 suivra un mou-

vement rectiligne uniforme. Cependant, le principe dŠéquivalence 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 lŠobservateur comme illustré par la Fig. 3.1. Autrement

dit, les passagers dŠun vaisseau allant vers Alpha Centauri (pour la planète Pandora comme le

Venture Star) ayant une accélération constante de 1g ressentiraient le même champ de pesanteur

que sur Terre. La combinaison de ces deux principes mène à la déĄnition moderne du Principe

d’équivalence d’Einstein, stipulant quŠil existe en tout point de lŠespace-temps un référentiel lo-

calement inertiel, celui en chute libre dans le champ de gravitation, qui peut être associé à un

espace-temps de Minkowski, cŠest-à-dire un espace-temps plat où les lois de la physique décrites

par la Relativité Restreinte sŠappliquent.

1. La gravitation nŠest pas une force en Relativité Générale.
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Figure 3.1 Ű Illustration du principe dŠéquivalence en Relativité Générale. La balle tombe vers
le sol de la même manière 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, lŠespace et le temps ne sont pas dissociés et forment

un espace-temps à quatre dimensions, une temporelle et trois spatiales. On note, dans le cas le

plus général, les coordonnées dŠun évènement M de lŠespace-temps x0, x1, x2 et x3 avec x0 la

coordonnée de genre temps et les trois autres de genre espace. Ainsi, dans le cas dŠun repère

cartésien à quatre dimensions, les coordonnées dŠun point de lŠespace-temps sont (ct, x, y, z) 2 et

dans un repère sphérique (ct, r, θ, φ).

De manière similaire à la mécanique classique où lŠon déĄnit un vecteur tridimensionnel pour

déĄnir une position, vitesse ou accélération, on déĄnit ici des quadri-vecteurs ou 4-vecteurs notés

en gras. Ces vecteurs sont déĄnis à travers une base composée de 4 quadri-vecteurs unitaires

orthogonaux (e0, e1, e2, e3), comme la base naturelle cartésienne































et = (1, 0, 0, 0)

ex = (0, 1, 0, 0)

ey = (0, 0, 1, 0)

ez = (0, 0, 0, 1)

(3.5)

Ainsi, un 4-vecteur quelconque sŠexprime de la manière suivante :

v = v0e0 + v1e1 + v2e2 + v3e3 (3.6)

avec (v0, v1, v2, v3) les coordonnées de v dans la base (e0, e1, e2, e3).

On note que les chiffres en exposant comme le 0 de v0 correspondent ici à lŠindice des

coordonnées dŠun 4-vecteur allant de 0 à 3 (et non de 1 à 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 dŠune longueur et
être homogène avec les coordonnées spatiales
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une puissance ! On écrirait dans ce cas (v0)2 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)

v =
3
∑

µ=0

vµeµ (3.7)

que lŠon simpliĄe avec la règle de sommation d’Einstein

v = vµeµ (3.8)

où la sommation sur tous les indices (ici de 0 à 3) est implicite lorsque lŠon a un indice en

haut et un indice en bas du même coté de lŠéquation. Par convention, on utilise un caractère

Grec lorsque lŠon parle de 4-vecteurs (0,1,2,3) et un caractère Latin quand on parle de vecteur

tridimensionnel (les trois dimensions de genre espace, cŠest-à-dire 1,2,3) que lŠon notera avec le

symbole de vecteur usuel (pas en gras pour différencier des 4-vecteurs).

La sommation dŠEinstein implique dŠavoir un terme avec un indice en haut et un autre avec un

indice en bas. La position de lŠindice a donc une importance cruciale et est loin dŠêtre arbitraire.

Lorsque lŠindice des coordonnées est en haut, cela signiĄe que les coordonnées sont dites contra-

variantes, cŠest-à-dire les composantes dŠun 4-vecteur. CŠest le cas des coordonnées de position,

vitesse, accélération, force, etc. À lŠinverse, lorsque lŠindice est en bas, on traite des quantités

dites covariantes, qui correspondent aux coordonnées de formes linéaires, des objets mathéma-

tiques permettant dŠassocier un nombre réel à un vecteur. On note que les vecteurs de base dŠun

système de coordonnées arbitraire eα sont des 4-vecteurs (il y a quatre 4-vecteurs) avec un in-

dice en bas pour la notation dŠEinstein. Le lien entre coordonnées contravariantes et covariantes

se fait grâce à la métrique (voir section 1.2.2). Certaines quantités sŠexpriment plus naturelle-

ment en coordonnées covariantes, quŠen coordonnées contravariantes, comme les constantes du

mouvement à 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 dŠun vecteur,

dans le cas du vecteur position, la distance entre deux points A et B. Il sŠexprime, en coordonnées

cartésiennes, tel que

A⃗B · A⃗B = (xB − xA)2 + (yB − yA)2 + (zB − zA)2. (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 embêtant pour faire de la physique. AĄn dŠobtenir un

produit scalaire invariant par changement de référentiel, on déĄnit dŠabord lŠintervalle dŠespace-
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temps inĄnitésimal ds entre deux points dŠespace-temps inĄniment proches, observés par un

observateur quelconque, qui lie les coordonnées dŠespace et de temps en une quantité invariante

(indépendante du référentiel) tel que

ds2 = −(cdt)2 + dx2 + dy2 + dz2. (3.10)

Pour se convaincre de lŠinvariance de ds2, on utilise le changement de référentiel par transformée

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

ds2 = −(cdt)2 + dx2 + dy2 + dz2

= −
(

γ(cdt′ + βdx′)
)2 +

(

γ(dx′ + βcdt′)
)2 + dy′2 + dz′2

= γ2
(

−c2dt′2 − β2dx′2 − 2βcdt′dx′ + dx′2 + β2c2dt′2 + 2βcdt′dx′
)

+ dy′2 + dz′2

= γ2
(

1 − β2
) (

−c2dt′2 + dx′2
)

+ dy′2 + dz′2

= −c2dt′2 + dx′2 + dy′2 + dz′2.

(3.11)

ds2 est donc bien invariant par changement de référentiel.

Soient deux points dŠespace-temps A et B de coordonnées (tA, xA, yA, zA) et (tB, xB, yB, zB)

respectivement. On déĄnit le vecteur AB = (c(tB − tA), xB −xA, yB −yA, zB −zA) et la distance

au carré entre A et B via le produit scalaire de la manière suivante :

AB · AB = −c2(tB − tA)2 + (xB − xA)2 + (yB − yA)2 + (zB − zA)2. (3.12)

De manière similaire à lŠintervalle dŠespace-temps, le produit scalaire, tel que déĄni dans lŠEq. (3.12),

entre deux 4-vecteurs u et v sŠécrivant

u · v = −u0v0 + u1v1 + u2v2 + u3v3 (3.13)

est invariant par changement de référentiel. On a donc déĄni un produit scalaire permettant de

déĄnir une longueur invariante par changement de référentiel, ce qui est nécessaire pour faire de

la physique.

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

(eα), le produit scalaire sŠécrit

u · v =
(

u0e0 + u1e1 + u2e2 + u3e3

)

·
(

v0e0 + v1e1 + v2e2 + v3e3

)

·

= uαvβ eα · eβ .
(3.14)

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

sommation, car les deux indices α et β sont présents en haut et en bas. Par identiĄcation avec
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lŠEq. (3.13), on en déduit les propriétés suivantes pour les vecteurs de base (eα) :

e0 · e0 = −1,

ei · ei = 1,

eα · eβ = 0, pour α ̸= β

(3.15)

LŠensemble des produits scalaires des vecteurs de base tel que déĄni ci-dessus forment la métrique

de notre espace-temps sous la forme dŠun tenseur.

DéĄnition. 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 être représentés par des "tableaux" de leur dimension (0 pour un scalaire, 1 pour

un vecteur, 2 pour une matrice, etc.) en choisissant une base spéciĄque. LorsquŠon change de

base, leur représentation change aussi. Par exemple, les coordonnées dŠun point vont changer

si on les exprime en coordonnées cartésiennes ou sphériques. Les tenseurs ont deux opérations

importantes, à 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

dŠordre 1). Les tenseurs sont donc la généralisation, indépendante du choix de base, de quantités

usuelles comme les scalaires, vecteurs et matrices.

DéĄnition. 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 à un système 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

première étant généralement utilisée en Relativité Générale et la seconde en Relativité Restreinte.

Pour toute la suite de cette thèse, on utilisera la plus répandue en RG, à savoir la première

(−, +, +, +).

Dans le cas précédent dŠun espace-temps plat, le tenseur métrique dit de Minkowski, souvent

noté ηµν , sŠexprime de la manière suivante dans la base (eµ) :

g(eµ, eν) = gµν =















−1 0 0 0

0 1 0 0

0 0 1 0

0 0 0 1















= ηµν . (3.16)

3. Dit autrement, un tenseur est un objet "abstrait" à lŠimage dŠun épouvantar dont on ne connaît pas la forme
réelle. Ce nŠest que lorsquŠon utilise un système de coordonnées (un humain se présente devant lŠépouvantar) quŠil
se matérialise en quelque chose de concret (tangible).
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On retrouve la déĄnition de lŠintervalle dŠespace-temps temps à partir de la métrique via

ds2 = ηµνdxµdxν = −(cdt)2 + dx2 + dy2 + dz2. (3.17)

Comme le précise la déĄnition, la fonction principale du tenseur métrique g est de déĄnir

le produit scalaire de deux 4-vecteurs u et v. Ainsi, le produit scalaire peut se réécrire de la

manière suivante

u · v = g(u, v) = gµνuµvν , (3.18)

et la norme au carré dŠun 4-vecteur v est

♣v♣2 = v · v = gµνvµvν . (3.19)

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

dente appelée métrique inverse et déĄnie comme suit

gµρgρν = δµ
ν , (3.20)

δµ
ν étant le symbole de Kronecker qui vaut un lorsque µ = ν et zéro sinon. Ces deux tenseurs sont

très utiles pour monter ou descendre des indices dŠun 4-vecteur. En effet, grâce à la règle de som-

mation de la notation dŠEinstein, pour un 4-vecteur quelconque v, le lien entre ses composantes

covariantes et contravariantes est fait par les tenseurs métriques tels que

vα = gαβvβ (3.21)

et réciproquement

vα = gαβvβ. (3.22)

1.2.3 ClassiĄcation des 4-vecteurs et cônes de lumière

Contrairement au cas 3D où le produit scalaire dŠun vecteur avec lui-même, est déĄni positif

ou nul, en Relativité Générale, la norme dŠun vecteur v peut avoir nŠimporte quel signe à cause

de la signature de la métrique (−, +, +, +). Les vecteurs sont regroupés en trois catégories selon

la valeur de leur norme :

Ů du genre temps si et seulement si v · v < 0 ;

Ů du genre espace si et seulement si v · v > 0 ;

Ů du genre lumière si et seulement si v · v = 0 aussi appelé vecteur isotrope.

Dans le cas dŠun vecteur position entre deux points de lŠespace-temps (qui correspond à un

intervalle dŠespace-temps ∆s), si ce vecteur est de genre temps, cela signiĄe que la distance

séparant les deux points est inférieure à la distance parcourue par la lumière sur lŠintervalle

de temps. Ainsi, il peut y avoir un lien de causalité entre ces deux points dŠespace-temps. À

lŠinverse, sŠil est de genre espace, alors la distance entre les deux points est supérieure à la

distance parcourue par la lumière sur lŠintervalle de temps. Il ne peut donc pas y avoir de lien
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Figure 3.2 Ű Cône isotrope de la métrique g en un point de lŠespace-temps. Crédit : Cours RG
Éric Gourgoulhon 2013-2014.

de causalité entre ces deux points. Le troisième genre correspond donc à la distance (spatiale)

parcourue par un photon (pour être plus exact une particule de masse nulle) en un certain temps

dans le référentiel considéré (autre que le référentiel propre du photon 4), dŠoù son appellation.

Par exemple, la 4-vitesse qui sŠexprime

u = uαeα = u0e0 + u1e1 + u2e2 + u3e3 (3.23)

est déĄnie de telle sorte que u · u = −1 via le produit scalaire, ce qui en fait un vecteur de

genre temps. Contrairement à la vitesse ń ordinaire ż, la 4-vitesse dŠune particule matérielle

est déĄnie sans référence à un observateur ou à un référentiel. Il sŠagit dŠune quantité absolue,

qui ne dépend que de la particule considérée. Ainsi, tout nŠest pas relatif dans la théorie de la

relativité...

On peut ainsi créer une représentation graphique de ces genres de vecteurs pour un point de

lŠespace-temps via les cônes de lumière (voir Ągure 3.2). Dans cette représentation, on remplace

une dimension dŠespace par la dimension temporelle (ici la dimension verticale). On appelle cône

de lumière la limite de causalité entre le point dŠorigine de lŠespace-temps considéré (sommet

du cône) et le reste des points de lŠespace-temps. Cela correspond à lŠensemble des points pour

lesquels lŠintervalle dŠespace-temps est nul, donc à des vecteurs de genre lumière. Dans un cas à

deux dimensions, une spatiale et une temporelle, les vecteurs de genre lumière ont pour origine

le point dŠespace-temps considéré et sont colinéaires à une des deux droites dont la pente est

±c. Le cône de lumière est la représentation à trois dimensions de ces droites (par symétrie de

révolution). Les vecteurs de genre temps sont à lŠintérieur du cône et ceux de genre espace sont

à lŠextérieur. De plus, comme on a la dimension temporelle qui est représentée par lŠaxe vertical,

on peut déĄnir le passé et le futur du point dŠespace-temps considéré et donc lŠorientation

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

4. La notion de temps nŠest pas déĄnie pour un photon puisque lŠon a ∆s = 0
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du référentiel, car construite uniquement à partir du tenseur métrique. CŠest une conséquence

directe du postulat de lŠuniversalité de la vitesse de la lumière.

1.3 L’équation d’Einstein

LŠéquation fondamentale de la Relativité Générale appelée lŠéquation dŠEinstein est lŠéqua-

tion tensorielle reliant la géométrie de lŠespace-temps au contenu en matière et énergie de ce

dernier. Elle sŠécrit de la manière suivante avec la notation dŠEinstein :

Rµν − 1
2

gµνR =
8πG
c4

Tµν (3.24)

avec Rµν le tenseur de Ricci (symétrique) qui exprime la déformation de lŠespace-temps, gµν

le tenseur métrique (voir 1.2.2), R la courbure scalaire qui est la trace du tenseur de Ricci

par rapport à gµν et Tµν le tenseur énergie-impulsion qui représente la répartition de masse et

dŠénergie dans lŠespace-temps.

Il sŠagit ici dŠune équation non-linéaire faisant intervenir gµν et ses dérivées, qui peut être

décomposée en 6 équations indépendantes. De plus, le tenseur de Ricci Rµν , et donc la courbure

scalaire R, dépendent de la métrique gµν . Un terme supplémentaire peut être ajouté dans le

membre de gauche de cette équation dans le cas de la cosmologie, à savoir Λgµν avec Λ la

constante cosmologique qui correspond à lŠénergie du vide ou énergie noire.

On peut encore compacter lŠéquation (3.24) en déĄnissant le tenseur dŠEinstein

Gµν = Rµν − 1
2

gµνR, (3.25)

en prenant Λ = 0, en utilisant le système dŠunité géométrique où G = c = 1, ce qui donne

Gµν = 8πTµν . (3.26)

Cette équation montre bien le lien entre le contenu en matière/énergie à droite et la géométrie

de lŠespace-temps à gauche. Cette dernière est donc exprimée par le tenseur métrique qui est

donc le tenseur le plus important de la Relativité Générale.

1.4 Équation des géodésiques

DéĄnition. En géométrie, une géodésique en espace-temps courbe généralise la ligne droite en

espace-temps plat. Elle correspond à une distance minimale (il peut en exister plusieurs) entre

deux 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 dŠun point de vue "extérieur" (en

espace plat) sera une courbe. CŠest là tout le principe de la Relativité Générale, le mouvement

de la Terre dans lŠespace-temps du système solaire, qui peut être approximé par la métrique de

Schwarzschild (voir plus de détails dans la partie 1.5.1), est circulaire (on néglige lŠexcentricité
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Générale dŠÉric Gourgoulhon, on obtient lŠéquation des géodésiques générales pour un paramètre

quelconque λ

Ẍα + Γα
µνẊµẊν = κ(λ)Ẋα, (3.32)

avec

Γβ
µν =

1
2

gβσ(∂µgσν + ∂νgµσ − ∂σgνµ) (3.33)

les symboles de Christoffel qui ne dépendent que de la métrique et du système 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 à des erreurs) car la

métrique est symétrique et contient beaucoup de termes nuls.

En choisissant judicieusement le paramètre λ, selon si lŠon considère des vecteurs de genre

temps en utilisant le temps propre τ (resp. de genre lumière en utilisant un paramètre dit affine),

et en déĄnissant des conditions initiales, on peut donc résoudre ce système dŠéquations diffé-

rentielles du second ordre et ainsi déĄnir la trajectoire dŠune particule massive (resp. de masse

nulle) dans notre espace-temps. LŠEq. (3.32) est lŠéquivalent 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 systèmes faisant appel à la gra-

vitation, y compris pour le bon fonctionnement des satellites GPS autour de la Terre, elle est

particulièrement nécessaire pour décrire lŠespace-temps dans un champ gravitationnel fort. CŠest

le cas pour des objets compacts comme les étoiles à neutrons, les naines blanches et les trous

noirs. On déĄnit la compacité dŠun objet comme

Ξ =
GM

Rc2
(3.34)

où M et R sont resp. la masse et le rayon de lŠobjet. On peut ainsi comparer la compacité

dŠune planète comme la Terre au Soleil, à une étoile à neutrons et un trou noir dŠune masse

solaire (Table 3.1), le rayon que lŠon utilise pour le trou noir étant son horizon des évènements

(voir 1.5.1).

Objet Masse Rayon Ξ
Terre 6 × 1024 kg 6.378 km 7 × 10−10

Soleil 2 × 1030 kg = 1M⊙ 700.000 km 5 × 10−6

Naine blanche 1M⊙ 6.000 km 5 × 10−4

Étoile à neutrons 1, 4M⊙ 30 km 0, 15
Trou noir de Schwarzschild 2M⊙ ∼ 6 km 0, 5

Table 3.1 Ű Comparaison de la compacité de plusieurs objets astrophysiques.

Pour cette thèse, nous nous intéressons aux trous noirs. Il en existe trois types, classés selon

leur masse. Les trous noirs dits stellaires ont une masse comparable à celle des étoiles avec un

minimum de ∼ 2 − 3 M⊙ et sont le résultat de lŠeffondrement gravitationnel dŠétoiles massives
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(ayant une masse initiale dŠau moins 8 M⊙). La seconde classe de trou noir regroupe les trous

noirs dits supermassifs. Comme le nom lŠindique, la masse de ces trous noirs est très grande

comparée à 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 irrégulières, a un trou noir supermassif en son cœur. Ainsi, lors de la fusion de deux

galaxies, les deux trous noirs vont aussi fusionner pour en former un plus massif. La dernière

classe est le chaînon manquant entre ces deux extrêmes. 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 première détection de la coalescence de deux trou noirs stellaires a eu lieu

le 14 Septembre 2015 par le détecteur dŠondes gravitationnelles LIGO (Laser Interferometer

Gravitational-wave Observatory) qui a observé le passage dŠondes gravitationnelles (OG) dues

à la coalescence de deux trous noirs de M1 = 36+5
−4 M⊙ et M2 = 29+4

−4 M⊙ donnant "naissance"

à un trou noir de Mf = 62+4
−4 M⊙, les 3+0,5

−0,5 M⊙ restant étant rayonnés sous forme dŠondes

gravitationnelles.

La compacité est à différencier de la masse volumique ρ = 3M
4πR3 . Bien que tous les trous noirs

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

ne sera pas la même 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 lŠhorizon des évènements dŠun

trou noir est proportionnel à sa masse, or la masse volumique est ∝ M/R3 soit M−2. Ainsi, les

trous noirs supermassifs ont une densité relativement faible, pouvent être comparable à celle de

lŠeau, comme Gargantua qui a une masse de 100 millions de masses solaires et donc une masse

volumique de ∼ 1.800 kg/m3 (lŠeau ayant une masse volumique de 991 kg/m3). Gargantua est

ainsi qualiĄé de "singularité douce".

De par leur côté obscur, les trous noirs sont difficiles à détecter puisquŠils nŠémettent pas de

lumière (qui nŠarriverait de toute façon pas à sŠéchapper de lŠhorizon). Il existe quatre types de

méthode détection :

• Méthode 1 : par le passage dŠondes gravitationnelles. Comme dit plus haut, lŠobser-

vation dŠondes gravitationnelles est une méthode de détection de la coalescence de trous

noirs. Cependant, ce genre dŠévènement nŠest pas exclusif aux trous noirs, il y a aussi des

coalescences dŠétoiles à neutrons dont le résultat peut être une plus grosse étoile à neutrons

ou un trou noir. Avec les instruments actuels comme LIGO, Virgo (lŠinterféromètre de Mi-

chelson Européen) ou KAGRA (lŠobservatoire dŠOG japonais), seule la fusion de trous

noirs stellaires et intermédiaires est détectable. Néanmoins, avec lŠarrivée 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].

• Méthode 2 : par effet de lentille gravitationnelle. En effet, la trajectoire des objets

matériels va être affectée par la courbure de lŠespace-temps, mais cŠest aussi le cas de la

lumière ! En 1919, lors de lŠéclipse totale du 29 Mai, Eddington mesure le décalage de

la position de plusieurs étoiles proches du disque solaire par rapport à leur position de

référence. Ce décalage est dû à la courbure de lŠespace-temps par le Soleil (voir panneau
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ou de manière matricielle

gµν =

















−
(

1 − 2GM
c2r

)

0 0 0

0 1
1− 2GM

c2r

0 0

0 0 r2 0

0 0 0 r2 sin2 θ

















(3.36)

où r est la coordonnée radiale, θ la colatitude (angle entre lŠaxe vertical et le point) et φ la

longitude. On constate que cette matrice est diagonale, sans terme croisé, car on considère une

masse statique sans rotation.

LŠobservation des termes de cette métrique montre deux singularités pour deux valeurs par-

ticulières du rayon (où un terme devient inĄni), la première est pour r = 0 qui correspond à

la singularité centrale et la seconde, qui est due au système de coordonnées (mais nŠest pas

physique), est appelée rayon de Schwarzschild

rs =
2GM

c2
= 2rg (3.37)

avec

rg =
GM

c2
. (3.38)

le rayon gravitationnelle. Le rayon de Schwarzschild déĄnit dans le cas des trous noirs, dits de

Schwarzschild, lŠhorizon des évènements. Cette métrique est valide en dehors de cette limite

(r > rs) donc en dehors de lŠhorizon des évènements.

Ainsi, pour tout objet massif sans rotation dont le rayon est supérieur ou égal à rs, on peut

utiliser cette métrique pour décrire lŠespace-temps autour de cet objet. Reprenons lŠexemple

du Soleil dont le rayon est de R⊙ ∼ 700.000 km très supérieur au rayon de Schwarzschild du

Soleil rs,⊙ ∼ 3 km. Bien que le Soleil soit en rotation, on va la négliger pour cet exemple. Par

conséquent, pour tout r > R⊙, la métrique de Schwarzschild sŠapplique. On peut ainsi déterminer

la trajectoire dŠune planète autour du Soleil en utilisant cette métrique.

Du fait de la symétrie sphérique, on peut supposer que θ0 = π
2 , φ0 = 0 et que la composante en

θ du vecteur vitesse uθ = 0. Cela correspond à une trajectoire dans le plan équatorial θ(τ) = θ0.

Même si ce nŠest pas le cas, on peut faire un changement de référentiel en utilisant des matrices

de rotation pour se ramener à ce cas. Bien que lŠon puisse déterminer la trajectoire à partir de

lŠéquation des géodésiques (3.32) de genre temps (avec λ = τ), il est plus judicieux dŠutiliser des

lois de conservations.

En effet, ξ · p est conservé tout le long de la géodésique, avec p = mcu la 4-impulsion et ξ

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 ξ(0) = c−1∂t et ξ(z) = ∂φ sont des vecteurs

de Killing (car la métrique est indépendante du temps et de lŠangle φ) que lŠon va utiliser pour

déterminer notre trajectoire à travers la conservation de

ϵ = − c

m
ξ(0) · p = −c2ξ(0) · u (3.39)

48



1. Notions de Relativité Générale

qui correspond, lorsque r ≫ rs, à lŠénergie par unité de masse et

l =
1
m

ξ(z) · p = cξ(z) · u (3.40)

qui correspond lorsque dt
dτ ≈ 1 au moment cinétique par rapport à lŠaxe z par unité de masse.

En utilisant la 4-vitesse avec le système de coordonnées et la métrique déĄnie précédemment,

ces quantités deviennent

ϵ = −c2gµν(∂0)µuν = c2
(

1 − rs

r

)

dt

dτ
, (3.41)

l = cgµν(∂0)µuν = r2 sin2 θ
dφ

dτ
. (3.42)

Ces quantités permettent de calculer les composantes u0 et u3 du 4-vecteur vitesse en fonction

du temps et des conditions initiales. On a donc pour le moment

u0 =
(

1 − rs

r

)−1 ϵ

c2

uθ = 0

uφ =
l

cr2
.

(3.43)

en utilisant sin θ = 1 puisque θ = π
2 . La dernière composante de u peut-être déterminée grâce

à sa normalisation u · u = gµµ(uµ)2 = −1 (puisque g est diagonale), ce qui donne

−
(

1 − rs

r

)−1 ϵ2

c4
+
(

1 − rs

r

)−1 (1
c

dr

dτ

)2

+
l2

c2r2
= −1 (3.44)

On en déduit, en remplaçant rs par 2GM/c2 et après quelques étapes intermédiaires

1
2

(

dr

dτ

)2

+ Veff(r) =
ϵ2 − c4

2c2
= cste (3.45)

avec

Veff(r) =
c2

2

(

−rs

r
+

l2

c2r2
− l2rs

c2r3

)

. (3.46)

LŠEq. (3.45) est lŠanalogie de la conservation de lŠénergie mécanique dans un potentiel qui ici est

un potentiel effectif, différent du potentiel Newtonien, mais similaire. On déĄnit le paramètre

sans dimension l̄ = l
crs

. Le potentiel effectif Veff(r) sŠécrit avec ce paramètre

Veff(r) =
c2

2

(

−rs

r
+ l̄2

rs

r
− l̄2

r3
s

r3

)

. (3.47)

Tout comme en mécanique classique, on cherche à déterminer les extrema de Veff en fonction
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de r qui sont déĄnis comme

dVeff

dr
=

c2rs

2r2

(

1 − 2l̄2
rs

r
+ 3l̄2

r2
s

r2

)

= 0, (3.48)

soit
(

r

rs

)2

− 2l̄2
(

r

rs

)

+ 3l̄2 = 0. (3.49)

On reconnaît ici un polynôme du second degré avec un déterminant ∆ = 4l̄4 − 4 · 3l̄2,

lŠEq. (3.49) admet des racines si et seulement si l̄2 > 3, on déĄnit donc l̄crit =
√

3 ce qui

correspond à

lcrit = 2
√

3
GM

c
. (3.50)

Ainsi pour ♣l♣ > lcrit, Veff admet un maximum et un minimum en

rmax

rs
= l̄2

(

1 −
√

1 − 3

l̄2

)

et
rmin

rs
= l̄2

(

1 +

√

1 − 3

l̄2

)

, (3.51)

rmin est donc un point dŠéquilibre correspondant à une orbite circulaire et ne dépend que de la

valeur de l qui, on le rappelle, est une constante dépendant de uϕ. Ainsi, on peut déĄnir une

vitesse orbitale Ω pour un rayon r donné correspondant à une orbite circulaire. Après plusieurs

étapes de calcul, on obtient

Ω =

√

GM

r3
. (3.52)

Cela correspond exactement à la formule Newtonienne pour une vitesse dite Képlérienne.

Pour l = lcrit, il nŠy a quŠun seul extremum en r = l̄2rs qui correspond donc au rayon minimal

pour lequel une orbite circulaire est possible, appelé rayon de la dernière orbite circulaire stable,

ISCO en anglais pour Innermost Stable Circular Orbit. Ce rayon particulier vaut

rISCO = 3 rs (3.53)

dans la métrique de Schwarzschild. On peut aussi déĄnir un rayon particulier pour les particules

sans masse, par exemple des photons, de manière similaire. On obtient dans ce cas le rayon de

la sphère de photon qui correspond à la dernière orbite circulaire, mais instable, des photons rph

rph = 1.5 rs. (3.54)

1.5.2 Métrique de Kerr

La métrique de Schwarzschild décrit un espace-temps à symétrie sphérique et statique déĄni

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

dŠun système fermé se conserve. Ainsi, lors de lŠeffondrement dŠune étoile massive en trou noir,
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Figure 3.6 Ű Illustration de la dépendance de lŠISCO qui déĄnit le bord interne du disque
dŠaccrétion par rapport au spin du trou noir (rétrograde, nul ou prograde comparé à celui du
disque). Crédits : NASA/JPL-Caltech

signe positif dans rISCO). LŠexpression est plus complexe et sŠécrit

rISCO =
rs

2

(

3 + Z2 ±
√

(3 − Z1)(3 + Z1 + 2Z2)

)

≤ 4.5rs (3.57)

avec
Z1 = 1 + 3

√

1 − a2
⋆

(

3
√

1 + a⋆ + 3
√

1 − a⋆

)

Z2 =
√

3a2
⋆ + Z2

1 .
(3.58)

La Fig. 3.5 montre lŠévolution du rayon de lŠISCO par rapport au paramètre de spin. La plupart

du temps, on considère que la matière en-dessous de lŠISCO est accrétée avec un temps court

comparé au temps dynamique en dehors de cette limite. Ainsi, dans la plupart des simulations

numériques et des modèles dŠaccrétion, le rayon de lŠISCO peut être utilisé comme bord interne

du disque (ou plus généralement du Ćot) dŠaccrétion, comme lŠillustre la Fig. 3.6.

Un effet important du spin du trou noir est lŠentraînement de lŠespace-temps et donc de la

matière dû à la rotation de lŠespace-temps le long de la composante azimutale. Ce phénomène

est appelé effet Lense-Thirring. On déĄnit la région de lŠespace-temps (proche du trou noir)

pour laquelle il est impossible pour un observateur de rester immobile par rapport à des étoiles

lointaines considérées comme Ąxes, comme lŠergorégion qui est délimitée par lŠergosphère déĄnie

comme la surface

rergo =
rs

2

(

1 +
√

1 − a2
⋆ cos2 θ

)

. (3.59)

Ainsi, lŠergosphère est confondue avec lŠhorizon des évènements au niveau des pôles et un rayon
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Figure 3.7 Ű Illustration de lŠergosphère et de lŠhorizon des évènements dŠun trou noir de Kerr.
Crédits : MesserWoland

égal à rs au niveau de lŠéquateur. On note que lŠergosphère et lŠhorizon des évènements sont

confondus partout dans le cas dŠun trou noir de Schwarzschild (a = 0). La Fig. 3.7 représente

lŠergosphère et lŠhorizon des évènements dŠun trou noir de Kerr. La particularité de lŠergosphère

est que lŠon peut extraire de lŠénergie 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-delà des limites de cette thèse (néanmoins, il sŠagit de

la meilleure source dŠénergie possible pour alimenter une civilisation).

Ces rayons caractéristiques peuvent être déterminés à partir de la métrique et de lŠéquation

des géodésiques (3.32). Dans cette thèse, on utilisera deux systèmes de coordonnées pour décrire

un trou noir de Kerr, le système de coordonnées de Boyer-Lindquist que lŠon nommera par la

suite Kerr BL et le système de Kerr-Schild.

• Métrique Kerr BL : Cette métrique utilise un système de coordonnées sphériques si-

milaire à la métrique de Schwarzschild (ct,r,θ,φ) avec, on le rappelle, G = c = 1. Bien

que surprenante au premier abord, cette convention permet de travailler avec un système

dŠunité géométrique. En effet, les distances et les temps (entre autres) sont directement

mis à lŠéchelle par la masse du trou noir M . Ainsi, plutôt que dŠutiliser des rayons ou

distances en mètres et des temps en secondes qui dépendent de la masse du trou noir que

lŠon considère, 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 nŠest quŠà

la Ąn, lorsque lŠon veut connaître le temps caractéristique en secondes dŠun phénomène

dont on connaît la valeur en unité géométrique, que lŠon fait la conversion avec les vraies

valeurs de G et c. En unités géométriques, le rayon de Schwarzschild vaut

rs = 2M = 2 rg
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avec rg = 1M (sous-entendu rg = GM/c2). Cette distance est parcourue par la lumière

en un temps tg = rg/c = 1M sous-entendu (tg = GM/c3). On note que le système de

coordonnées devient avec cette convention (t,r,θ,φ).

La métrique de Kerr en coordonnées Boyer-Lindquist sŠécrit, en prenant lŠaxe du spin

comme axe vertical servant de référence pour la colatitude θ,

ds2 = − ∆

ρ2
(dt − a sin2 θdφ)2 +

sin2 θ

ρ2

(

(r2 + a2)dφ − adt
)2

+
ρ2

∆
dr2 + ρ2dθ2 (3.60)

avec ∆ = r2 − 2Mr + a2 que lŠon nomme le discriminant et ρ = r2 + a2 cos2 θ. On note

quŠavec la convention décrite précédemment, M et a ont une dimension de longueur.

La matrice de cette métrique nŠest pas diagonale, contrairement à celle de Schwarzschild,

puisquŠil y a des termes croisés dtdφ non nuls. Ce sont ces termes qui marquent lŠentraî-

nement de lŠespace-temps le long de ∂φ du fait de la rotation (effet Lense-Thirring). Bien

que lŠutilisation dŠun système de coordonnées sphériques soit plus naturel et intuitif pour

décrire cet espace-temps, la métrique de Kerr dans ce système de coordonnées présente

une singularité mathématique (autrement dit, des inĄnis pour des valeurs spéciĄques) au

passage de lŠhorizon, limitant parfois son utilisation.

• Métrique Kerr KS : Le système de coordonnées de Kerr-Schild basé sur un système

de coordonnées cartésiennes, contrairement au système de coordonnées Kerr BL, a été

conçu pour sŠaffranchir de la singularité mathématique de lŠhorizon. Elle sŠexprime, dans

le système de coordonnées (t,x,y,z), de la manière suivante

gµν = ηµν + fkµkν (3.61)

où

f =
2Mr3

r4 + a2z2
, (3.62)

k⃗ = (kx, ky, kz) =

(

rx + ay

r2 + a2
,
ry − ax

r2 + a2
,
z

r

)

(3.63)

et k0 = 1. ηµν étant la métrique de Minkowski, k⃗ un 3-vecteur unitaire, ce qui fait que le

4-vecteur k est un vecteur nul à la fois par rapport à gµν et ηµν . Il faut aussi noter que r

nŠest pas le rayon classique, mais est déĄni par

x2 + y2

r2 + a2
+

z2

r2
= 1 (3.64)

ce qui correspond à la déĄnition 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 lŠespace-temps par un objet massif affecte la trajectoire des photons et, dans

le cas des objets compacts, en particulier les trous noirs, de manière extrême, comme on lŠa vu

avec la Fig. 3.4. Ainsi, générer des images dŠun trou noir (il sŠagit dŠun abus de langage vu que

les trous noirs nŠémettent pas de rayonnement contrairement à la matière qui les entoure) est

une tâche 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 à lŠaide dŠun

code de tracé de rayon comme Gyoto.

Prenons la situation, que lŠon nommera Scène, suivante, illustrée par la Fig. 3.8 : on veut

faire une image dŠun jet lancé par un trou noir de Kerr ayant un spin a. LŠobservateur se

situe à une distance d et à une inclinaison (par rapport à lŠaxe de spin) i. Deux directions de

propagation du photon sont possibles pour générer une (ou plusieurs) image(s), soit depuis la

source vers lŠobservateur (dans le sens du temps, forward ray-tracing en anglais), soit depuis

lŠobservateur 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 lŠavant (dans le sens du temps), on ne sait pas à lŠavance si le photon

émis atteindra lŠobservateur, les trajectoires des photons pouvant être très complexes en faisant

plusieurs tours du trou noir avant dŠatteindre lŠobservateur. Il y a donc une grande quantité de

photons qui nŠatteindront pas lŠobservateur, demandant du temps de calcul pour... rien. Il est

plus judicieux de calculer la trajectoire des photons dont on sait quŠils atteindront lŠobservateur,

mais ne sachant pas a priori sŠil y a une source sur cette trajectoire (donc dans le sens opposé

au temps).

On commence donc par déĄnir la position (x0,x1,x2,x3) dŠun écran (lŠobservateur) dans un

système de coordonnées centré sur lŠobjet compact. Ce dernier est déĄni par la métrique que

lŠon considère, qui peut être celle dŠun trou noir de Kerr ou dŠobjets plus exotiques comme des

trous de vers vers dŠautres planètes, ou encore des étoiles bosoniques. On déĄnit la position et

la dynamique de notre source de rayonnement, nommée Astrobj. AĄn de créer notre image, on

"lance" un photon (pour être plus exact un paquet de photons) depuis chaque pixel de notre

écran dont on va suivre la trajectoire jusquŠà la région dŠémission aux abords de lŠobjet compact

via lŠéquation des géodésiques. Une fois la région dŠintérêt atteinte, on détermine si la géodésique

passe par la source dŠémission (dans le cas dŠune "étoile" en orbite, on calcule sa position au

temps t du photon). Si cŠest le cas, on intègre lŠéquation du transfert radiatif le long de la partie

de la géodésique traversant la source.

Comme on intègre les géodésiques des photons dans le sens opposé du temps, il faut cor-

rectement déĄnir les conditions dŠarrêt de lŠintégration pour éviter une intégration inĄnie. On

déĄnit donc trois types de conditions dŠarrêt :

• par la métrique : la géodésique sŠapproche de lŠhorizon des évènements dŠun trou noir. En

effet, comme aucune lumière ne peut sŠen échapper, il est inutile de continuer à intégrer

la géodésique. On note que toutes les métriques nŠont pas dŠhorizon, comme les étoiles
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positivement vers lŠEst) de lŠintersection entre le plan équatorial de lŠobjet compact et le plan

de la caméra, autrement dit lŠorientation de la tête de lŠobservateur/écran dans la Fig. 3.8. Pour

Ąnir, on déĄnit le champ de vue de lŠécran que lŠon note FOV (pour field of view en anglais) en

radian (ou µas), et sa résolution avec un certain nombre de pixels npix sur les axes vertical et

horizontal (exemple 100x100 pixels)

On intègre les géodésiques des photons pour chaque pixel de la caméra, on déĄnit donc le

vecteur tangent au photon k pour chaque pixel de telle sorte que le 4-vecteur K déĄni par

k = αu + K (3.65)

avec u la 4-vitesse de lŠobservateur qui est supposée statique (ur = uθ = uφ = 0 et ut = −1) et

α = 1 une constante que lŠon impose égale à un pour normaliser la fréquence observée νobs = 1 6.

On calcule ainsi le décalage spectral dû au potentiel gravitationnel, lŠeffet Doppler relativiste

ou encore le beaming (voir Chap. 5) par rapport à cette fréquence observée normalisée que lŠon

applique à la Ąn de lŠintégration à la fréquence réelle. Cela est particulièrement pratique si lŠon

veut faire un spectre par exemple, puisquŠil suffit dŠappliquer ce facteur pour chaque fréquence

sans refaire lŠintégration, ou obtenir une carte (par pixel) du décalage spectral. K est donc un

4-vecteur dont la composante temporelle est nulle puisque kt = gttkt = 1, et dont les trois

composantes spatiales correspondent au 3-vecteur vitesse de la lumière qui est perpendiculaire

à lŠécran dans la direction de lŠobjet compact (voir Fig. 3.8). Les vecteurs N et W déĄnissent

lŠaxe vertical (direction Nord) et lŠaxe horizontal (direction Ouest) de lŠécran. 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 nŠimporte quel point de lŠespace-temps.

2.3 Intégration des géodésiques

Une fois nos conditions initiales établies, on peut remonter la trajectoire des photons en

intégrant lŠéquation des géodésiques (3.32) avec un vecteur de genre lumière. 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 dŠun photon k, déĄnie comme

kα = gαβkβ =
dxα

dλ
(3.66)

et qui satisfait

−k · k = m2 = 0, (3.67)

ce qui fait de la 4-impulsion dŠun photon un vecteur de genre lumière idéal pour lŠéquation des

géodésiques. Dans le cas de la métrique de Kerr, le calcul de la trajectoire des photons a une

solution simple et usuelle. LŠintégration se fait en conservant la masse via lŠEq. (3.67), lŠénergie

de la particule mesurée par un observateur à lŠinĄni E, la composante axiale de son moment

cinétique L (comme dans la section 1.5.1) et une quatrième constante (moins directe) que lŠon

nomme la constante de Carter Q [Carter, 1968] qui sŠexprime 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 = pφ,

Q = p2
θ + cos2 θ

(

−a2E2 +
pφ

sin2 θ

)

,

0 = gαβpαpβ .

(3.68)

Cependant, Gyoto intègre directement lŠéquation des géodésiques pour nŠimporte quel mé-

trique à partir du moment où lŠon connait les symboles de Christoffel. On peut ainsi utiliser

Gyoto pour générer des images pour une métrique dŠétoile bosonique, de champ scalaire et

même pour une binaire de trou noir (en lui fournissant les symboles de Christoffel dont il

nŠexiste 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

lŠintensité spéciĄque Iν dont lŠunité est J m−2 s−1 str−1 Hz−1 dans le système SI à la fréquence

observée νobs. LorsquŠun photon traverse un milieu matériel, lŠintensité transmise dépend de

lŠabsorption αν [m−1] et de lŠémission jν [J m−3 s−1 str−1 Hz−1] de ce milieu. On distingue ainsi

deux types de milieux selon leur transmission optique Tν = exp(−
∫

ανds) avec ds lŠélément de

longueur propre inĄnitésimale :

• milieu optiquement épais, caractérisé par une transmission nulle Tν = 0 qui correspond à

une forte absorption. LŠintensité reçue dans ce cas a été émise à la surface de la source et

marque la Ąn de lŠintégration de la géodésique ;

• milieu optiquement mince, où par opposition au cas optiquement épais, la transmission

est non nulle. Chaque élément de longueur de la source va contribuer à lŠintensité totale

reçue par lŠobservateur.

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

une partie de lŠintensité spéciĄque Iν , la variation dŠintensité spéciĄque résultante est la suivante

dIν = −ανIνds. (3.69)

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

noir ou autre, la variation dŠintensité spéciĄque liée est

dIν = jνds. (3.70)

Ainsi, la variation dŠintensité spéciĄque totale prenant en compte lŠabsorption et lŠémission,

correspondant à lŠéquation du transfert radiatif (dans le référentiel de lŠémetteur !) sŠécrit

dIν

ds
= jν − ανIν . (3.71)
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On cherche à déterminer lŠintensité spéciĄque observée et non celle émise. En effet, les effets

de la Relativité Restreinte et Générale comme lŠeffet Doppler relativiste et gravitationnel vont

affecter la fréquence du photon le long de la géodésique. Cependant, on peut déĄnir lŠintensité

spéciĄque invariante le long des géodésiques (dans le sens qui ne dépend pas du référentiel)

comme

I =
Iν

ν3
. (3.72)

On peut ainsi intégrer lŠéquation du transfert radiatif (3.71) dans le référentiel de lŠémetteur

puis calculer lŠintensité spéciĄque dans le référentiel de lŠobservateur Iν,obs grâce à lŠinvariance

précédente en connaissant le rapport de fréquence νobs/νem

Iν,obs =

(

νobs

νem

)3

Iν,em. (3.73)

DŠun point de vue numérique, pour chaque pas dŠintégration de lŠéquation des géodésiques,

et à condition que le photon soit dans la région dŠintérêt (que lŠon déĄnit pour la suite, sauf

indication contraire, comme rph < 50M), on teste si le photon se situe à lŠintérieur dŠune source

dŠémission 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

dŠaccrétion mince ou épais, ou une étoile en orbite). On détermine le rapport de fréquence (le

facteur de décalage spectral) pour ce pas dŠintégration à la position xα du photon comme

νem

νobs
= −uobj · uph (3.74)

où uobj est la 4-vitesse de lŠobjet et uph est la 4-vitesse du photon.

Puis on calcule, dans le référentiel de lŠémetteur, lŠintensité spéciĄque Iν,em pour la cellule i

(lŠindice du pas dŠintégration de la géodésique à lŠintérieur de la source, voir Fig. 3.9) avec un

incrément de distance ∆s ainsi que les coefficients dŠémission jν,em et dŠabsorption αν,em supposés

constant le long de ∆s qui dépendent des paramètres physiques du milieu et du processus

dŠémission de la manière suivante

Ii
ν,em = exp(−αν,em∆s)jν,em∆s (3.75)

et la transmission sur cet incrément de distance T i
ν,em

T i
ν,em = exp(−αν,em∆s). (3.76)

Cependant, la totalité de cette intensité émise ne va pas forcément atteindre lŠobservateur.

En effet, une partie peut être absorbée par les cellules précédentes. La contribution réelle de la

cellule i à lŠintensité totale, c-à-d lŠincrément dŠintensité spéciĄque de la cellule i est

∆Ii
ν,em = Ii

ν,em × T i
prev (3.77)
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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 après la première détection dŠun sursaut de Sagittarius A* en rayons X [Baganoff, 2001],

les sursauts de Sgr A* ont été détectés en IR [Genzel, 2003] et sont régulièrement 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 lŠétat de sursaut de lŠétat quiescent de

Sgr A* (voir Chap. 1). LŠobservation continue sur de longues périodes de Sgr A*, notamment

par Sptizer, a permis de déterminer que la fréquence dŠoccurrence des sursauts en IR est de

lŠordre de 4 ± 2 par jour [Dodds-Eden, 2009 ; Eckart, 2006a ; Yusef-Zadeh, 2006 ; GRAVITY

Collaboration, 2020a] correspondant donc à une période dŠinactivité (quiescente) de lŠordre de

∼ 6h. La durée totale des sursauts observés est, quant à elle, de lŠordre de ∼ 30 min, pouvant
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Figure 4.1 Ű Densité de Ćux en fonction du temps pour 8 époques (de 24h) dŠobservations
avec Spitzer. Les courbes grises sont les courbes de lumière construites avec chacune des images
(toutes les 6.4s), celles en noir correspondent à une moyenne de Ćux sur une minute. Crédit :
[Witzel, 2018].

aller jusquŠà 2h [Genzel, 2003 ; Meyer, 2006 ; Eckart, 2006a ; Trippe, 2007] comme le montrent

les courbes de lumière obtenues avec Sptizer dans la Fig. 4.1.

Après avoir normalisé et aligné les pics de ces courbes de lumière, [von Fellenberg, 2023] les

ont regroupés pour former un jeu de données sur lequel une analyse statistique peut être faite

(voir lŠarticle pour les détails mathématiques). À partir de ces données, ils en déduisent un proĄl

de courbe de lumière typique illustré dans la Fig. 4.2 pouvant être décrit par deux exponentielles

(croissante puis décroissante) avec des temps caractéristiques en IR τrise = 15, 3 ± 4, 2 min et

τdecay = 15, 6 ± 4, 1 min.

1.2 Observations des sursauts avec GRAVITY

1.2.1 Mesure du mouvement orbital

LŠintérêt principal de cette thèse est lŠétude des sursauts observés par GRAVITY. LŠextrême

précision astrométrique de lŠinstrument, de lŠordre de 30 − 50 µas, a permis à la collaboration

GRAVITY de détecter le mouvement de la source de Ćux autour de Sgr A* durant trois sursauts

brillants en 2018 [Gravity Collaboration, 2018]. Les astrométries de ces sursauts, cŠest-à-dire la
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Figure 4.2 Ű Formes caractéristiques des sursauts en IR et en rayons X. À gauche : segments de
données normalisées pour 25 sursauts identiĄés dans la Fig. 4.1. La ligne rouge épaisse indique la
première composante principale dérivée des données et la Ąne ligne bleue la première composante
principale dérivée des données en rayons X Chandra (voir le panneau de droite). À droite :
même chose que le panneau de gauche pour 26 sursauts en rayons X de Chandra. Crédit : [von
Fellenberg, 2023].

position en fonction du temps du centroïde du Ćux de la source, présentant un mouvement ellip-

tique, comme illustré dans la Fig. 4.3, ont été associées à lŠorbite dŠun point chaud autour du trou

noir. Le modèle utilisé par [Gravity Collaboration, 2018] pour ajuster les données est un modèle

de point chaud simple similaire à [Hamaus, 2009 ; Vincent, 2011 ; Vincent, 2014], correspondant

à lŠorbite circulaire dans le plan équatorial du trou noir dŠune sphère émettant un rayonnement

constant. Plusieurs codes de tracé de rayons ont été utilisés pour ajuster les données, à savoir

grtrans 1 [Dexter, 2016 ; Dexter, 2009] où lŠémission considérée est du rayonnement synchrotron

provenant dŠune distribution des électrons non thermiques en loi de puissance (voir Chap. 5)

[Broderick, 2006], Gyoto 2 (voir Chap 3) où la source est optiquement épaisse avec une émission

Iν(ν) = constante et NERO où lŠémission est calculée à 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 mêmes résultats, à savoir un rayon orbital r ≈ 7 ± 0, 5 rg,

donc une période orbitale de P = 40 ± 8 min pour un spin a = 0, une inclinaison i ≈ 160◦ ± 10◦

et lŠangle de position 3 de la ligne des nœuds (PALN) Ω ≈ 115◦ − 160◦ (avec une valeur de 160◦

pour le modèle de la Fig. 4.3). La forme quasi-circulaire de lŠastrométrie, et le faible contraste

dans la courbe de lumière et la polarisation nécessitent une faible inclinaison [Hamaus, 2009].

Cette contrainte a été plus tard conĄrmée par les observations radio de lŠEHT [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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(i ≤ 30◦).

Dans le modèle utilisé par [Gravity Collaboration, 2018], quel que soit le code utilisé, lŠorbite

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 modèle de

sursaut sont liées. Il en résulte, comme on peut le constater dans le panneau (d) de la Fig. 4.3,

que lŠajustement des données ne permet pas dŠajuster à la fois le rayon et la période orbitale

de manière indépendante. AĄn dŠavoir une vitesse orbitale suffisante pour correspondre aux

données, le rayon obtenu par lŠajustement est plus faible que ce que suggèrent les données. En

effet, lŠensemble des données astrométrique dans le panneau (d) de la Fig. 4.3 sont à lŠextérieur

du meilleur ajustement du modèle 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 très proche). Ainsi, les données du sursaut du 22 juillet 2018

suggèrent une vitesse orbitale super-Képlérienne. Cette propriété est très importante et est un

élément essentiel du modèle présenté dans le Chap. 6.

De plus, la position de Sgr A*, ou plus précisément la position du centre de masse dérivé à

partir de lŠorbite à long terme de lŠétoile S2, est décalé par rapport au centre de lŠorbite modélisée.

Bien que ce dernier soit dans la barre dŠerreur de 1σ sur la position de Sgr A*, pour le sursaut

du 22 juillet 2018, ce décalage nŠest pas le même pour les deux autres sursauts observés en 2018

comme lŠillustre la Fig. 4.4. Les sursauts du 27 mai et du 22 juillet semblent similaires dans leurs

orientations orbitales, tandis que le centroïde du sursaut du 28 juillet pointe largement dans la

direction opposée. Ce décalage sera aussi un élément important des modèles présentés dans les

prochains chapitres.

1.2.2 Courbe de lumière et polarisation

En plus de lŠastrométrie, GRAVITY a mesuré le Ćux des sursauts de 2018, mais celui-ci

nŠa cependant pas été ajusté par les modèles 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 signiĄcativement différente (voir courbes

cyan et noir en pointillés de la Fig. 4.5). La courbe de lumière du sursaut du 28 juillet (en

pointillés bleus) est assez différente des deux premières et présente deux pics avec néanmoins

une fenêtre dŠobservation de 60 min au lieu de 30. [GRAVITY Collaboration, 2020c] a modélisé

ces sursauts avec un modèle 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 modèle permet notamment de contraindre la taille maximale du point chaud à

Rmax ∼ 5 rg. En effet, au-delà dŠune certaine taille, la rotation différentielle va étendre fortement

le point chaud autour du trou noir. Le centroïde résultant présentera un mouvement orbital

beaucoup plus réduit, car un objet plus axisymmétrique a un centroïde plus près du centre du

champ. De plus, lŠutilisation de code de tracé de rayons permet de calculer la courbe de lumière

obtenue. Ainsi, il est possible de calculer les effets relativistes (voir Chap. 5) qui inĆuencent la

courbe de lumière observée à partir des paramètres orbitaux ajustés. Après avoir soustrait ces

effets de la courbe de lumière mesurée, [GRAVITY Collaboration, 2020c] obtiennent la courbe
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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 dŠonde des sursauts de Sgr A*.

Ces derniers étant observés en NIR, en rayons X et en radio, plusieurs campagnes dŠobservations

à ces longueurs dŠondes utilisant simultanément des télescopes terrestres et spatiaux ont été

menées. La première détection dŠun sursaut à 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 Ąn du sursaut en rayons X et NIR a

pu être estimée à ∼ 15 min. Les campagnes dŠobservation suivantes [Eckart, 2006b], avec en plus

le réseau submillimétrique SMA et le VLA (Very Large Array en anglais), ont permis dŠobserver

quatre sursauts simultanément en NIR et rayons X. Cependant, un seul de ces sursauts était

visible dans les deux domaines de longueurs dŠonde, les autres ayant été observés uniquement en

NIR. DŠune manière générale, les sursauts en rayons X ont systématiquement une contrepartie

en NIR (à condition dŠavoir des moyens dŠobservation disponibles) mais pas lŠinverse.

LŠaspect temporel entre les différentes longueurs dŠonde nŠest 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 à 4, 5 µm (IR), GRAVITY à 2, 2 µm, 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)

suggèrent une quasi-simultanéité entre le sursaut en rayons X et celui en IR avec un décalage en

temps δ4,5 µm
2−8 keV = 4, 67+4,07

−5,31 min (comme [Eckart, 2006b]) mais un décalage signiĄcatif entre le

sursaut observé en IR et celui observé en radio avec un décalage de δ334 GHz
4,5 µm = 21, 48+3,44

−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 dŠémission IR nŠest pas

observé en radio, ce qui soulève la possibilité que le délai soit la conséquence dŠun échantillonnage

incomplet de la courbe de lumière. DŠautres observations simultanées réalisées avec Spitzer et

ALMA ont des résultats similaires (voir Fig. 4.9).

Cependant, la campagne dŠobservation de 2014-2015 réalisée avec Spitzer, lŠobservatoire Keck,

Chandra et le réseau SMA montre des résultats très différents et bouscule le schéma bien établi

décrit précédemment [Fazio, 2018]. Durant cette campagne, deux sursauts ont été observés à

plusieurs longueurs dŠonde 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 dŠondes. On note que

la courbe de lumière IR est ajustée à lŠaide de deux gaussiennes, tout comme la courbe de

lumière en radio, mais avec des largeurs à mi-hauteur (FWHM) plus importantes en radio. Le

second sursaut, illustré par le panneau de droite dans la Fig. 4.10, quant à lui a été observé avec

Chandra, le Keck et SMA. Les formes des courbes de lumière IR et X sont similaires aux courbes

de lumière habituelles, mais présentent un délai signiĄcativement plus important que dans les

études précédentes de lŠordre de ∼ 38 min. De plus, la contrepartie radio est aussi intrigante,

70

https://lweb.cfa.harvard.edu/sma/
https://public.nrao.edu/telescopes/vla/


2. Propriétés multi-longueurs dŠonde

Figure 4.7 Ű Courbes de lumière multi-longueurs dŠonde de Sgr A* le 18 juillet 2019. À gauche :
Sgr A* (bleu) tel quŠobservé 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
lumière Spitzer de Sgr A* avec un binning de 60 s (noir) et un binning de cinq minutes (rouge).
À droite : Courbe de lumière Chandra 2-8 keV soustraite du bruit de fond de Sgr A* avec un
binning de cinq minutes (noir). Crédit : [Michail, 2021].

Figure 4.8 Ű Histogrammes des corrélations entre les paires de courbes de lumière à lŠaide du
package Python pyCCF [Sun, 2018]. LŠintervalle de conĄance (IC) à 95% (2σ) est indiqué. À
gauche : les corrélations entre les fréquences ALMA les plus largement séparées. Au centre :
lŠhistogramme de corrélation entre la fréquence ALMA la plus basse et la courbe de lumière
Spitzer ; la courbe de lumière ALMA atteint son maximum moins de 30 minutes après les
données Spitzer. À droite : lŠhistogramme de corrélation entre Spitzer et Chandra, où les pics
des sursauts se produisent simultanément. Crédit : [Michail, 2021].
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Figure 4.9 Ű Délais entre toutes les observations multi-longueurs dŠonde et les courbes de lu-
mière de Spitzer 4, 5 µm pour la campagne dŠobservation 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 µm) et ALMA 340 GHz. Les intervalles de conĄance à
68% sont représentés par les cases ombrées et les intervalles à 99,7% sont représentés par les Ąnes
barres dŠerreur. Comme le retard submillimétrique mesuré le 18 juillet est une limite supérieure,
le pic du sursaut nŠa pas été capturé. Crédit : [Boyce, 2022].

avec une diminution du Ćux au moment du pic dŠémission en rayons X jusquŠau moment du pic

dŠémission IR où le Ćux radio recommence à monter. Plusieurs scénarios sont évoqués concernant

la diminution radio. Dans le premier, cette diminution est associée à un sursaut radio précédent

nŠayant aucun lien avec les sursauts IR et X. Dans le second, la diminution du Ćux précédant

lŠaugmentation du sursaut est le résultat dŠun changement signiĄcatif dans le Ćot dŠaccrétion 5

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

2.2 Polarisation en radio

Bien que la campagne dŠobservation de la collaboration EHT pour imager Sgr A* ne soit pas

multi-longueurs dŠonde, la variabilité de Sgr A* a été un vrai déĄ pour produire lŠimage de la

Fig. 1.4. Durant la campagne, un sursaut en rayons X a été détecté en simultané des observations.

Les sursauts étant un phénomène transitoire pouvant potentiellement altérer la dynamique du

Ćot dŠaccrétion, la collaboration EHT a décidé dŠexclure les données de cette période pour la

construction de lŠimage de Sgr A*. Cependant, avec le réseau dŠantennes radio ALMA, le Ćux

et la polarisation radio ont pu être mesurés au moment du sursaut en rayons X [Wielgus, 2022].

La courbe de lumière et plus particulièrement les boucles de polarisation dans lŠespace Q-U

ont ainsi pu être modélisées par un point chaud ayant une conĄguration magnétique verticale,

observé à 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.
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Figure 4.10 Ű À gauche : Observations conjointes dŠun sursaut à double pic de Sgr A* le 18
juin 2014 par Spitzer/IRAC à 4, 5 µm (points bleus et ligne lissée verte, échelle en ordonnée à
gauche) et le SMA à 875 µm (points rouges, échelle en ordonnée à droite). La densité de Ćux 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 lŠéchelle de lŠordonnée de droite). La ligne bleue lissée
est lŠajustement de la courbe à deux gaussiennes aux données de 4, 5 µm. 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. À droite : Observations du 14 mai
2015 du sursaut à un seul pic de Sgr A*. Les carrés rouges montrent les données du Keck à 2,12
µm (échelle en ordonnée à droite), les triangles verts, les données du SMA à 1,32 mm (lŠéchelle
est de 500× lŠordonnée à droite, cŠest-à-dire que la densité de Ćux maximale est de ∼6 Jy), et
les points bleus, les données de Chandra à 2-8 keV (ordonnée à gauche). La courbe de lumière
des rayons X est additionnée sur des bins de 300 s, et les barres dŠerreur de Poisson sur le taux
de comptage des rayons X sont représentés par des barres dŠerreur noires. La densité de Ćux
du calibrateur SMA (NRAO 530) (∼1,4 Jy), dont lŠéchelle est la même que pour Sgr A*, est
représentée par des croix violettes. Crédit : [Fazio, 2018].
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Chap. 8.

2.3 Indices spectraux et Densité Spectrale d’Énergie

Les observations multi-longueurs dŠonde des sursauts permettent in-Ąne de déterminer leurs

densités spectrales dŠénergie (SED pour Spectral Energy Density). Cependant, les points de don-

nées sont très espacés et ne forment pas, comme pour lŠétat quiescent, un échantillon régulier.

La SED des sursauts se construit à partir des mesures de Ćux dans une bande de fréquence,

au mieux radio + NIR + rayons X, qui eux-mêmes 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] à 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 dŠenvisager deux scénarios dŠémission. 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 à lŠeffet Compton inverse, où les photons submillimétriques du rayonnement synchro-

tron (de basse énergie) extraient de lŠénergie des électrons à 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 dŠélectrons nécessaire pour du SSC est de plusieurs ordres

de grandeurs au-dessus de la densité estimée pour lŠétat quiescent de Sgr A*, favorisant ainsi le

scénario de synchrotron en loi de puissance (PLcool).
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CHAPITRE 5

Un modèle analytique simple de

Sagittarius A*
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1 Historique des modèles de sursauts

La première 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 modèles ont été évoqués aĄn
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de Sgr A* pour des périodes entre deux minutes et une heure 2. Le spectre obtenu (voir Fig. 5.1)

correspond à un spectre de type bruit rouge avec une pente pour la loi de puissance de α ≈ 2, 5.

Ce type de modèle et cette étude excluent la notion de sursauts puisque si la source des sursauts

était liée à un phénomène physique distinct de lŠétat quiescent, un pic serait observé dans

la Fig. 5.1 à la fréquence correspondant à lŠinverse de la période du sursaut qui selon [Gravity

Collaboration, 2018] est de lŠordre de 30 min-1h (2−5.10−4 Hz). Bien que les paramètres de leurs

observations permettent un critère de Nyquist compatible avec la détection de ce signal dans le

périodigramme, la faible fréquence dŠoccurrence 3 (le nombre moyen de sursauts observés, ayant

un Ćux supérieur à 5 mJy, par jour qui est de lŠordre de 4), et lŠintervalle de temps dŠobservation

par nuit, ne permettent pas de conclure de manière certaine. Une observation continue sur une

large période comprenant un nombre signiĄcatif (> 1) de potentiels sursauts, typiquement de

lŠordre 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 modèle 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 dŠaccrétion et une étoile comme décrit par [Nayakshin, 2004] et schématisé dans la

Fig. 5.2. Le scénario est le suivant : le Ćot dŠaccrétion de Sgr A* est modélisé par un disque

très étendu (Rmax > 104 rs) 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 considère quŠil

existe un groupe dŠétoiles de faibles masses (peu lumineuses) en orbite autour du trou noir dont

la trajectoire traverse le disque (à deux reprises). Lors du passage dŠune étoile à travers le disque,

lŠétoile va chauffer le gaz en créant une onde de choc. Le gaz "choqué" va donc rayonner et émettre

un sursaut en rayons X (dû principalement au choc). Lorsque lŠétoile, ou plus exactement lŠonde

de choc, est dans la zone optiquement épaisse ou derrière (par rapport à lŠobservateur), 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 dŠondes.

[Nayakshin, 2004] a estimé le nombre dŠinteractions étoile-disque par jour à ∼ 3 à partir du

proĄl 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 lŠa vu au Chap. 4, les sursauts observés à plusieurs longueurs dŠondes ont des propriétés

temporelles très variées avec, pour certains sursauts, une simultanéité entre rayons X et IR, et

dŠautres avec un délai entre ces deux longueurs dŠondes. Ce modèle dŠinteraction étoile-disque

comme origine des sursauts permet naturellement dŠexpliquer les délais (positifs ou négatifs

2. Critères de Nyquist.
3. À ne pas confondre avec la fréquence spectrale.
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Figure 5.3 Ű (Droite) Vue schématique dŠune RWI 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 10−3p0). Les Ćèches indiquent le modèle dŠécoulement près
de r0 dans un cadre mobile se déplaçant à la vitesse uφ(r0). Les vortex sont anticycloniques et
entourent des régions de hautes pressions. Des spirales à grande échelle sont également produites
en liaison avec les vortex. Crédit : [Lovelace, 2014].

orbitale Képlérienne ou sub-Keplérienne or les observations GRAVITY requièrent 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 Ćot dŠaccrétion a

un pic dŠémission dans le domaine submillimétrique (Fig. 1.5). Comme dit pour le précédent

modèle, le disque dŠaccrétion est alimenté par le vent stellaire des étoiles massives en orbite

autour du trou noir (voir panneau du milieu à gauche de la Fig.1.3). Même en état dŠéquilibre

global, un certain nombre dŠinstabilités peuvent apparaître dans le disque dŠaccrétion. On déĄnit

le proĄl de vorticité potentielle inverse L tel que

L =
k2

2ΩΣ
(5.2)

où Ω est la fréquence de rotation, Σ la densité surfacique du disque et k la fréquence épi-

cyclique. Si L admet un extremum (une bosse comme illustré Fig. 5.3), une instabilité comparable

à lŠinstabilité de Kelvin-Helmholtz, appliquée aux disques dŠaccrétion, nommée instabilité par

ondes de Rossby (RWI) en anglais, se développe en r0 le plus souvent proche de lŠISCO. Une fois

déclenchée, cette instabilité se manifeste par des spirales de surdensité et des vortex de Rossby

où la densité augmente exponentiellement. Le nombre de vortex formés m dépend des conditions

du disque [Tagger, 2006].

Dans le cas dŠun rayonnement synchrotron (voir Section 2.2 pour plus de détails), le Ćux

émis est proportionnel à la densité. Donc, dans ce type de modèle, les sursauts observés sont le

résultat de la formation de ces surdensités dans le disque.

1.4 Point chaud

Contrairement aux modèles précédents basés sur des phénomènes physiques particuliers, le

modèle dit de point chaud est, dans la grande majorité des cas, analytique. Certains modèles liés
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à un phénomène physique, comme les modèles de plasmoïdes issus de la reconnexion magnétique

(voir Chapitre 6) peuvent néanmoins être assimilés à des points chauds, car très similaires en

première approximation. Le principe de base est relativement simple, on considère 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 magnétosphère (hors du disque et

du jet sŠil existe) comme dans [Vincent, 2014] ou [Ball, 2021]. Comme il sŠagit de modèles (la

plupart du temps) agnostiques, la vitesse orbitale peut être un paramètre libre du modèle. LŠob-

jectif de ce genre de modèle est dŠajuster les observations avec un nombre limité de paramètres

libres aĄn dŠexplorer lŠespace des paramètres avec un temps de calcul raisonnable.

Les premiers modèles de point chaud ont une émission intrinsèque (dans le référentiel de

lŠémetteur) 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), lŠeffet Doppler relativiste (voir 2.3) et du processus

dŠémission (corps noir, synchrotron ou loi de puissance). Cependant, les modèles de point chaud

récents [Hamaus, 2009 ; von Fellenberg, 2023 ; Aimar, 2023] incluent une variabilité intrinsèque,

cŠest le cas du premier modèle considéré dans cette thèse, détaillé dans la section suivante.

2 Modèle de point chaud variable

2.1 Motivations physiques

Dans cette partie, on présente un modèle dit de point chaud reprenant lŠidée de base de

[Hamaus, 2009], à savoir une sphère en orbite autour du trou noir émettant du rayonnement.

Comme on lŠa vu au Chap. 4, les sursauts de Sgr A* observés par GRAVITY à 2, 2 µm présentent

un mouvement elliptique, quasi circulaire. [Gravity Collaboration, 2018] ont utilisé un modèle

de point chaud avec une émission constante, en orbite circulaire dans le plan équatorial du trou

noir, pour modéliser lŠastrométrie. LŠaspect très circulaire de lŠorbite, ainsi que lŠindépendance

de la position dans le ciel des sursauts au moment de leur maximum dŠémission, permettent

de contraindre lŠinclinaison à une valeur inférieure à 25°. En effet, à faible inclinaison, les effets

relativistes comme le beaming et lŠeffet de lentille vont moins impacter la courbe de lumière

observée (dŠun facteur inférieur à 1,5 [Gravity Collaboration, 2018]) quŠà forte inclinaison où ces

effets dominent entièrement la courbe de lumière [Hamaus, 2009] (voir Fig. 5.12). La variabilité

observée, bien quŠaffectée par les effets relativistes, est dominée par la variabilité intrinsèque. Le

temps caractéristique de refroidissement par rayonnement synchrotron tcool

tcool = 15 ×
(

B

20G

)−1,5 ( λ

2, 2µm

)0,5

min (5.3)

est de lŠordre de 15 min à 2, 2 µm, pour un champ magnétique de 20 G, qui est lŠordre de

grandeur attendu pour Sgr A*. Il est très comparable au temps caractéristique de la variabilité

des sursauts qui est de lŠordre de ∼ 20−30 min. De plus, la période de la boucle de rotation de la

81



Chapitre 5. Un modèle analytique simple de Sagittarius A*

polarisation observée est compatible avec une émission synchrotron avec un champ magnétique

poloidal (plus de détails sur la polarisation dans le Chap. 7). Ainsi, lŠétude dŠun modèle de point

chaud orbitant autour du trou noir et émettant du rayonnement synchrotron avec une variabilité

intrinsèque apparaît comme naturelle au vu des résultats de [Gravity Collaboration, 2018].

Les objectifs dŠun tel modèle sont les suivants, premièrement, améliorer le modèle de point

chaud de [Gravity Collaboration, 2018] en ajoutant une émission réaliste, le rayonnement syn-

chrotron, et en considérant une variabilité intrinsèque tout en gardant la simplicité dŠune orbite

Képlérienne dans le plan équatorial. Deuxièmement, étudier lŠimpact sur les observables, à savoir

lŠastrométrie et la courbe de lumière 5, de la variabilité intrinsèque. Pour cela, on génère grâce à

GYOTO une série dŠimages à plusieurs temps dŠobservation avec un certain nombre de pixels

N de lŠenvironnement proche de Sgr A* composées de différentes sources (dont le point chaud

qui nous intéresse ici). Pour construire la courbe de lumière, on calcule, pour chaque temps

dŠobservation tobs, le Ćux total observé comme suit

Fν(tobs) =
N
∑

j

N
∑

i

Iν(i, j, tobs) δ (5.4)

avec Iν(i, j, tobs) lŠintensité spéciĄque calculée par GYOTO au pixel (i, j) et δ = (θ/N))2 lŠélé-

ment dŠangle solide par pixel où θ est le champ de vue en radian. Les coordonnées du centroïde

de lŠimage (X(tobs),Y (tobs)) correspondant au point astrométrique au temps tobs sont calculées

de la manière suivante

X(tobs) =
N
∑

j

N
∑

i

(

i − N − 1

2

)

ζ × Iν(i, j, tobs) δ

Fν
(5.5a)

Y (tobs) =
N
∑

j

N
∑

i

(

j − N − 1

2

)

ζ × Iν(i, j, tobs) δ

Fν
(5.5b)

où ζ = θ/N est lŠangle (ascension droite ou déclinaison) par pixel que lŠon convertit en µas/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 thèse, sauf indication contraire, on considère un rayonnement

dŠorigine synchrotron. Les expressions de cette partie seront exprimées dans le système dŠunité

CGS (voir Annexe B pour la conversion en unité SI). Ce rayonnement est un cas particulier du

rayonnement bremsstrahlung qui décrit le rayonnement issu dŠune particule chargée subissant

une accélération. Dans le cas du synchrotron, il sŠagit la plupart du temps dŠélectrons 6 (ou

positrons) subissant une accélération due à la présence dŠun champ magnétique comme illustré

5. JusquŠà présent seule lŠastrométrie des sursauts de Sgr A* observée par GRAVITY a été ajustée.
6. Le rayonnement émis étant inversement proportionnel à la masse de la particule au carré, le rayonnement

dŠun proton est donc ∼ 20002 fois plus faible que celui dŠun électron dans les mêmes conditions.
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quelle source astrophysique, il y a un grand nombre dŠélectrons avec une certaine distribution de

vitesse qui, si on la suppose isotrope, se résume à une distribution à une dimension, à savoir la

vitesse que lŠon exprime le plus souvent via le facteur de Lorentz Ne(γ) = dne/dγ. Le coefficient

dŠémission synchrotron jν [erg s−1 cm−3 sr−1 Hz−1] à la fréquence ν correspond à lŠintégrale

sur toute la distribution de la puissance émise par unité de fréquence de lŠEq. (5.13) par unité

dŠangle solide dΩ et sŠécrit

jν =
dE

dtdνdV dΩ
=

√
3

4π

e3Bsin(α)

mec2

∫ ∞

0
Ne(γ)F

(

ν

νcrit

)

dγ. (5.15)

Le facteur 1/4π vient de notre hypothèse dŠune distribution isotrope de vitesse.

On déĄnit aussi le coefficient dŠabsorption synchrotron αν [cm−1] qui englobe les effets dŠab-

sorption et diffusion du rayonnement par cette même distribution dŠélectrons par [Ghisellini,

1991]

αν = −
√

3

8πmeν2

e3Bsin(α)

mec2

∫ ∞

0

Ne(γ)

γ(γ2 − 1)1/2

d

dγ

[

γ(γ2 − 1)1/2F

(

ν

νcrit

)

. (5.16)

2.2.2 Distributions classiques dŠélectrons

Il existe trois types de distributions bien déĄnies par des formules analytiques illustrées dans

la Fig. 5.9 :

• Distribution de Maxwell-Jüttner : cette distribution correspond à lŠéquivalent relati-

viste dŠune distribution de vitesse Maxwellienne en équilibre thermodynamique, donc liée

à la température. Pour la suite, on simpliĄera le nom de cette distribution en distribution

thermique. Elle sŠexprime de la manière suivante

dNe

dγ
=

Ne

Θe

γ(γ2 − 1)1/2

K2(1/Θe)
exp

(

− γ

Θe

)

(5.17)

avec Θe = kBT/mec2 la température sans dimension et K2 une fonction de Bessel modi-

Ąée du second ordre. Il est toutefois important de noter que cette distribution suppose un

équilibre thermodynamique, ce qui est le cas lorsque le plasma est collisionel, cŠest-à-dire

quŠil y a suffisamment de collisions dues à la densité pour que les particules sŠéchangent de

lŠénergie cinétique jusquŠà atteindre un équilibre. Or, beaucoup de sources astrophysiques

de rayonnement synchrotron, y compris le Ćot dŠaccrétion de Sgr A*, sont non collisio-

nelles. Il nŠy a donc, a priori, pas dŠéquilibre thermodynamique, rendant lŠutilisation de

cette distribution caduque. Cependant, sa simplicité (un seul paramètre Θe) en fait une

distribution très largement utilisée, même pour des plasmas non collisionels notamment

dans un contexte de simulation Magnéto-HydroDynamique (MHD).

• Distribution en loi de puissance (Power Law) : par opposition à la distribution

précédente, on qualiĄe cette distribution de non thermique, avec une densité qui décroit

lorsque que γ augmente en une loi de puissance. Il faut néanmoins trois paramètres pour
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construire cette distribution, lŠénergie minimale γmin
10, lŠénergie maximale γmax et lŠindice

de la loi de puissance p. La fonction de la distribution en loi de puissance sŠécrit

dNe

dγ
=

Ne(p − 1)

γ1−p
min − γ1−p

max

γ−p, pour γmin ≤ γ ≤ γmax (5.18)

et vaut zéro partout ailleurs. Ce type de distribution est motivé par les observations notam-

ment dans le vent solaire ou dans des sources très énergétiques comme les Noyaux Actifs

de Galaxie (AGN en anglais) mais aussi par des simulations de type Particule-In-Cells

(PIC) de choc et de reconnexion magnétique (voir Chap. 6).

• Distribution Kappa : cette distribution est une fusion des deux précédentes. On consi-

dère ici un coeur thermique à faible énergie et une loi de puissance à haute énergie. LŠintérêt

de ce genre de distribution est de prendre en compte à la fois une partie en équilibre ther-

modynamique (ou un mouvement dŠensemble) et une partie hors équilibre non thermique.

La distribution est construite de telle sorte quŠil nŠy ait pas de discontinuité et nécessite

deux paramètres, la température sans dimension Θe = w et un indice κ lié à lŠindice de la

loi de puissance p tel que κ = p + 1. La fonction de distribution Kappa sŠécrit

dNe

dγ
= Nγ(γ2 − 1)1/2

(

1 +
γ − 1

w κ

)−(κ+1)

(5.19)

où N est un facteur de normalisation impliquant la fonction spéciale Gamma 11 Γ(n) et

sŠexprime de la manière suivante

N(κ, w) =











Ne

(

2
πκ3w3

)1/2 Γ(κ+1)
Γ(κ−1/2) , si κw ≪ 1

Ne
(κ−2)(κ−1)

2κ2w3 , si κw ≫ 1.
(5.20)

On se limitera quasiment exclusivement au cas relativiste κw ≫ 1.

2.2.3 Formules dŠapproximations analytiques

Le calcul exact des coefficients dŠémission et dŠabsorption via les Eq. (5.15) et (5.16) respec-

tivement requièrent une double intégration en comptant celle dans lŠEq. (5.14) ce qui est très

lourd en termes de temps de calcul. Fort heureusement, [Pandya, 2016] ont dérivé des formules

approximées, valides dans certaines zones de lŠespace des paramètres, qui ne font plus appel à

aucune intégrale, pour calculer ces coefficients à partir des paramètres de la distribution (ther-

mique, loi de puissance ou kappa), de la fréquence et du champ magnétique (pris en compte

dans νcrit).

Pour chacune des trois distributions, le coefficient dŠémission synchrotron peut sŠécrire [Pan-

dya, 2016]

jν =
Nee2νcrit

c
JS

(

ν

νcrit
, α

)

, (5.21)

10. Même si lŠénergie dŠune particule est E = γmc2, on simpliĄe la formulation en confondant E et γ puisque
mc2 est une constante.

11. https://fr.wikipedia.org/wiki/Fonction_gamma
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Ainsi, une première source de variabilité évidente est lŠeffet Doppler (dans le cas relativiste).

En effet, durant une orbite autour du trou noir et selon lŠinclinaison de lŠobservateur, la vitesse

radiale du point chaud sera tantôt positive et tantôt négative selon sa phase orbitale. Il en résulte

un effet Doppler longitudinal (en vitesse radiale) périodique tantôt décalé vers le rouge et

tantôt décalé vers le bleu dont la période est la période orbitale. Il sŠexprime de la manière

suivante
νobs

νém
=

√

1 − β∥
1 + β∥

(5.24)

où β∥ = v∥/c avec v∥ la composante radiale de la vitesse par rapport à lŠobservateur 12 et peut

donc être positive ou négative selon que la source sŠéloigne ou se déplace vers lŠobservateur

respectivement.

À cela sŠajoute lŠeffet Doppler transversal qui nŠa pas dŠéquivalent en mécanique classique.

Ce décalage de fréquence est présent lorsque le mouvement de la source est orthogonal à la ligne

de visée, et est dû à la dilatation temporelle qui est liée à la norme de la vitesse de la source

dans le référentiel de lŠobservateur (voir (3.2)).

Les deux décalages spectraux précédents sont uniquement des effets de Relativité Restreinte

(mouvement dŠune source par rapport à un observateur). Il faut aussi prendre en compte le

décalage spectral gravitationnel, aussi appelé décalage dŠEinstein dû, comme précédemment,

à la dilatation temporelle de la source par rapport à lŠobservateur, générée par la métrique (et

non la vitesse de la source). Il sŠexprime de la manière suivante

νobs

νém
=

√

1 − rs

r
(5.25)

avec rs le rayon de Schwarzschild et r le rayon orbital de la source. On constate aisément que ce

rapport est strictement inférieur à un. Ainsi, la fréquence observée est toujours plus petite que

la fréquence émise 13 et ce décalage est dŠautant plus grand que le rayon orbital de la source est

proche de lŠhorizon (dans le cas dŠun trou noir sans spin).

LŠEq. (5.23) montre que les décalages spectraux précédents ont une grande importance dans

lŠintensité spéciĄque mesurée à travers la dépendance en ν3. Cependant, la dépendance spectrale

de lŠémission de la source apparaît aussi comme cruciale. En effet, pour une source spectralement

plate Iν = cste (spectre blanc), la variabilité provient uniquement du facteur ν3. Cependant, ce

genre de source est rare ou nŠexiste que localement, sur une gamme de fréquences limitée, par

exemple autour de la fréquence du maximum dŠémission. La plupart des sources ont une émission

qui dépend de la fréquence. On peut déĄnir localement un indice spectral α tel que Iν ∝ να. Cet

indice spectral est important à la fois pour la courbe de lumière, mais aussi pour lŠastrométrie

(voir Section 2.4). En effet, lorsque le point chaud se déplace en direction de lŠobservateur, on

a vu que le rayonnement est décalé vers le bleu et donc ampliĄé (Eq. 5.23). Selon le signe de

lŠindice spectral α, le Ćux observé va être encore plus ampliĄé si α < 0 (spectre bleu) ou réduit

si α < 0 (spectre rouge). On constate aisément cet effet dans les Figs 5.10 et 5.11 qui montre

12. À ne pas confondre avec la composante radiale de la vitesse dans le système de coordonnées vr.
13. En ne prenant en compte que ce décalage.
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2.4 Effets relativistes sur l’astrométrie

LŠobservable principale de GRAVITY est lŠastrométrie, on le rappelle, le suivi du centroïde du

Ćux issu de (lŠenvironnement proche de) Sgr A* puisque la source est non résolue. Les effets cités

à la section précédente ont aussi un impact sur lŠastrométrie observée. Même si lŠon considère

une seule source de rayonnement, on observe plusieurs images de cet objet. Ainsi, le centroïde

de lŠimage correspond au barycentre entre les différents ordres dŠimages pondérées par leurs Ćux

respectifs. On rappelle que les images primaire et secondaire sont fortement décalées lŠune par

rapport à lŠautre (environ une demi-orbite à faible inclinaison).

Prenons le cas où le point chaud se situe dans la zone de beaming positif, cŠest-à-dire la

zone du plan du ciel où le point chaud se déplace vers lŠobservateur, son Ćux est alors ampliĄé

(voir section 2.3). Dans ce cas, cŠest lŠimage primaire qui domine le centroïde Ąnal puisque son

Ćux est ampliĄé alors que celui de lŠimage secondaire est soit moins ampliĄé, soit au contraire

diminué. En effet, du fait de la différence de chemin parcouru par les photons, plus les effets

de dilatation temporelle gravitationnelle, le temps dŠémission de lŠimage secondaire est toujours

antérieur à celui de lŠimage primaire. Ainsi, lŠimage secondaire du point chaud correspond à

une phase antérieure de son orbite et donc un beaming différent 14. À lŠinverse, lorsque lŠimage

primaire se situe dans la zone de beaming négatif, cŠest-à-dire la zone du plan du ciel où le point

chaud sŠéloigne de lŠobservateur, le Ćux de lŠimage secondaire est quant à lui ampliĄé, car au

temps dŠémission de cette image, le point chaud sŠapproche de lŠobservateur (est à une phase

différente de son orbite).

Cependant, comme on peut le voir sur le panel de gauche de la Fig. 5.13, la taille apparente

de lŠimage secondaire est nettement plus petite que celle de lŠimage primaire lorsque lŠinclinai-

son est faible ou modérée 15. Cela nŠest plus vrai à forte inclinaison lors dŠun effet de lentille

gravitationnelle comme on peut le voir dans le panel de droite de la Fig. 5.13 où la taille des

deux images est comparable et elles vont donc avoir une contribution similaire dans le calcul du

centroïde. Ce sont ces deux effets combinés qui sont responsables du rebroussement de la courbe

verte (i = 70°) du panel de gauche de la Fig. 5.12 en X ∼ −17 µas, Y ∼ 2 µas.

2.5 Dynamique et évolution temporelle du point chaud

Étant donné la rareté et lŠabsence observées de répétitions des sursauts de Sgr A*, ainsi

que les arguments présentés dans la section 2.1, il est naturel de considérer un modèle avec

une variabilité intrinsèque. On cherche dans un premier temps un modèle analytique simple

incluant une variation temporelle du Ćux émis avec une phase de croissance et une phase de

décroissance. Pour cela, on applique une modulation Gaussienne sur la densité et la température,

que lŠon considère comme uniformes, imitant une sur-densité grandissante ayant été chauffée

(par un mécanisme quelconque) et se refroidissant et qui Ąnit par sŠestomper (en se mélangeant

avec le reste du Ćot dŠaccrétion par exemple). On note que le processus de refroidissement

considéré ici nŠest pas du refroidissement synchrotron, mais un processus quelconque là aussi.

On considère ici un seul temps caractéristique tσ valable à la fois pour la phase de chauffage et

14. Sans prendre en compte une variabilité intrinsèque pour le moment.
15. On rappelle que lŠon se place ici dans le cas dŠune source dans le plan équatorial.
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+ loi de puissance à haute énergie) paramétrée par la température sans dimension Θe et lŠindice

κ = p + 1. Le choix de cette distribution est motivé par deux choses : (1) on suppose une sphère

de plasma de rayon R = 1 rg faisant partie du Ćot dŠaccrétion de Sgr A* (dans le disque) qui est

chauffé puis refroidi, nécessitant donc une composante thermique. On prend en compte en plus

une composante non thermique à haute énergie aĄn dŠatteindre des niveaux de Ćux suffisamment

élevés sans avoir recours à une température extrême. (2) En NIR, on peut relier lŠindice de la

loi de puissance de la distribution des électrons p à lŠindice spectral observé α (νFν ∝ να) 16 par

α =
3 − p

2
. (5.29)

Pour les sursauts de Sgr A*, on observe un indice spectral compris entre -0.5 et 0.5 [Genzel, 2010]

qui se traduit pour lŠindice de la loi de puissance 2 < p < 4, soit 3 < κ < 5. On rappelle que

plus lŠindice est élevé, moins il y a dŠélectrons à très hautes énergies (voir Fig. 5.9). On va Ąxer

κ = 5 pour ce modèle aĄn de tenir compte de la composante non thermique sans que celle-ci

soit dominante.

EnĄn, pour la dynamique du point chaud, on garde le même mouvement orbital que dans

[Gravity Collaboration, 2018], à savoir une orbite circulaire à vitesse Képlérienne dans le plan

équatorial. La vitesse est donc déterminée à partir du rayon par

vorb = (r1.5 + a⋆)−1 (5.30)

où r est le rayon orbital en unité de rg et a⋆ le spin sans dimension du trou noir.

2.6 Influence de la variabilité intrinsèque

Le fait de prendre une source variable a plusieurs conséquences. En effet, comme on lŠa vu

plus haut, lorsque lŠon fait une image à un temps dŠobservation donné, on constate plusieurs

images de notre source. Cependant, dû à la différence de chemin parcouru par les photons entre

lŠimage primaire et secondaire, le temps dŠémission nŠest pas le même. Pour une source constante,

seule la phase de lŠorbite, se traduisant par un décalage spectral différent (dû au beaming), va

créer une différence. Or dans le cas dŠune source variable comme cŠest le cas de notre point

chaud, le Ćux émis sera aussi différent et dépend de lŠécart entre le temps coordonné dŠémission

tém et le temps coordonné de référence de la Gaussienne tref ainsi que du temps caractéristique

de la Gaussienne tσ.

Prenons deux exemples avec un temps caractéristique tσ = 15 minutes :

• Exemple 1 : prenons le cas où le temps dŠémission de lŠimage primaire t1
ém est égal à

tref , autrement dit lŠimage primaire est à son maximum dŠémission (peu importe la phase

orbitale pour le moment). Le temps dŠémission de lŠimage secondaire t2
ém est toujours anté-

rieur à celui de lŠimage primaire t2
ém < t1

ém. Le décalage de temps dŠémission entre lŠimage

primaire et secondaire dépend de lŠécart de distance parcourue entre les deux photons

16. Attention, cet indice spectral α nŠa pas la même déĄnition que celui déĄni plus haut et il ne faut pas le
confondre avec lŠangle entre le vecteur tangent au photon et le vecteur champ magnétique.
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et dépend donc du rayon orbital du point chaud. Pour un rayon orbital r = 9 rg, on a

∆tém = t2
ém − t1

ém ≈ −7, 6 minutes. Ce qui signiĄe que la densité et la température sont

≈ 25% plus faibles que pour lŠimage primaire résultant en une intensité spéciĄque, à

la même fréquence, cŠest-à-dire sans prendre en compte les effets relativistes des sections

précédentes (section 2.3 et 2.4), environ 5 fois plus faible. La détermination de ce facteur

via une formule analytique est loin dŠêtre simple à cause de la dépendance de lŠintensité

spéciĄque aux différents paramètres et de leur interdépendance (voir Chap. 6). LŠimpor-

tance de lŠimage secondaire dans la courbe de lumière est alors négligeable, tout comme sa

contribution dans le calcul du centroïde qui correspond approximativement à la position

de lŠimage primaire.

• Exemple 2 : prenons maintenant le cas inverse, le temps dŠémission de lŠimage secondaire

t2
ém est égal à tref , alors le temps dŠémission de lŠimage primaire t1

ém est 7, 6 minutes après

le maximum dŠémission résultant en une intensité spéciĄque 5 fois plus faible. Cependant,

la taille angulaire de lŠimage primaire étant signiĄcativement plus grande, dans la majorité

des cas, que celle de lŠimage secondaire, le Ćux issu de lŠimage primaire reste majoritaire ou

tout du moins comparable à celui de lŠimage secondaire. Néanmoins, dans cette situation,

la contribution de lŠimage secondaire à la courbe de lumière nŠest plus négligeable et le

centroïde observé ne correspond plus à la position de lŠimage primaire, mais se situe entre

les deux images.

Nous avons vu dans les sections 2.3 et 2.4 les effets relativistes pour une source constante

et, au-dessus, lŠinĆuence de la variabilité intrinsèque sans ces effets. La courbe de lumière et

lŠastrométrie observées sont une combinaison de tous ces effets, dans toutes les conĄgurations

possibles, que lŠon ne va pas détailler de manière exhaustive. La Fig. 5.14 permet dŠillustrer la

plupart des conĄgurations importantes. Elle montre lŠastrométrie et la courbe de lumière dŠune

orbite complète à r = 9 rg dŠun modèle de point chaud avec une émission constante en bleu

(tσ >> torbite) et notre modèle de point chaud en rouge avec un temps caractéristique tσ = 30

min vu avec une inclinaison de 20◦. On ne sŠintéresse ici quŠaux courbes en tirets où il nŠy a que

le point chaud. On constate que dans le cas dŠune émission constante, lŠastrométrie est fermée

puisque lŠétat du système Ąnal est identique au système initial (à la même phase, mais une orbite

plus tard). Cependant, ce nŠest pas le cas lorsquŠon a de la variabilité intrinsèque. On se place

dans le cas où le maximum dŠémission est synchronisé avec le maximum du beaming au milieu

de la fenêtre dŠobservation (tobs ≈ 30 min ∼ Porb/2).

Au début de lŠobservation, les temps dŠémission de lŠimage primaire et secondaire sont an-

térieurs à tref avec t2
ém < t1

ém < tref . Le Ćux de lŠimage primaire est certes faible, car encore

plus atténué par lŠeffet de beaming "négatif" mais reste signiĄcativement supérieur à celui de

lŠimage secondaire qui est totalement négligeable malgré un effet de beaming positif (tant dû à

lŠintensité spéciĄque proche de zéro que sa taille relative). De ce fait, la contribution de lŠimage

secondaire dans lŠastrométrie est aussi négligeable, contrairement au cas de lŠémission constante

dont les points astrométriques sont par conséquent plus resserrés (lŠimage secondaire étant ap-

proximativement en opposition par rapport au trou noir, donc du côté des X < 0).

LorsquŠon atteint le milieu de lŠorbite à tobs ∼ 30 min, cŠest-à-dire le moment du maximum
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de beaming et dŠémission de lŠimage primaire, le Ćux de lŠimage secondaire est négligeable dans

les deux cas, car il subit un beaming négatif et a une taille apparente, encore une fois, très

faible. De plus, dans le cas de lŠémission variable, le Ćux émis par lŠimage secondaire est encore

plus faible que dans le cas de lŠémission constante, car elle nŠa pas encore atteint le maximum

dŠémission. Cependant, dans ce cas particulier, lŠimage primaire étant fortement ampliĄée, cet

effet est négligeable et les deux courbes en tirets se confondent en X ∼ −30 µas et Y ∼ −20 µas.

Les choses intéressantes commencent maintenant, à partir du moment où les deux astromé-

tries en tirets divergent. Pour tobs > Porb/2, le temps dŠémission de lŠimage primaire a dépassé le

temps du maximum dŠémission t1
ém > tref mais ce nŠest pas encore le cas pour lŠimage secondaire.

Ainsi, le Ćux de lŠimage secondaire va augmenter à la fois via la modulation Gaussienne jusquŠà

atteindre le maximum et lŠeffet de beaming positif. À lŠinverse, le Ćux de lŠimage primaire va

diminuer à la fois dû à la décroissance du Ćux intrinsèque (t1
ém > tref ) et de lŠeffet de beaming

négatif. Ainsi le rapport des Ćux entre lŠimage primaire et secondaire qui était penché fortement

du côté de lŠimage primaire précédemment, est plus équilibré dans cette partie de lŠorbite et

dans ce cas particulier. Le rapport de Ćux étant de lŠordre de grandeur de 1 (au lieu de 105),

lŠastrométrie est plus resserrée et surtout ne forme pas une boucle fermée. On note que le Ćux

des deux images est très faible comparé au maximum, mais sont comparables lŠun à lŠautre à ce

moment dŠobservation.

Pour résumer, ce qui détermine lŠastrométrie dans un modèle avec uniquement un point

chaud est le rapport de Ćux entre les deux images qui sont en opposition par rapport au trou

noir (origine des coordonnées). La question à se poser est quelle image domine lŠastrométrie au

temps dŠobservation considéré et pourquoi. La réponse étant la convolution entre le beaming et

le Ćux émis à ce temps dŠémission qui est différent pour les deux images. La courbe de lumière

observée étant le résultat de cette convolution, plus la contribution relative des deux images,

la valeur du maximum ainsi que la largeur de la Gaussienne observée dépendent de la phase

orbitale, comme illustré par le panel de droite de la Fig. 5.19.

3 Modélisation de l’état quiescent

En plus de la variabilité temporelle, on va rajouter ici un modèle de lŠétat quiescent de Sgr A*

aĄn dŠétudier lŠimpact de ce dernier sur les observables et en particulier sur lŠastrométrie.

3.1 Modèle de Tore+Jet

La nature exacte de lŠétat quiescent de Sgr A* nŠest pas connu. Sgr A* est un Ćot dŠaccrétion

de faible luminosité avec un taux dŠaccrétion de (5, 2 − 9, 5) × 10−9M⊙.yr−1 et une luminosité

bolométrique de (6, 8−9, 2)×1035 erg.s−1 [Bower, 2019 ; Event Horizon Telescope Collaboration,

2022c] et accrété donc à un taux très inférieur au taux dŠEddington. La présence dŠétoiles

massives dans le voisinage du trou noir alimente le Ćot dŠaccrétion de Sgr A* à travers leur

vent stellaire. Il est donc vraisemblable quŠun disque dŠaccrétion se forme. Étant donné la faible

luminosité de ce disque, on est dans une conĄguration RIAF (Radiatively Inefficient Accretion

Flow), cŠest-à-dire un disque géométriquement épais et optiquement mince.
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Figure 5.15 Ű Cette image radio de la galaxie M 87, prise avec le radiotélescope Very Large
Array (VLA) en février 1989, montre des structures géantes ressemblant à des bulles où lŠon
pense que lŠémission radio est alimentée par les jets de particules subatomiques provenant du
trou noir central de la galaxie. La fausse couleur correspond à lŠintensité de lŠénergie radio émise
par le jet. Crédit : National Radio Astronomy Observatory/National Science Foundation.

La présence dŠun disque apparaît donc comme évidente, cependant, dŠautres systèmes as-

trophysiques similaires comme les AGN ou les micro-quasars qui sont tous deux des trous noirs

avec un Ćot dŠaccrétion, présentent aussi un jet dont lŠun des plus connus est celui de M87*

illustré dans la Fig. 5.15. DŠun point de vue théorique, il existe deux mécanismes capables de

générer des jets à partir dŠun disque dŠaccrétion :

• Le processus de Penrose : ce processus décrit comment extraire de lŠénergie ou du

moment cinétique depuis lŠergorégion (voir Chap. 3) dŠun trou noir en rotation (spin non-

nul) et se base sur lŠeffet Lense-Thiring [Penrose, 1969]. Pour cela, on lance une particule

suivant une trajectoire passant par lŠergorégion où lŠon scinde cette particule en deux de

telle manière quŠune partie soit absorbée par le trou noir en lui faisant perdre du moment

cinétique. LŠautre partie est alors éjectée avec une vitesse supérieure à celle de la particule

incidente et même avec une énergie totale supérieure à lŠénergie de masse de la particule

incidente. Dans le cas où la particule initiale est un photon de haute énergie capable de

générer une paire dŠélectron-positron, ces derniers sont donc les fragments qui vont, pour

lŠun des deux, être absorbé par le trou noir et pour lŠautre être éjecté et contribuer à former

le jet.

• Le processus de Blandford-Znajek : comme pour le processus précédent, il décrit

comment extraire de lŠénergie de rotation dŠun trou noir, mais cette fois-ci via les lignes de

champ magnétique du Ćot dŠaccrétion [Blandford, 1977]. Il nécessite comme le précédent

un trou noir avec rotation et un disque fortement magnétisé avec des lignes de champ

magnétique poloïdal. Les lignes de champ magnétique traversant lŠergosphère ne peuvent

rester statiques par rapport à lŠinĄni et sŠenroulent autour de lŠaxe de rotation du trou

noir et gagnent une forte composante toroïdale. Les particules chargées suivant ces lignes
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Figure 5.16 Ű Vue dŠartiste des bulles de Fermi. Crédit : NASAŠs Goddard Space Flight Center

de champ magnétique vont ainsi gagner de lŠénergie et être éjectées en un jet collimaté.

De plus, de nombreuses simulations numériques GRMHD de Ćot dŠaccrétion RIAF en conĄgura-

tion MAD (Magnetically Arrested Disk) ou SANE (Standard and Normal Evolution) 17 génèrent

un jet dans la région polaire du trou noir [Dexter, 2020 ; Jiang, 2023 ; Nathanail, 2022a ; Porth,

2021 ; Ripperda, 2020 ; Ripperda, 2022 ; Yoon, 2020]. Ainsi, la présence dŠun jet est possible

dŠun point de vue théorique si lŠon considère que Sgr A* a un spin non-nul ce qui est le plus

probable et dŠun point de vue numérique. Toutefois, lŠexistence dŠun jet pour Sgr A* est encore

débattu. En effet, le spectre de lŠétat quiescent de Sgr A* peut-être modélisé par uniquement

un disque dŠaccrétion avec néanmoins une température très élevée [Narayan, 1995]. DŠun autre

côté, la présence des bulles de Fermi, de très large zone (∼ 25.000 années-lumière) émettant des

rayons gamma, des rayons X et des ondes radio en dehors du plan galactique avec un point de

convergence au niveau du centre galactique (voir Fig. 5.16) peut être associé à un ancien jet de

Sgr A* aujourdŠhui (ou plutôt il y ∼ 24.000 ans) disparu [Cheng, 2011]. De plus, de récentes ob-

servations en radio [Yusef-Zadeh, 2020] et en rayons X [Zhu, 2019] tendent à suggérer lŠexistence

dŠun jet lancé par Sgr A* à travers lŠanalyse des propriétés temporelles et spectrales dans ces

deux domaines de longueurs dŠondes. On va donc considérer, en plus dŠun disque dŠaccrétion, la

présence dŠun jet pour lŠétat quiescent de Sgr A*.

On modélise donc lŠétat quiescent de Sgr A* par deux objets distincts :

• Un tore modélisant le disque dŠaccrétion géométriquement épais. La géométrie exacte

du tore est déĄnie par le bord interne rin et le moment angulaire l = −uφ/ut où u⃗

est la 4-vitesse du Ćuide. Pour tous les détails, on encourage le lecteur à se référer à

[Vincent, 2019a]. On considère une émission synchrotron dŠune distribution thermique à

la température T T
e et avec une densité nT

e (lŠexposant T indique que la quantité est celle

du tore). Ces deux quantités dépendent de leur valeur au centre du tore déĄni par les

paramètres T T cen
e et nT cen

e ainsi que leur proĄl dŠévolution dans le tore déĄni par lŠindice

17. On reviendra sur ces deux conĄgurations dans le Chap. 6.
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polytropique k. EnĄn, comme pour le point chaud, le champ magnétique est considéré

comme mélangé et la norme est déĄnie par la magnétisation σT .

• Un jet relativiste, les simulations GRMHD montrent que la quasi-totalité de lŠémission

issue du jet provient de sa gaine, cŠest-à-dire du bord extérieur [Mościbrodzka, 2013 ;

Ressler, 2017 ; Davelaar, 2018]. En effet, la densité dans le cœur du jet est extrêmement

faible et atteint la limite inférieure des simulations. Les fortes lignes de champ magnétique

agissent comme une barrière empêchant le plasma dŠentrer dans le jet. Il est alimenté en

matière par un des deux processus décrits précédemment. Dans le cas de disque dŠaccrétion

magnétisé, comme cŠest le cas dans les simulations citées précédemment, cŠest le processus

Blandford-Znayek qui génère le jet. La gaine du jet se caractérise par une magnétisation

proche de lŠunité, alors que le cœur de ce dernier est fortement magnétisé (à cause de la

faible densité) et que la magnétisation du disque est le plus souvent inférieure à 1. Il sŠagit

donc dŠune zone de transition entre le disque (ou la magnétosphère) et le cœur du jet.

Pour notre modèle, on se limite donc à cette gaine dont on déĄnit la géométrie à travers

trois paramètres : lŠangle dŠouverture (bord interne) θ1 et de fermeture (bord externe) θ2

et la position de la base du jet zb comme illustré dans la Fig. 5.17.

La distribution des électrons dans la gaine du jet (que lŠon va à partir de maintenant

simpliĄer par "le jet") est une distribution kappa, en effet, on considère que lors de leur

injection dans le jet avec un facteur de Lorentz de groupe ΓJ 18 (lŠexposant J indique que

la quantité est celle du jet), les électrons ont été accélérés, résultant en deux composantes,

lŠune thermique et lŠautre non thermique. Ce choix est motivé par les observations dans

le domaine IR de lŠétat quiescent de Sgr A* qui pointent vers une source non thermique.

Le rayonnement synchrotron a pour effet de diminuer lŠénergie des électrons. Ainsi, en

principe, après un certain temps, les électrons non thermiques devraient avoir refroidi,

tout comme la température doit diminuer au cours du temps. Cependant, on considère

ici une distribution constante au cours du temps, ce qui nécessite un processus de chauf-

fage aĄn de contrer le refroidissement synchrotron. La reconnexion magnétique turbulente

comme décrite dans certaines simulations PIC [Nättilä, 2021a] est un processus possible

permettant de maintenir une distribution kappa dans la gaine du jet.

La température et la densité sont calculées à partir de leur valeur à la base du jet T J
e et

nJ
e respectivement et de leur proĄl le long du jet. La densité évolue en fonction du rayon

cylindrique ne ∝ r−2
cyl alors que la température évolue en fonction de la distance verticale

Te ∝ z−sT avec sT un paramètre du modèle.

[Vincent, 2019a] ont utilisé ce modèle de tore+jet pour ajuster le spectre quiescent de Sgr A*

allant du domaine radio jusquŠen IR en ajustant la densité et la température centrales du tore et

de la base du jet, le rayon interne du tore, lŠindice de loi de puissance de la température dans le

jet et lŠindice kappa de la distribution du jet pour une inclinaison de 20◦ et 70◦. Les observations

de [Gravity Collaboration, 2018] et [Event Horizon Telescope Collaboration, 2022a] favorisant

une faible inclinaison, on ne sŠintéresse quŠau cas i = 20◦. Le but dŠun tel modèle est dŠajuster

les données radio très basses fréquences et IR majoritairement par le jet et la bosse observée

18. Permettant de déterminer la vitesse du plasma dans le jet.
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Paramètre Symbole Valeur
Trou Noir
masse [M⊙] M 4, 297 × 106

distance [kpc] d 8, 277
spin a 0
inclinaison [◦] i 20

Tore
moment angulaire [rg/c] l 4
rayon interne [rg] rin 8
indice polytropique k 5/3
densité centrale [cm−3] nT

e 1, 2 × 109

température centrale [K] T T
e 7 × 109

magnétisation σT 0, 002

Jet
angle dŠouverture interne [◦] θ1 20
angle dŠouverture externe [◦] θ2 θ1 + 3, 5
hauteur de la base du jet [rg] zb 2
facteur de Lorentz de groupe Γj 1, 15
densité de la base [cm−3] nJ

e 3, 5 × 106

température de la base [K] T J
e 3 × 1010

pente de la température sT 0, 21
indice κ κJ 5, 5
magnétisation σJ 1

Table 5.1 Ű Paramètres de meilleur ajustement du modèle quiescent tore + jet. On conserve
les mêmes paramètres géométriques, facteur de Lorentz et indice κ que Vincent et al. [Vincent,
2019a], et lŠon ajuste la densité et la température de la base et la pente de température du jet.
Les paramètres du tore sont inchangés.

Paramètre Symbole Valeur
Point chaud
densité max [cm−3] nhs

e 1, 05 × 107

température max [K] T hs
e 9, 03 × 1010

temps coordonné du maximum [min] tref −1
Gaussian sigma [min] tσ 30
magnétisation σhs 0, 01
κ-distribution index κhs 5
rayon orbital [rg] Rhs 9
angle initial azimutal [◦] φhs

0 90
PALN [◦] Ω 160

Table 5.2 Ű Résumé des paramètres du modèle de point chaud. On note que nous avons utilisé
pour la densité et la température maximales les valeurs ajustées du jet de la Table 5.1 comme
référence et les avons mises à lŠéchelle pour le point chaud par un facteur 3, 01.
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3. Modélisation de lŠétat quiescent

dépend dŠun certain nombre dŠhypothèses discutables comme le proĄl de vitesse du plasma dans

le jet (uniforme), le choix de la distribution, la géométrie du tore et lŠexistence dŠun jet avec un

spin nul. Cette dernière est en contradiction avec les processus de génération des jets. Le choix

dŠun spin nul vient du précédent ajustement avec ce modèle par [Vincent, 2019a]. En effet, la

géométrie du tore dépend du spin à travers le moment angulaire l. Le nouvel ajustement réalisé

ici concerne uniquement les paramètres du jet, les paramètres du tore sont Ąxés, car ils ajustent

correctement la bosse en sub-mm. Or changer le spin, revient à changer la géométrie du tore

et nécessiterait dŠajuster les autres paramètres de ce dernier. Un ajustement sur lŠensemble des

paramètres du modèle en imposant un spin non nul lèverait cette contradiction, cependant, le

spin de Sgr A* est très peu contraint, rajoutant un paramètre libre à la dizaine dŠautres. Un es-

pace des paramètres aussi grand nécessite des temps de calcul trop importants. Ce modèle étant

un modèle analytique simple avec dŠautres hypothèses importantes, le gain dŠun tel ajustement

est relativement faible compte tenu du temps de calcul nécessaire. Cela pourra être réalisé avec

une meilleur modélisation à la fois du disque notamment sa géométrie, mais aussi du jet, en

particulier le proĄl de vitesse.

AĄn de tester la Ąabilité de la position du centroïde de lŠétat quiescent de notre modèle de

tore+jet, on peut tester des modèles alternatifs. Comme on lŠa dit plus haut, la présence dŠun

disque épais est fortement probable. On calcule donc avec GYOTO lŠimage dŠun disque géomé-

triquement épais émettant un rayonnement synchrotron thermique identique à notre modèle de

tore+jet à 2, 2 µm 19 aĄn de déterminer la position de son centroïde. Comme lŠinclinaison est

faible (i = 20°) et que le disque est axisymétrique, le centroïde est proche du centre de lŠimage et

donc de la position du trou noir, tout comme notre modèle, qui sont représentés par des points

vert et bleu respectivement dans la Fig. 5.14. Cependant, si le disque nŠest pas axisymétrique en

raison par exemple dŠune éjection dŠune partie de ce dernier comme le montre [Ripperda, 2022]

lors dŠun évènement de reconnexion magnétique, le centroïde résultant peut-être décalé de la

position du trou noir de lŠordre de ∼ 10 µas.

Malgré les limitations du modèle de tore+jet, comme on sŠintéresse principalement à lŠastro-

métrie et à la courbe de lumière, ce modèle est suffisant pour prendre en compte lŠétat quiescent

dans notre modèle de sursaut de Sgr A*. Néanmoins, un modèle plus évolué permettrait de

dériver des valeurs plus réalistes des paramètres physiques comme la densité et la température.

3.3 Impact du quiescent sur l’astrométrie

LŠimpact de lŠétat quiescent sur la courbe de lumière est trivial puisquŠon rajoute un Ćux

constant se manifestant par un simple offset. Cependant, lŠimpact sur lŠastrométrie est beaucoup

plus important et complexe. En effet, le Ćux de lŠétat quiescent est constant et le centroïde Ąnal

entre toutes les images de toutes les sources (ici le jet et le point chaud) dépend du rapport de

Ćux et de la position respective de chacune des images. On peut ainsi distinguer deux régimes.

La partie de lŠastrométrie dominée par le jet, cŠest-à-dire que le Ćux du jet est plus important

que le Ćux des images du point chaud. Le centroïde observé coïncide alors avec celui du jet.

À mesure que le Ćux du point chaud (image primaire ou secondaire) augmente et donc que le

19. Ce modèle de disque épais nŠa pas pour objectif dŠajuster le spectre complet.
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rapport de Ćux entre le point chaud et le jet augmente, lŠastrométrie va de plus en plus pencher

vers le point chaud 20. Le point chaud ayant un mouvement orbital, lŠastrométrie va suivre ce

mouvement, mais avec un rayon plus petit puisque le jet est toujours présent et contribue au

centroïde observé. Inversement, lorsque le Ćux du point chaud diminue, soit à cause du beaming,

soit, car le maximum dŠémission est passé (voir la section 2.6), le rapport de Ćux penche de-

nouveau vers le jet et donc lŠastrométrie retourne vers le centroïde de ce dernier. CŠest ce qui

est illustré par la courbe rouge en trait plein de la Fig. 5.14.

Ainsi, pour une fenêtre dŠobservation plus grande que le temps caractéristique de la modu-

lation Gaussienne du point chaud (Tobs > tσ), cŠest-à-dire quŠau début et à la Ąn de la fenêtre

dŠobservation, cŠest le jet qui domine le Ćux, lŠastrométrie part et Ąnit à la position du centroïde

de lŠétat quiescent. De plus, si la période orbitale Torb est plus grande que tσ, on observe alors

seulement une partie de lŠorbite du point chaud. Étant donné que le début et la Ąn de lŠastro-

métrie correspondent au centroïde du jet, lŠorientation de lŠastrométrie nŠest pas la même selon

la phase de lŠorbite observée. CŠest ce qui est illustré dans la Fig. 5.19 où lŠon peut voir quatre

demi-orbites du point chaud autour du trou noir avec tσ = 15 min et un angle azimutal initial

différent (φ0 = 0° en bleu, φ0 = 90° en jaune, φ0 = 180° en vert et φ0 = 270° en rouge). Les

autres paramètres sont résumés dans la Table 5.2. Le centre de lŠastrométrie observé est donc

décalé par rapport à la position du trou noir et dépend aussi de la partie de lŠorbite observée.

Ce décalage entre le centre de lŠastrométrie et la position du trou noir est une des observations

de [Gravity Collaboration, 2018]. Les trois sursauts observés ont une orientation différente par

rapport à la position de Sgr A* déduite de lŠorbite de lŠétoile S2.

La Fig. 5.19 montre aussi que le rayon de lŠorbite observée ne dépend pas uniquement du

rayon orbital du point chaud, mais aussi de la convolution entre la variabilité intrinsèque et le

beaming. En effet, pour la courbe bleue (φ0 = 0°), le maximum dŠémission survient au moment

du beaming négatif comme lŠatteste la courbe de lumière. Le Ćux du point chaud étant plus faible

que dans les autres cas, le rapport de Ćux avec le quiescent est plus faible et donc lŠastrométrie

est plus proche du centroïde du jet. Par comparaison, lŠorbite du point chaud est tracée dans

lŠastrométrie en tirets noirs.

Les cas présentés précédemment dans les Fig. 5.14 et 5.19 sont des cas particuliers où les

valeurs des paramètres ont été sélectionnées aĄn de présenter de manière la plus extrême possible

les effets de la variabilité intrinsèque et de lŠétat quiescent sur les observables. Dans la réalité, la

fenêtre dŠobservation commence la plupart du temps une fois que le sursaut a commencé, donc

déjà dans la phase de croissance où son Ćux est supérieur à celui du quiescent. Sgr A* nŠest pas

la seule source dŠintérêt du centre galactique observé avec GRAVITY. LŠobservation et la mesure

dŠastrométrie des étoiles S sont un sujet dŠétude très important ayant déjà abouti à dŠimportants

résultats. Le suivi de ces étoiles est donc tout aussi important que lŠobservation des sursauts.

Cependant, lors dŠobservation de ces étoiles, Sgr A* nŠest, à quelques exceptions près, pas dans

le champ de vue. Donc, bien quŠil soit possible dŠobserver le sursaut jusquŠà ce que Sgr A*

retourne à son état quiescent, la contrainte du temps dŠobservation disponible et les différents

sujets dŠétude de la Collaboration GRAVITY font que lŠon change de cible lorsque le Ćux a

20. Plus exactement, le centroïde des deux images du point chaud.
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fortement diminué (mais pas nécessairement retourné au niveau du quiescent). On nŠobserve

donc pas le départ et lŠarrivée de lŠastrométrie à la position du centroïde du quiescent. Le temps

caractéristique intrinsèque du sursaut est a priori très variable et peu contraint. Néanmoins, le

décalage de lŠorbite apparente par rapport au trou noir et lŠorientation dans le ciel sont toujours

présents, bien que moins remarquables. À partir dŠun choix particulier de paramètres, et en

connaissant les effets décrits précédemment, lŠastrométrie et la courbe de lumière du sursaut du

22 Juillet 2018 peuvent être reproduites de manière satisfaisante avec le modèle de point chaud

+ jet (voir Fig. 5.20). Les paramètres utilisé résumé dans la Table 5.2 ne sont pas le résultat dŠun

algorithme dŠajustement, qui améliorerait sans aucun doute le résultat. Le problème de la vitesse

super-Képlérienne nŠest pas traité avec ce modèle relativement simple qui permet néanmoins de

comprendre les différents effets qui sŠappliqueront pour un modèle plus sophistiqué.
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CHAPITRE 6

La reconnexion magnétique comme source

des sursauts
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1. La reconnexion magnétique

1 La reconnexion magnétique

Les sursauts de Sagittarius A* sont observés à la fois en NIR mais aussi en rayons X, ce qui

démontre des processus de hautes énergies. Parmi les processus physiques capables dŠaccélérer

les particules à de très hautes énergies, la reconnexion magnétique est un candidat très promet-

teur. Ce type dŠévénement a été notamment étudié pour les éruptions solaires [Mandrini, 1996 ;

Zhu, 2016] et depuis quelques années fait lŠobjet dŠétudes intensives (voir section 1.2 pour les

références) dans les environnements dŠobjets compacts comme mécanisme dŠaccélération associé

à des émissions de hautes énergies (rayons X et gamma).

1.1 Concept général

La reconnexion magnétique correspond à un changement de topologie des lignes de champ

magnétique, ayant pour conséquence dŠaccélérer les particules dans la région de reconnexion. Cela

se produit notamment lorsque deux lignes de champ magnétique antiparallèles se rapprochent

lŠune de lŠautre comme illustré dans la Fig. 6.1 présentant le modèle stationnaire de reconnexion

magnétique de Sweet-Parker [Sweet, 1958 ; Parker, 1957 ; Zweibel, 2009]. Dans ce phénomène

physique, on distingue trois zones : la première est la zone dite dŠinflow (Ćux dŠentrée), qui

correspond à la zone où les lignes de champ, entraînant le plasma, sŠapprochent du site de

reconnexion ; la seconde est la zone dite dŠoutflow (Ćux sortant), où les lignes de champ et le

plasma sont expulsées du site de reconnexion ; et la dernière est la région où a lieu la reconnexion

que lŠon nomme pour le moment région 3. Dans les régions dŠinĆow et dŠoutĆow (régions 1 et 2

respectivement dans les panneaux du milieu et de droite de la Fig. 6.1), le plasma est fortement

conducteur, cŠest-à-dire σ0 → ∞. Au niveau du site de reconnexion, le champ magnétique est nul

(B → 0). Cependant, le champ électrique E est uniforme (en première approximation) quelque

soit la région. Pour lier les différentes régions, on peut utiliser la loi dŠOhm

J = σ0(E +
1

c
v × B) (6.1)

où j est le courant électrique et v la vitesse du plasma, en prenant E = cste. Ainsi, dans les

régions dŠinĆow et dŠoutĆow, où σ0 → ∞, lŠEq. (6.1) devient :

E = −1

c
v × B. (6.2)

Dans la région du site de reconnexion (région 3), lŠEq. (6.1) devient :

E =
1

σ0
J. (6.3)

Cette région porte le nom de nappe de courant du fait du fort courant électrique qui la constitue

et de sa Ąnesse. Le courant électrique sŠexprime, grâce à la loi de Maxwell-Ampère, en fonction
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Figure 6.2 Ű (Pour σ = 0, 1) Lignes de champ magnétique dans le plan (lignes vertes) et densité
de courant hors plan Jz (rouges/bleues) à différents moments, exprimées en 1/ωc et aussi en
termes de temps de propagation de la lumière Lx/c ; Le champ magnétique commence par une
petite perturbation (en haut à gauche) de champ magnétique inversé et évolue par reconnexion
jusquŠà un état presque stable (en bas à droite). Crédit : [Werner, 2018].

La reconnexion magnétique est un moyen efficace pour convertir de lŠénergie magnétique en

énergie cinétique. Pour déterminer la vitesse dŠoutĆow, on peut relier la pression magnétique

en amont de la reconnexion, cŠest-à-dire dans la région dŠinĆow, à la pression dynamique des

particules quittant la reconnexion dans la région dŠoutĆow tel que

B2

8π
= ρv2

out (6.10)

v2
out =

B2

8πρ
=

1

2
v2

A (6.11)

avec ρ = mpne la masse volumique du plasma dans la région dŠoutĆow (égale à la densité de la

région dŠinĆow) où mp est la masse des protons et ne la densité dŠélectron. On trouve ainsi que

la vitesse du Ćow sortant du site de reconnexion est 1 la vitesse dŠAlfvén, qui dans un plasma

fortement magnétisé est proche de la vitesse de la lumière dans le vide (vA ∼ c). La vitesse des

particules accélérées est donc relativiste.

Il est utile de déĄnir le taux de reconnexion sans dimension R (crucial pour la suite) cor-

1. A un facteur 1/2 près.
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respondant au rapport entre la vitesse dŠentrée vin et la vitesse de sortie vout qui, à partir de

lŠEq. (6.9) vaut

R =
vin

vout
=

δ

L
. (6.12)

Cependant, en utilisant les Eq. (6.6) et (6.10), on obtient une seconde expression du taux de

reconnexion sans dimension

R =
vin

vout
=

η

δvA
. (6.13)

En faisant (6.12) × (6.13), on obtient

R =

√

δ

L

η

δvA
=

√

η

LvA
=

1√
S

(6.14)

exprimé en fonction du nombre de Lundquist S = LvA
η .

1.2 Reconnexion magnétique autour des trous noirs

La question que lŠon peut se poser désormais est comment et où ce processus peut se produire

autour des trous noirs. La réponse à cette question dépend de la conĄguration magnétique que

lŠon considère. LŠétude de ce phénomène autour de trous noirs se fait par lŠintermédiaire de

simulations numériques (voir Sect. 2).

Commençons par une conĄguration où les lignes de champ magnétique sont initialement

verticales, comme illustré par le panneau de gauche de la Fig. 6.3. En présence dŠun disque

dŠaccrétion, ces lignes de champ vont être dŠautant plus advectées par le plasma (hypothèse du

champ gelé, voir Sect. 2.2) que la vitesse dŠaccrétion est importante, donc plus au niveau du plan

équatorial que hors de ce dernier et à grande distance (en supposant que la densité décroisse avec

le rayon et la hauteur par rapport au plan équatorial). Comme le montre le panneau de droite de

la Fig. 6.3, après un certain temps (typiquement le temps dynamique dŠaccrétion ∼ 100 rg/c), on

obtient des lignes de champ ancrées au niveau de lŠhorizon et sŠétendant à lŠinĄni avec une polarité

opposée de part et dŠautre du plan équatorial. Le changement de polarité au plan équatorial

à proximité de lŠhorizon des évènements est la source dŠun fort courant électrique (nappe de

courant), où aura lieu la reconnexion magnétique et donc la formation de plasmoïdes. À grande

distance, on retrouve des lignes de champ verticales, comme dans les conditions initiales, qui vont

agir comme barrière. Ne pouvant continuer leur éjection dans le plan équatorial, les plasmoïdes

sont éjectés hors du plan équatorial [Crinquand, 2022 ; Ripperda, 2020 ; Ripperda, 2022].

Une seconde conĄguration intéressante pour étudier la reconnexion magnétique est lŠadvec-

tion de boucles de champ magnétique poloïdales comme illustré par le panneau de gauche de la

Fig. 6.4. Lorsque le point de la boucle le plus proche du trou noir atteint lŠergosphère, la ligne

de champ magnétique subit, en ce point, un fort couple dû à lŠeffet Lense-Thirring. Cependant,

au niveau du disque dŠaccrétion, la vitesse azimutale de la ligne de champ est Ąxe et corres-

pond à la vitesse locale du Ćuide (hypothèse du champ gelé), que lŠon peut supposer comme

Képlérienne. La composante toroïdale de la ligne de champ magnétique va donc croître dans

les régions internes (au point dŠancrage au niveau de lŠergosphère) et se propager le long de la
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2 Simulations numériques de reconnexion magnétique

AĄn dŠétudier la reconnexion magnétique en général, notament autour dŠobjets compacts

comme les trous noirs, on utilise des simulations numériques. LŠobjectif de cette section nŠest pas

de détailler le fonctionnement et toutes les équations des deux types de simulations numériques

qui nous intéressent, à savoir la Magnéto-HydroDynamique en Relativité Générale (GRMHD) et

Particules-In-Cells (en Relativité Générale) ((GR)PIC), mais dŠintroduire brièvement les deux

approches ainsi que leurs avantages et inconvénients.

2.1 Simulations PIC

2.1.1 Description cinétique du plasma

Le plasma est un état de la matière pour lequel les électrons (où tout du moins une par-

tie) dŠun atome ont été arrachés à ce dernier, formant ainsi un ensemble de particules chargées

composé dŠions et dŠélectrons. DŠune manière plus générale, on parle de plasma lorsque que

lŠon a un ensemble de particules chargées positivement et négativement. Un ensemble formé de

paires électrons-positrons est aussi un plasma. Une caractéristique essentielle des plasmas est la

quasi-neutralité, cŠest-à-dire quŠil doit y avoir autant de charges positives que de charges néga-

tives 2. La présence de charges électriques libres rend le plasma sensible aux champs électrique

et magnétique externes. De plus, localement, des champs électrique et magnétique peuvent se

former en raison de la présence et la dynamique des charges composant le plasma. Il y a donc

une forte rétroaction entre les particules (ions/électrons/positrons) et les champs électrique et

magnétique.

Une première méthode pour décrire le plasma est une approche dite cinétique dans laquelle

on suit la dynamique dŠun certain nombre de particules représentant un groupe dŠélectrons ou

de positrons ou dŠions 3. Numériquement, ces particules sont déĄnies par leur position et leur

vitesse (qui sont des variables continues) et se déplacent dans les cellules dŠune grille, dŠoù le

nom de ce type de simulation : Particules-In-Cells, illustrée dans le panneau de gauche de la

Fig. 6.5. Les champs électrique et magnétique sont calculés aux points de la grille et interpolés

pour chaque particule aĄn de déterminer la force quŠelle subit qui permet, en résolvant lŠéquation

du mouvement (Newtonienne)
dp⃗

dt
= q

(

E⃗ +
v⃗

c
× B⃗

)

(6.15)

de déterminer le déplacement des particules. Pour chaque pas de temps, le déplacement des

particules (chargées) va créer un courant

J⃗ = ρV⃗ (6.16)

où ρ est la densité de particules ayant une vitesse v⃗, calculé à chaque point de la grille. Ce

courant est ensuite utilisé pour mettre à jour la valeur des champs électrique et magnétique à

2. On note quŠà très petite échelle cette condition peut ne plus être vériĄée.
3. Avec un traitement particulier, les photons peuvent aussi être considérés comme des particules.
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Figure 6.5 Ű (Gauche) Schéma dŠune grille de simulation PIC. Crédit : CERN WebMaker.
(Droite) Schéma du cycle dŠintégration pour chaque pas de temps dans les simulations PIC.
Crédit : [Li, 2013].

travers les équations de Maxwell

∇⃗ · E⃗ = 4πρ, (6.17)

∇⃗ · B⃗ = 0, (6.18)

∂B⃗

∂t
= −c∇⃗ × E⃗, (6.19)

∂E⃗

∂t
= c∇⃗ × B⃗ − 4πJ⃗. (6.20)

EnĄn, ces champs (interpolés) créent une accélération pour chaque particule, recommençant

ainsi le cycle dŠintégration illustré dans le panneau de droite de la Fig. 6.5. On note que les

collisions entre particules ne sont pas prises en compte, car très gourmandes en temps de calcul.

Cette approche reste valable pour des plasmas dits sans collisions du fait de la très faible densité

comme cŠest le cas pour Sgr A*.

2.1.2 Avantages

• Modélisation ab-initio : mis à part lŠhypothèse de lŠabsence de collision entre les parti-

cules, restreignant les cas dŠutilisation, la modélisation du plasma avec cette méthodologie

repose sur les lois physiques de base que sont les équations de Maxwell et lŠéquation du

mouvement.

• Capture de toute la micro-physique : du fait de la modélisation ab-initio, tous les

processus à lŠéchelle microscopique comme lŠaccélération de particules par reconnexion,

ou chocs, et, dans certain cas, les processus radiatifs comme le rayonnement synchrotron,

lŠeffet Compton inverse, ou encore la création de paires e+/− sont traités. Ce type de

simulation est donc crucial pour construire un modèle analytique.

117

https://web.cels.anl.gov/~zippy/publications/buffer/slides/gk_3.html


Chapitre 6. La reconnexion magnétique comme source des sursauts

2.1.3 Inconvénients

• Coût en termes de calcul : comme on suit la dynamique de chaque particule indivi-

duellement, le temps de calcul augmente signiĄcativement avec le nombre de particules

dans la simulation 4. Or, même pour des plasmas sans collisions, le nombre de particules

physiques, cŠest-à-dire électrons, positrons ou ions, reste très grand (de lŠordre de 106 cm−3

pour Sgr A*). DŠautre part, plus le nombre de particules dans la simulation est élevé, plus

leur distribution sera précise (bien échantillonnée).

• Séparation dŠéchelle : dans le cas des simulations PIC en relativité générale, un problème

supplémentaire apparaît. Les processus cinétiques, avec des valeurs typiques de champ

magnétique autour de trous noirs (∼ 1−100 Gauss), se produisent à une échelle très petite

(rayon de Larmor, rL = mv⊥

♣q♣B ≈ 170m pour un électron avec un facteur de Lorentz γ = 103

dans un champ magnétique de 100 G) comparée à la longueur du rayon gravitationnel dŠun

trou noir de la masse de Sgr A* (∼ 1 rg ∼ 6, 3 × 109m). Sans RG, il suffit de dimensionner

la taille et la résolution (nombre de points de la grille) de la boite de simulation avec le

champ magnétique. LorsquŠon étudie le plasma avec une méthode cinétique autour dŠobjets

compacts, nécessitant lŠintroduction de la RG, la taille caractéristique est déterminée par

la masse de lŠobjet compact qui est macroscopique. Il y a donc une (beaucoup) trop grande

différence dŠéchelle entre la taille caractéristique du système rg et lŠéchelle cinétique (de

lŠordre de huit ordres de grandeur). Pour contourner ce problème, le champ magnétique

est réduit de telle sorte que lŠéchelle cinétique puisse être résolue avec un nombre de points

de grille raisonnable (par rapport au temps de calcul). Il faut a postériori faire une mise à

lŠéchelle des grandeurs étudiées.

• Évolution à court terme : du fait du coût en termes de temps de calcul, la durée des

simulations GRPIC est souvent limitée à ∼ 10 − 100 rg/c, temps inférieur ou proche du

temps dynamique dŠun Ćot dŠaccrétion, alors que les simulations de type GRMHD (voir

section 2.2) suivent lŠévolution du système sur des durées de lŠordre de ∼ 10.000 rg/c.

2.2 Simulations GRMHD

2.2.1 Description Ćuide du plasma

Une autre méthode pour décrire le plasma est de considérer une approche Ćuide. Au lieu de

sŠintéresser à chaque macro particule individuellement, on étudie le comportement dŠensemble

du plasma en supposant quŠil est en équilibre thermodynamique. Les grandeurs caractéristiques

restantes sont la densité de particules, la température, la vitesse du Ćuide (correspondant à la

vitesse moyenne du groupe des particules) et le champ magnétique. La densité N et la tempé-

rature T peuvent être reliées à une distribution des particules n(v), supposée thermique, de la

manière suivante

N =

∫

n(v)dv, (6.21)

4. À ne pas confondre avec la densité dŠélectrons, de positions ou dŠions : une particule peut représenter un
grand nombre dŠélectrons de positrons ou dŠions.
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kbT =
1

N

∫

mv2n(v)dv. (6.22)

où v est la vitesse des particules.

Comme on sŠintéresse au plasma dans un environnement magnétisé, les équations de la

mécanique des Ćuides non magnétisés visqueux, comme lŠéquation de Navier-Stokes, ne sont pas

suffisantes. En effet, pour prendre en compte lŠimpact du champ magnétique sur les particules de

Ćuide ayant une masse volumique ρ et une pression p, ainsi que la rétroaction, il faut introduire

de nouveaux termes aux équations dŠhydrodynamique ainsi que de nouvelles équations. Les

équations de la MHD sont les suivantes : la conservation de la masse

∂ρ

∂t
+ ∇⃗(ρv⃗) = 0, (6.23)

la quantité de mouvement

ρ

(

∂

∂t
+

⃗·∇⃗
)

v⃗ = J⃗ × B⃗ − ∇p, (6.24)

les équations de Maxwell-Ampere

4πJ⃗ = ∇⃗ × B⃗, (6.25)

et de Maxwell-Faraday
∂B⃗

∂t
= −∇⃗ × E⃗ (6.26)

et la loi dŠOhm Eq. (6.1) qui combiné avec lŠEq. (6.26) forment lŠéquation dŠinduction

∂B⃗

∂t
= ∇⃗ × (v⃗ × B⃗) + η∇2B⃗. (6.27)

Le système dŠéquations à résoudre est complété par la relation de fermeture, souvent supposée

comme adiabatique
d

dt

(

p

ρα

)

= 0 (6.28)

où α est lŠindice adiabatique, bien que dŠautres relations de fermeture existent.

Parmi les simulations MHD, il existe plusieurs approximations. La plus basique est lŠap-

proximation de MHD idéale dans laquelle on suppose que le plasma est un conducteur parfait,

cŠest-à-dire de résistance électrique nulle. La conséquence de cette hypothèse est que les lignes

de champ magnétique sont liées au plasma et vice-versa, on parle de lignes de champ "gelées".

Ainsi, les lignes de champ magnétique sont advectées avec lŠaccrétion du plasma sous lŠeffet de

la gravité et inversement, lorsque les lignes de champ sont entraînées (par la rotation du trou

noir par exemple), elles vont entraîner le plasma avec elles du fait de lŠhypothèse du champ gelé.

Cette hypothèse est valide lorsque lŠon a un plasma fortement magnétisé avec un nombre de

Reynolds magnétique Rm, déĄni comme le rapport entre lŠinduction magnétique et la diffusion

magnétique (provenant de lŠéquation dŠinduction), tel que

Rm =
Lu

η
≫ 1 (6.29)
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avec u la norme du vecteur vitesse du Ćuide. Bien que cette hypothèse soit acceptable pour la

majorité du Ćot dŠaccrétion, la reconnexion magnétique, qui est un phénomène de diffusion de

Ćux magnétique, ne peut pas exister par construction du fait de la résistivité électrique nulle.

La reconnexion magnétique étant un effet non idéal, il faut utiliser la seconde approximation,

la MHD résistive (RMHD). Dans cette approximation, la résistivité électrique est non nulle et

est un paramètre des simulations servant de terme de dissipation pour la reconnexion. LŠajout

de ce terme complexiĄe signiĄcativement les équations, et nécessite une attention particulière

lors de la résolution dans les simulations. Il est à noter que bien que la reconnexion soit un effet

non idéal, elle peut tout de même être étudiée dans le cas de la MHD idéale. En effet, lŠaspect

discret des simulations numériques agit comme un terme de diffusion et dépend de la résolution

de la simulation. On parle alors de diffusion numérique [Ripperda, 2022].

2.2.2 Avantages

• Simulation à grandes échelles spatiale et temporelle : comme on traite des grandeurs

thermodynamiques dans une approche Ćuide, il est possible dŠétudier le Ćot dŠaccrétion à

très grande échelle, que ce soit à proximité de lŠhorizon ou à grande distance (∼ 1000 rg). De

plus, les simulations peuvent faire évoluer le Ćot dŠaccrétion(-éjection) durant de longues

périodes ∼ 10, 000 rg/c [Ripperda, 2022] avec un temps de calcul raisonnable 5 (comparé

aux simulations PIC).

• Dynamique réaliste : comme on simule le Ćot dŠaccrétion-éjection sur de grandes échelles

spatiale et temporelle, la dynamique globale du plasma est réaliste, ce qui permet de

localiser les phénomènes physiques dŠintérêt (reconnexion, instabilité, éjection de plasma).

2.2.3 Inconvénients

• Approche Ćuide : ce type dŠapproche a deux inconvénients pour lŠétude de la reconnexion

magnétique pour les sursauts de Sgr A*. Elle repose sur des grandeurs thermodynamiques

supposant un équilibre des particules avec, le plus souvent, une distribution thermique. Or,

cet équilibre nécessite un grand nombre de collisions entre les particules aĄn dŠéchanger

de lŠénergie. Cette approche sŠapplique donc aux plasmas avec collisions, ce qui nŠest pas

le cas de Sgr A* dont la densité est de lŠordre de 106 cm−3. De plus, les processus de

chauffage, que ce soit par choc ou par reconnexion, ne sont pas modélisés en MHD idéale.

Or, comme on lŠa vu avec les simulations PIC, la reconnexion a pour effet dŠaccélérer les

particules à hautes énergies (non thermiques par nature).

• Limite de densité : du fait de la nature Ćuide de cette méthode, les zones de faible densité

sont source dŠerreurs numériques. Pour pallier ce problème, les simulations (GR)MHD ont

un seuil de densité, généralement via une valeur maximale de la magnétisation σ. Ce

problème se pose particulièrement dans les jets qui sont par nature très peu denses.

5. Dépendant de la résolution de la simulation
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2.3 Contraintes provenant des simulations

Au vu des avantages et inconvénients des deux approches, il est aisé de constater quŠelles

sont complémentaires. Les informations que lŠon peut et va extraire des simulations ne seront

pas les mêmes selon quŠil sŠagisse de simulations GR(R)MHD (GRMHD Résistive) ou (GR)PIC.

La première information qui nous intéresse est le lieu de la reconnexion, ou plus précisément,

où se forment les plasmoïdes qui sont la source du rayonnement observé. Les deux types de

simulations montrent, quelle que soit la conĄguration du champ magnétique, que la reconnexion

a lieu à proximité de lŠhorizon à un rayon inférieur à ∼ 20 rg qui dépend de la valeur du

spin [Ripperda, 2020 ; Ripperda, 2022 ; Čemeljić, 2022 ; El Mellah, 2022 ; Crinquand, 2022].

Cependant, la dynamique des plasmoïdes, appelés tubes de Ćux en 3D du fait de leur forme,

diffère selon la conĄguration magnétique, comme décrit plus haut. Dans le cas de boucles de

champ magnétique, les plasmoïdes se forment directement dans la magnétosphère et sont éjectés

le long de la gaine du jet [El Mellah, 2022] (voir Fig. 6.6). Dans le cas de lignes de champ

magnétique initialement verticales, la nappe de courant, et donc les plasmoïdes, se forment dans

le plan équatorial où ils peuvent être soit advectés [Crinquand, 2021], soit éjectés. LŠéjection

peut être directement le long du jet comme on peut le voir dans les simulations de [Ripperda,

2020 ; Čemeljić, 2022] (voir Fig. 6.7) ou dans le plan équatorial comme dans [Ripperda, 2022].

Cependant, dans ce dernier, un second effet de la reconnexion est lŠéjection dŠune partie du disque

dŠaccrétion et la formation dŠune barrière magnétique verticale (en X ∼ 22 rg du panneau en bas

à gauche de la Fig. 6.8) contre laquelle les plasmoïdes vont être déviés. Il en résulte une éjection

dans la magnétosphère similaire aux autres cas décrits précédemment. Ainsi, la dynamique des

plasmoïdes peut être modélisée par une éjection dans la magnétosphère en plus du mouvement

orbital.

La seconde contrainte que lŠon peut dériver à partir des simulations est la durée de la recon-

nexion. Il est néanmoins important de ne pas confondre la durée de décroissance du Ćux ma-

gnétique par reconnexion (qui est la quantité qui nous intéresse) avec lŠefficacité de reconnexion

magnétique, appelé dans la littérature taux de reconnexion (reconnection rate en anglais), qui

caractérise la conversion de lŠénergie magnétique en énergie cinétique dans les particules com-

posant le plasma. Le taux de reconnexion βrec, correspondant au rapport entre la vitesse du

plasma entrant dans le site de reconnexion vin et la vitesse de sortie vout = vA ∼ c (βrec ∼ vin/c),

est très différent dans les simulations GRMHD avec une valeur de lŠordre de ∼ 0.01 alors que

les simulations PIC obtiennent une valeur dŠun ordre de grandeur plus grand (donc plus rapide)

∼ 0.1. Il est important de noter quŠil y a deux taux qui nous intéresse ici. Le taux de conversion

dŠénergie magnétique en énergie cinétique et le taux dŠapport de Ćux magnétique dans la nappe

de courant par le Ćot dŠaccrétion. Comme décrites dans les sections précédentes, les simulations

PIC opèrent sur de courtes durées et ne prennent pas en compte, en général, la dynamique du

Ćot dŠaccrétion 6. Le taux de dŠapport de Ćux magnétique dans la nappe de courant nŠest donc

pas pris en compte puisque [El Mellah, 2022 ; El Mellah, 2023] apportent continuellement du Ćux

magnétique à diffuser dans la nappe de courant. Le taux de conversion dŠénergie magnétique en

énergie cinétique, quant à lui, est réaliste dans ces simulations par construction. A contrario,

6. En tout cas pour les simulations PIC qui nous intéressent.

121





2. Simulations numériques de reconnexion magnétique

Figure 6.8 Ű Instantané du Ćot dŠaccrétion-éjection dans le plan méridional à deux temps
particuliers dŠune simulation 3D GRMHD, identiĄés comme un état de sursaut (Flare en anglais ;
première ligne), et un état post-sursaut, mais pas encore quiescent (seconde ligne). Les
colonnes montrent (de gauche à droite) respectivement la température sans dimension T =
p/ρ, le plasma-β et la densité ρ. On note que lŠéchelle nŠest pas la même dans les deux lignes.
Crédit : [Ripperda, 2022].
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les simulations GRMHD ne prennent pas en compte toute la micro-physique, le taux de conver-

sion dŠénergie magnétique en énergie cinétique nŠest alors pas réaliste, contrairement au taux

de dŠapport de Ćux magnétique puisquŠil nŠest pas uniquement prescrit, mais calculé depuis une

condition initiale imposée et la dynamique du Ćot dŠaccrétion. Pour résumer, la reconnexion

magnétique est caractérisée par deux taux caractéristiques : le taux de conversion dŠénergie ma-

gnétique en énergie cinétique (réaliste dans les simulations PIC) ; et le taux dŠapport de Ćux

magnétique (réaliste dans les simulations GRMHD), qui est gouverné par la dynamique du Ćot

dŠaccrétion. CŠest la durée 7 de ce dernier qui nous intéresse comme temps caractéristique.

La reconnexion magnétique est un phénomène efficace pour accélérer des particules à très

hautes énergies. La distribution en énergie (ou de manière équivalente en facteur de Lorentz)

des particules est un élément crucial de lŠétude de la reconnexion magnétique qui peut être

étudié à partir des simulations PIC (grâce à leur nature cinétique). Ces dernières suggèrent une

distribution des électrons en loi de puissance à haute énergie avec un indice p qui dépend de

la magnétisation du plasma (voir 3.3.2). Comme on lŠa vu précédemment, lŠénergie maximale

atteinte par les électrons dépend aussi de la magnétisation. Or ce paramètre peut être difficile

à estimer. En effet, les simulations GRPIC ont un champ magnétique très faible pour résoudre

le problème de la séparation dŠéchelle et les simulations GRMHD souffrent dŠun seuil sur la

densité pour maintenir les lois de conservation. Dans les deux cas, ces limitations affectent

signiĄcativement la valeur de la magnétisation. Cette dernière est donc très peu contrainte.

3 Modèle de point chaud basé sur la reconnexion magnétique

LŠidée principale de ce modèle, et de cette thèse, est de regrouper les informations essentielles

issues des simulations numériques Ćuides et cinétiques ainsi que les contraintes observationnelles

(voir Chap 4) dans un modèle semi-analytique simple aĄn dŠajuster les données des sursauts

observés par GRAVITY avec des temps de calcul raisonnables par rapport aux simulations

GRPIC et GRMHD.

3.1 Description générale

Il est tout dŠabord important de noter que lŠon ne modélise pas la reconnexion

magnétique elle-même, mais le produit Ąnal de la reconnexion, à savoir les plas-

moïdes. Pour simpliĄer, on ne considère quŠun seul plasmoïde macroscopique correspondant

à un point chaud. De même, pour simpliĄer et limiter le nombre de paramètres du modèle,

on considère une sphère de plasma, et non une forme cylindrique, de rayon constant, alors

que les simulations montrent une augmentation de la taille à travers les fusions successives des

plasmoïdes. Ainsi, aucune expansion adiabatique nŠest prise en compte dans ce modèle, contrai-

rement à dŠautres modèles de sursauts [Boyce, 2022]. Néanmoins, les fusions successives des

plasmoïdes dans notre point chaud sont prises en compte sous la forme dŠun apport de parti-

cules accélérées dans le point chaud. LŠhypothèse dŠun rayon constant peut tout de même être

justiĄée en considérant que le temps de formation du plasmoïde macroscopique (∼ (1 − 10) L/c

7. Qui est différente du taux
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3.2 Dynamique du point chaud

On se place dans le système de coordonnées de Boyer-Lindquist (sphérique). Comme dit

précédemment, on considère pour notre point chaud une éjection le long du jet. Cependant,

lŠangle polaire dŠouverture du jet θJ nŠest pas connu et est très dépendant du modèle considéré,

comme dans notre modèle quiescent. On va donc considérer que le point chaud a un mouvement

conique [Ball, 2021], cŠest-à-dire avec un angle polaire θ = θ0 constant (lŠindice zéro indique quŠil

sŠagit de condition initiale). Ce paramètre est un paramètre libre du modèle, et pour le moment

il nŠest pas contraint (voir Sect. 4).

Le point chaud est le résultat de la reconnexion magnétique qui a lieu au point Y (voir

Fig. 6.9) de la dernière (la plus externe) ligne de champ magnétique fermée appelée séparatrice.

Or, cette dernière est liée au disque dŠaccrétion à un certain rayon cylindrique dont la vitesse

azimutale peut être supposée comme Képlérienne. Cependant, le rayon projeté du point chaud

est supérieur au rayon du point dŠancrage. Cette différence a pour conséquence une vitesse

super-Képlérienne (voir Fig. 6.9) du point chaud qui est entraîné par le disque dŠaccrétion par la

séparatrice, qui agit comme une fronde. On note que le rayon du point Y ainsi que celui du point

dŠancrage de la séparatrice dépendent de la valeur du spin de Sgr A*, comme le montrent les

simulations de [El Mellah, 2022]. Cependant, après la reconnexion, les plasmoïdes se détachent

de la séparatrice, et ne sont donc plus entraînés par le Ćot dŠaccrétion. Ainsi, on considère une

vitesse azimutale initiale pour le point chaud libre (a priori super-Keplérienne). Pour déterminer

la vitesse azimutale φ̇ 8 à lŠinstant t, on applique la conservation du moment cinétique Newtonien

φ̇(t) = φ̇0

(

r0

r(t)

)2

(6.30)

où φ̇(t) est la vitesse azimutale du point chaud (en rad.s−1) au temps coordonné t, φ̇0 et r0 la

vitesse azimutale et le rayon initial (au temps coordonné t0), et r(t) le rayon au temps t. Comme

on considère une éjection, on déĄnit une vitesse radiale positive et constante par simplicité

ṙ(t) = ṙ0 > 0. Cette dernière est aussi un paramètre libre du modèle. Le rayon orbital à lŠinstant

t > t0 est déĄni comme

r(t) = r0 + ṙ0(t − t0). (6.31)

Ainsi, toute la dynamique du point chaud, correspondant à une éjection conique, est déĄnie

par un ensemble de six paramètres : la position initiale (t0, r0, θ0, φ0) et les vitesses radiale

et azimutale initiales (ṙ0, φ̇0). LŠévolution des coordonnées en fonction du temps est résumée

8. Le ˙ marquant la dérivé par rapport au temps.
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ci-dessous
r(t) = r0 + ṙ0(t − t0),

θ(t) = θ0,

φ(t) = φ0 + r2
0

φ̇0

ṙ

(

1

r0
− 1

r(t)

)

,

ṙ(t) = ṙ0,

θ̇(t) = 0,

φ̇(t) = φ̇0

(

r0

r(t)

)2

.

(6.32)

LŠéquation de φ(t) étant le résultat de lŠintégration de lŠEq (6.30) avec lŠEq (6.31).

3.3 Évolution cinétique des particules

La particularité du modèle de point chaud présenté ici, issu de la reconnexion magnétique,

est le traitement particulier de la distribution des électrons responsables du rayonnement syn-

chrotron observé.

3.3.1 Phases de vie du point chaud

Le cycle de vie du point chaud est divisé en deux phases distinctes liées à la reconnexion,

une phase de croissance et une phase de refroidissement.

• Phase de croissance : Durant cette phase, on injecte à un taux constant des particules

suivant une distribution kappa (cœur thermique avec une loi de puissance à haute énergie)

dans le point chaud. Une fois dans le point chaud, elles refroidissent en émettant du

rayonnement synchrotron. Les autres quantités physiques, la température sans dimension

Θe, lŠindice kappa κ de la distribution injectée et lŠintensité du champ magnétique B

dans le point chaud sont des paramètres constants au cours du temps. Les deux derniers

paramètres physiques principaux du modèle sont la densité maximale atteinte dans le point

chaud à la Ąn de la phase de croissance ne,max, qui survient après un temps de croissance

tgrowth. LŠévolution de ces paramètres physiques en fonction du temps est résumée dans la

Fig. 6.10.

Ce choix dŠévolution des paramètres est fait pour modéliser lŠapport de particules accélérées

par la nappe de courant, au point de reconnexion, dans le point chaud, via la fusion des

petits plasmoïdes avec ce dernier. Le choix dŠune distribution kappa comme distribution

injectée dans le point chaud résulte du chauffage du plasma par la reconnexion et de

lŠaccélération des électrons par cette dernière à très hautes énergies comme le montrent les

simulations PIC de reconnexion magnétique [Selvi, 2022 ; Chernoglazov, 2023 ; Schoeffler,

2023 ; Ball, 2018 ; Hoshino, 2022 ; Johnson, 2022 ; Klion, 2023 ; Werner, 2018 ; Zhang, 2021].

Un paramètre important est la durée de la phase de croissance tgrowth (voir section 3.3.2).

Ce temps caractéristique correspond à la durée de survie de la reconnexion, cŠest-à-dire,

la durée pendant laquelle la reconnexion produit des plasmoïdes qui vont fusionner avec le

point chaud. En effet, la reconnexion correspond à de la dissipation de lŠénergie magnétique
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où γ est le facteur de Lorentz des électrons, Qinj(t) est le taux dŠinjection et Ne = dne/dγ

est la distribution des électrons (avec ne la densité numérique dŠélectrons). On distingue dans

cette équation deux termes déĄnissant lŠévolution dans le temps de la distribution, un terme de

refroidissement par rayonnement synchrotron

−γ̇synNe =
4σT UB

3mec
(γ2 − 1)Ne (6.34)

avec σT la section efficace de Thomson, me la masse des électrons et UB = B2/8π (en unité

CGS) et un terme dŠinjection Qinj(γ) pouvant être associé à du chauffage. En effet, on injecte

des particules suivant une distribution kappa Nκ
e (γ) (voir Eq. (5.19)) tel que

Qinj(γ, t) =











4πNκ
e (γ)tα−1

tgrowth
durant la phase de croissance,

0 durant la phase de refroidissement
(6.35)

où α est lŠindice 9 de la courbe de croissance de la densité en fonction du temps ne(t) ∝ tα

(0 = constant, 1 = linéaire, 2 = quadratique, etc). Pour la suite, on prend α = 1 compte tenu

que lŠon considère une évolution linéaire de la densité.

La distribution injectée est déĄnie par deux paramètres : la température sans dimension Θe

et lŠindice kappa κ qui, on le rappelle, est lié à lŠindice de la loi de puissance à haute énergie telle

que κ = p + 1. Le premier est un paramètre libre du modèle permettant dŠajuster le maximum

émis (voir section 3.3.4). Bien que lŠindice kappa soit aussi un paramètre libre du modèle, on

peut restreindre lŠintervalle de valeurs possibles. En effet, les simulations PIC de reconnexion

sans RG montrent que lŠindice de la loi de puissance de la distribution des particules accélérées

est lié à la magnétisation en amont de la reconnexion σb (voir Eq. (5.28)) tel que

κ = p + 1 = Ap + Bp tanh (Cp βb) + 1, (6.36)

où

Ap = 1, 8 + 0, 7/
√

σb, Bp = 3, 7 σ−0,19
b , Cp = 23, 4 σ0,26

b , (6.37)

et βb = 8πp/B2 ≪ 1 le rapport entre la pression du gaz et la pression magnétique. De plus,

lŠénergie maximale atteinte par les électrons accélérés par la reconnexion dépend de la quan-

tité dŠénergie emmagasinée par les lignes de champ qui reconnectent, aussi caractérisée par la

magnétisation γmax ≈ √
σb [Ripperda, 2022]. À partir de simulations PIC [Selvi, 2022 ; Cherno-

glazov, 2023 ; Schoeffler, 2023 ; Ball, 2018 ; Hoshino, 2022 ; Johnson, 2022 ; Klion, 2023 ; Werner,

2018 ; Zhang, 2021] ainsi que de la magnétisation attendue autour de Sgr A*, à savoir a minima

σb ≫ 100 [Crinquand, 2022], on peut restreindre les valeurs de κ entre 2,8 et 4,4 (en prenant

un ensemble très large pour σb et βb, voir Fig. 6.11) et Ąxer le facteur de Lorentz maximal

des électrons à γmax = 106. On note que lŠon peut aller jusquŠà ∼ 107 car la magnétisation

réelle de Sgr A* est peu contrainte. On constate en regardant la Fig. 6.11 que dans le cas dŠune

magnétisation très importante, comme celle attendue autour de Sgr A*, la valeur de κ est très

9. Cet indice nŠest pas nécessairement un entier.
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Figure 6.12 Ű Évolution dŠune distribution des électrons kappa en fonction du temps refroidis-
sant par rayonnement synchrotron. La température sans dimension Θe (noté w dans la Ągure)
est de 167, lŠindice kappa de 4,5, et le champ magnétique de 35 G et la densité de 106 cm−3.

Paramètre Symbole Valeur
champ magnétique [G] Bp 15
rayon du point chaud [rg] Rp 1
facteur de Lorentz minimal γmin 1
facteur de Lorentz maximal γmax 106

indice kappa de la distribution κ 4.0
température sans dimension de la distribution Θe 50
densité dŠélectrons maximale [cm−3] ne,max 5 × 106

temps de croissance [rg/c] tgrowth 120

Table 6.1 Ű Paramètres du code EMBLEM pour la simulation de lŠévolution de la distribu-
tion des électrons. Cet ensemble est utilisé pour comparer le modèle au sursaut du 22 Juillet
2018 Gravity Collaboration et al. [Gravity Collaboration, 2018].

lŠétat de la distribution en dehors de la fenêtre dŠobservation (voir Section 4). La Ąn de la phase

de croissance a lieu à tobs ∼ 12 min. Ainsi, à hautes énergies, les courbes en violet, bleu et cyan

(antérieures à cette limite) se superposent en raison de cet état dŠéquilibre. Dès lors que lŠon

stoppe lŠinjection dŠélectrons, la distribution évolue comme dans la Fig. 6.12.

On a donc deux phénomènes qui régissent lŠévolution des distributions :

Ů le temps de refroidissement : très lent à bas γ, donc les distributions évoluent toujours

lentement à γ ≤ 1000 ;

Ů lŠéquilibre injection/refroidissement : qui maintient la distribution constante également à

haut γ pendant la phase dŠinjection, avant de laisser la partie à γ ≥ 1000 se refroidir

rapidement quand on coupe lŠinjection.
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Cette hypothèse est raisonnable, car la conĄguration du champ magnétique autour de Sgr A*

est peu contrainte. Néanmoins, les données [Gravity Collaboration, 2018] excluent un champ

magnétique toroïdal (voir Chap. 4). Cette simpliĄcation permet donc de ne pas dépendre du choix

de la conĄguration du champ magnétique pour le point chaud et de traiter chaque conĄguration

individuellement.

3.3.4 Dépendance de la courbe de lumière intrinsèque aux paramètres

À partir du calcul des coefficients synchrotron décrit au-dessus, on peut intégrer lŠéquation

de transfert radiatif aĄn de déterminer la courbe de lumière intrinsèque, cŠest-à-dire dans le

référentiel de lŠémetteur, sans prendre en compte quelconque effet Doppler, cŠest-à-dire νobs =

νém = 2, 2 µm. À cette fréquence, le plasma est optiquement mince, on peut donc négliger

lŠabsorption en première approximation 11. La forme et le maximum de la courbe de lumière

dépendent de la valeur des paramètres du modèle. Le but de cette section est dŠétudier lŠespace

des paramètres aĄn de comprendre leur inĆuence sur la courbe de lumière.

Pour commencer, on sŠintéresse à la phase de décroissance de la courbe de lumière, cŠest-à-dire

la phase de refroidissement gouvernée uniquement par refroidissement synchrotron. Comme le

montre lŠEq. (6.40), le temps caractéristique de refroidissement dépend du champ magnétique et

du facteur de Lorentz de lŠélectron. Dans lŠidéal, on voudrait obtenir une expression ne dépendant

que des paramètres de notre modèle, à savoir uniquement le champ magnétique dans ce cas. On

a vu dans le Chap. 5 que le rayonnement synchrotron dépend de la fréquence avec la fonction

F (x) illustrée par la Fig. 5.8, le maximum dŠémission étant à 0, 29 νcrit où νcrit = 3γ2νB
12.

On peut faire lŠhypothèse que le rayonnement synchrotron est monochromatique à la fréquence

ν = 0, 29 νcrit. On peut ainsi considérer que tous les électrons émettant à la fréquence ν ont un

facteur de Lorentz donné par

γ̄ =

(

νmec

ηeB

)1/2

, (6.44)

avec η = (0, 29 × 3)/(2π) un facteur numérique sans dimension. On note que le champ magné-

tique intervient aussi dans cette équation. En injectant lŠEq. (6.44) dans lŠEq. (6.40), le temps

caractéristique de refroidissement synchrotron et donc de la phase de refroidissement sŠécrit

tsync = 19 ×
(

B

20G

)−1,5 ( λ

2, 2µm

)0,5

min. (6.45)

Avec cette même hypothèse, et à partir de lŠEq. (6.38), on en déduit que γ̄ ∝ t−1 donc la

décroissance du Ćux est aussi en νFν ∝ t−1 (venant de lŠEq. (6.46)). Bien que lŠhypothèse

précédente soit une approximation (un électron émet à plusieurs fréquences, voir Fig. 5.8), elle

est très utile pour dériver des formules analytiques comme ici.

La forme exacte de la partie croissante de la courbe de lumière (t < tgrowth) nŠest pas aussi

évidente que lŠon pourrait le croire à ce stade. En effet, bien que lŠon ait choisi une injection

11. Ce ne sera pas le cas lors des calculs avec GYOTO. On fait cette approximation ici pour avoir une intuition
sur la courbe de lumière.

12. On note que lŠon a moyenné sur le pitch angle.
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constante dŠélectrons durant la phase de croissance, se traduisant par une augmentation linéaire

de la densité, le Ćux nŠaugmente pas linéairement comme on peut sŠy attendre vu que Iν ∝ ne

(voir Eq. (6.41)). En effet, en reprenant lŠapproximation précédente, pour une valeur de champ

magnétique Ąxe, on peut déterminer le facteur de Lorentz γ̄ des électrons dont le rayonnement

est observé à une certaine fréquence νobs. Or, on a vu dans la section 3.3.2 quŠà hautes énergies

la distribution était dans un état stationnaire pendant la phase dŠinjection. Pour déterminer

si la distribution dŠélectrons à lŠénergie γi est stationnaire, on compare le temps écoulé, t, au

temps caractéristique de refroidissement synchrotron tcool (qui dépend de γ). Si t < tcool(γi),

alors peu dŠélectrons à cette énergie ont refroidi. Cependant, les électrons à hautes énergies ont

refroidi et certains atteignent lŠénergie γi à lŠinstant t. Ainsi, la densité à lŠénergie γi augmente

(linéairement) pour t < tcool(γi). En revanche, si t > tcool(γi)
13, alors la distribution (dne/dγ)

est stationnaire pour γ ≥ γi (du fait de lŠéquilibre entre lŠinjection et le refroidissement). Ainsi,

le facteur de Lorentz limite du régime stationnaire, noté γlim, diminue avec le temps. Cela est

visible dans la Fig. 6.14 où lŠon trace lŠévolution de la distribution des électrons uniquement

durant la phase de croissance. On marque aussi la valeur de γ̄ pour ν = 2, 2 µm et B = 30 G

avec une fonction de Dirac en tirets gris. Pour γ̄ ≪ γlim(t), le refroidissement est négligeable,

lŠintensité augmente donc linéairement avec le temps, comme le montre les 10 premières minutes

de la courbe bleue dans le panneau de gauche de la Fig. 6.15. Inversement, on a vu que si

γ̄ > γlim(t), on est dans le régime stationnaire, avec une intensité constante (non visible dans le

panneau de gauche de la Fig. 6.15, car le temps tgrowth nŠest pas assez grand pour atteindre le

régime stationnaire à 2, 2 µm. EnĄn, si γ̄ ≲ γlim(t), le refroidissement ne peut plus être négligé.

En effet, les premiers électrons injectés à cette énergie ont eu suffisamment de temps pour

refroidir, atteignant des énergies plus basses (nŠémettant pas à νobs). La densité dŠélectrons à

γ̄, donc lŠintensité, nŠaugmente plus linéairement durant ce régime dit transitoire. On constate

bien lŠinĆuence de ce dernier en comparant les courbes rouge et bleue du panneau de gauche

de la Fig. 6.15 présentant les courbes de lumière intrinsèque calculée à partir dŠEMBLEM, avec

refroidissement en bleue et sans refroidissement en rouge.

La dernière grandeur caractéristique de la courbe de lumière intrinsèque est la valeur maxi-

male du Ćux. LŠeffet du refroidissement décrit précédemment complique signiĄcativement une

description analytique. Cependant, en utilisant la même approximation que précédemment, un

rayonnement synchrotron monochromatique, et après de nombreuses étapes de calcul détaillées

dans lŠAppendix E de [Aimar, 2023] reproduit en annexe A 14, on obtient une formule analytique

pour le Ćux en fonction du temps pour t ≤ tgrowth

νF syn
ν (ν, t) =

neR3
b γ̄mec2

12D2tgrowth κθ2







[Ψ(γ̄) − Ψ(ξ(γ̄, t))] , pour ν < ν̃(t)

Ψ(γ̄), pour ν ≥ ν̃(t)
, (6.46)

où ν̃(t) = (ηeB)/(mecb2
ct2) est la fréquence correspondant à la condition γ̄ = 1/(bct), avec η un

13. On se limite toujours à t < tgrowth.
14. Je remercie inĄniment Anton Dmytriiev pour ses calculs !
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facteur sans dimension déĄni dans lŠEq. (6.44) et

Ψ(x) =

(

1 +
x − 1

κθ

)−κ [

x2(κ − 1) + 2x(κθ − 1) + 2θ(κθ − 2)
]

. (6.47)

Pour déterminer le maximum de Ćux émis, il suffit dŠutiliser les équations précédentes avec

t = tgrowth. Le panneau de droite de la Fig. 6.15 montre la dépendance du Ćux observé en fonction

de lŠintensité du champ magnétique en utilisant le code EMBLEM (croix bleues) et avec lŠEq. (6.46)

(courbe noire). On distingue bien dans la forme de la courbe noire le régime dŠéquilibre pour

B ≥ 16, 2 G du régime de faible refroidissement pour B < 16, 2 G. LŠerreur maximale de

lŠEq. (6.46) comparée aux résultats dŠEMBLEM est de ∼ 30% dans le régime stationnaire et de

moins de 7% pour le régime de faible refroidissement, ce qui en fait une bonne approximation

pour estimer le Ćux observé à partir des paramètres du modèle ou à lŠinverse estimer la valeur

des paramètres à partir dŠun maximum de Ćux.

On constate à partir de la Fig. 6.15 que même dans le régime dŠéquilibre, le Ćux continue

dŠaugmenter avec le champ magnétique. En effet, bien que la distribution soit stationnaire, le

facteur de Lorentz γ̄ et la puissance synchrotron émise dépendent de B. À titre de comparaison,

on trace aussi dans la Fig. 6.15 le Ćux maximal en fonction de B en utilisant EMBLEM mais sans

terme de refroidissement, ce qui revient à considérer une pure distribution kappa. On constate

aisément lŠimportance du refroidissement de la distribution des électrons pour le calcul de la

courbe de lumière. Une comparaison plus exhaustive avec les formules analytiques de [Pandya,

2016] est présentée dans lŠAppendix C de [Aimar, 2023] en annexe A.

À plus haute fréquence, dans le domaine des rayons X (1015-1018Hz), le temps de refroidis-

sement synchrotron est très court, de lŠordre de 1 − 100s. Ainsi, lŠétat dŠéquilibre est atteint très

rapidement comme illustré dans le panneau de droite de la Fig. 6.13 montrant lŠévolution de la

densité spectrale dŠénergie (SED pour Spectral Energy Density en anglais) associée à lŠévolution

de la distribution du panneau de gauche. Dès lors que lŠinjection dŠélectrons sŠarrête, le Ćux

à haute fréquence diminue très rapidement avec le même temps caractéristique que mentionné

précédemment. Bien que lŠétude des sursauts en rayons X de Sgr A* ne soit pas lŠobjet de cette

thèse, ce modèle a été construit dans lŠoptique de modéliser les sursauts de Sgr A* à toutes les

longueurs dŠondes (plus de détails dans le Chap. 8).

4 Comparaison aux données GRAVITY

LŠobjectif premier de ce modèle est dŠêtre capable dŠexpliquer les données des sursauts, à la

fois lŠastrométrie et la courbe de lumière, observées par GRAVITY, en particulier les propriétés

décrites dans le Chap. 4.

Les sections précédentes décrivent lŠévolution intrinsèque des paramètres de notre modèle

et de la courbe de lumière résultante dans le référentiel de lŠémetteur. Or, comme on lŠa vu au

Chap. 5, plusieurs effets de relativité générale, comme les effets Doppler relativistes et gravita-

tionnels, affectent la courbe de lumière observée. De nombreux cas de Ągure peuvent se produire

comme ceux illustrés dans le Chap. 5, mais aussi de nouveaux en raison de la dynamique hors
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du plan équatorial. On ne présentera pas ici tous les cas de Ągure possibles, mais seulement

certaines conĄgurations présentant un intérêt particulier, notamment au vu des observations

GRAVITY. Pour toute la suite, lŠinclinaison est Ąxée à 20°, tout comme la masse et la distance

de Sgr A* à 4, 297 × 106 M⊙ et 8,277 kpc respectivement. Le sursaut du 22 juillet 2018, pré-

sentant lŠastrométrie la plus nette en termes de mouvement orbital et une courbe de lumière en

forme de cloche, est le sursaut idéal pour comparer les prédictions du modèle. On accorde donc

une importance particulière à ce sursaut.

Pour cette comparaison, on va considérer deux conĄgurations dont les paramètres sont listés

dans les tables tables 6.1, 6.2 et table 6.3 respectivement. Pour la première, on observe la Ąn de

la phase de croissance et le début du refroidissement comme illustré par la courbe rouge dans la

Fig. 6.16, le tout affecté par le beaming, donnant la courbe de lumière observée (courbes en trait

plein dans le panneau de droite de la Fig. 6.17). Le temps de croissance caractéristique est de

tgrowth ∼ 100 rg/c, soit environ 30 min, ce qui est supérieur au temps de montée de la courbe de

lumière observé qui est de lŠordre de 15 min, on en déduit que la phase de croissance est partiel-

lement atténuée par le beaming. La phase de décroissance observée est liée au refroidissement

combiné au beaming. Ces hypothèses contraignent les valeurs de lŠangle azimutal et du temps

coordonné initiaux φ0 et t0 ∼ tgrowth. Comme on lŠa vu dans le Chap. 4, les données du sursaut

du 22 juillet 2018 suggèrent un rayon projeté de rcyl,0 ∼ 10 rg/c et une vitesse super-Képlérienne

pour le paramètre φ̇0. Le cas de la vitesse radiale sera discuté dans la section 5. Comme on

modélise une éjection le long de la gaine du jet, lŠangle polaire θ0 devrait correspondre à lŠangle

dŠouverture externe du jet θ2 = 23, 5°, cependant, aĄn de ne pas être trop dépendant de notre

modèle quiescent, nous considérerons ici une assez large gamme de valeurs de θ0. De plus, on

peut estimer un ensemble de valeurs raisonnables à partir des simulations GRMHD [Ripperda,

2020 ; Ripperda, 2022] 10◦ ≤ θ0 ≤ 45◦.

À partir de ce raisonnement, on peut déterminer un ensemble de paramètres (adaptables)

pour le modèle, listés dans les tables 6.1 et 6.2, capables de reproduire les caractéristiques du

sursaut du 22 juillet 2018 comme illustré par les courbes rouges de la Fig. 6.17. On note que la

position de Sagittarius A* dans le modèle est aux coordonnées (0,0) et reste à la limite de la

barre dŠerreur de 1σ sur sa position dérivée du mouvement de lŠétoile S2. Cela est dû à notre

choix de paramètres, un rayon orbital projeté plus élevé se traduisant par un arc de cercle (avec

une plus petite courbure) et une position décalée vers la partie Nord-Ouest dans le plan du ciel.

Pour rester compatible avec les données, il faudrait décaler lŠensemble du modèle, cŠest-à-dire

lŠorigine des coordonnées du modèle dans la direction opposée, soit au Sud-Est. La position

de Sgr A* dans le modèle sera donc plus proche de la position mesurée à partir de lŠorbite de

lŠétoile S2. LŠinĆuence de lŠétat quiescent est aussi visible, bien que moins marqué que dans la

Fig. 5.14. En effet, la distance apparente entre le modèle et la position de Sgr A* en haut à

gauche (X ∼ 30 µas, Y ∼ 30 µas) de lŠastrométrie de la Fig. 6.17 est plus courte quŠà droite

(X ∼ −70 µas, Y ∼ −10 µas), en raison de la différence de rapport de Ćux entre le point chaud

et lŠétat quiescent. Les temps de croissance plus courts que ceux prédits par les simulations

(∼ 100 rg/c) ne sont pas compatibles avec ce scénario. En effet, un temps de croissance court

résulterait en une augmentation beaucoup plus rapide du Ćux observé.
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Figure 6.16 Ű Courbes de lumières dans le référentiel du point chaud calculé à partir des
simulations dŠEMBLEM pour les deux conĄgurations envisagées. Pour la première, dont les para-
mètres sont dans les Tables 6.1 et 6.2, la fenêtre dŠobservation, représentée par la partie non
grisée, contient à la fois la phase de croissance et de refroidissement. Pour la seconde, on observe
uniquement la phase de refroidissement qui va être affecté par le beaming (voir Fig. 6.19). Les
paramètres utilisés pour cette conĄguration sont dans la Table 6.3.

Avec les paramètres de la table 6.2, le point chaud est éjecté derrière le trou noir, permettant

un effet de lentille gravitationnelle pouvant générer un second pic (voir plus bas). A priori,

les plasmoïdes peuvent être éjectés de chaque côté du trou noir par rapport à lŠobservateur.

On sŠintéresse donc à lŠinĆuence de la direction de lŠéjection, dans la direction opposée comme

précédemment (en rouge dans la Fig. 6.17), ou vers lŠobservateur (en vert). En effet, la projection

du mouvement dans le ciel nŠest pas la même selon la position par rapport à lŠobservateur. Les

deux trajectoires sont des ellipses (proches dŠun cercle, car lŠinclinaison est faible) dont les centres

sont décalés entre eux et par rapport au trou noir. Cela est uniquement dû à lŠinclinaison de

lŠobservateur à lŠimage du rémanent de supernoa SN1987A (voir Fig. 6.18). LŠorientation dans le

ciel de ces cercles dépend du PALN. On peut constater cet effet dans lŠastrométrie de la Fig. 6.17

où le décalage entre le centre de la courbe bleue et la position du trou noir est encore plus marqué

dans le cas où lŠobservateur et le point chaud sont dans le même hémisphère. On constate aussi

un effet sur la courbe de lumière. Les temps caractéristiques sont similaires, mais pas le Ćux

maximal. En effet, comme le point chaud est éjecté vers lŠobservateur, la fréquence reçue par

un observateur est décalée vers le bleu (contrairement au cas où le Blob sŠéloigne, pour lequel

le décalage est vers le rouge) en raison de lŠeffet Doppler relativiste. Cependant, la fréquence de

lŠobservateur est Ąxe, à 2, 2 µm. Ainsi, les décalages en fréquences sŠappliquent sur la fréquence

émise qui est par conséquent, décalée vers le rouge (respectivement vers le bleu). Comme on peut

le voir sur le panneau de droite de la Fig. 6.13, la fréquence dŠobservation (∼ 1, 3 × 1014 Hz) est

très proche du maximum de Ćux. Selon le temps dŠémission, qui est différent dans les deux cas

du fait de la différence de distance parcourue, le spectre dŠémission nŠest pas le même. LŠintensité

émise à la fréquence dŠémission, décalée par rapport à celle de lŠobservateur, peut être supérieure

138









Chapitre 6. La reconnexion magnétique comme source des sursauts

vient durant la phase dŠobservation, le Ćux en amont sera proche de celui de lŠétat quiescent avec

peu de variabilité (courbe rouge dans la Fig. 6.20), alors que dans le cas dŠun pic secondaire, la

variabilité en amont du sursaut due à lŠémission intrinsèque sera plus importante. La variabilité

en aval du sursaut peut aussi être révélatrice du scénario (non illustré dans la Fig. 6.20). En

effet, le rapport de Ćux et le décalage temporel entre le pic observé et un second pic (sŠil est

observé) permettraient de faire la distinction (future étude). Bien que peu enviable vis-à-vis de

la contrainte des paramètres physiques, le second scénario est tout à fait plausible.

À la lumière du scénario précédent, qui nécessite un temps de croissance plus court que les

prédictions des simulations 15, on peut envisager un dernier scénario dŠintérêt. Avec un temps

de croissance comparable aux simulations, ou plus précisément égal ou supérieur à la période

orbitale, le pic dŠémission intrinsèque ne peut plus être entièrement atténué. De plus, avec une

fenêtre dŠobservation supérieure à la période orbitale comme cŠest le cas pour le sursaut du 28

juillet 2018 [Gravity Collaboration, 2018], il est possible dŠobserver deux pics dus au beaming

(positif). Le premier survient durant la phase de croissance et le second durant la phase de

refroidissement. Le second pic peut en plus être ampliĄé si le point chaud est éjecté de lŠautre

côté du trou noir par rapport à lŠobservateur par lŠeffet de lentille gravitationnelle (voir Fig. 3.4).

Cependant, lŠintensité du second pic dépend fortement de lŠalignement entre lŠobservateur, le

trou noir et le point chaud avec des paramètres physiques et orbitaux (hormis θ0) identiques.

Dit autrement, le rapport de Ćux entre les deux pics observés dépend de lŠécart dŠangle polaire

∆θ déĄni comme

∆θ = ♣(180◦ − θ0) − i♣ (6.48)

comme illustré par la Fig. 6.21. On constate que dans le cas dŠun bon alignement, cŠest-à-dire

∆θ faible, la forme du second pic est très étroite. La forme de ce dernier peut donc servir de

contrainte observationnelle. Cependant, le rapport de Ćux entre les deux pics ne dépend pas

uniquement de ∆θ mais aussi du signal de beaming (+ lentille gravitationnelle) appliqué à la

courbe de lumière intrinsèque. En effet, la Fig. 6.22 montre la courbe de lumière observée avec

deux pics dont le ratio de Ćux et le timing sont similaires au sursaut du 28 juillet 2018. On

montre aussi lŠastrométrie obtenue ainsi que trois images calculées avec GYOTO à trois temps

dŠobservation particuliers (tobs = [19 ; 35 ;48, 7] min de gauche à droite). Il est aisé de constater

que si la courbe intrinsèque est décalée vers la gauche (cŠest-à-dire un t0 plus petit) mais avec la

même orbite observée, autrement dit le même beaming 16, le ratio entre les deux pics sera plus

faible puisque lŠémission intrinsèque au moment du second pic sera plus faible. La largeur du

second pic peut donc indiquer si ∆θ est faible (≤ 15◦) mais pas le ratio de Ćux.

Il est important de garder en tête que les scénarios et exemples détaillés ci-dessus sont des

cas particuliers avec des valeurs de paramètres sélectionnées à la main. Il y a de nombreuses

dégénérescences quŠune analyse statistique de type MCMC révèlerait aisément (future étude).

Les jeux de paramètres identiĄés ici ne sont pas uniques. Cela signiĄe quŠil existe de nombreux

minima locaux de χ2 dans lŠespace des paramètres et quŠune attention particulière doit être

portée concernant la première estimation (first guess en anglais) dŠun algorithme MCMC. De ce

15. Mais néanmoins du même ordre de grandeur.
16. On note quŠil faut adapter la valeur de ϕ0.
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fait, une grille de lŠespace des paramètres par laquelle le χ2 dŠun jeu de données peut être évalué

comme première approche pour déterminer les minima locaux semble être nécessaire en amont

dŠune étude MCMC (future étude).

5 Limitations du modèle

Bien que le modèle de plasmoïde + jet montre des résultats très encourageants pour ex-

pliquer les sursauts de Sagittarius A* observés par GRAVITY, il est basé sur de nombreuses

hypothèses, parfois très fortes. Certaines valeurs de paramètres sont même en contradiction avec

les simulations. Dans cette section, on récapitule les différentes limitations du modèle actuel en

présentant de possibles améliorations lorsque cŠest nécessaire.

Premièrement, lŠévolution des paramètres du plasma (densité, température sans dimension

et champ magnétique) a été choisie pour être soit constante, soit linéaire, ce qui est très sim-

pliĄé par rapport à un scénario réaliste. Cependant, on considère que ces évolutions sont très

probablement fortement dépendantes des conditions initiales du Ćot dŠaccrétion, et sont donc

faiblement contraintes. Ces hypothèses permettent, en contrepartie, de suivre de manière réaliste

la distribution des électrons qui émettent le rayonnement synchrotron observé. On note cepen-

dant que la valeur de lŠindice kappa utilisé est trop élevée pour les valeurs de magnétisation

attendues autour de Sgr A*. En effet, la Fig. 6.11, montrant la valeur de cet indice en fonction

de la valeur de la magnétisation σ et du paramètre β du plasma (Eq. (6.36)), suggère une valeur

de kappa autour de 2,8 pour une grande partie de lŠespace des paramètres, qui plus est avec une

magnétisation élevée comme attendue autour de Sgr A*.

Un autre point important est le facteur de Lorentz maximum considéré. Premièrement, cette

valeur peut être estimée à partir de la magnétisation du plasma en amont de la reconnexion

(Eq. 3 de [Ripperda, 2022]), qui est peu contrainte. De plus, il sŠagit ici du facteur de Lorentz

maximum des électrons au niveau du site dŠaccélération. Or, on sŠintéresse aux électrons une fois

quŠils sont dans le point chaud. Les électrons ont donc refroidi par rayonnement synchrotron 17

durant le temps nécessaire pour atteindre le point chaud. Ainsi, le facteur de Lorentz maximal des

électrons au moment dŠentrer dans le point chaud est plus faible que celui du site de reconnexion

(qui est peu contraint). Cependant, lors de la fusion entre plasmoïdes, une nouvelle reconnexion

magnétique a lieu (avec une magnétisation plus faible), pouvant accélérer à nouveau les électrons,

mais avec une énergie maximale beaucoup plus faible. Au vu de ces éléments, ce paramètre est

plus ou moins libre et, dans tous les cas, dégénéré avec lŠindice kappa et la température sans

dimension si lŠon ne sŠintéresse quŠaux sursauts en IR. En effet, les sursauts en rayons X sont

générés par des électrons de très hautes énergies, typiquement de lŠordre de grandeur de γ ∼ 106.

LŠétude des sursauts en rayons X offre donc une contrainte sur lŠénergie maximale des électrons.

EnĄn, on note aussi que dans le cas de production de rayons X par ces électrons très énergétiques,

il peut y avoir de la production de paires électron-positron qui nŠest pas prise en compte dans

notre modélisation.

On modélise le point chaud par une sphère homogène par simplicité, à partir du plasmoïde

17. Ce dernier nŠétant pas forcément dirigé vers lŠobservateur à cause du beaming.
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circulaire observé dans les simulations 2D GRMHD [Nathanail, 2020 ; Ripperda, 2020 ; Porth,

2021] et PIC [Rowan, 2017 ; Ball, 2018 ; Werner, 2018]. LŠaspect 3D de ce plasmoïde est en

réalité cylindrique (cordes de Ćux) dans les simulations GRMHD [Bransgrove, 2021 ; Nathanail,

2022b ; Ripperda, 2022] et PIC [Nättilä, 2021b ; Zhang, 2021 ; El Mellah, 2023 ; Crinquand,

2022]. Ainsi, une géométrie réaliste de la source du sursaut est probablement plus complexe

que dans notre modèle, mais nŠest cependant pas pertinente, car nous suivons la position du

centroïde du Ćux. DŠautre part, la taille de la sphère est considérée comme constante au cours

du temps. LŠeffet de cisaillement dans le Ćot dŠaccrétion est négligé. Or, la reconnexion produit

de nombreux plasmoïdes de petites tailles qui fusionnent entre eux pour former des structures

macroscopiques. Le temps caractéristique de fusion des plasmoïdes est de lŠordre de quelques

temps dŠAlfvén tA ∼ rg/c dans notre cas [Nalewajko, 2015]. Ce temps est très inférieur à tgrowth,

qui correspond à la durée de reconnexion. De plus, ces structures macroscopiques ont une durée

de vie limitée et Ąnissent par se mélanger avec le reste du Ćot dŠaccrétion-éjection au bout dŠun

certain temps, de lŠordre de ∼ 500 rg/c [Ripperda, 2022].

La dynamique de notre point chaud est une éjection conique avec une vitesse radiale constante

et une vitesse azimutale déĄnie par les conditions initiales et la conservation du moment cinétique

Newtonien. Bien que la forme de la trajectoire corresponde aux simulations, la vitesse radiale

du modèle est un ordre de grandeur trop faible. En effet, la vitesse dŠéjection des plasmoïdes

attendue par les simulations est de lŠordre de 0.1c, or avec une vitesse radiale aussi grande

et la conservation du moment cinétique, la vitesse azimutale diminue très vite (φ̇ ∝ ‘ 1
r(t)2 ),

et lŠastrométrie résultante ne présente alors plus aucun mouvement orbital. Pour maintenir un

mouvement orbital, cŠest-à-dire une vitesse azimutale suffisamment importante, la vitesse radiale

est donc beaucoup plus faible (∼ 0.01c). LŠhypothèse de conservation du moment cinétique est

donc en contradiction avec les simulations. AĄn de résoudre ce problème, une solution serait de

dériver une loi dŠévolution des deux composantes de la vitesse (radiale et azimutale) à partir des

simulations numériques. [El Mellah, 2023] a mesuré la vitesse radiale et azimutale des cordes de

Ćux générées par la reconnexion au cours du temps (Fig. 8 de [El Mellah, 2023]). On constate

ainsi que la vitesse azimutale décroit légèrement alors que la vitesse radiale augmente fortement

initialement avant dŠatteindre une asymptote. Une telle évolution peut être approchée par des

formules analytiques, améliorant ainsi la dynamique du point chaud vis-à-vis des simulations

numériques.

Le champ magnétique considéré dans le plasmoïde est isotrope. On ne prend donc pas en

compte lŠimpact de la géométrie du champ magnétique sur les observables. La conĄguration du

champ magnétique de lŠétat quiescent est a priori ordonnée verticalement dans le cas dŠun jet

fortement magnétisé. Le champ magnétique dans le plasmoïde, qui nous intéresse particulière-

ment ici, est moins contraint. La conĄguration du champ magnétique est fortement liée à la

polarisation (voir Chap. 7). Les propriétés observationnelles des sursauts de 2018 excluent une

conĄguration purement toroïdale [Gravity Collaboration, 2018]. Du point de vue des simulations

[Ripperda, 2022 ; El Mellah, 2022], la conĄguration du champ magnétique dans les tubes de Ćux

est hélicoïdale (majoritairement poloïdale avec une composante toroïdale non nulle) du fait de

la géométrie de la reconnexion. LŠétude de cette conĄguration est donc la plus pertinente pour
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lentille gravitationnelle. En effet, lors dŠun effet de lentille gravitationnelle, les photons passent

très près de lŠanneau de photons qui est très sensible à la métrique. LŠécart en Ćux entre a = 0

et a = 0, 99 peut atteindre ∼ 30%.
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CHAPITRE 7

Polarisation en Relativité Générale et dans

GYOTO
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1 Polarisation de la lumière en général

Pour commencer cette troisième partie, on sŠintéresse à la polarisation, dŠun point de vue

théorique et numérique, dans lŠoptique dŠétudier la polarisation des sursauts observés, mais aussi
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Angle), calculé à partir du Nord et positif vers lŠEst (voir Fig. 7.7).

1.3 Paramètres de Stokes

Une seconde manière de représenter le vecteur polarisation est à travers les paramètres de

Stokes 2, introduit en 1852. Cet ensemble de quatre paramètres pouvant être regroupés sous

la forme dŠun vecteur, appelé vecteur de Stokes, permet de décrire entièrement lŠellipse de la

Fig. 7.3. Il ne sŠagit rien de plus que dŠune reparamétrisation de la polarisation. En effet, les

précédents angles α et β ne sont pas observables, contrairement aux paramètres de Stokes qui

eux sŠexpriment comme des intensités spéciĄques selon une direction particulière et sont donc

observables. Ces paramètres sont déĄnis à partir des composantes complexes du vecteur champ

électrique E et sont liés aux paramètres E′, α et β tel que

I ≡ ĒxĒ∗
x + ĒyĒ∗

y = E2
0x + E2

0y = E′2,

Q ≡ ĒxĒ∗
x − ĒyĒ∗

y = E2
0x − E2

0y = I cos 2α cos 2β

U ≡ ĒxĒ∗
y + ĒyĒ∗

x = 2E0x E0y cos δ = I sin 2α cos 2β,

V ≡ −i
(

ĒxĒ∗
y − ĒyĒ∗

x

)

= 2E0x E0y sin δ = I sin 2β

(7.7)

avec la même notation quŠà la section précédente. Le signe négatif dans la déĄnition de V permet

de mesurer lŠangle de polarisation dans le sens trigonométrique en accord avec la convention de

lŠIAU avec la dépendance en +iωt de notre déĄnition du champ électrique.

Le premier paramètre I correspond à lŠintensité spéciĄque totale polarisée et non polarisée.

Il sŠagit de la quantité déjà discutée dans les chapitres précédents. On peut aisément déduire

lŠorientation du vecteur polarisation à partir des Eq. (7.7) pour chaque paramètre de Stokes. Les

paramètres Q et U décrivent la polarisation linéaire, avec Q correspondant à un vecteur orienté

horizontalement ou verticalement dans la base (x, y) (Q > 0 et Q < 0 resp. avec U = 0) et U à

un vecteur incliné à ±45◦ (U > 0 et U < 0 resp. avec Q = 0), comme illustré dans la Fig. 7.4.

Le paramètre V , quant à lui, décrit la polarisation circulaire avec une polarisation dans le sens

trigonométrique pour V > 0 et dans le sens horaire pour V < 0.

Comme il sŠagit de grandeurs homogènes à une intensité spéciĄque, pouvant néanmoins

être positives ou négatives, cette méthode de calcul de la polarisation est parfaitement adaptée

à du tracé de rayon dans le sens inverse du temps (partant de lŠobservateur vers la source).

LŠorientation du vecteur polarisation, cŠest-à-dire les paramètres de lŠellipse α et β de la Fig. 7.3,

peut être déterminée a posteriori à partir de lŠensemble des paramètres de Stokes I, Q, U et V .

Pour cela, on déduit des Eq. (7.7) les relations suivantes

tan 2α =
U

Q
,

sin 2β =
V

I
.

(7.8)

De plus, à partir des Eq. (7.7) et (7.8), on remarque que les paramètres I et V sont indépen-

2. https://en.wikipedia.org/wiki/Stokes_parameters
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2. Polarisation en espace-temps courbe

milieu traversé (polariseur ou lame quart dŠonde), la moyenne temporelle des paramètres de

Stokes sera non nulle. Dans ce cas, lŠEq. (7.9) devient

I2 ≥ Q2 + U2 + V 2. (7.11)

On parle dans ce cas de lumière partiellement polarisée. On peut déĄnir le degré de polarisation

dP comme le rapport entre lŠintensité spéciĄque de la lumière polarisée et lŠintensité spéciĄque

totale telles que

dP =

√

Q2 + U2 + V 2

I
. (7.12)

La polarisation pouvant être découpée en deux composantes, la polarisation linéaire et circulaire,

il est intéressant de déĄnir leur degré de polarisation (dlp et dcp resp.) de la manière suivante

dlp =

√

Q2 + U2

I
(7.13)

et

dcp =
♣V ♣
I

. (7.14)

2 Polarisation en espace-temps courbe

2.1 Tenseur électromagnétique

Cette partie est fortement inspirée des notes dŠoptique en relativité générale dŠEric Gour-

goulhon.

On considère un espace-temps quadridimensionnel M déĄni par la métrique g. Dans cet

espace-temps, le champ électromagnétique peut être entièrement décrit par la 2-forme F, cŠest-

à-dire un tenseur déĄni sur M antisymétrique (Fαβ = −Fβα), indépendant du référentiel appelé

tenseur électromagnétique ou encore tenseur Faraday. Ce dernier permet dŠexprimer la 4-force

de Lorentz appliquée à une particule chargée selon

muµ∇µuα = qFαµuµ (7.15)

avec m la masse de la particule, q sa charge électrique, u sa 4-vitesse et ∇ la dérivation covariante.

Les équations de Maxwell relativistes décrivant le champ électromagnétique sŠécrivent

dF = 0

∇ · F# = µ0j 3
(7.16)

avec j le 4-vecteur courant électrique, µ0 la perméabilité diélectrique du vide et F# un tenseur

contravariant déduit de F et de la métrique g telle que

F #αβ = gαµgβνFµν . (7.17)
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Écrit sous format indiciel et avec un système de coordonnées (xα), les Eqs. (7.16) deviennent

∂Fβγ

∂xα
+

∂Fγα

∂xβ
+

∂Fαβ

∂xγ
= 0,

1√−g

∂

∂xµ

(√−gF αµ) = µ0 jα
(7.18)

où g est le déterminant de la métrique dans le système de coordonnées (xα).

De manière similaire à la physique classique où le champ électromagnétique peut être relié

au potentiel du même nom, on peut déĄnir un 4-potentiel A tel que

F = dA, (7.19)

soit, avec le système de coordonnées (xα)

Fαβ =
∂Aβ

∂xα
− ∂Aα

∂xβ
, (7.20)

qui est solution de la première équation de Maxwell (7.16). Cependant, A nŠest pas unique et

nécessite un choix particulier appelé choix de jauge. La plus simple, nommée jauge de Lorentz 4,

étant déĄnie par
∇ · A = 0

⇔ ∇µAµ = 0.
(7.21)

Dans le cas dŠune onde plane monochromatique, le potentiel associé à lŠonde est de la forme

Â = âeiΦ, (7.22)

avec â lŠamplitude complexe 5 dont la variation est supposée plus lente que celle de Φ (approxi-

mation de lŠoptique géométrique). Le tenseur Faraday devient

F̂αβ =∇αÂβ − ∇βÂα

=eiΦ∇αâβ + âβ i eiΦ ∇αΦ −
(

eiΦ∇β âα + âα i eiΦ ∇βΦ
)

≈i (âβ kα − âα kβ) eiΦ,

(7.23)

où lŠon introduit le vecteur dŠonde

k ≡ ∇Φ. (7.24)

Les termes ∇αâβ sont négligés en utilisant lŠapproximation de lŠoptique géométrique.

On peut ainsi déĄnir le vecteur polarisation unitaire

f̂ ≡ â
a

(7.25)

4. Nommée dŠaprès le physicien Dannois Ludvig Valentin Lorenz (1829-1891), à ne pas confondre avec le
physicien Néerlandais Hendrik A. Lorentz (1853-1928).

5. â doit être un nombre complexe pour permettre tous les états de polarisation, notamment la polarisation
circulaire.
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où a est un scalaire correspondant au module du vecteur complexe â. Ce vecteur est par déĄnition

perpendiculaire à k et transporté parallèlement le long de k

f̂ · k = 0, ∇kf̂ = 0. (7.26)

Le tenseur électromagnétique peut donc être réécrit de la manière suivante

F̂αβ = ia
(

f̂β kα − f̂α kβ

)

eiΦ. (7.27)

On en déduit que lŠon peut ajouter nŠimporte quel multiple de vecteur tangent au photon k au

vecteur polarisation f̂ tel que

f̂ 7−→ f̂ + qk, (7.28)

où q est un champ scalaire arbitraire, sans changer le tenseur électromagnétique.

2.2 Champs électrique et magnétique

Contrairement au tenseur électromagnétique F̂ qui est indépendant du référentiel, les champs

électrique E et magnétique B sont déĄnis par rapport à un observateur O et sa 4-vitesse u. La

1-forme (coordonnée covariante) du champ électrique E est reliée au tenseur électromagnétique

par

Eα = Re(F̂αµuµ). (7.29)

Le vecteur (coordonnée contravariante) champ magnétique est lui déĄni par

Bα = Re

(

−1

2
ϵαµν

ρF̂µνuρ
)

(7.30)

où ϵαµν
ρ correspond à un tenseur de Levi-Civita dont les trois premiers indices ont été montés

par le tenseur métrique gαβ tel que

ϵαµν
ρ = gαβ gµσ gνξ ϵβσξρ (7.31)

où ϵβσξρ est le tenseur antisymétrique 4 × 4 de type (0,4) 6 de Levi-Civita, associé au tenseur

métrique g dont le déterminant est g dans une base donnée, et déĄni par

ϵαβγδ = ±√−g















1 si (α, β, γ, δ) est une permuation paire de (0,1,2,3) 7

−1 si (α, β, γ, δ) est une permuation impaire de (0,1,2,3) 8

0 si au moins deux indices sont égaux

(7.32)

Le signe dans lŠEq. (7.32) (avant la racine de −g) est déterminé par le type de base, positif si le

repère est direct, négatif sŠil est indirect.

Pour déterminer les coordonnées contravariantes du champ électrique mesuré par lŠobserva-

6. Zéro coordonnée contravariante et quatre coordonnées covariantes.
7. Exemple (0,1,2,3), (1,2,3,0), (2,3,0,1), ...
8. Exemple (3,2,1,0), (0,3,2,1), (1,0,3,2), ...
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teur O, il suffit de monter lŠindice avec la métrique

Eα = gαβEβ. (7.33)

Par construction, les champs électrique E et magnétique B sont orthogonaux à la 4-vitesse de

lŠobservateur u tel que

Eµuµ = 0 et Bµuµ = 0. (7.34)

Comme u est un vecteur de genre temps, cela implique que les vecteurs E et B sont de genre

espace.

Au vu des équations (7.29) à (7.34), le tenseur électromagnétique peut être entièrement déĄni

par u, E et B tel que

Fαβ = Re(F̂αβ) = uαEβ − Eαuβ + ϵµναβ uµ Bν . (7.35)

Attention, les champs électrique et magnétique décrits ici sont ceux de lŠonde électromagné-

tique reçue par un observateur O, à ne pas confondre avec le champ magnétique dŠun milieu

quelconque.

2.3 Transport parallèle de la base de l’observateur

La déĄnition du vecteur polarisation ci-dessus correspond à la déĄnition en relativité gé-

nérale à partir du tenseur électromagnétique. Or, on sŠintéresse ici au vecteur polarisation F0

correspondant à lŠorientation du vecteur champ électrique dans une base (que lŠon va déĄnir) de

lŠobservateur calculée à partir du champ magnétique associé à lŠonde incidente dans le référentiel

de lŠobservateur (F0 = K0 × B0). Ces deux déĄnitions sont bien évidements reliées, cependant,

la relation exacte entre ces deux quantités est non triviale et va au-delà du champ dŠapplication

de cette thèse. En effet, on fait le choix, de par la nature backward du tracé de rayon de Gyoto,

de déĄnir la base de polarisation de lŠobservateur que lŠon va transporter parallèlement jusquŠà

la source dŠémission où lŠon déterminera la valeur des paramètres de Stokes. Ainsi, on ne traite

à aucun moment le tenseur électromagnétique.

Les conditions initiales de lŠintégration des géodésiques de genre lumière sont déĄnies par les

coordonnées de lŠécran, considéré comme ponctuel, dans le système de coordonnées quelconque

centré sur le trou noir 9 (voir Chap. 3). Pour la suite, on considère un système de coordonnées

sphérique avec la base orthonormale (et, er, eθ, eφ). On déĄnit le vecteur e3 comme le vecteur

normal au plan de lŠécran dirigé vers le trou noir (e3 = −er) et les vecteurs e1 et e2 forment

ainsi le plan de lŠécran avec e2 aligné sur lŠaxe de spin du trou noir (e2 = −eθ). Cependant, la

direction de réception du photon K0 diffère de pixel à pixel (encodant les différentes directions

de réception des photons sur le ciel). Pour un écran avec N ×N pixels, le pixel dŠindice (i, j), avec

i et j des entiers allant de 1 à N , peut être associé à une ascension droite α et une déclinaison δ 10

(par rapport à la valeur du pixel central servant de référence), comme illustré dans la Fig. 7.5,

9. Cela est valable pour nŠimporte quels métrique et système de coordonnées.
10. On choisit de décrire lŠécran en coordonnées équatoriales de manière similaires aux observations. DŠautres

choix de coordonnées sont possibles.
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et sŠécrivent

α =
f

N

(

i − N + 1

2

)

,

δ =
f

N

(

j − N + 1

2

)

,

(7.36)

où f est le champ de vue de lŠécran. On peut en déduire les angles sphériques a et b correspondant

aux coordonnées angulaires du photon incident sur le ciel local de lŠobservateur (voir Fig. 7.5)

qui sŠexpriment selon
cos a = cos α cos δ,

tan b =
tan α

sin δ
,

(7.37)

permettant de déĄnir K0 dans le repère (e1, e2, e3)

K0 = − sin a cos b e1 − sin a sin b e2 − cos a e3, (7.38)

ainsi que les vecteurs Ouest w0 et Nord n0 déĄnis vers le haut et la droite de lŠécran resp. tel

que

w0 =
[

sin2 b(1 − cos a) − cos a
]

e1 + sin b cos b(1 − cos a) e2 + cos b sin a e3, (7.39)

n0 = − sin b cos b(1 − cos a) e1 +
[

cos2 b(1 − cos a) + cos a
]

e2 − sin b sin a e3. (7.40)

Ces trois vecteurs (K0, w0, n0) sont des vecteurs unitaires dans lŠespace-temps plat de re-

pos de lŠobservateur. On note que K0 correspond à la projection orthogonale à la 4-vitesse de

lŠobservateur u0 du vecteur tangent au photon k0 qui constitue la condition initiale du tracé de

rayon pour le pixel considéré.

On obtient donc pour le pixel central, où a = b = 0, une direction purement radiale pour la

direction du photon K0
cen = −e3, ainsi que w0

cen = −e1 et n0
cen = e2.

Pour simpliĄer, nous avons considéré précédemment que e2 est aligné sur le spin du trou

noir, cŠest-à-dire e2 = −eθ qui correspond à un PALN de 180◦, comme illustré dans la Fig. 7.6.

Pour un PALN arbitraire, les vecteurs e1 et e2 deviennent

e1 = cos(PALN) eφ − sin(PALN) eθ,

e2 = sin(PALN) eφ + cos(PALN) eθ,

e3 = −er.

(7.41)

On a donc déĄni la base de polarisation de lŠobservateur (w0,n0) dans laquelle sont déter-

minés les paramètres de Stokes observés avec la convention illustrée dans la Fig. 7.7. AĄn de

calculer ces derniers en fonction du rayonnement de la source, il faut transporter parallèlement

ces deux vecteurs de base le long de la géodésique de genre lumière du vecteur tangent au photon

k, de lŠécran jusquŠà lŠémetteur. On nomme w et n les vecteurs de la base de polarisation de

lŠécran transportés parallèlement le long de k, lŠindice 0 marquant ainsi les conditions initiales

au niveau de lŠécran. LŠintégration de la géodésique et le transport parallèle de w et n se fait en
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où α est un scalaire. Les vecteurs n′ et k sont orthogonaux du fait que n · k = 0 et k · k = 0.

On calcule maintenant la projection orthogonale à la 4-vitesse de lŠémetteur u de n′

⊥u n′ =⊥u n + α ⊥u k

= n + (n · u)u + α (k + (k · u)u) .
(7.46)

En faisant le produit scalaire de ce dernier avec le vecteur k, on obtient

⊥u n′ · k = n · k + (n · u)(u · k) + α (k · k + (k · u)(u · k))

0 = (n · u)(u · k) + α(k · u)(u · k)
(7.47)

puisque n · k = k · k = 0. On a donc

−n · u = α(k · u)

→ α = −n · u
k · u

.
(7.48)

On en déduit donc les expressions de n′ et w′ (de manière similaire), les vecteurs de la base

de polarisation projetés orthogonalement à u

n′ = n − n · u
k · u

k

w′ = w − w · u
k · u

k
(7.49)

On note que ce qui nous intéresse, cŠest lŠangle entre le vecteur polarisation et le Nord (positif

vers lŠEst), soit n · F. On a donc, dŠaprès lŠEq. (7.45),

n · F = n′ · F + αk · F. (7.50)

En décomposant k en sa composante selon u, et sa composante orthogonale à u, que lŠon nomme

K, tel que k = K + βu, on peut déterminer k · F comme suit :

k · F = K · F + βu · F. (7.51)

Or, par déĄnition K · F = 0 et u · F = 0 car F appartient à lŠespace de repos de lŠémetteur,

orthogonal à u. Ainsi, k · F = 0, donc on a n · F = n′ · F (idem pour w). Il est aisé de vériĄer

que n′ et w′ sont bien orthogonaux entre eux et avec K normalisée. On a donc déĄni lŠensemble

des vecteurs, dans le référentiel de lŠémetteur, formant une base orthonormale directe (K,w′,n′)

comme illustré dans la partie en haut à gauche de la Fig. 7.8, dont on a besoin pour déterminer

le vecteur de polarisation observé par un observateur lointain.
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3 Transfert radiatif polarisé en relativité générale

3.1 Équations

Dans le cas non polarisé, où lŠon sŠintéresse uniquement à lŠintensité spéciĄque totale in-

variante I déĄnie par lŠEq. (5.23), lŠéquation du transfert radiatif relativiste [Mihalas, 1984]

est
dI
dλ

= E − AI (7.52)

avec E et A lŠémission invariante et lŠabsorption invariante respectivement, et λ le paramètre

affine de la géodésique (à ne pas confondre avec la longueur dŠonde !). La généralisation de cette

équation dans le cas polarisé sur les quatre paramètres de Stokes, décrit par [Melrose, 1991],

sŠécrit

d

dλ















I/ν3

Q/ν3

U/ν3

V/ν3















=















jI/ν2

jQ/ν2

jU /ν2

jV /ν2















−















ν αI ν αQ ν αU ν αV

ν αQ ν αI ν rV −ν rU

ν αU −ν rV ν αI ν rQ

ν αV ν rU −ν rQ ν αI





























I/ν3

Q/ν3

U/ν3

V/ν3















(7.53)

où les coefficients jX , αX et rX sont les coefficients dŠémission, dŠabsorption et de rotation

Faraday respectivement associés aux différents paramètres de Stokes avec les termes (× ou /) en ν

permettant de traiter les quantités invariantes par changement de référentiel (voir Chap. 3). Dans

un référentiel de lŠémetteur arbitraire (u, e1, e2, K), où les vecteurs e1,e2 et K sont orthogonaux

à la 4-vitesse u de lŠémetteur, on a

d

dsem















Iem

Qem

U em

V em















=















jem
I

jem
Q

jem
U

jem
V















−















αem
I αem

Q αem
U αem

V

αem
Q αem

I rem
V −rem

U

αem
U −rem

V αem
I rem

Q

αem
V rem

U −rem
Q αem

I





























Iem

Qem

U em

V em















. (7.54)

Les vecteurs e1 et e2 sont pour le moment arbitraires et forment avec u et K une base orthonor-

mée. La valeur des coefficients dŠémission, dŠabsorption et de rotation Faraday dépendent de la

base dans laquelle ils sont exprimés (voir section 3.2). On peut voir lŠEq. (7.54) comme la version

matricielle de lŠEq. (3.71) avec un vecteur contenant lŠémission dans les quatre paramètres de

Stokes et une matrice 4x4 correspondant à lŠabsorption. Cette dernière contient à la fois les

termes dŠabsorption et de rotation Faraday qui agissent comme de lŠabsorption du point de vue

dŠun unique paramètre de Stokes (polarisé). En effet, les coefficients de rotation, comme leur

nom lŠindique, traduisent une rotation du vecteur polarisation résultant en une conversion entre

les paramètres de Stokes différents. Ainsi, ces derniers échangent de lŠintensité spéciĄque dŠun

paramètre de Stokes à lŠautre (de Q→U par exemple).
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3.2 Coefficients synchrotron polarisés

3.2.1 Base naturelle dŠexpression des coefficients

On sŠintéresse à lŠexpression des coefficients polarisés jX , αX et rX dans le cas du rayonne-

ment synchrotron. Le vecteur polarisation, correspondant, pour rappel, à lŠorientation du vecteur

champ électrique du photon, est orthogonal au champ magnétique ambiant et au vecteur dŠonde.

Il est alors judicieux de déĄnir la projection orthogonale à K du champ magnétique ambiant

dans le référentiel de lŠémetteur 11 b qui sŠécrit

b⊥ =
b − (b · K) K

♣♣b − (b · K) K♣♣ . (7.55)

Le vecteur b⊥ est donc un vecteur de genre espace normé (pratique pour le calcul dŠangle)

orthogonal à K. On note le signe − au numérateur et dénominateur qui traduit le fait que K

est un vecteur de genre espace contrairement aux projections orthogonales à u où le signe est +

du fait de la nature de genre temps du vecteur u.

Du fait de cette géométrie décrite précédemment, et avec un choix judicieux de base pour

lŠexpression des coefficients synchrotron, ces derniers peuvent être fortement simpliĄés. En effet,

en déĄnissant le vecteur de base e1 à partir de b⊥ et K tels que

e1 = b⊥ × K (7.56)

et le vecteur e2 tel que

e2 = b⊥, (7.57)

le vecteur polarisation F est selon e1 correspondant ainsi à jQ > 0 (horizontal) et jU = 0

(voir Fig. 7.9). Attention, on note que lŠon peut trouver dans la littérature jQ < 0 dû au choix

de la base 12. Exprimés dans la base (F, b⊥, K), les coefficients dŠémission, dŠabsorption et de

rotation liés au paramètre de Stokes U sont nuls (jU = αU = rU = 0), et lŠexpression des autres

coefficients est détaillée plus bas.

On note que les coefficients I et Q sont symétriques par changement de signe du champ

magnétique alors que V est antisymétrique. En effet, Q (tout comme U) marquant la polarisation

linéaire, un changement de signe de b se traduit par e1 −→ −e1 ce qui ne change pas lŠorientation

de la polarisation linéaire alors que pour la polarisation circulaire (Stokes V ), cela se traduit par

une inversion du sens de rotation.

3.2.2 Formules dŠapproximations pour des distributions standards

Comme dans le cas non polarisé, les intégrales sur la distribution des électrons rendent le

calcul de ces coefficients coûteux en temps de calcul. Ainsi, dans le cas de distributions bien dé-

Ąnies, comme les distributions thermiques, loi de puissance et kappa, les coefficients dŠémission,

11. Il faut donc au préalable projeter le champ magnétique B dans le référentiel du trou noir dans le référentiel
de lŠémetteur b =⊥u B. On note que, dans certains cas où la déĄnition du champ magnétique se fait dans le
référentiel de lŠémetteur, cette étape nŠest pas nécessaire.

12. La différence de choix de base nŠa aucune inĆuence sur le signe de I et V .
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lieu de scalaires. Écrite sous format vectoriel, lŠEq. (7.62) devient

dI
ds

= −KI + J 14 (7.63)

où I = (I, Q, U, V )T est le vecteur de paramètres de Stokes et

K = R (−χ)















αI αQ αU αV

αQ αI rV −rU

αU −rV αI rQ

αV rU −rQ αI















R (χ) ; J = R (−χ)















jI

jQ

jU

jV















. (7.64)

On peut réécrire K comme

K =















αI α′
Q α′

U αV

α′
Q αI rV −r′

U

α′
U −rV αI r′

Q

αV r′
U −r′

Q αI















(7.65)

après lŠapplication des matrices de rotation avec

α′
Q = αQ cos 2χ − αU sin 2χ,

α′
U = αU cos 2χ + αQ sin 2χ,

r′
Q = rQ cos 2χ − rU sin 2χ,

r′
U = rU cos 2χ + rQ sin 2χ.

(7.66)

La solution générale de lŠEq. (7.63) est

I(s) =

∫ s

s0

exp
(

−K(s − s′)
)

J(s′)ds′ (7.67)

⇔ I =
∑

exp
(

−K(s − s′)
)

J(s′)ds′ (numériquement) (7.68)

On déĄnit donc la matrice O, correspondant à la matrice de transmission de la cellule, telle que

O(s, s′) = O(δs) = exp
(

−K(s − s′)
)

. (7.69)

LŠincrément de paramètres de Stokes de la cellule i (voir Fig. 3.9) est donc

δI(s) = O(δs)J(s)δs, (7.70)

de manière très similaire au cas non polarisé. Cependant, lŠexponentielle dŠune matrice est non

triviale. [Landi DeglInnocenti, 1985] ont néanmoins déterminé une expression pour cette matrice

14. Attention, les caractères en gras marquent des vecteurs/matrices carrées de longueur 4 pour les quatre
paramètres de Stokes et non les quatre dimensions de lŠespace-temps comme précédemment.
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qui sŠécrit

O(δs) = exp (−αIδs) ¶[cosh (Λ1δs) + cos (Λ2δs)] M1/2 − sin (Λ2δs) M2

−sinh (Λ1δs) M3 + [cosh (Λ1δs) − cos (Λ2δs)] M4/2♢
(7.71)

avec

M1 = 1,

M2 =
1

Θ
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











0 Λ2α′
Q − σΛ1r′

Q Λ2α′
U − σΛ1r′

U Λ2αV − σΛ1rV

Λ2α′
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Q 0 σΛ1αV + Λ2rV −σΛ1α′
U − Λ2r′

U

Λ2α′
U − σΛ1r′

U −σΛ1αV − Λ2rV 0 σΛ1α′
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Q
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U −σΛ1α′
Q − Λ2r′

Q 0















,
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Θ
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
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,
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Θ

×
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(7.72)

où
α2 = α′2

Q + α′2
U + α2

V ,

r2 = r′2
Q + r′2

U + r2
V ,

Λ1 =

√

√

1

4
(α2 − r2)2 + (α′

Qr′
Q + α′

U r′
U + αV rV )2 +

1

2
(α2 − r2)2,

Λ2 =

√

√

1

4
(α2 − r2)2 + (α′

Qr′
Q + α′

U r′
U + αV rV )2 − 1

2
(α2 − r2)2,

Θ = Λ2
1 + Λ2

2,

σ = sign
(

α′
Qr′

Q + α′
U r′

U + αV rV

)

.

(7.73)

EnĄn, tout comme dans le cas non polarisé, la matrice de transmission T est mise à jour à

chaque pas dŠintégration

T =
∏

integration step

O(δs). (7.74)

Le terme T(0, 0), correspondant à la transmission non polarisée, est utilisé comme condition

limite de lŠintégration du transfert radiatif et par extension de la géodésique (voir Chap. 3).
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4 Comparaison Gyoto - Ipole

AĄn de valider lŠimplémentation de la polarisation dans Gyoto, il est nécessaire de tester

les résultats obtenus avec ce dernier dans des cas très simples et de comparer à dŠautres codes

similaires. La comparaison est effectuée avec le code ipole 16 utilisé notamment par la colla-

boration EHT pour générer les images synthétiques à partir des simulations GRMHD [Event

Horizon Telescope Collaboration, 2022b]. DŠautres comparaisons sont prévues dans le futur avec

le code GRTRANS [Dexter, 2016].

4.1 Tests simples

Pour commencer, on effectue des tests simples, sans transfert radiatif, pour tester le transport

parallèle et la projection dans le référentiel de lŠémetteur, via la valeur de lŠEVPA, pour lesquels

le résultat attendu est évident. Pour cela, on considère une sphère de plasma optiquement mince

ayant une orbite circulaire dans le plan équatorial dŠun trou noir de Schwarzschild à 10 rg. On

déĄnit deux types de conĄgurations magnétiques b = (bt, br, bθ, bφ) possibles :

• Verticale avec

bα =



























bt = 0,

br = cos(θ)/
√

grr,

bθ = − sin(θ)/
√

gθθ,

bφ = 0.

(7.75)

• Toroïdale avec

bα =



























bt =
√

gφφ

gtt

Ω2

gtt+gφφΩ2 ,

br = 0,

bθ = 0,

bφ =
√

gtt

gφφ

1
gtt+gφφΩ2 .

(7.76)

avec Ω2 = uφ/ut. On note que les déĄnitions de ces conĄgurations de champ magnétique (en

particulier celle toroïdale) sont valables pour un trou noir sans spin. On ne sŠintéresse pas

aux images secondaires et dŠordre plus élevé, car ayant fait au moins une demi orbite autour

du trou noir, lŠangle dŠincidence du photon par rapport au champ magnétique est beaucoup

moins triviale à estimer de façon intuitive, contrairement à celui de lŠimage primaire. À faible

inclinaison (i = 0.1◦) 17 et avec une conĄguration Toroïdale, la polarisation observée doit être

approxivement radiale puisque F ∝ K × b (on a choisi cette conĄguration pour que K et b

soient ≈ orthogonaux entre eux). De même, observé avec une inclinaison de i = 90◦, et avec

une conĄguration magnétique verticale, la polarisation observée doit être horizontale. On utilise

donc lŠobjet Star de Gyoto en imposant de manière arbitraire jI = jQ et jU = jV = 0 (donc

un rayonnement entièrement polarisé linéairement). Les coefficients dŠabsorption et de rotation

sont considérés comme nuls pour sŠaffranchir des effets dŠabsorption et de dépolarisation via rV

16. https://github.com/moscibrodzka/ipole
17. On rappelle que lŠon ne peut pas considérer lŠobservateur le long de lŠaxe de spin/vertical du trou noir,

cŠest-à-dire i = 0
◦ pour la déĄnition des autres angles.
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Paramètre Symbole Valeur
Trou Noir
masse [M⊙] M 4, 154 × 106

distance [kpc] d 8, 178
spin a 0

Disque épais
rayon interne [rg] rin 6
densité de référence [cm−3] N0 6 × 106

température de référence sans dimension Θ0 200
champ magnétique de référence [G] B0 100
épaisseur verticale ϵ 0, 3

Table 7.1 Ű Paramètres utilisés pour la comparaison entre Gyoto et ipole à lŠaide dŠun disque
épais.

des propriétés du ThickDisk historique de Gyoto. On note également que tous les tests ont été

effectués avec un spin nul. Les paramètres sont résumés dans la table 7.1.

Tout dŠabord, on déĄnit le proĄl de la 4-vitesse du Ćuide u = (ut, ur, uθ, uφ) autour du trou

noir, suivant la prescription choisie dans ipole, telle que si r > rISCO

uα =



















































ut =

√

−1

gtt + Ωgφφ

ur = 0

uθ = 0

uφ = Ω

√

−1

gtt + Ωgφφ

(7.77)

et si r < rISCO

uα =



































ut = −
√

gtt

ur = 0

uθ = 0

uφ = 0

(7.78)

avec Ω = r−1.5 la vitesse Képlérienne (puisque a = 0).

Le disque, qui est considéré comme axisymétrique, est décrit par la densité Ne, la température

sans dimension Θe et le champ magnétique de norme B qui dépendent du rayon r et de lŠangle

polaire θ tels que

Ne = N0

(

r

rg

)−3/2

exp

(

−cos2 θ

2ϵ2

)

,

Θe = Θ0

(

r

rg

)−0.84

,

B = B0

(

r

rg

)−1

,

(7.79)
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avec N0 la densité, Θ0 la température sans dimension, B0 la norme du champ magnétique de

référence et ϵ = 0.3 lŠépaisseur verticale du disque. De plus, on considère que le disque sŠétend

de rin = 6 rg à lŠinĄni en prenant une densité nulle pour r < rin
19.

À partir de ces quantités et en supposant une distribution thermique des électrons, on peut en

déduire la valeur de tous les coefficients synchrotron. Cependant, ipole nŠutilise pas les formules

dŠapproximation de [Marszewski, 2021] qui sont codées dans Gyoto, comme indiqué dans la

section 3.2. Les formules pour les coefficients dŠémission utilisées dans ipole, implémentées

dans Gyoto pour les tests de transfert radiatif polarisé présentés ici, issues de [Dexter, 2016],

et résumées ci-après

jI =
A

Θ2
e

×
(

2, 5651(1 + 1, 92X−1/3 + 0, 9977X−2/3) × exp
(

−1, 8899X1/3
))

,

jQ =
A

Θ2
e

×
(

2, 5651(1 + 0, 93193X−1/3 + 0, 499873X−2/3) × exp
(

−1, 8899X1/3
))

,

jU = 0,

jV =
2A

3Θ3
e tan θB

×
(

(1, 81348/X + 3, 42319X−2/3 + 0, 0292545X−1/2 + 2, 03773X−1/3) exp
(

−1, 8899X1/3
))

,

(7.80)

avec X = ν/νs, νs = 3Θ2
eνB sin θ/2 + 1, A = Nee2ν/(2c

√
3), et θB lŠangle entre le champ

magnétique b et le vecteur direction du photon K. Les coefficients dŠabsorption sont calculés

à partir des coefficients dŠémission et la loi de Kirchhoff. Les coefficients de rotation Faraday

sŠécrivent

rQ =
Nee2ν2

B sin2 θB

mecν3
fm ×

(

K1(Θ−1
e )

K2(Θ−1
e )

+ 6Θe

)

(7.81)

avec

fm = f0 +
1

2

(

0, 011 exp
(

−1, 69X1/2
)

− 0, 003135X4/3
) (

1 + tanh
(

10 ln
(

0, 6648X−1/2
)))

,

f0 = 2, 011 exp
(

−19, 78X−0,5175
)

− cos
(

39, 89X−1/2
)

exp
(

−70, 16X−0,6
)

− 0, 011 exp
(

−1, 69X−1/2
)

(7.82)

et

rV =
2πν

c

WΩ0

(2πν)3
cos θB ×



















(

− ln
(

1
2Θe

)

−0,5772
)

−Je

2Θ2
e

, pour Θe > 3
K0(Θ−1

e )−Je

K2(Θ−1
e )

, pour 0, 2 < Θe ≤ 3

1, pour Θe < 0, 2

(7.83)

19. La condition de base dans ipole est différente, mais pour la comparaison, on applique cette condition pour
les deux codes.
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avec

W =
4πNee2

me
,

Ω0 = 2πνB,

Je = 0, 43793091 ln
(

1 + 0, 00185777X1,50316886
e

)

,

Xe = Θe

(√
2 sin θB

103 · Ω0

2πν

)1/2

.

(7.84)

Pour ces tests, on considère trois conĄgurations pour le champ magnétique : toroïdal, radial

et vertical, observés avec une faible inclinaison de 20◦. Comme pour les coefficients synchrotron,

on adopte la déĄnition de ipole pour le vecteur champ magnétique disponible ici. On peut ainsi

comparer les résultats de Gyoto et ipole en prenant la même conĄguration. Les Figs. 7.12 à 7.14

montrent les images pour les quatre paramètres de Stokes dans la première colonne (la première

ligne étant lŠintensité totale I, la seconde Stokes Q, la troisième Stokes U et la dernière la

polarisation circulaire Stokes V ). La seconde colonne montre la carte dŠerreur globale normalisée

déĄnie comme

ErrX,global[i, j] =

∣

∣

∣

∣

∣

Stokesipole
X [i, j] − StokesGyoto

X [i, j]

max(Stokesipole
X )

∣

∣

∣

∣

∣

(7.85)

pour le pixel [i, j], et la dernière colonne montre la carte dŠerreur relative.

On constate que dans lŠensemble des conĄgurations (toroïdale, radiale, et verticale) on obtient

un très bon accord entre les deux codes avec une erreur normalisée médiane inférieure à 0, 1% (la

statistique des erreurs est résumé dans la Table 7.2). La différence des Ćux intégrés pour chaque

paramètre de Stokes est aussi de lŠordre de 0, 1% sauf dans le cas radial pour Stokes U où la

différence atteint ∼ 1% en raison de quelques pixels avec une forte erreur relative mais dont

la contribution est négligeable. On constate dans les Figs. 7.12 à 7.14 lŠexcellent accord entre

Gyoto et ipole (colonne du milieu) ainsi que des lignes particulières pour lesquelles lŠerreur

relative (colonne de droite) se démarquent. Cependant, ces erreurs relatives élevées se produisent

majoritairement là où le Ćux est proche de zéro. Ainsi, dans les cartes dŠerreur normalisées, ces

erreurs deviennent négligeables. Lorsque lŠon calcule la polarisation de lŠensemble de lŠimage,

en faisant la somme des pixels, la contribution des zones précédentes est donc dŠautant plus

négligeable.

Une seconde zone pour laquelle lŠerreur relative est plus importante que la médiane (mais

toujours de lŠordre de ∼ 1%) est lŠanneau de photons. En effet, les photons issus de ce dernier sont

passés proche du trou noir, là où le potentiel gravitationnel est le plus fort et avec une trajectoire

complexe, sensible au schéma et au pas dŠintégration de la géodésique. De plus amples tests sont

prévus pour diagnostiquer les calculs de polarisation pour lŠanneau de photons. EnĄn, la zone

correspondant à lŠombre du trou noir est aussi une source dŠerreur relative de lŠordre de ≤ 10%

pour quelques pixels uniquement, cependant, comme dans le cas des lignes, le Ćux est proche de

zéro, la contribution de cette zone au Ćux intégré est donc négligeable. Ces tests ont aussi été

menés avec une forte inclinaison (i = 80◦) et résumés dans lŠannexe D.

Une fois le code validé pour une faible inclinaison, on cherche aussi à faire une comparaison

pour une forte inclinaison. La Fig. 7.15 montre lŠimage dŠintensité totale avec lŠorientation des
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Paramètre de Stokes I Q U V

Radial, i = 20◦

erreur relative moyenne [%] 0, 061 0, 004 0, 097 0, 092
erreur relative standard deviation [%] 0, 75 4, 87 5, 02 8, 44
erreur normalisée moyenne [%] 0, 012 7, 51.10−4 −0, 0011 0, 0068
erreur normalisée standard deviation [%] 0,181 0,122 0,160 0,381
Toroïdal, i = 20◦

erreur relative moyenne [%] 0,057 6, 82.10−3 0,311 0,081
erreur relative standard deviation [%] 0,578 4,08 34,0 5,76
erreur normalisée moyenne [%] 0,011 1, 09.10−3 5, 69.10−5 −9, 98.10−3

erreur normalisée standard deviation [%] 0,234 0,187 0,177 0,233
Vertical, i = 20◦

erreur relative moyenne [%] 3, 88.10−3 -0,774 4, 29.10−3 -0,027
erreur relative standard deviation [%] 0,729 90.4 6,46 9,27
erreur normalisée moyenne [%] 4, 08.10−3 −4, 98.10−3 2, 56.10−3 8, 27.10−3

erreur normalisée standard deviation [%] 0,283 0,301 0,172 0,295
Radial, i = 80◦

erreur relative moyenne [%] 0,048 0,081 0,055 0,215
erreur relative standard deviation [%] 0,257 4,39 1,96 19,8
erreur normalisée moyenne [%] 3, 86.10−3 1, 97.10−3 −5, 14.10−4 −2, 47.10−3

erreur normalisée standard deviation [%] 0,069 0,059 0,062 0,150
Toroïdal, i = 80◦

erreur relative moyenne [%] 0,038 0,042 0,083 0,050
erreur relative standard deviation [%] 0,188 0,651 0,052 2,040
erreur normalisée moyenne [%] 3, 66.10−3 3, 30.10−3 5, 11.10−4 1, 54.10−3

erreur normalisée standard deviation [%] 0,050 0,051 0,107 0,052
Vertical, i = 80◦

erreur relative moyenne [%] 0,043 0,052 -0,117 0,124
erreur relative standard deviation [%] 0,213 1,98 22,6 10,9
erreur normalisée moyenne [%] 3, 86.10−3 −4, 52.10−3 1, 74.10−3 1, 72.10−3

erreur normalisée standard deviation [%] 0,053 0,049 0,103 0,073

Table 7.2 Ű Statistiques dŠerreurs entre les images obtenues avec Gyoto et ipole. LŠerreur
des paramètres intégrés sur tout le champ de vue est inférieure à 1% pour lŠensemble des conĄ-
gurations.
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Paramètre Symbole Valeur
Écran
nombre de pixels Npix 1024
Champ de vue [µas] fov 200
Longueur dŠonde dŠobservation [m] λobs 1, 3 × 10−3

PALN [◦] Ω 180
Orbite
rayon orbital [rg] r 9
angle initial azimutal [◦] φ0 0
Physique
rayon du point chaud [rg] R 1
Gaussian sigma [min] tσ 10000
magnétisation σ 0, 01
densité [cm−3] ne 107

température [K] Te 1011

indice distribution-κ κ 3, 5

Table 7.3 Ű Paramètres du point chaud pour générer les boucles Q − U des Figs. 7.17. On note
quŠavec une partie non thermique, le Ćux dans le cas dŠune distribution kappa est supérieur au
cas thermique.

Lindquist tel que

bα =



























bt = 0,

br = 1/
√

grr,

bθ = 0,

bφ = 0

(7.86)

dans le cas radial et via les Eqs. (7.75) et (7.76) pour les cas vertical et toroïdal respectivement.

En ce qui concerne lŠémission, on va considérer un rayonnement synchrotron issu dŠune popu-

lation thermique dŠélectrons dans un premier temps, puis on va comparer les boucles obtenues

avec un rayonnement synchrotron issu dŠune distribution kappa. De plus, on reprend les para-

mètres du tableau 5.1 pour le trou noir. Les paramètres du point chaud sont résumés dans le

tableau 7.3.

La Fig. 7.17 montre les boucles de polarisation dans le plan Q − U en haut, et dans le

plan Q − U normalisé par lŠintensité totale I en bas. Les colonnes représentent chacune des

trois conĄgurations magnétiques (radial pour la première colonne, toroïdal pour la seconde et

vertical pour la troisième), à faible inclinaison (i = 20◦). La distribution des électrons considérée

est thermique en trait plein et suit une distribution kappa en tirets. On remarque que les

courbes sont très différentes entre les deux lignes, cŠest-à-dire entre le plan Q − U et le plan

Q − U normalisé, montrant lŠimportance du choix du plan dans la représentation des boucles de

polarisation. On constate aisément que la forme générale des boucles de polarisation, à savoir la

circularité, le rapport de surface entre les deux boucles et la position du point dŠintersection entre

ces dernières, dépend de la conĄguration magnétique en plus de lŠinclinaison. Ainsi, la mesure

de la polarisation, tracée dans lŠespace Q − U , permet de contraindre ces deux paramètres.

Cependant, bien que la forme générale soit un indice fort de la conĄguration magnétique et de
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lŠinclinaison, la position exacte du point dŠintersection et le rapport de surface des deux boucles

sont très dépendants du modèle considéré et de la distribution des électrons. En effet, on présente

ici les boucles de polarisation de notre modèle de point chaud analytique décrit dans le Chap. 5,

que lŠon peut comparer à dŠautres modèles existants, comme celui de [Vos, 2022] qui considère

une sphère avec un proĄl gaussien et non une sphère uniforme. Les résultats sont similaires

à faible inclinaison (Fig. 7.17) dans les cas toroïdal et radial, mais présentent néanmoins des

différences dans les détails dues aux choix de la modélisation.

On constate aussi, en comparant les boucles de polarisation pour les deux distributions

dŠélectrons considérées (thermique en trait plein et kappa en tirets), que le choix de la distribution

des électrons inĆuence signiĄcativement le rapport de surface des boucles, en particulier dans le

cas vertical, à 20◦ dŠinclinaison.

Pour conclure, la polarisation est et sera encore plus importante à lŠavenir pour contraindre

la physique des Ćots dŠaccrétion autour des trous noirs et particulièrement pour les sursauts de

Sgr A*.
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Ouvertures et conclusion
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1 Perspectives d’évolutions du modèle de point chaud issu de

la reconnexion magnétique

1.1 Contraindre les paramètres

Le modèle de point chaud basé sur la reconnexion magnétique présenté au Chap. 6 montre

des résultats très encourageants. Comme ce modèle est basé sur une simulation de lŠévolution de

la distribution des électrons, il est peu judicieux de vouloir ajuster les données "à lŠaveugle", avec

un algorithme explorant lŠespace des paramètres de manière aléatoire, de type MCMC. En effet,

pour chaque variation dŠun des paramètres physiques, une nouvelle simulation de lŠévolution de

la distribution va être lancée avec les nouveaux paramètres. Or, le pas réalisé par lŠalgorithme

entre deux points de lŠespace des paramètres peut être très faible, ne justiĄant pas une nouvelle

simulation. De plus, ce genre dŠalgorithme est très sensible aux valeurs initiales et risque de

converger vers un minimum local au lieu de la "vraie" solution. EnĄn, ce processus doit être

réitéré pour chaque jeu de données.

Ainsi, il est plus judicieux de faire une grille sur lŠespace des paramètres avec un pas déterminé
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et connu. Pour chaque point de cette grille, on peut donc évaluer le χ2 de nos données et

déterminer le minimum global ainsi que des minima locaux à partir desquels on peut lancer un

algorithme MCMC. Comme on lŠa vu au Chap. 6, il y a de nombreuses dégénérescences entre

les paramètres : la grille ne pouvant être inĄniment Ąne, il est possible quŠun minimum, a priori

local, donne une meilleure solution après un algorithme MCMC que le minimum global identiĄé

par la grille. Le gros avantage de cette méthodologie est que pour chaque jeu de données, on

a juste à évaluer le χ2 pour chaque point de la grille permettant de réduire signiĄcativement

lŠespace des paramètres à explorer.

Cependant, le nombre de paramètres de ce modèle est très élevé : onze, sans compter lŠincli-

naison, le PALN, la position réelle et la masse de Sgr A*. Le nombre de dimensions de lŠespace des

paramètres est donc trop élevé, même pour une grille, au vu du temps de calcul nécessaire pour

générer une astrométrie et une courbe de lumière synthétiques. Il faut donc contraindre au maxi-

mum les paramètres qui peuvent lŠêtre à partir dŠautres observations ou des simulations. La masse

de Sgr A* est maintenant bien contrainte à partir des observations du mouvement des étoiles

S autour de Sgr A* [GRAVITY Collaboration, 2020b]. Plusieurs observations, comprenant les

sursauts de 2018 observés par GRAVITY [Gravity Collaboration, 2018] et les résultats de [Event

Horizon Telescope Collaboration, 2022a], tendent vers une faible inclinaison i = 160◦ ± 10◦ sans

donner de contraintes solides sur le PALN (Ω ∼ 115◦ − 160◦). Un des sursauts observés en 2018

présentait deux pics que lŠon peut interpréter avec notre modèle comme un effet du beaming et

de lentille gravitationnelle permettant de contraindre lŠalignement entre lŠinclinaison et lŠangle

polaire dŠéjection du point chaud θ. Il est possible de contraindre, dans une certaine mesure,

la valeur du champ magnétique à travers le temps de refroidissement synchrotron. [von Fellen-

berg, 2023] ont déterminé le proĄl moyen des sursauts de Sgr A* pouvant être décrit par deux

exponentielles (une croissante et une décroissante). Le temps caractéristique de la seconde peut

donc être utilisé pour contraindre le champ magnétique. Concernant les autres paramètres, on

peut sŠintéresser aux résultats des simulations numériques GRMHD et (GR)PIC. En effet, les

simulations PIC montrent que lŠindice de la loi de puissance de la distribution des électrons à

haute énergie, relié à notre paramètre κ, dépend de la magnétisation du plasma en amont de la

reconnexion à travers lŠEq. (6.36) comme illustré dans la Fig. 6.11. On constate que la valeur

de κ peut être raisonnablement Ąxée à 2,8 pour des valeurs vraisemblables de magnétisation

autour de Sgr A*. Cela pose cependant un problème par rapport aux sursauts en rayons X (voir

section 1.3). DŠune manière générale, les simulations GRMHD et GRPIC obtiennent une vitesse

radiale dŠéjection de lŠordre de vr = 0, 1 c, incompatible avec nos hypothèses actuelles (voir

Chap. 6). [El Mellah, 2023] a déterminé le proĄl de vitesse (radial et azimutal) des tubes de Ćux

générés par la reconnexion et éjectés dans la magnétosphère. Cependant, ces proĄls sont dépen-

dants du modèle et du spin, impliquant la nécessité dŠeffectuer de plus amples recherches avant

de contraindre la vitesse dŠéjection. EnĄn, le temps de croissance tgrowth peut raisonnablement

être Ąxé à 100 rg/c et la densité à celle de lŠétat quiescent.

On peut donc ainsi réduire le nombre de paramètres entièrement libres à cinq : le rayon

orbital initial, le temps dŠobservation initial, lŠangle azimutal et la vitesse azimutale initiaux

et le PALN, auxquels on peut rajouter lŠinclinaison. Ces paramètres ne sont pas complètement
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libres, mais ont un intervalle de valeurs plus large que les autres. LŠespace des paramètres est

bien plus raisonnable, ce qui permet la création dŠune grille en un temps de calcul réaliste (encore

à déterminer) comparé à précédemment.

Cependant, le problème du lancement dŠune nouvelle simulation dŠévolution de la distribu-

tion des électrons pour chaque pas de lŠalgorithme MCMC est toujours présent. Pour cela, le

recours à lŠinterpolation entre les points dŠune (autre) grille uniquement liée à EMBLEM, cŠest-à-

dire lŠévolution de la distribution et des coefficients synchrotron, pourrait économiser beaucoup

de temps de calcul.

1.2 Polarisation

Comme on lŠa vu au Chap. 7, la polarisation est très sensible à la conĄguration du champ

magnétique et à lŠinclinaison, mais aussi au modèle utilisé (sphère de densité uniforme ou avec

un proĄl gaussien, entre autres) à travers les propriétés des boucles Q − U . La reconnexion

magnétique correspond à une réorganisation de la topologie des lignes de champs magnétiques.

Le produit de la reconnexion, les tubes de Ćux, ont donc des conĄgurations magnétiques parti-

culières, soit hélicoïdales avec lŠaxe principal dans le plan (eθ, eφ) [Ripperda, 2022 ; El Mellah,

2023], soit verticales [Ripperda, 2022]. LŠinclusion de la conĄguration du champ magnétique

dans le modèle de point chaud est donc un axe dŠamélioration naturel.

Au moment de la rédaction de ces lignes, EMBLEM suppose un champ magnétique isotrope

pour le calcul dŠévolution de la distribution des électrons et le calcul des coefficients synchrotron

(qui sont deux calculs indépendants). Dans le cas de lŠévolution de la distribution des électrons,

lŠhypothèse dŠun champ magnétique isotrope permet de ne considérer quŠune seule valeur de

champ magnétique pour le refroidissement synchrotron qui, normalement, se calcule à partir de

la composante du champ magnétique perpendiculaire à la vitesse (voir Chap. 5). Cette condition

reste valable dans le cas dŠune distribution isotrope des électrons (hypothèse qui est déjà faite).

Ainsi, considérer une conĄguration particulière du champ magnétique (non isotrope) nŠa pas

dŠinĆuence sur le calcul dŠévolution de la distribution des électrons. Cependant, dans le cas du

calcul des coefficients synchrotron, lŠangle entre le champ magnétique et le vecteur direction

de propagation du photon θB ne peut plus être moyenné puisque ni le champ magnétique,

ni le vecteur direction de propagation du photon ne sont isotropes (seul le photon atteignant

lŠobservateur nous intéresse). Il faut donc calculer les coefficients synchrotron pour un certain

nombre (∼ 100) de valeurs de θB que lŠon va ensuite interpoler pour les valeurs particulières

dans Gyoto (la dépendance en θB étant non triviale car elle intervient dans une borne dŠune

intégrale). On se retrouve donc à faire une interpolation tridimensionnelle sur la fréquence, le

temps et lŠangle θB. De plus, cela augmente signiĄcativement la taille des Ąchiers générés par

EMBLEM qui sont aussi plus nombreux puisquŠen plus des coefficients dŠémission et dŠabsorption

non polarisés, on rajoute les coefficients polarisés (Stokes Q, U et V ) ainsi que les coefficients

de rotation Faraday. On passe donc de deux tableaux 2D à 11 tableaux 3D quŠil faut interpoler.

Le calcul de lŠensemble des coefficients polarisés pour une distribution arbitraire ainsi que

lŠadaptation du code EMBLEM pour rajouter la dépendance à θB est un travail en cours au moment

de cette rédaction.
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1.3 Multi-longueurs d’onde

En plus de la polarisation, lŠautre caractéristique fondamentale des sursauts de Sgr A* pou-

vant permettre de différencier les modèles et de mieux comprendre la physique des Ćots dŠaccré-

tion, est lŠaspect multi-longueurs dŠonde. Comme on lŠa vu au Chap. 4, les sursauts de Sgr A*

sont aussi observés en rayons X et en radio avec des propriétés particulières comme la présence

ou lŠabsence de contrepartie en rayons X des sursauts en IR, les délais entre les différentes lon-

gueurs dŠonde (voir Figs. 4.9 et [Fazio, 2018]), les indices spectraux dans les différentes bandes,

etc. La question du lien entre les sursauts IR et radios fait toujours débat. Même en partant du

principe que les sursauts aux différentes longueurs dŠonde sont liés, il nŠest pas évident que la

source exacte du rayonnement à chacune de ces longueurs dŠonde soit identique.

Dans lŠhypothèse où les sursauts de Sgr A* sont générés par un événement de reconnexion

magnétique (dans le disque ou dans la magnétosphère), on peut envisager plusieurs scénarios

pour expliquer les propriétés multi-longueurs dŠonde observées.

• Scénario à une seule zone (point chaud) :

Dans ce modèle, lŠensemble du rayonnement, à toutes les fréquences, est issu dŠune seule zone,

un tube de Ćux avec une population non thermique dŠélectrons (loi de puissance ou loi kappa),

refroidissant par rayonnement synchrotron, comme dans notre modèle du Chap. 6. La Fig. 8.1

montre lŠastrométrie et la courbe de lumière observées par GRAVITY en noir, ainsi que le modèle

de point chaud issu de la reconnexion avec les paramètres des tableaux 6.1 et 6.2, comme dans le

Chap. 6, auxquels on a rajouté la courbe de lumière observée du modèle à 10 keV (rayons X) en

bleu. On constate que le pic de la courbe de lumière en rayons X précède celui en IR de ∼ 6 min,

ce qui est comparable aux observations (voir Fig. 4.9). Néanmoins, le Ćux en rayons X de notre

modèle chute beaucoup trop rapidement comparé aux données de sursauts observés en NIR et

rayons X, qui suggèrent des taux de croissance et de décroissance similaires. Cela est normal

au vu de notre modèle étant donné que lŠon stoppe brutalement lŠinjection dŠélectrons dans

le point chaud après tgrowth. Les électrons émettant du rayonnement X sont très énergétiques,

γ ∼ 105−6, et ont donc un temps de refroidissement synchrotron très court (∼ 10 sec) comparé

au temps dŠobservation. Cela résulte en une décroissance rapide du Ćux observé. Pour pallier à ce

problème, au lieu de brutalement stopper lŠinjection, on peut faire diminuer le γmax de lŠinjection

pour t > tgrowth, rendant plus lente la décroissance à haute énergie. En effet, il est peu probable

que le moteur de reconnexion soit constant et stoppe brutalement, il est plus vraisemblable quŠil

perde de la puissance avant de sŠarrêter (réĆexion en cours et à vériĄer avec les simulations).

Dans le domaine radio, le Ćux intrinsèque augmente continuellement puisque les électrons à plus

haute énergie, en se refroidissant, se concentrent aux basses énergies dont lŠémission est dans le

domaine radio. À cela sŠajoute la modulation du beaming comme on lŠa vu au Chap. 5. On peut

aisément supposer que la décroissance du Ćux radio vient de la perte de cohérence de la zone

dŠémission (mixage avec le reste du Ćot dŠaccrétion) qui nŠest pas modélisée ici.

• Scénario à deux zones (nappe de courant + tube de Ćux) :

Un second scénario envisageable, toujours dans le contexte de la reconnexion magnétique,

est un modèle à deux zones. La première zone est la nappe de courant où a lieu la reconnexion
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Figure 8.2 Ű Instantané de la température sans dimension du Ćot dŠaccrétion-éjection dans le
plan méridional dŠune simulation 3D GRMHD, identiĄé comme un état post-sursaut, mais pas
encore quiescent. Crédit : [Ripperda, 2022].

plus de former des plasmoïdes/tubes de Ćux, la reconnexion éjecte une partie du disque en

créant une "barrière" magnétique verticale (en X ∼ 20 rg dans la Fig. 8.2) orbitant autour

du trou noir de manière similaire au point chaud modélisé par [Wielgus, 2022]. LŠéjection du

disque au moment de la reconnexion résulte en une diminution du Ćux en radio, qui est ensuite

suivie par une augmentation due à cette structure avec un champ magnétique verticale alimenté

progressivement en matière. Les sursauts en IR et rayons X sont, quant à eux, produits comme

dans le modèle à une zone par le tube de Ćux issu directement de la reconnexion. Ce scénario

a lŠavantage dŠexpliquer à la fois la diminution du Ćux radio au moment des sursauts IR et X,

suivi dŠun sursaut radio après un certain délai (on voit dans la Fig. 8.2 que le plasma dans les

tubes de Ćux a eu le temps de se refroidir comparé à la première ligne de la Fig. 6.8), et dŠune

différence (hypothétique, mais possible) de conĄguration de champ magnétique entre IR et radio

que lŠon peut déduire de la polarisation.

• Scénario à trois zones :

EnĄn, on peut aussi envisager que chaque longueur dŠonde a sa propre zone dŠémission. En

reprenant les zones déĄnies dans les scénarios précédents, on a donc les sursauts en rayons X

produits par la nappe de courant, ceux en IR par le tube de Ćux issu directement de la recon-

nexion (notre modèle de point chaud amélioré) et ceux en radio par le tube de Ćux magnétique

vertical modélisable par un point chaud [Wielgus, 2022]. Cependant, ce scénario est complexe à

modéliser correctement, et il offre un trop grand nombre de libertés, ce qui risque de se traduire

par un sur-ajustement des données.

Les scénarios présentés ici sont des ébauches issues des différentes contraintes observation-

nelles et nécessitent chacun une étude approfondie.
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2 Autres Projets

Durant la thèse, dŠautres projets ont été réalisés ou sont en cours. Les deux principaux sont

présentés brièvement ici.

2.1 Interface entre simulations et Gyoto

Comme on lŠa vu précédemment, Gyoto est un code de tracé de rayons permettant de

générer des images de sources évoluant dans un espace-temps courbe (ou plat, mais lŠintérêt

est plus réduit). La plupart des sources de rayonnement dans Gyoto sont des modèles de

natures différentes : étoiles, disques dŠaccrétion, jets, etc. Cependant, il est aussi intéressant

de produire des images dŠun Ćot dŠaccrétion généré non pas par un modèle analytique, mais

par les simulations (GRMHD par exemple). En effet, les modèles de disque sont le plus souvent

axisymétriques auxquels on peut rajouter une sur-densité (par exemple). Un modèle a lŠavantage

de ne pas nécessiter des milliers dŠheures de calcul en amont, mais il est toutefois intéressant de

générer les observables à partir des résultats des simulations. En effet, dû aux effets relativistes

explicités dans les Chap. 3 et 5, les résultats des simulations GRMHD, à savoir les cartes (2D

ou 3D) de densité ou de température par exemple au cours du temps, ne peuvent pas être

directement traduits en Ćux ou astrométrie observés. Ainsi, pour étudier la variabilité dŠun

disque dŠaccrétion simulé, il faut utiliser un code de tracé de rayons comme Gyoto.

Le lien entre les résultats de simulations GRMHD et Gyoto nŠest pas trivial. En effet, les

grandeurs des simulations sont des quantités sans dimension quŠil faut correctement normaliser

avant de les mettre à la bonne échelle. De plus, les quantités sont déterminées sur une grille,

celle de la simulation. Or, la probabilité que la trajectoire des photons passe par ces points de

grille est nulle, ce qui nécessite une interpolation des quantités sur le nombre de dimensions de

la simulation. Cette interface entre des simulations avec AMRVAC et Gyoto existait déjà dans

le cadre de simulations hydrodynamiques en RG. Le travail effectué a été dŠétendre lŠinterface

pour des simulations GRMHD, prenant en compte le champ magnétique, en 2.5D, cŠest-à-dire les

quantités hydrodynamiques en 2D (r, φ) et le champ magnétique en 3D. Les résultats de cette

collaboration faite avec lŠéquipe Astrophysique des hautes énergies du laboratoire AstroParticules

et Cosmologie (Raphaël Mignon-Risse et Peggy Varnière) sont rapportés dans [Mignon-Risse,

2021] (dont je suis co-auteur).

2.2 Étude statistique des sursauts

Le nombre de paramètres du modèle de point chaud issu de la reconnexion est élevé, et

les temps de calcul sont relativement longs, ce qui rend difficile un ajustement. Il faut donc

contraindre au maximum les paramètres. Cependant, chaque sursaut a un effet de beaming

différent qui complexiĄe lŠanalyse. En normalisant lŠensemble des sursauts et en les superposant,

[von Fellenberg, 2023] ont déduit des propriétés statistiques des sursauts en IR et rayons X (voir

Fig. 4.2). Ils ont par la suite créé un modèle de point chaud orbitant dans le plan équatorial du

trou noir à vitesse Képlérienne avec une émission variable (deux exponentielles), quŠils ont utilisé

pour générer un grand nombre de courbes de lumière. Ces courbes de lumières ont été normalisées
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et superposées de manière identique aux données des sursauts. Les propriétés statistiques ainsi

obtenues sur les courbes de lumière synthétiques ont été comparées aux propriétés des données

permettant de contraindre les paramètres de lŠémission intrinsèque (les temps caractéristiques).

Comme les courbes de lumière sont normalisées, le processus de rayonnement nŠa pas dŠim-

portance en première approximation. Le spectre utilisé est un spectre plat. Or, on a vu au

Chap. 5 lŠinĆuence du spectre dŠémission de la source sur les observables. En prolongement de

[von Fellenberg, 2023], on utilise le modèle de point chaud issu de la reconnexion, et notamment

la combinaison EMBLEM-Gyoto pour générer les courbes de lumière synthétiques. AĄn dŠécono-

miser du temps de calcul, les deux codes sont utilisés de manière distincte. En effet, on utilise

EMBLEM pour générer des courbes de lumière intrinsèques en variant ses paramètres et on utilise

Gyoto pour déterminer la modiĄcation par effets relativistes de manière indépendante. Les

courbes de lumière ainsi obtenues sont la convolution de la courbe de lumière intrinsèque avec

les effets relativistes.

LŠintérêt principal de cette étude est dŠavoir une source avec une dépendance spectrale soute-

nue par un processus physique que lŠon considère réaliste. Ainsi, pour déterminer le Ćux observé

au temps t, on calcule dŠabord une carte de décalage spectral de la source à la phase ϕ de son

orbite (toujours dans le plan équatorial, mais avec une vitesse arbitraire) avec Gyoto. Cela

nous permet de déterminer la fonction de transfert, cŠest-à-dire la puissance en fonction de la

fréquence, qui dans le cas de lŠorbite dŠun point chaud se résume à deux pics plus ou moins

larges correspondants au décalage spectral de lŠimage primaire et secondaire (voir Fig. 8.3). La

fonction de transfert permet de déterminer la fréquence dŠémission de chacune des images que

lŠon va utiliser pour calculer lŠintensité observée à partir de la densité spectrale dŠénergie.

Les paramètres inĆuençant la fonction de transfert (qui contient tout les effets relativistes)

sont lŠinclinaison i, le rayon de lŠorbite r et la vitesse orbitale vφ. En ce qui concerne lŠémission

intrinsèque, les paramètres libres sont le champ magnétique (pour déterminer le temps caracté-

ristique de décroissance), lŠindice de la loi dŠinjection α (voir Eq. (6.35)), et la température sans

dimension Θe (la densité max et lŠindice kappa sont dégénérés avec la température). Ce projet

est en cours de réalisation avec Sebastiano von Fellenberg et Michi Bauböck.
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métrie optique, de nouvelles observations, notamment avec lŠinstrument GRAVITY/VLTI ayant

une précision astrométrique de ∼ 30-50 µas, ont vu le jour, ajoutant de nouvelles contraintes

pour la modélisation des sursauts de Sgr A*. En effet, en 2018, la Collaboration GRAVITY a

observé trois sursauts brillants dont la source présente un mouvement orbital [Gravity Colla-

boration, 2018 ; Wielgus, 2022]. Depuis lors, certains modèles se démarquent, dont un modèle

dit de point chaud pouvant avoir diverses origines physiques. LŠune dŠentre elles commence à se

distinguer des autres et fait lŠobjet dŠun effort important de recherche à travers le monde : la

reconnexion magnétique.

LŠobjectif de cette thèse était dŠétudier et de développer des modèles pour expliquer les pro-

priétés des sursauts en NIR de Sgr A* observés par GRAVITY. Étant donné que les sursauts se

produisent près de lŠhorizon des événements du trou noir, à environ 10 fois le rayon gravitation-

nel (rg), la courbure de lŠespace-temps a un impact signiĄcatif sur la trajectoire et la fréquence

des photons émis par la source des sursauts. AĄn de tenir compte de tous les effets de la relati-

vité générale et restreinte, nous avons utilisé le code de tracé de rayons Gyoto, qui permet de

générer des images et des spectres dŠune source modélisée dans un espace-temps courbe.

Le premier modèle étudié dans le chapitre 5 est une amélioration du modèle du point chaud

proposé par [Gravity Collaboration, 2018]. Dans ce modèle, le point chaud est déĄni comme

une sphère homogène de plasma constituée dŠélectrons suivant une distribution kappa (un cœur

thermique et une loi de puissance à haute énergie), émettant du rayonnement synchrotron. Le

point chaud décrit une orbite circulaire autour du trou noir avec une vitesse Képlérienne. AĄn

de simuler une sur-densité qui aurait été chauffée puis refroidie en se mélangeant avec le reste

du Ćot dŠaccrétion, nous appliquons une modulation gaussienne sur la densité et la température,

ce qui se traduit par une émission gaussienne dans le référentiel de lŠémetteur.

Cependant, la variabilité observée est une combinaison de cette variabilité intrinsèque avec les

effets relativistes. LŠintroduction dŠune variabilité intrinsèque de la source de rayonnement ajoute

des effets connus, tels que la différence de temps dŠémission entre lŠimage primaire et lŠimage

secondaire du fait de la différence de distance parcourue. Lorsque le temps caractéristique de la

variabilité intrinsèque est de lŠordre de la période orbitale et correspond à la période du beaming,

lŠeffet du temps de propagation a un impact important sur lŠastrométrie. En effet, la différence

de temps dŠémission combinée au beaming peut, dans certaines conĄgurations, équilibrer les

contributions des images primaire et secondaire dans le calcul de lŠastrométrie, alors que la

plupart du temps, lŠimage primaire domine nettement.

Ce modèle de point chaud, bien que simple, mais avec un processus de rayonnement plus

réaliste que le modèle de [Gravity Collaboration, 2018] et une variabilité intrinsèque, permet

de comprendre lŠinĆuence des différents effets relativistes sur les observables, à savoir lŠastro-

métrie et la courbe de lumière. De plus, ce modèle présente des résultats encourageants pour

lŠajustement des données GRAVITY. Cependant, tout comme le modèle de [Gravity Collabora-

tion, 2018], il ne parvient pas à expliquer la vitesse super-Képlérienne observée en astrométrie,

puisque nous avons supposé une vitesse Képlérienne dans ce modèle.
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En plus dŠun point chaud pour modéliser la source des sursauts, il est intéressant de modéliser

lŠétat quiescent de Sgr A*, cependant, les contraintes actuelles ne permettent pas de converger

vers un unique modèle quiescent. De plus, la nature exacte de la source du rayonnement quiescent

(disque ou jet ou les deux) nŠa pas dŠimpact sur les observables GRAVITY, vu que la source

nŠest pas résolue et que le plasma est optiquement mince. Ce qui nous importe ici est lŠimpact

de lŠinclusion de lŠétat quiescent (que lŠon modélise à 2, 2 µm par un jet), son centroïde et son

Ćux, sur lŠastrométrie observée. LŠinĆuence sur la courbe de lumière est assez triviale, vu que

lŠon rajoute un Ćux constant.

LŠastrométrie mesurée correspond au mouvement du centroïde du Ćux, cŠest-à-dire au bary-

centre de lŠensemble du rayonnement émis pondéré par le Ćux de chaque source. Ainsi, lorsque

le Ćux du point chaud (image primaire et/ou secondaire) est plus faible ou comparable au Ćux

de lŠétat quiescent, le centroïde de lŠimage composée du jet et du point chaud est décalé (plus

proche du jet) par rapport à celui de lŠimage contenant uniquement le point chaud. En début

et en Ąn de sursaut, lorsque la condition précédente est vériĄée, lŠastrométrie se rapproche du

centroïde du jet (Ąxe). Cela a pour effet de décaler le centre de lŠorbite apparente (affectée par

le centroïde du jet) par rapport à la position du trou noir, qui correspond approximativement

(à faible inclinaison) au centre de lŠorbite apparente du point chaud, sans prendre en compte

lŠétat quiescent. Ce décalage est marginalement observé par GRAVITY pour chacun des trois

sursauts, mais avec des orientations différentes dans le ciel pour chaque sursaut. LŠinclusion dŠun

modèle quiescent dans le calcul de lŠastrométrie (et de la courbe de lumière) permet dŠexpliquer

cette dernière observation.

Le modèle de point chaud entièrement analytique précédent (avec la modulation gaussienne)

est prometteur et montre des résultats globalement satisfaisants, sauf en ce qui concerne la

vitesse orbitale qui est présumée Képlérienne, alors que les observations de GRAVITY tendent

vers une vitesse super-Képlérienne. De plus, le processus physique à lŠorigine de la surdensité et

du chauffage nŠest pas traité. Ainsi, un second modèle de point chaud a été étudié et développé,

basé sur la reconnexion magnétique.

En utilisant à la fois des contraintes observationnelles et des simulations numériques de type

GR(R)MHD et (GR)PIC, nous avons développé un modèle de point chaud semi-analytique cor-

respondant au produit Ąnal de la reconnexion (et non la reconnexion elle-même !) : un plasmoïde

/ tube de Ćux macroscopique. En effet, la reconnexion magnétique, qui correspond à la dissi-

pation de Ćux magnétique via une réorganisation de la topologie des lignes de champ, produit

des chaînes de plasmoïdes microscopiques qui fusionnent les uns avec les autres pour former

un îlot magnétique, le point chaud, accumulant les particules accélérées au site de reconnexion.

Les particules accélérées peuvent atteindre de très hautes énergies, avec une distribution typi-

quement non thermique. Ensuite, ces particules se refroidissent par rayonnement synchrotron.

La puissance émise, la fréquence dŠémission ainsi que le taux de refroidissement dépendent de

lŠénergie des particules. Pour cette raison, nous faisons évoluer la distribution des particules (ici,

des électrons) en considérant lŠinjection dŠélectrons accélérés par la reconnexion et leur refroi-

dissement par rayonnement synchrotron, via le code dŠévolution cinétique EMBLEM. Ce dernier
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nous permet a posteriori de déterminer les coefficients synchrotron en fonction du temps, pour

calculer le Ćux émis par le point chaud. Le mouvement considéré pour le point chaud est une

éjection conique, cŠest-à-dire avec un angle polaire θ constant et une vitesse radiale vr positive.

Cette dynamique est issue des résultats de simulations GRPIC de reconnexion magnétique dans

la magnétosphère du trou noir [El Mellah, 2022]. Elle est également soutenue par des simulations

GRMHD [Ripperda, 2020 ; Ripperda, 2022] où la reconnexion a lieu dans le plan équatorial, mais

où les produits de la reconnexion magnétique, les plasmoïdes, sont éjectés dans la magnétosphère.

Un autre résultat important de [El Mellah, 2022] est que la reconnexion a lieu au point-Y

(dans la magnétosphère) de la dernière ligne de champ magnétique fermée appelée séparatrice.

La vitesse orbitale de la séparatrice est la vitesse Képlérienne du Ćot dŠaccrétion au niveau de son

point dŠancrage dans le disque, qui se situe à un rayon plus faible que le point-Y. Ainsi, la vitesse

de la séparatrice au niveau du point-Y et, par extension, des plasmoïdes, est super-Képlérienne

et dépend, entre autres, du spin du trou noir.

De plus, le mouvement hors du plan équatorial offre la possibilité dŠobserver lŠeffet de len-

tille gravitationnelle lorsque le point chaud est derrière le trou noir par rapport à lŠobservateur.

Cette conĄguration est uniquement possible lorsque lŠinclinaison est proche de 90° pour une

orbite dans le plan équatorial, ce qui nŠest pas le cas pour Sgr A* où lŠinclinaison est de ∼ 20◦.

Cet effet de lentille peut se traduire par un second pic dans la courbe de lumière, similaire à

celui observé par GRAVITY le 28 juillet 2018. Ainsi, ce modèle, construit à partir des résultats

de simulations numériques, est capable dŠexpliquer les propriétés astrométriques et les courbes

de lumière des sursauts détectés par GRAVITY en 2018.

GRAVITY a également mesuré la polarisation des sursauts de 2018, qui dépend fortement

de la conĄguration magnétique. Cependant, dans sa version actuelle, le modèle de point chaud

basé sur la reconnexion magnétique utilisant EMBLEM suppose un champ magnétique isotrope

pour le calcul des coefficients synchrotron. Par conséquent, ce modèle nŠest pas en mesure de

modéliser la polarisation des sursauts.

En outre, lŠajout de la polarisation dans Gyoto, comme présenté au Chap.7, est une récente

évolution. En effet, le problème de la polarisation en espace-temps courbe est signiĄcativement

plus complexe quŠen espace-temps plat. Lors du tracé de rayon en sens inverse du temps réalisé

par Gyoto, il est nécessaire de déĄnir la base de polarisation de lŠobservateur. Cette base doit

ensuite être transportée (parallèlement) jusquŠà lŠémetteur le long de la trajectoire du photon,

où elle sera projetée dans le référentiel de lŠémetteur. Cette opération nŠest pas aussi évidente

quŠil nŠy paraît (voir Chap.7). Une fois dans le référentiel de lŠémetteur, et en connaissant la

valeur des coefficients dans la base naturelle du rayonnement synchrotron (qui est différente de

la base de lŠobservateur transportée parallèlement), on peut calculer la valeur des paramètres

de Stokes qui déĄnissent la polarisation dans la base de lŠobservateur en résolvant lŠéquation du

transfert radiatif polarisé.

Une fois implémenté, le code Gyoto a été testé en comparant ses résultats à ceux obtenus

à partir dŠun autre code de tracé de rayon polarisé : ipole. Les résultats montrent un excellent

accord entre les deux codes dans des conditions identiques.
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3. Conclusion

Ainsi, bien que le modèle de point chaud issu de la reconnexion magnétique soit déjà très

prometteur, son évolution naturelle et évidente est lŠajout de la polarisation en prenant en

compte une ou plusieurs conĄgurations magnétiques particulières. En effet, la polarisation est une

caractéristique importante des sursauts de Sgr A*, et son inclusion dans le modèle permettrait

de mieux correspondre aux observations.

De plus, les sursauts de Sgr A* sont également observés à dŠautres longueurs dŠonde, tels

que les rayons X et les ondes radio, présentant des propriétés particulières (voir Chap.4). Par

conséquent, la capacité du modèle à expliquer à la fois les données astrométriques en NIR, la

polarisation en NIR et en radio, ainsi que les propriétés temporelles des courbes de lumière à

toutes les longueurs dŠonde, est vitale pour conĄrmer le scénario de la reconnexion magnétique

comme origine des sursauts de Sgr A*.
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ABSTRACT

Context. Sagittarius A*, the supermassive black hole at the center of our Galaxy, exhibits episodic near-infrared flares. The recent
monitoring of three such events with the GRAVITY instrument has shown that some flares are associated with orbital motions in
the close environment of the black hole. The GRAVITY data analysis indicates a super-Keplerian azimuthal velocity, while (sub-)
Keplerian velocity is expected for the hot flow surrounding the black hole.
Aims. We develop a semi-analytic model of the Sagittarius A* flares based on an ejected large plasmoid, inspired by recent particle-
in-cell global simulations of black hole magnetospheres. We model the infrared astrometric and photometric signatures associated
with this model.
Methods. We considered a spherical macroscopic hot plasma region that we call a large plasmoid. This structure was ejected along a
conical orbit in the vicinity of the black hole. This plasmoid was assumed to be formed by successive mergers of smaller plasmoids
produced through magnetic reconnection that we did not model. Nonthermal electrons were injected into the plasmoid. We computed
the evolution of the electron-distribution function under the influence of synchrotron cooling. We solved the radiative transfer problem
associated with this scenario and transported the radiation along null geodesics of the Schwarzschild space time. We also took the
quiescent radiation of the accretion flow into account, on top of which the flare evolves.
Results. For the first time, we successfully account for the astrometric and flux variations of the GRAVITY data with a flare model that
incorporates an explicit modeling of the emission mechanism. The prediction of our model and recent data agree well. In particular,
the azimuthal velocity of the plasmoid is set by the magnetic field line to which it belongs, which is anchored in the inner parts of the
accretion flow, hence the super-Keplerian motion. The astrometric track is also shifted with respect to the center of mass due to the
quiescent radiation, in agreement with the difference measured with the GRAVITY data.
Conclusions. These results support the hypothesis that magnetic reconnection in a black hole magnetosphere is a viable model for
the infrared flares of Sagittarius A* .

Key words. accretion, accretion disks – magnetic reconnection – black hole physics – relativistic processes –
radiative transfer – radiation mechanisms: non-thermal

1. Introduction

The Galactic center hosts the compact radio source
Sagittarius A* (Sgr A*) with an estimated mass of 4.297
million solar masses at a distance of only 8.277 kpc
(GRAVITY Collaboration 2022). This makes the compact
object associated with Sgr A* the closest supermassive black
hole (SMBH) candidate to Earth. Sgr A* is a low-luminosity
accretion flow with an accretion rate of (5.2−9.5)×10−9 M⊙ yr−1

and a bolometric luminosity of (6.8−9.2) × 1035 erg s−1

(Bower et al. 2019; Event Horizon Telescope Collaboration
2022b) and thus is accreting at a highly sub-Eddington rate. It
has been the subject of numerous observing campaigns over the
past two decades that were conducted to test the massive black
hole (MBH) paradigm (see GRAVITY Collaboration 2020b)
and study the physics of radiatively inefficient accretion flows
(RIAF) around an SMBH.

Sgr A* shows a slow and low-amplitude variability in radio
(Lo et al. 1975; Backer 1978; Krichbaum et al. 1998; Falcke
1999; Bower et al. 2006; Michail et al. 2021b), in millimeter
and submillimeter (Mauerhan et al. 2005; Macquart et al. 2006;

Yusef-Zadeh et al. 2006; Marrone et al. 2008; Brinkerink et al.
2015; Wielgus et al. 2022a), but also high-amplitude and
rapid variability in the near-infrared (NIR; Genzel et al. 2003;
Ghez et al. 2004; Hornstein et al. 2007; Hora et al. 2014) and in
X-rays (Baganoff et al. 2001; Nowak et al. 2012; Neilsen et al.
2013; Barrière et al. 2014; Ponti et al. 2015). The flux dis-
tribution in the NIR of Sgr A* has been the subject of
numerous studies. Some claimed a single state modeled by
red noise (Witzel et al. 2018; Do et al. 2019) for the vari-
ability of Sgr A* , while others claimed that there are two
states for Sgr A* (Genzel et al. 2003; Dodds-Eden et al. 2011;
GRAVITY Collaboration 2020a; Witzel et al. 2021): a contin-
uously low-amplitude variable state called the quiescent state,
and the flare state, which is described by short and bright flux
with a typical timescale of 30 min to one hour with a rate of
about four a day. Multiwavelength studies showed that when
an X-ray flare is observed, a counterpart exists in the NIR,
suggesting a common origin. The reverse is not true, however
(Fazio et al. 2018). Moreover, the flare can also be observed
in the submillimeter range, but with a time lag of several
minutes (Eckart et al. 2008, 2009; Dodds-Eden et al. 2009;
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Michail et al. 2021a; Witzel et al. 2021) following a dimming
(Wielgus et al. 2022a; Ripperda et al. 2022).

Recently, the GRAVITY instrument (GRAVITY
Collaboration 2017; Eisenhauer et al. 2008, 2011; Paumard
et al. 2008) was able to resolve the motion of the NIR centroid
during three bright flare events, showing a clockwise contin-
uous rotation at low inclination close to face-on (i ∼ 20 deg),
consistent with an emission region that is located at a few
gravitational radii rg = GM/c2 from the central black hole
(GRAVITY Collaboration 2018). These flares are thus pow-
ered very close to the event horizon of the black hole. The
exploration of a relativistic accretion region as close to the
event horizon with high-precision astrometry and imag-
ing techniques such as GRAVITY and the Event Horizon
Telescope (EHT) (Event Horizon Telescope Collaboration
2022a) promises important information for physics and astron-
omy, including new tests of the MBH paradigm.

Significant efforts have been made to explain the flares of Sgr
A*: red noise (Do et al. 2009), a hot spot (Hamaus et al. 2009;
Genzel et al. 2003; Broderick & Loeb 2006), an ejected blob
(Vincent et al. 2014), star-disk interaction (Nayakshin et al.
2004), and disk instability (Tagger & Melia 2006). The
GRAVITY observations in 2018 (GRAVITY Collaboration
2018) support the hot spot model. However, the physical
origin of these hot spots remains an open question. Insta-
bilities in black hole accretion disks are a candidate, for
instance, the triggering of Rossby wave instabilities (RWI;
Tagger & Melia 2006; Vincent et al. 2014). Alternatively, it
might originate from the dissipation of electromagnetic energy
through magnetic reconnection. This modification of the mag-
netic field topology results from the inversion of the magnetic
field orientation across a current sheet that eventually breaks
into magnetic islands called plasmoids (Komissarov 2004,
2005; Komissarov & McKinney 2007; Loureiro et al. 2007;
Sironi & Spitkovsky 2014; Parfrey et al. 2019; Ripperda et al.
2020; Porth et al. 2021). In past years, numerical simulations
have repeatedly highlighted the ubiquity of magnetic recon-
nection in black hole (BH) magnetospheres, regardless of the
physical point of view: global particle-in-cell (PIC) simulations
in Kerr metrics (El Mellah et al. 2022; Crinquand et al. 2022),
resistive general-relativistic magnetohydrodynamics (GRMHD)
simulations (Ripperda et al. 2020; Dexter et al. 2020a,b), or
resistive force-free simulations (Parfrey et al. 2015). PIC sim-
ulations show that magnetic reconnection in the collisionless
corona of spinning BHs can accelerate leptons up to relativistic
Lorentz factors of γ ∼ 103...7 (El Mellah et al. 2022), which is
sufficiently high to generate the variable IR (and X-ray) emis-
sion (Rowan et al. 2017; Werner et al. 2018; Ball et al. 2018;
Zhang et al. 2021; Scepi et al. 2022).

The GRMHD and PIC frameworks each have different lim-
itations. GRMHD simulations describe the evolution of the
accretion flow over long timescales, typically about several
100 000 rg/c, but they rely on a fluid representation. Conse-
quently, they cannot self-consistently capture the kinetic effects
that are important to constrain dissipation, particle acceleration,
and subsequent nonthermal radiation. On the other hand, PIC
simulations provide an accurate description of the microphysics,
but at the cost of simulations that can only span a few 100rg/c
in time and with a limited scale separation between global scales
and plasma scales.

We developed a semi-analytical model that is fed by the
knowledge accumulated by recent GRMHD and GRPIC sim-
ulations. The aim is to condense the complex physics of
GRMHD and GRPIC models into a reasonably small set of

Fig. 1. Scheme of the torus-jet model for the quiescent state in blue
and flares in red. Two trajectories are considered for the flare, which
can either rotate in the torus (hot-spot model) or be ejected along the
jet sheath (plasmoid model). The jet is parameterized by the angles θ1
and θ2, which describe the angular opening of the radiation-emitting
sheath, by the base height zb, the constant Lorentz factor Γ j, and by the
temperature power-law index sT. The jet is symmetrical with respect to
the equatorial plane, and it is axisymmetric.

simple parameters and thus allow probing a large parameter
space within a reasonable computing time. We also wish to
remain as agnostic as possible regarding the initial conditions
of the flow. In this context, we discuss the interpretation of
the GRAVITY Collaboration (2018) flare data and pay particular
attention to the following diagnostics: (i) the marginally detected
shift between the astrometric data and the location of the center
of mass, (ii) the difference between the data and the hot-spot
model used by GRAVITY Collaboration (2018), which assumes
a Keplerian orbit and (iii) the physical origin of the rising and
decaying phases of the flare light curve in the context of mag-
netic reconnection.

The first point can be discussed in the context of a very sim-
ple hot-spot model and is the main topic of Sect. 2. Section 3 is
the core of our study and focuses on the second and third points
above. It presents a semi-analytical large plasmoid model that
is the result of magnetic reconnection. It highlights in particular
the impact of considering a self-consistent evolution of the elec-
tron distribution function through kinetic modeling. This section
shows that our plasmoid model is able to reasonably account
for the flare data of GRAVITY Collaboration (2018). The limi-
tations of our plasmoid model are discussed in Sect. 4. The con-
clusions and perspectives are given in Sect. 5.
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2. Quiescent flow impact on astrometry: Shifting

and rotating the orbit

GRAVITY Collaboration (2018) used a hot-spot model in an
equatorial circular orbit to fit the astrometry of three bright flares.
They considered a constant radiation flux from the emitting
region orbiting the black hole to fit the orbital motion. The effect
of out-of-plane motion and orbital shear has also been studied
by GRAVITY Collaboration (2020c) to model the flares. How-
ever, the impact of the quiescent radiation surrounding the hot
spot was not taken into account. The aim of this section is to
show that taking the quiescent radiation into account can lead to
a shift and rotation of the orbit on sky. We note a 1σ difference
between the center of the orbit of the hot spot and the center of
mass derived from the orbit of S2 in GRAVITY Collaboration
(2018), which makes this shift marginal.

In this section, we use a simplified hot-spot model that is
sufficient to highlight the main effects of the quiescent radiation.
This simple model also allows us to introduce the most important
relativistic effects at play, which were already studied in many
previous works (Broderick & Loeb 2006; Hamaus et al. 2009).
These reminders will be helpful when we consider a more com-
plex hot-spot model in Sect. 3, which is the main aim of this
paper.

2.1. Simple hot-spot + quiescent model for the flaring Sgr A*

The quiescent radiation of Sgr A* was modeled by means of
the torus-jet model as derived in Vincent et al. (2019), to which
we refer for all details. Figure 1 shows the main features of the
model. The torus emits thermal synchrotron radiation, while the
flux emitted by the jet follows a κ distribution (i.e., a thermal core
with a power-law tail). The multiwavelength spectrum of the
quiescent Sgr A* is well fit with this model. The κ distribution
emission from the jets dominates at most wavelengths, except at
the submillimeter bump, where the flux mostly comes from the
thermal disk. We summarize the best-fit parameters in Table 1,
and the resulting best-fit quiescent spectrum is given in Fig. 2.
More details of the fitting procedure are given in Appendix A.
With these parameters, the flux of the torus-jet model at 2.2 µm
is 1.1 mJy. This perfectly agrees with the median quiescent
dereddened flux provided by GRAVITY Collaboration (2020a)
of 1.1 ± 0.3 mJy. At this wavelength, the torus is optically thin
and its emission is negligible compared to the jet. In the remain-
der of this paper, where we focus on the infrared band, we there-
fore neglect the torus and consider a pure jet quiescent model,
unless otherwise noted.

The only relevant features of our quiescent model for the
rest of this paper are the location of its infrared centroid and
its NIR flux. As depicted in the right panel of Fig. 2, the centroid
of our jet-dominated model lies very close to the mass center.
We verified that considering a disk-dominated model changes
the position of the quiescent centroid at low inclination only
very marginally (see the blue and green dots in the left panel
of Fig. 3). Our conclusions are thus not biased by our particular
choice of a jet-dominated quiescent model.

The hot-spot model is composed of a plasma sphere of radius
1 rg (fixed) with a uniform but time-dependent κ-distribution
for the electrons. The emissivity jν and absorptivity αν coeffi-
cients depend on the density, temperature, and magnetic field,
which we considered uniform. We used the fitting formula of
Pandya et al. (2016) to compute these coefficients. The typical
light curve of a flare is characterized by a phase with increasing
and another phase with decreasing flux. We modeled this behav-

Table 1. Best-fit parameters of the torus+jet quiescent model.

Parameter Symbol Value

Black Hole

Mass [M⊙] M 4.297 × 106

Distance [kpc] d 8.277
Spin a 0
Inclination [deg] i 20

Torus
Angular momentum [rg/c] l 4
Inner radius [rg] rin 8
Polytropic index k 5/3
Central density [cm−3] nT

e 1.2 × 109

Central temperature [K] T T
e 7 × 109

Magnetization parameter σT 0.002

Jet
Inner opening angle [deg] θ1 20
Outer opening angle [deg] θ2 θ1 + 3.5
Jet base height [rg] zb 2
Bulk Lorentz factor Γ j 1.15
Base number density [cm−3] nJ

e 3.5 × 106

Base temperature [K] T J
e 3 × 1010

Temperature slope sT 0.21
κ index κJ 5.5
Magnetization parameter σJ (fixed) 1

Notes. We kept the same geometrical parameters, bulk Lorentz factor,
and κ-index as Vincent et al. (2019), and we fit the base number density,
base temperature, and temperature slope of the jet considering the cor-
rection (see bellow) and the new value of the jet magnetization parame-
ter. The parameters of the torus are unchanged.

ior by a Gaussian time modulation on the density and tempera-
ture as follows:
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
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where tσ is the typical duration of the flare. As ne varies over
time (Eq. (1)), the magnetic field strength also varies because
we set a constant magnetization σ = B2/4πmpc2ne.

In contrast to GRAVITY Collaboration (2020c), we kept the
circular equatorial orbit of GRAVITY Collaboration (2018) as
we assumed that the hot spot is formed in the equatorial plane,
and we did not take any shearing effect into account and assumed
a constant spherical geometry of the hot spot. We summarize all
the input parameters of the hot spot in Table 2.

2.2. Shifting the orbit on sky

Figure 3 shows the impact of taking the quiescent radiation into
account on the astrometry of the flare, considering the trivial case
of a constant-emission hot spot, as well as the varying-emission
hot spot introduced in Sect. 2.1.

Regardless of whether the intrinsic emission of the hot spot
varies, the first effect of adding a quiescent radiation clearly is to
shrink the orbit size because the overall centroid is moved toward
the quiescent radiation centroid, which always lies close to the
mass center. A slightly less obvious effect is that when the hot-
spot emission varies in time, the orbit can shift in the plane of sky
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Table 2. Summary of parameters of the hot-spot model.

Parameter Symbol Value

Hot spot

Number density max [cm−3] nhs
e 1.05 × 107

Temperature max [K] T hs
e 9.03 × 1010

Time Gaussian sigma [min] tσ 30
Magnetization parameter σhs 0.01
κ-distribution index κhs 5
Orbital radius [rg] Rhs 9
Initial azimuth angle [deg] ϕhs

0 90
PALN [deg] Ω 160

Notes. We used the maximum number density and temperature of the
best-fit jet in Table 1 as reference and scaled them for the hot spot by a
factor 3.01. PALN is the position angle of the line of nodes.

higher than that of the primary (the emission times of the primary
and secondary are different), and it is amplified by the beaming
effect. When the centroid is computed, the secondary image has a
stronger impact at this time than before, resulting in a closer cen-
troid position relative to the black hole. This astrometric impact
of the secondary image was discussed by Hamaus et al. (2009).

2.3. Rotating the orbit on sky

It is difficult to disentangle the intrinsic time variability of the
hot spot from the variability that is due to the relativistic beam-
ing effect. Figure 4 illustrates the impact on astrometry and
light curve of varying the relative influence between the intrin-
sic and beaming-related variability. Here, we changed the initial
azimuthal coordinate ϕ0 of the hot spot along its orbit, in order to
change the dephasing between the time of the maximum intrinsic
emission (t = tref), which is fixed, and the time of the maximum
constructive beaming effect (when the hot spot moves toward the
observer). The orbit rotates around the quiescent centroid fol-
lowing the variation in ϕ0 (left panel of Fig. 4). The light curve
is also strongly affected. It reaches much brighter levels when
the intrinsic emission maximum is in phase with the construc-
tive beaming effect.

We show that the quiescent state of Sgr A* can have a signif-
icant impact on the observed astrometry by shrinking the appar-
ent orbit, creating a shift between the center of the latter and the
position of the mass center. These effects must be kept in mind
for the comparison to the flare data at the end of the following
section.

3. Plasmoid model from magnetic reconnection

In this section, we develop a semi-analytical hot-spot-like model
in order to interpret the rise and decay of Sgr A* flares. We there-
fore proceed with respect to the model we used in Sect. 2, where
a Gaussian modulation of the emission was enforced without
physical motivation.

Black hole magnetospheres naturally lead to the develop-
ment of equatorial current sheets corresponding to a strong
spatial gradient of the magnetic field, which changes sign at
the equator (Komissarov 2004; Komissarov & McKinney 2007;
Parfrey et al. 2019; Ripperda et al. 2020). This configuration
results in magnetic reconnection, that is, in a change of the
topology of the field lines forming X points (Komissarov 2005;
Loureiro et al. 2007; Sironi & Spitkovsky 2014). This process is
intrinsically nonideal and thus can only be captured by either

resistive MHD or kinetic simulations. For suitable values of the
magnetic diffusivity, the reconnecting current sheet can break
into chains of plasmoids, that is, magnetic islands separated by X
points (Loureiro et al. 2007; Parfrey et al. 2019; Ripperda et al.
2020; Porth et al. 2021).

The reconnection rate (i.e., the typical rate at which magnetic
energy is dissipated into particle kinetic energy) is equal to the
ratio vrec/vout, with vrec the velocity of matter injected into the
reconnection region, and vout the bulk outflow velocity of parti-
cles accelerated by the reconnection event. The outflow veloc-
ity is approximately the Alfvén speed, vout ≈ vA, which is itself
approximately the speed of light, vA ≈ c, for strongly magne-
tized environments. The reconnection rate has been shown to be
rather independent of the details of the chosen parameters. For
PIC simulations, it lies around 10%, that is, vrec,PIC ≈ 0.1vA ≈
0.1c, for magnetized collisionless plasmas (Sironi & Spitkovsky
2014; Werner et al. 2018; Guo et al. 2015), which are the typi-
cal conditions in the inner flow surrounding Sgr A*1. Resistive
GRMHD simulations indicate a slower rate of about 1%, so that
vrec,MHD ≈ 0.01c (see the discussion in Ripperda et al. 2022), but
this applies to collisional environments, which are less similar to
the vicinity of Sgr A*.

Fresh plasma flows into the current sheet at the reconnec-
tion rate vrec and is accelerated by the electric field generated in
the current sheet, usually giving rise to power-law energy dis-
tributions of electrons (Sironi & Spitkovsky 2014; Werner et al.
2018). Inside the current sheet, the particles are trapped in the
plasmoids, which act as particle reservoirs (Sironi & Spitkovsky
2014) that can merge in a macroscopic magnetic island, that is,
a large plasmoid. In Ripperda et al. (2022), magnetic flux dissi-
pation through reconnection lasts for ∼100rg/c ∼ 30 min, and
the resulting hot spot orbits for ∼500rg/c ∼ 150 min before it
disappears by losing its coherence through interaction with the
surrounding flow.

In the global PIC simulation of El Mellah et al. (2022), the
authors studied magnetic reconnection in the sheath of a rela-
tivistic jet, working with magnetic field loops that coupled the
BH to the accretion disk. The resulting plasmoids evolve off-
plane, propagate away from the BH, and easily merge with
each other to form macroscopic plasmoids that radiate high
amounts of energy in the form of nonthermal radiation. The
underlying mechanism, first described by Uzdensky (2005) and
de Gouveia dal Pino & Lazarian (2005), relies on the accretion
of poloidal magnetic field loops onto a spinning BH. When the
inner footpoint of the loop reaches the BH ergosphere, the mag-
netic field line experiences strong torques due to the frame drag-
ging effect, while its other footpoint on the disk rotates at the
local Keplerian speed. Thus, the toroidal component of the mag-
netic field quickly grows in the innermost regions, propagates
upstream along the field line, and leads to the opening of the
magnetic loop above a certain magnetic loop size. On the outer-
most closed magnetic field line (called the separatrix), a Y-point
appears. Here, plasmoids form and flow away along an inclined
current sheet above the disk (Fig. 5). In the PIC simulations
of El Mellah et al. (2022), a cone-shaped reconnecting current
sheet formed in which vivid particle acceleration takes place.
Electrons and positrons pile up into outflowing plasmoids, where
they cool through synchrotron radiation. This topological con-
figuration, in which some magnetic field lines anchored in the

1 It is likely that the accretion flow surrounding Sgr A* is
in a magnetically arrested disk (MAD; see Narayan et al. 2003)
regime, that is, it has strong poloidal magnetic fields in the inner
regions (GRAVITY Collaboration 2018; Dexter et al. 2020b).
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Fig. 5. Sketch of magnetic reconnection in the black hole magneto-
sphere as shown by El Mellah et al. (2022) on which our plasmoid
model is built. Three types of magnetic field lines are shown: the lines
threading the event horizon, which extends to infinity, the lines anchored
on the disk, which also extends to infinity, and the separatrix, which
links the disk and the black hole event horizon. The latter form a Y-point
and a current sheet in which the plasmoid chains are formed. We model
a single plasmoid as the result of multiple mergers.

accelerated particles at a constant rate resulting from the merg-
ing of microscopic plasmoids from reconnection into our large
plasmoid. They mix with old electrons that are cooled by syn-
chrotron radiation. The growth time tgrowth corresponds to the
lifetime of the reconnection engine, that is, the duration of mag-
netic flux dissipation. After t = tgrowth, the plasmoid enters
the cooling phase. We assume that magnetic reconnection is
quenched and plasmoids no longer merge, so that injection of
fresh plasma stops and the plasmoid cools by emitting syn-
chrotron radiation. We neglect particle escape and adiabatic
losses.

The duration of the growth phase is set both by the recon-
nection rate and the speed at which magnetic flux is advected
by the accretion flow into the current sheet. Parfrey et al. (2015)
reported that the accretion of successive magnetic loops of oppo-
site polarity activates this process. The typical transition duration
is about 100rg/c. This duration is representative of the dissipa-
tion of the magnetic flux of one magnetic loop that is set by both
the size of the loop and the accretion speed, which the authors
fixed to 2rg and c/200 , and the reconnection rate, which was
fixed by the prescribed resistivity. Resistive GRMHD simula-
tions of magnetically arrested disks (Narayan et al. 2003) sup-
port these values (e.g., Ripperda et al. 2020), but do not reach
realistically high reconnection rates (Bransgrove et al. 2021). In
the more ab initio PIC simulations of El Mellah et al. (2022), the
reconnection rate is more realistic (∼10%, Sironi & Spitkovsky

2014; Werner et al. 2018), but due to the high computational cost
of the simulations, they did not work over a duration that was
long enough to model the inward drift of the magnetic foot-
points on the disk. As a consequence, the reconnection rate is
accurate, but the fueling magnetic flux is artificially steady and
acts as an infinite reservoir over the ∼200rg/c covered by the
simulation. A coupling between GRMHD, force-free, and PIC
simulations to jointly describe the disk, the corona, and the cur-
rent sheet, respectively, is still missing. In this context, we con-
sidered a duration tgrowth of the growth phase of about 100rg/c,
corresponding to a typical episode of magnetic flux dissipation
set by the two rates at which magnetic flux is advected into the
current sheet and dissipated by magnetic reconnection.

3.1.3. Evolution of the electron distribution

Next, we prescribe the emission and absorption mechanism in
the plasmoid. Most studies use chosen electron distributions,
with analytical prescriptions for their evolution at best. Ball et al.
(2021) used a fixed thermal distribution with a linear increase in
the number density for the rising part of the light curve and a
decrease in the temperature following Eq. (D.7) for the cooling.
Scepi et al. (2022) used a kappa distribution with an exponen-
tial cutoff and a synchrotron cooling break for the plasma emis-
sion generating X-ray flares. While their evolution of the plasma
parameters (number density, temperature, and magnetic field) is
more elaborate than in our model, their approximation is valid
only while injection and cooling are balanced. When the injec-
tion stops, the shape of the electron distribution changes rapidly
(see Fig. 6). We chose a different approach by evolving the elec-
tron distribution in the plasmoid by solving the kinetic equation

∂Ne(γ, t)

∂t
=
∂

∂γ

(

−γ̇syn Ne(γ, t)
)

+ Qinj(γ), (5)

where γ is the Lorentz factor of the electrons, Qinj is the injec-
tion rate, and Ne = dne/dγ is the electron number density dis-
tribution, using the EMBLEM code (Dmytriiev et al. 2021). The
term

−γ̇synNe =
4σT UB

3mec
(γ2 − 1)Ne (6)

of the right-hand side describes the synchrotron cooling of the
plasmoid particles, with UB = B2/(8π). In our approach, we did
not model the details of the magnetic reconnection process, but
instead described the supply of freshly accelerated particles to
the plasmoid by magnetic reconnection. Therefore, for the injec-
tion rate Qinj(γ) in Eq. (5), we used the following expression,
assuming a constant injection rate:

Qinj(γ) =



















4πNκe (γ)

tgrowth
in the growth phase,

0 in the cooling phase,
(7)

where Nκe (γ) is the distribution of the injected particles, which
follows the kappa distribution, that is, a thermal core with a
power-law tail following

Nκe (γ) =
N

4π
γ(γ2 − 1)1/2

(

1 +
γ − 1

κΘe

)−(κ+1)

, (8)

with a normalization factor N = 1/2ne(κ−2)(κ−1)κ−2Θ−3
e , where

ne and Θe are the density and dimensionless temperature of the
injected plasma. The index κ is defined as

κ = p + 1 = Ap + Bp tanh (Cp βb) + 1, (9)
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Table 3. Input parameters of the EMBLEM code for the simulation of the
electron distribution evolution.

Parameter Symbol Value

Plasmoid
Magnetic field [G] Bp 15
Plasmoid radius [rg] Rp 1
Minimal Lorentz factor γmin 1
Maximum Lorentz factor γmax 106

Kappa distribution index κ 4.0
Kappa distribution temperature Θe 50
Maximum electron number density [cm−3] ne,max 5 × 106

Growth timescale [rg/c] tgrowth 120

Notes. These parameters were used for the July 22 flare of
GRAVITY Collaboration (2018).

Table 4. Orbital parameters of the plasmoid model following a conical
motion used for the comparison of the flares on 22 July 2018 observed
by GRAVITY Collaboration (2018).

Parameter Symbol July 22

Plasmoid

Time in EMBLEM at zero observing time [min] temblem
obs,0 29.6

Initial cylindrical radius [rg] rcyl,0 10.6
Polar angle [deg] θ 135
Initial azimuthal angle [deg] ϕ0 280
Initial radial velocity [c] vr,0 0.01
Initial azimuthal velocity [rad s−1] vϕ,0 0.042
X position of Sgr A* [µas] x0 0
Y position of Sgr A* [µas] y0 0
PALN [deg] Ω 160

3.2. Importance of evolving the electron distribution

One of the most important aspects of our model is the self-
consistent evolution of the electron distribution function and cor-
responding radiative transfer in the plasmoid. We illustrate the
importance of taking the evolution of the electron distribution
into account by comparing our model with another reconnec-
tion plasmoid model inspired by Ball et al. (2021). We show the
evolution of the electron distribution in our plasmoid model for
the parameters listed in Tables 3 and 4 in the top left panel
of Fig. 6 (see Sect. 3.3 for details) and the associated spec-
tral energy density (SED) in Fig. 7. During the growth phase
(tobs < 10 min), the distribution is stationary for γ > 103 as the
injection is balanced by the cooling. After the end of the growth
phase, the shape of the distribution changes rapidly as only cool-
ing is left. We show the light curve obtained with our model
in the right panel of Fig. 6 (in red) and with a model inspired
by Ball et al. (2021), who did not take the nonthermal electrons
into account, that is, who used a thermal distribution, with a
linear increase in the number density with a fixed temperature
during the growth phase and an analytical prescription for the
temperature decrease during the cooling phase using Eq. (D.7)
and assuming Θe = γ/3. While this model gives a similar intrin-
sic light curve as our model, the required dimensionless tem-
perature is twice as high as ours (Θe = 109), with a magnetic
field of B = 20 G to faster cool the lower-energy electrons. The
evolution of the distribution with this model is shown in the bot-
tom left panel of Fig. 6. We do not need a high temperature like

this as most of the emission comes from high-energy electrons,
which are nonthermal in our model, as suggested by PIC simu-
lations (Rowan et al. 2017; Werner et al. 2018; Ball et al. 2018;
Zhang et al. 2021). Our temperature could be even lower with a
harder (i.e., lower) κ index. The cooling of the electron distribu-
tion through synchrotron radiation is difficult to model properly
and needs a kinetic approach, as in our plasmoid model.

3.3. Comparing GRAVITY 2018 flare data with our plasmoid
model

We wish to determine whether we can reproduce the general fea-
tures of the observed light curve and astrometry of the flare on
22 July 2018 reported by GRAVITY Collaboration (2018) with
our plasmoid model. We compare in Fig. 8 the flare on 22 July
2018 observed by GRAVITY (in black) and our plasmoid model
(red line) with the parameters listed in Tables 3 and 4. For com-
parison, we show the intrinsic light curve (dashed line) obtained
by removing all the relativistic effects (Doppler effect, beaming,
and secondary image).

This comparison is not the result of a fit and was obtained by
estimating the relevant parameters using simple physical argu-
ments. The rise time and slope of the light curve are mainly
monitored by (i) the growth time, (ii) our choice of linear evo-
lution of the electron density (which enters the injection func-
tion), (iii) the relativistic beaming effect, and thus (iv) the ini-
tial azimuthal position of the plasmoid, ϕ0, which has a strong
impact on beaming, as illustrated in the right panel of Fig. 4.
The decaying part of the light curve is monitored by the syn-
chrotron cooling time, thus by the magnetic field strength, and
by the beaming effect. The maximum of the light curve can
be estimated by means of an analytical formula that we derive
in Appendix C.2. This maximum mainly depends on the maxi-
mum number density ne,max, but also on the temperature and κ
index of the distribution. These parameters are degenerate and
thus not constrained with the NIR flare data alone. Nevertheless,
GRMHD (Dexter et al. 2020b; Ripperda et al. 2022; Scepi et al.
2022) and GRPIC simulations (El Mellah et al. 2022) of mag-
netic reconnection suggest that the density in the plasmoid is
higher than that of its close environment in the current sheet,
approximately the density at the base of the jet, close to the event
horizon, but lower than in the disk. The two remaining param-
eters (Θe, κ) that describe the shape of the distribution are still
fully degenerate, however. The initial position and velocity of
the plasmoid have a strong impact on the astrometric trace on
sky. We guessed the initial azimuthal velocity based on the fol-
lowing reasoning. The Keplerian velocity of the plasmoid at its
initial cylindrical radius is vKep ∼ 0.31c (for our choice of ini-
tial cylindrical radius given in Table 4, rcyl = 10.6 rg). However,
as discussed in Sect. 3.1, our model naturally leads to a super-
Keplerian initial velocity to the plasmoid. The initial azimuthal
velocity of the plasmoid is that of the footpoint of the separatrix
(see Fig. 5). Based on Fig. 8 of El Mellah et al. (2022), we can
determine the radius of the footpoint, rfp, of a separatrix giving
rise to a Y point located at a cylindrical radius of ≈10 rg. We
find rfp = (4.7 ± 0.5) rg, which translates into an orbital veloc-
ity vϕ,0 between 0.41c and 0.45c. The upper bound of this inter-
val compares well with the data of the July 22 flare. We note
that this estimate of the initial azimuthal velocity is anchored in
the model of El Mellah et al. (2022) and thus depends on their
choice of initial condition, in particular, on the initial profile of
their magnetic field.

We note that the fiducial values proposed in Tables 3 and 4
represent a set of parameters with values that are inspired by
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Appendix A: Torus-jet model for the quiescent state

We used the torus-jet model of Vincent et al. (2019). Their
jet model is restricted to an emitting sheath with an
empty funnel, in agreement with GRMHD simulations
(e.g., Mościbrodzka & Falcke 2013; Ressler et al. 2017;
Davelaar et al. 2018; Porth et al. 2019). In their model,
Vincent et al. (2019) define an opening and closing angle θ1 and
θ2 , respectively, and a base height zb to define the geometry of
the jet. The number density and the temperature are defined by
their values at the base height of the jet (nJ

e and T J
e , respectively)

and their profiles along the jet. The profile of the number density
is fixed (∝ r−2

cyl
with rcyl the projected radius in the equatorial

plane) and the temperature profile is set by the temperatures
slope sT (∝ z−sT with z the height along the vertical, i.e. spin,
axis). The jet emits synchrotron radiation from a κ electron
distribution. The torus is defined by its central density and
temperature (nT

e and T T
e , respectively). The profiles of these

two quantities in the torus are governed by the polytropic index
k and its geometry. The latter is defined by the inner radius
rin and the angular momentum l, but also on the metric (see
Vincent et al. (2019) for more details). In contrast to the jet, we
considered that the electron distribution of the torus is purely
thermal.

We used the same algorithm as in Vincent et al. (2019) after
correcting for a small technical issue leading to an overesti-
mation of the number density and temperature. However, we
changed the choice of the magnetization parameter in the jet
sheath. As illustrated by Porth et al. (2019), for example, the jet
sheath, which corresponds to the dominating emission region of
the jet, coincides with the transition between the highly magne-
tized (σ ≫ 1) funnel and the less magnetized (σ ≪ 1) main
disk body. Consequently, we fixed the magnetization to σ = 1
in the emitting jet sheath, while Vincent et al. (2019) used a low
magnetization both in the jet and in the torus. Our choice leads
to a lower density in the jet sheath than in Vincent et al. (2019).
We found a best fit with a χ2

red
= 0.91 using the same data points

as Vincent et al. (2019). The values are reported in Table 1, and
Fig. 2 shows the associated spectrum and the image at 2.2 µm.
We obtain a magnetic field strength of 257 G for the jet and
212 G at the center of the torus. These values are higher than
those in Bower et al. (2019), who considered a full thermal elec-
tron population with a higher temperature, but the values are on
the same order as those in Scepi et al. (2022).

Appendix B: Ray-tracing setup

We considered a Kerr black hole with dimensionless spin param-
eter a = 0, described in Boyer-Lindquist (t, r, θ, ϕ) coordinates.
We worked in units in which the gravitational constant and the
speed of light were equal to 1, G = c = 1. Radii are thus
expressed in units of the black hole mass M. We used the back-
ward ray-tracing code GYOTO3 (Vincent et al. 2011; Paumard
et al. 2019) to compute images of our models at different epochs.
Each pixel of our image corresponds to a direction on sky. For
each pixel of the image (i.e., each direction), a null geodesic was
integrated backward in time from the observer toward the black
hole, integrating along this path the radiative transfer equation

dIν

ds
= −ανIν + jν (B.1)

using the synchrotron emissivity jν and absorptivity αν coeffi-
cients, considering various electron distribution functions. This

3 https://gyoto.obspm.fr

allowed us to determine the flux centroid for each epoch and
trace its motion. In addition to astrometry, we also determined
the total flux emitted as the sum of the intensity weighted by the
element of solid angle subtended by each pixel for each epoch,
which allowed us to plot the light curve. The images produced
are 1000x1000 pixels with a field of view of 300 µas vertically
and horizontally, which results in a resolution < 0.1 µas2/pixel.
This high resolution is needed to properly resolve the secondary
image, which has a very important role in both astrometry and
light curve (see Sect. 2).

We modeled the quiescent state of Sgr A* at 2.2 µm with a
jet (see Sect. 2.1). However, computing an image of the jet takes
∼ 200 times longer than an image of the flare source (i.e., the
hot spot or the plasmoid, Sect. 2 and 3, respectively) because the
jet is much more extended, and integrating the radiative transfer
equation therefore takes much longer. The absorption in the jet
is negligible, thus the flux emitted by the flare that crosses the
jet is fully transmitted. We computed a single image of the jet
that we added to each images of the hot spot a posteriori. We
then calculated the total flux by summing the jet flux with the
flux of the flare at a given time. The final centroid position was
calculated by a simple barycenter of the two centroids (jet and
flare).

Appendix C: Intrinsic emission of the plasmoid

C.1. Tests of the kinetic simulations

In our model, we followed the evolution of the electron distri-
bution taking the injection of accelerated electrons by the merg-
ing of small plasmoids into our large plasmoid and their cool-
ing through synchrotron radiation into account. The emissivity
jν and absorptivity αν coefficients, needed to integrate the radia-
tive transfer Eq. B.1, were computed through the formula of
Chiaberge & Ghisellini (1999) and Rybicki & Lightman (1986)
(with our notation)

jν(t) =
1

4π

∫ γmax

γmin

dγNe(γ, t)Ps(ν, γ), (C.1)

αν(t) = −
1

8πmeν2

∫ γmax

γmin

Ne(γ, t)

γl

d

dγ
[γlPs(ν, γ)] (C.2)

with

Ps(ν, γ) =
3
√

3

π

σT cUB

νB

x2

{

K4/3(x)K1/3(x) −
3

5
x[K2

4/3(x) − K2
1/3(x)]

}

, (C.3)

where l = (γ2 − 1)1/2 is the electron momentum in units of
mec, x = ν/(3γ2νB), νB = eB/(2πmec), and Ka(t) is the modi-
fied Bessel function of order a. We note that Eq. C.3 is already
averaged over the pitch angle. For standard distributions such
as thermal, power-law, and κ distributions, these formulae are
equivalent to the fits of Pandya et al. (2016) (see Appendix D)
that we used to compute the quiescent synchrotron flux.

Because electrons start to cool as soon as they are injected
into the plasmoid, the full distribution no longer is a κ distribu-
tion. However, turning the cooling off during the growth phase
allows us to compare the results of EMBLEM to the fitting for-
mulae of Pandya et al. (2016). As we inject electrons follow-
ing their definition of the κ distribution with a linear increase
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D.2. Chiaberge & Ghisellini (1999) approximation

It is difficult to model the synchrotron cooling of the electrons
with a thermal, power-law, or κ distribution. The evolution of the
energy of an electron that emits synchrotron radiation is (e.g.,
Rybicki & Lightman (1986))

γ(t) = γ0(1 + Aγ0t)−1, (D.7)

with A =
4

3

σT B2

8πmec
, (D.8)

γ the Lorentz factor of the electron at time t, and γ0 the initial
Lorentz factor. The energy evolution strongly depends on the
initial energy. The higher the initial energy of the electron, the
faster its cooling. Thus, the initial distribution we might impose
will quickly be deformed (see the top left panel of Fig. 6) and
cannot be modeled by one (or more) of the three distribution of
Pandya et al. (2016) (thermal, power law, or κ).

In order to properly model the cooling of electrons, we sim-
ulated the evolution of the electron distribution with injection
and synchrotron cooling (Sect. 3). These simulations yielded the
electron distribution Ne(γ, t) at different times. We computed the
emissivity jν and the absorptivity αν associated with a range
of frequencies from 106 to 1021 Hz following the formula of
Chiaberge & Ghisellini (1999) (with our notation),

jν(t) =
1

4π

∫ γmax

γmin

dγNe(γ, t)Ps(ν, γ), (D.9)

and the absorption coefficient follows

αν(t) = −
1

8πmeν2

∫ γmax

γmin

Ne(γ, t)

γp

d

dγ
[γpPs(ν, γ)], (D.10)

where p = (γ2 − 1)1/2 is the electron momentum in units of mec
and Ps is the emissivity of a single electron (see C.3). In order
to obtain the emissivity and absorption coefficient at any time
and any frequency (to account the relativistic Doppler effect for
example), we made a bilinear interpolation.

Appendix E: Analytical approximation for Sgr A*

flare peak flux

We derived an analytical expression to compute the time-
dependent flux from Sgr A* flares during the growth phase and
obtained an analytical formula for the peak flare flux. To do this,
we first obtained the approximate analytical form of the varying
electron spectrum during the growth phase by solving the kinetic
equation, and then computed the approximate synchrotron SED
associated with the time-dependent electron spectrum.

E.1. Deriving the time-dependent electron spectrum during
the growth phase

The kinetic equation describing the evolution of the electron
spectrum during the growth phase is given by Eq. 5,

∂Ne(γ, t)

∂t
=
∂

∂γ

(

bcγ
2Ne(γ, t)

)

+ Qinj(γ, ne, θ, κ), (E.1)

with the injection term Qinj(γ) given by Eq. 7 and Eq. 8, and
synchrotron cooling term γ̇syn = −bc(γ2 − 1) (see Eq. 6), where
bc = (4σT UB)/(3mec). We used the approximation γ̇syn ≈ −bcγ

2

because the bulk of the electrons producing the flare emission is

highly relativistic. We used the method of characteristics to solve
the kinetic equation. We searched for characteristic curves in the
γ-t space along which our differential equation in partial deriva-
tives becomes an ordinary differential equation. We rewrite the
kinetic equation in the following form, expanding the derivative
on the Lorentz factor,

∂Ne(γ, t)

∂t
+ (−1)bcγ

2 ∂Ne(γ, t)

∂γ
= Qinj(γ) + 2γbcNe(γ, t). (E.2)

When we restrict our equation to the characteristic curve (γ(t),t),
the full derivative of the electron spectrum over time according
to the chain rule is

dNe(γ, t)

dt
=
∂Ne(γ, t)

∂t
+

dγ

dt

∂Ne(γ, t)

∂γ
. (E.3)

Comparing this to Eq. E.2, we identify (−1)bcγ
2 =

dγ

dt
, and

therefore along the chosen characteristic curve, our equation is
split into a system of two ordinary differential equations,
{

dγ/dt = −bcγ
2

dNe(γ, t)/dt = Qinj(γ) + 2γbcNe(γ, t)
. (E.4)

The solution of the first equation is (applying the initial con-
dition that γ(t = 0) = ξ)

γ(t) =
1

bct + 1/ξ
. (E.5)

This equation defines a characteristic curve in the γ-t space. We
chose the initial point of the characteristic curve as (ξ, 0). The
physical meaning of ξ is the initial value of the Lorentz factor
of an electron before the cooling process. Eq. E.5 is equivalent
to Eq. D.7 and describes how the Lorentz factor of an individual
electron evolves in time due to synchrotron cooling. Based on
this equation, the initial Lorentz factor ξ is

ξ = ξ(γ, t) =
1

1/γ − bct
. (E.6)

This formula defines the initial Lorentz factor of the character-
istic curve that passes through a point (γ,t). We denote the func-
tion Ne(γξ(t), t) = u(t) (electron spectrum along the characteris-
tic curve), and solve the second equation in the system,

du/dt − 2bcγ(t)u = Qinj(γ(t)), (E.7)

The generic solution of this linear differential equation is

u(t) =
1

µ(t)

∫ t

0
µ(t′) Qinj(γ(t

′)) dt′ +
C

µ(t)
. (E.8)

with C being the integration constant, and the function µ(t) being
the integration factor, which is equal to

µ(t) = exp

(∫

−2bcγ(t)dt

)

=
1

(bct + 1/ξ)2
. (E.9)

As the electron spectrum at t = 0 is zero, we set the initial condi-
tion u(t = 0) = 0, which results in C = 0. Therefore, the solution
for u(t) is

u(t) = (bct + 1/ξ)2

∫ t

0
(bct′ + 1/ξ)−2 Qinj(γ(t

′)) dt′. (E.10)

We return from u(t) to Ne(γ, t), which is achieved by substi-
tuting the equation for ξ = ξ(γ, t) (Eq. E.6) in the expression for
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Fig. E.1. Time evolution of the electron distribution with EMBLEM (full lines) from t = 0 to t = tgrowth = 75 rg/c injecting a κ distribution with
Θe = 10 , κ = 4, and ṅe = 5.106/tgrowth. The magnetic field strength is set to 30 Gauss, resulting in a stationary regime for γ > 104 from the very
beginning. This regime extends to lower γ values as time growths. To estimate the peak flux, we approximated the whole distribution (at t = tgrowth)
by a simple Dirac at γ̄ represented by the dashed gray line.

u(t). We then obtain an expression for the electron spectrum at a
moment of time t,

Ne(γ, t) =
1

γ2

∫ t

0
Γ2 Qinj(Γ) dt′, (E.11)

with Γ = Γ(γ, t, t′) =
[

1/γ + bc(t′ − t)
]−1. We used an approxi-

mation for Qinj(Γ), and more specifically, for the kappa distribu-
tion, to enable analytical integration. In the relativistic regime,
and because the peak of the injection spectrum in our case
typically occurs at Lorentz factors γ ≫ 1, we can substi-
tute γ(γ2 − 1)1/2 with γ2 in the Eq. 8. This leads to some
inaccuracies only at very low Lorentz factors, which virtu-
ally do not contribute to the integral value and do not con-
tribute to the light-curve flux. We therefore used for the injected
spectrum

Qinj(γ, ne, θ, κ) ≈
N

tgrowth
γ2

(

1 +
γ − 1

κθ

)−(κ+1)

. (E.12)

We then performed the analytical integration. We used the
variable substitution from t′ to Γ(γ, t, t′). In this case, the differ-
ential dt′ = −b−1

c Γ
−2dΓ. Our integral (Eq. E.11) then becomes

Ne(γ, t) =
N

γ2tgrowth

∫ t

0
Γ4

(

1 +
Γ − 1

κθ

)−(κ+1)

dt′ =

= −
N

bcγ2tgrowth

∫ t

0
Γ2

(

1 +
Γ − 1

κθ

)−(κ+1)

dΓ. (E.13)

To solve the integral, we performed the integration by parts,
and we obtain

∫ t

0
Γ2

(

1 +
Γ − 1

κθ

)−(κ+1)

dΓ = −
θκ

(κ − 2)(κ − 1)
Ψ(Γ)

∣

∣

∣

∣

∣

t

0
, (E.14)

with

Ψ(x) =

(

1 +
x − 1

κθ

)−κ
[

x2(κ − 1) + 2x(κθ − 1) + 2θ(κθ − 2)
]

.

(E.15)

We substitute the variable back from Γ to t′, with Γ(t′ =
0) = (1/γ − bct)−1 = ξ(γ, t) and Γ(t′ = t) = γ, and we sub-
stitute the expression for the injection spectrum normalization,
N = (1/2)ne(κ − 2)(κ − 1)κ−2θ−3 (see Eq. 8) and obtain

Ne(γ, t) =
ne

2κθ2bcγ2tgrowth

[

Ψ(γ) − Ψ(ξ(γ, t))
]

. (E.16)

The special case when bct ≥ 1/γ has to be considered sep-
arately because this leads to either ξ → ∞ or ξ < 0. The sec-
ond situation is clearly nonphysical because the Lorentz factor
cannot be smaller than unity. Qualitatively, bct ≥ 1/γ → t ≥
1/(bcγ) means that the evolution time of an electron is longer
than its cooling timescale, and in this regime, the equilibrium
between the injection and cooling is already reached. There-
fore, the time-dependent electron spectrum in the Lorentz factor
domain γ ≥ 1/(bct) is clearly frozen at the steady-state domain.
A steady-state solution corresponds to ξ → ∞, which results in
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Ψ(ξ) → 0 (when κ > 2). Therefore, the final solution for the
time-dependent electron spectrum during the growth phase is

Ne(γ, t) =
ne

2κθ2bcγ2tgrowth

{
[

Ψ(γ) − Ψ(ξ(γ, t))
]

, for γ < (bct)−1

Ψ(γ), for γ ≥ (bct)−1 .

(E.17)

The same steady-state solution (the case γ ≥ 1/(bct)) might
be obtained by directly solving the kinetic equation (Eq. E.1)
with ∂Ne

∂t
= 0. To determine the electron spectrum at the peak of

the flare, that is, at the moment when the injection is stopped, we
calculate Ne(γ, t = tgrowth).

E.2. Deriving time-dependent synchrotron SED during the
growth phase

We computed the SED and light curve. We used the so-called
δ approximation for the electron synchrotron emissivity coeffi-
cient. This approximation assumes that a single electron with a
Lorentz factor γ emits at a single frequency, rather than a broad
spectrum (Rybicki & Lightman 1979),

ωpeak ≃ 0.29ωc, (E.18)

with ωc = 3γ2eB/(mec) (averaged over pitch angles), e being
the electron charge, and B being the magnetic field (CGS units).
From this expression, we obtain

νpeak =
ηeγ2B

mec
, (E.19)

where η = (0.29 × 3)/(2π) ≈ 0.14 is a dimensionless numerical
factor. For a distribution of electrons, the synchrotron SED in δ
approximation is given by (Dermer & Schlickeiser 2002)

νF
syn
ν (λ) =

4

3
πR3

b

cσT UB

6πD2
γ̄3Ne(γ̄), (E.20)

where Rb is the radius of the emitting region, D is the distance
between the observer and the source, and γ̄ is the Lorentz factor
of electrons emitting synchrotron photons with a frequency ν.
We obtain this Lorentz factor by expressing it from Eq. E.19,

γ̄ =

(

mecν

ηeB

)1/2

. (E.21)

Substituting the expression for Ne(γ, t) (Eq. E.17), and the
expression bc = (4σT UB)/(3mec) into Eq. E.20, we finally
obtained the time-dependent SED during the growth phase in
δ approximation,

νF
syn
ν (ν, t) =

neR
3
b
γ̄mec

2

12D2tgrowth κθ2

{
[

Ψ(γ̄) − Ψ(ξ(γ̄, t))
]

, for ν < ν̃(t)

Ψ(γ̄), for ν ≥ ν̃(t)
,

(E.22)

where ν̃(t) = (ηeB)/(mecb2
c t2) is the frequency corresponding to

the condition γ̄ = 1/(bct).

E.3. Evaluating the peak light-curve flux

To obtain a light curve during the growth phase at a specific
frequency of interest ν∗, we compute dνFsyn

ν (ν = ν∗, t). To
compute the peak light curve flux, we evaluated the quantity
νF

syn
ν (ν = ν∗, t = tgrowth).

Appendix F: Additional Setup for the flare on

July 22

We also used another setup that reproduced the July 22 flare
data well. In this scenario, the magnetic reconnection and so the
plasmoid growth phase occurs far before the observing time and
the flare is due to the beaming effect combined with the slow
decrease of the cooling phase. The peak due to the growth phase
occurs during the negative beaming part of the orbit, resulting in
a low flux that is comparable to the quiescent state.

Table F.1. Second orbital parameters of the plasmoid model following
a conical motion used for the comparison of the July 22 flares observed
by GRAVITY Collaboration (2018).

Parameter Symbol July 22 bis

Plasmoid

time in EMBLEM at zero observing time [min] temblem
obs,0 −53

initial orbital radius [GM/c2] r0 15
polar angle [deg] θ 135
initial azimuthal angle [deg] ϕ0 240
initial radial velocity [c] vr,0 0.01
initial azimthal velocity [rad/s] vϕ,0 0.047
X position of Sgr A* [µas] x0 0
Y position of Sgr A* [µas] y0 0
PALN [deg] Ω 160
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ANNEXE B

Conversion CGS-SI

1 Expressions de formules entre CGS et SI

Dans certains cas, en particulier liée à lŠélectromagnétique, lŠexpression des formules peut

changer en fonction du système dŠunité utilisé. Cela vient de la déĄnition de la perméabilité

magnétique µ0 et permittivité diélectrique ϵ0 du vide qui diffèrent dans ces deux types de système

dŠunité. En effet, pour simpliĄer les équations et éviter dŠintroduire de nouvelles grandeurs, la

perméabilité et permittivité ont déĄnies telles que µ0 = ϵ0 = 1 dans le système CGS (centimètre-

gramme-seconde). Il existe différent type de système CGS avec des déĄnitions différentes, on

exprime ici la déĄnition la plus commune pour étudier le genre de système de cette thèse.

De ce fait, lŠexpression des formules liées à ces grandeurs dépendent du système. Voici

quelques exemples, notamment les formules utilisées dans les Chaps. 5 et 6 :

CGS SI

Rayon classique de lŠélectron r0 = e2/mec2 e2/mec2

4πϵ0

Densité dŠénergie magnétique UB = B2/8π B2/2µ0

Équation de Maxwell-Gauss ∇⃗ · E⃗ = 4πρ ρ
ϵ0

Équation de Maxwell-Thomson ∇⃗ · B⃗ = 0 0

Équation de Maxwell-Faraday ∇⃗ × E⃗ = −1
c

∂B⃗
∂t −∂B⃗

∂t

Équation de Maxwell-Ampère ∇⃗ × B⃗ = 1
c

(

4πJ⃗ + ∂E⃗
∂t

)

µ0

(

J⃗ + ϵ0
∂E⃗
∂t

)
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ANNEXE C

Formules d’approximations pour les

coefficients synchrotron

1 Coefficients non polarisés

On donne ici les formules dŠapproximation des coefficients synchrotron ajusté par [Pandya,

2016] pour des distributions thermiques, en loi de puissance et kappa. Pour chacune des trois

distributions, le coefficient dŠémission synchrotron peut sŠécrire [Pandya, 2016]

jν =
Nee2νcrit

c
JS

(

ν

νcrit
, α

)

, (C.1)

et le coefficient dŠabsorption

αν =
Nee2

νmec
AS

(

ν

νcrit
, α

)

, (C.2)

où JS et AS sont respectivement les coefficients dŠémission et dŠabsorption sans dimension qui

dépendent de la distribution considérée et α lŠangle entre la direction dŠémission et le champ ma-

gnétique. Ainsi, toute la complexité de la double intégration et de la dépendance à la distribution

est contenue dans les coefficients sans dimension qui sont ici des formules dŠajustement [Pandya,

2016].

Pour une distribution thermique, le coefficient dŠémission sans dimension sŠécrit

J th
S = e−X1/3

√
2π

27
sin α(X1/2 + 211/12X1/6)2, (C.3)

et le coefficient dŠabsorption sŠobtient à partir de la loi de Kirchhoff

Ath
S =

JS

Bν
= JS

mec2νcrit

2hν2
(ehν/(kT ) − 1) (C.4)

où Bν est la fonction de Planck et X = ν/νcrit. Ces formules sont valables pour 3 < Θe < 40
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avec une erreur relative maximale de 35%.

Pour une distribution en loi de puissance, ces coefficients sŠécrivent

JP L
S =

3p/2(p − 1) sin α

2(p + 1)(γ1−p
min − γ1−p

max)
× Γ

(

3p − 1

12

)

Γ

(

3p + 19

12

)(

ν

νcrit sin α

)−(p−1)/2

, (C.5)

AP L
S =

3(p+1)/2(p − 1)

4(γ1−p
min − γ1−p

max)
× Γ

(

3p + 12

12

)

Γ

(

3p + 22

12

)(

ν

νcrit sin α

)−(p+2)/2

(C.6)

pour γ2
min < ν/νcrit < γ2

max et 1, 5 < p < 6, 5 avec une erreur relative maximale de 35%.

EnĄn, pour une distribution Kappa, on distingue deux régimes de fréquences en fonction

de la valeur de Xκ = ν/νκ avec νκ = νcrit(wκ)2. Dans le régime des basses fréquences

JS,lo = X1/3
κ sin α

4πΓ(κ − 4/3)

37/3Γ(κ − 2)
(C.7)

et dans le régime des hautes fréquences

JS,hi = X−(κ−2)/2
κ sin α 3(κ−1)/2 (κ − 2)(κ − 1)

4
Γ

(

κ

4
− 1

3

)

Γ

(

κ

4
+

4

3

)

. (C.8)

Le coefficient dŠémission sans dimension Ąnal sŠécrit

Jκ
S = (J−x

S,lo + J−x
S,hi)

−1/x (C.9)

avec x = 3κ−3/2. De manière similaire pour le coefficient dŠabsorption, il sŠécrit dans les basses

fréquences

AS,lo = X−2/3
κ 31/6 10

41

2π

(wκ)10/3−κ

(κ − 2)(κ − 1)κ

3κ − 1

× Γ

(

5

3

)

2F1

(

κ − 1

3
, κ + 1, κ +

2

3
, −κw

)

(C.10)

où 2F1 est une fonction hypergéométrique. Pour les hautes fréquences, il sŠécrit

AS,hi = X−(1+κ
κ /2

π3/2

3

(κ − 2)(κ − 1)κ

(wκ)3
×
(

2Γ(2 + κ/2)

2 + κ
− 1

)

(

(

3

κ

)19/4

+
3

5

)

. (C.11)

Le coefficient dŠabsorption sans dimension Ąnal sŠécrit

Aκ
S = (A−x

S,lo + A−x
S,hi)

−1/x (C.12)

avec x =
(

−7
4 + 8

5κ
)−43/50

. Ces approximations sont valables pour 3 < w < 40 et 2, 5 < κ < 7, 5

avec une erreur relative maximale de 40%.
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2. Coefficients polarisés

2 Coefficients polarisés

On garde les mêmes expressions pour les coefficients dŠémission et dŠabsorption que dans le

cas non polarisé (Eqs. (C.1) et (C.2)) en nommant θB lŠangle entre la direction dŠémission et

le champ magnétique. S fait ici référence à lŠun des quatre paramètres de Stokes. Les formules

ci-dessous proviennent de [Marszewski, 2021].

Distribution thermique :

Cette distribution est paramétrée par la température sans dimension Θe et la norme du champ

magnétique B pour le calcul de la fréquence cyclotron (Eq. (5.12)). Les coefficients dŠémission

sans dimension sont

JS = exp
(

−X1/3
)

×



























√
2π

27 sin θB(X1/2 + 211/12X1/6)2, (Stokes I)
√

2π
27 sin θB(X1/2 + 7Θ

24/25
e +35

10Θ
24/25
e +75

211/12X1/6)2, (Stokes Q)

0, (Stokes U)
1

Θe
cos θB(π

3 + π
3 X1/3 + 2

300X1/2 + 2π
19 X2/3). (Stokes V )

(C.13)

avec X = ν/νs et νs = (2/9)νc sin θBΘ2
e. Les coefficients dŠabsorption sont déterminés à partir

de la loi de Kirchhoff

js − αBν = 0, (C.14)

avec Bν la fonction de Planck dŠun corps noir. Les coefficients de rotation Faraday sŠécrivent

rQ =
Nee2ν2

c sin2 θB

mecν3
fm(X)

[

K1(Θ−1
e )

K2(Θ−1
e )

+ 6Θe

]

, (C.15)

où

fm(X) = f0(X)+
[

0, 011 exp
(

−1, 69X−1/2
)

− 0, 003135X4/3
]

(

1

2

[

1 + tanh
(

10 ln
(

0, 6648X−1/2
))]

)

,

(C.16)

avec

f0(X) = 2, 011 exp
(

−19, 78X−0,5175
)

−cos
(

39, 89X−1/2
)

exp
(

−70, 16X−0,6
)

−0, 011 exp
(

−1, 69X−1/2
)

,

(C.17)

et

rV =
2Nee2νc

mecν2

K0(Θ−1
e ) − ∆J5(X)

K2(Θ−1
e

cos θB, (C.18)

avec

∆J5(X) = 0, 4379 ln
(

1 + 1, 3414X−0,7515
)

(C.19)

et Kn la fonction de Bessel modiĄé du second type et dŠordre n. Ces expressions sont valables

pour ν/νc ≫ 1.

Distribution en loi de puissance :

Comme son nom lŠindique, cette distribution peut être paramétrée par un indice de loi de

puissance p, un facteur de Lorentz minimal γmin et maximal γmax et le champ magnétique
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comme précédemment. Les coefficients dŠémission sans dimension sŠécrivent

JS =
3p/2(p − 1) sin θB

2(p + 1)(γ1−p
min − γ1−p

max)

× Γ

(

3p − 1

12

)

Γ

(

3p + 19

12

)(

ν

νc sin θB

)−(p−1)/2

×



























1, (Stokes I)
p+1

p+7/3 , (Stokes Q)

0, (Stokes U)
171
250

p49/100

tan θB

(

ν
3νc sin θB

)−1/2
, (Stokes V )

(C.20)

les coefficients dŠabsorption sans dimension

AS =
3(p+1)/2(p − 1)

4(γ1−p
min − γ1−p

max)

× Γ

(

3p + 21

12

)

Γ

(

3p + 22

12

)(

ν

νc sin θB

)−(p+21)/2

×



























1, (Stokes I)

( 17
500p − 43

1250)43/500, (Stokes Q)

0, (Stokes U)

( 71
100p + 22

625)197/500(31
10(sin θB)−48/25 − 31

10)64/125
(

ν
νc sin θB

)−1/2
sgn(cos θB). (Stokes V )

(C.21)

et enĄn les coefficients de rotation Faraday

rQ = r⊥

(

νc sin θB

ν

)3 γ2−p
min

(p/2) − 1



1 −
(

2νcγ
2
min sin θB

3ν

)p/2−1


 , (C.22)

rV = 2r⊥
p + 2

p + 1

(

νc sin θB

ν

)2

γ
−(p+1)
min ln(γmin) cot θB, (C.23)

où

r⊥ =
Nee2

mecνc sin θB
(p − 1)

[

γ1−p
min − γ1−p

max

]−1
. (C.24)

Ces formules analytiques dŠajustement sont valides pour γmin ≤ 102 et ν/νc ≫ 1.

Distribution kappa :

Comme dit dans le Chap. 5, cette distribution est une combinaison entre le deux premières

avec une jonction Ćuide. Elle se caractérise par la température sans dimension ici appelée w et

lŠindice κ, lié à lŠindice de la loi de puissance p par κ = p + 1, et le champ magnétique B. Pour

cette distribution, on distingue deux cas limite, fréquence faible et fréquence élevée déterminés

par Xκ = ν/νκ où νκ = νc(wκ)2 sin θB. Les coefficients dŠémission sans dimension dans le cas de
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fréquences faibles sont

JS,lo = X1/3
κ sin θB

4πΓ(κ − 4/3)

37/3Γ(κ − 2)

×



























1, (Stokes I)
1
2 , (Stokes Q)

0, (Stokes U)
(

3
4

)2 [

(sin θB)−12/5 − 1
]12/25

κ−66/125

w X
−7/20
κ , (Stokes V )

(C.25)

et dans le cas des hautes fréquences sont

JS,hi = X−(κ−2)/2
κ sin θB3(κ−1)/2 (κ − 2)(κ − 1)

4
Γ

(

κ

4
− 1

3

)

Γ

(

κ

4
+

4

3

)

×































1, (Stokes I)
[

(4
5)2 + κ

50

]

, (Stokes Q)

0, (Stokes U)
(

7
8

)2 [

(sin θB)−5/2 − 1
]11/25

κ−11/25

w X
−1/2
κ . (Stokes V )

(C.26)

Les coefficients dŠémission sans dimension Ąnaux sont calculés de la manière suivante

JS =























(

J−x
S,lo + J−x

S,hi

)−1/x
, (Stokes I)

(

J−x
S,lo + J−x

S,hi

)−1/x
, (Stokes Q)

(

J−x
S,lo + J−x

S,hi

)−1/x
sgn(cos θB), (Stokes V )

(C.27)

avec

x =















3κ−3/2, (Stokes I)
37
10κ−8/5, (Stokes Q)

3κ−3/2. (Stokes V )

(C.28)

Pour les coefficients dŠabsorption sans dimension, on a

AS,lo = X−2/3
κ 31/6 2π

(wκ)10/3−κ

(κ − 2)(κ − 1)κ

3κ − 1

× Γ

(

5

3

)

2
F1

(

κ − 1

3
, κ + 1, κ +

2

3
, −wκ

)

×



























1, (Stokes I)
25
48 , (Stokes Q)

0, (Stokes U)
77

100w

[

(sin θB)−114/50 − 1
]223/500

X
−7/20
κ κ−7/10, (Stokes V )

(C.29)
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et

AS,hi = X−(1+κ)/2
κ

π3/2

3

(κ − 2)(κ − 1)

(wκ)3

×
(

Γ(2 + κ/2)

2 + κ
− 1

)

×



































(

3
κ

)19/4
+ 3

5 , (Stokes I)
(

212κ−(12/5)2
+ 11

20

)

, (Stokes Q)

0, (Stokes U)
143
10 w−116/125

[

(sin θB)−41/20 − 1
]1/2

[

132κ−8 + 13
2500κ − 263

2500+ 47
200κ



X
−1/2
κ . (Stokes V )

(C.30)

Les coefficients dŠémission sans dimension Ąnaux sont calculés de la manière suivante

AS =























(

A−x
S,lo + A−x

S,hi

)−1/x
, (Stokes I)

(

A−x
S,lo + A−x

S,hi

)−1/x
, (Stokes Q)

(

A−x
S,lo + A−x

S,hi

)−1/x
sgn(cos θB), (Stokes V )

(C.31)

avec

x =























(

− 7
4+ 8

5
κ

)−43/50

, (Stokes I)

7
5κ−23/20, (Stokes Q)
61
50κ−142/125 + 7

1000 . (Stokes V )

(C.32)

EnĄn, les coefficients de rotation Faraday ont été ajustés pour quatre valeurs spéciĄques de

κ

rQ =
Nee2ν2

c sin2 θB

mecν3
f(Xκ)

×



























17w − 3
√

w + 7
√

w exp(−5w), (κ = 3, 5)
46
3 w − 5

3

√
w + 7

√
w exp(−5w), (κ = 4, 0)

14w − 13
8

√
w + 9

2

√
w exp(−5w), (κ = 4, 5)

25
2 w − √

w + 5
√

w exp(−5w), (κ = 5, 0)

(C.33)

avec

f(X) =































1 − exp
(

−X0,84

30

)

− sin
(

X
10

)

exp
(

−3X0,471

2

)

, (κ = 3, 5)

1 − exp
(

−X0,84

18

)

− sin
(

X
6

)

exp
(

−7X0,5

4

)

, (κ = 4, 0)

1 − exp
(

−X0,84

12

)

− sin
(

X
4

)

exp
(

−2X0,525
)

, (κ = 4, 5)

1 − exp
(

−X0,84

8

)

− sin
(

3X
8

)

exp
(

−9X0,541

4

)

, (κ = 5, 0)

(C.34)
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et

rV =
2Nee2νc cos θB

mecν2

K0(Θ−1
e

K2(Θ−1
e

g(Xκ)

×



























w2+2w+1
(25/8)w2+4w+1

, (κ = 3, 5)
w2+54w+50

(30/11)w2+134w+50
, (κ = 4, 0)

w2+43w+38
(7/3)w2+(185/2)w+38

, (κ = 4, 5)
w+(13/14)
2w+(13/14) , (κ = 5, 0)

(C.35)

avec

g(X) =































1 − 0, 17 ln
(

1 + 0, 447X−1/2
)

, (κ = 3, 5)

1 − 0, 17 ln
(

1 + 0, 391X−1/2
)

, (κ = 4, 0)

1 − 0, 17 ln
(

1 + 0, 348X−1/2
)

, (κ = 4, 5)

1 − 0, 17 ln
(

1 + 0, 313X−1/2
)

, (κ = 5, 0)

(C.36)

Ces ajustements sont valables pour Xκ ≫ 10−1 et ν/νc ≫ 1.
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ANNEXE D

Complément tests de comparaison

Gyoto-ipole.
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