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Avant-propos

« Le ciel est le pays des grands événements, mais
a peine ’ceeil humain peut-il les saisir. Un soleil
qui périt, et qui cause la catastrophe d’un monde
ou d’un systeme de mondes, ne fait d’autre effet a
nos yeux que celui d’un feu follet qui brille et qui
s’éteint. L’homme, borné a ’atome terrestre sur
lequel il végete, voit cet atome comme un monde,
et ne voit les mondes que comme des atomes. »

— Georges-Louis DE BUFFON

Si le ciel est le « pays des grands événements », le centre de notre Galaxie est sans nul doute
I’une des régions célestes ou le spectacle des phénomenes est le plus dépaysant. Sans cesse,
un vaste nid d’objets compacts (trous noirs, étoiles a neutrons, naines blanches) y suscite des
événements d’une grande violence (éruptions, explosions, etc) qui se fondent, en général, sur
des épisodes d’accrétion et/ou d’éjection de matiere.

Cette these s’articule autour de 1’étude (i) de I’activité éruptive de ’astre le plus compact
de toute la Voie Lactée—Ie trou noir supermassif central Sgr A* (prononcez « Sagittarius A
étoile »)—et (ii) du comportement explosif de plusieurs étoiles a neutrons dans des systemes
binaires avoisinants appelés « sursauteurs X ».

Ces deux types de sources obéissant a des physiques assez distinctes, j’ai fait le choix de
diviser ce manuscrit en deux grands volets (Parties II et III), tout en rassemblant dans une
premiere partie les éléments communs a mes analyses ultérieures. Dans ce chapeau introduc-
tif, aprés un vade-mecum sur les objets compacts et I’accrétion (Chapitre 1), qui permettra
d’inscrire Sgr A* et les sursauteurs X dans un contexte plus large, j’exposerai les moyens d’ob-
servation mis en ceuvre lors de mes observations du centre Galactique (Chapitre 2). J*ai préféré
placer dans ce chapitre des descriptions d’instruments volontairement succinctes et distiller les
informations plus techniques par la suite, quand nécessaires. Cela devrait fluidifier la lecture
du mémoire et éviter au lecteur d’avoir a se reporter trop souvent a la premiere partie. Dans
la mesure ol mes travaux ont fait largement appel a des observations multi-longueurs d’onde,
ce chapitre sera aussi I’occasion de rappeler quelques généralités sur le spectre électromagné-
tique et les limites de notre perception des rayonnements a travers I’atmosphere et le milieu
interstellaire. Pour conclure cette premiere partie (Chapitre 3), je présenterai I’état de I’art de
I’observation du centre Galactique a grande échelle et a travers tout le spectre. J’en décrirai
ainsi la morphologie complexe et les constituants fondamentaux.

La Partie II sera dévolue a 1’énigmatique source Sgr A*, dont je commencerai par préci-
ser I’environnement immédiat : le complexe Sgr A (Chapitre 4). Nous y verrons, entre autres,
comment I’hypothese du trou noir supermassif s’est imposée au cours de la décennie qui vient
de s’écouler. Les deux chapitres qui suivront (Chapitres 5 et 6) seront particulierement denses.
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Ils détailleront mes travaux relatifs a plusieurs vastes campagnes multi-longueurs d’onde, dont
les circonstances et méthodes sont tres interconnectées. Je débuterai toujours par I’examen des
données et terminerai par des considérations plus théoriques. Les développements techniques
au sujet des processus de rayonnement seront, 1a aussi, introduits au fur et a mesure.

En Partie III, il sera exclusivement question des sursauteurs X. Suite a quelques rappels sur
les binaires et sursauts X, ol j’insisterai notamment sur les régimes de combustion nucléaire en
jeu a la surface des étoiles a neutrons accrétantes (Chapitre 7), je traiterai les cas particuliers de
deux sources du noyau Galactique : GRS 1741.9-2853 et AXJ1745.6-2901 (Chapitre 8).

Dans I'ultime partie de ce manuscrit (Chapitre 9), je résumerai les chapitres précédents
et communiquerai les résultas de mes recherches connexes, avant de brosser un rapide pano-
rama des perspectives du domaine. Mes principales publications dans des revues a comité de
lecture sont reproduites en Annexe A. Quant aux significations des nombreuses abréviations
employées, elles seront données au fil du texte et résumées en Annexe B.
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Objets compacts et accrétion
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U cours des trois derniers siccles, I'idée que le ciel renferme des objets a
la compacité vertigineuse (trous noirs, étoiles a neutrons, naines blanches)
s’est progressivement imposée, a tel point qu’aujourd’hui, ces derniers sont omni-
présents dans 1’astrophysique des hautes énergies. Ils ont I’avantage de présenter
des conditions physiques extrémes que 1’on ne peut pas reproduire en laboratoire.
Ils posent également des problemes théoriques a la frontiere entre la relativité gé-
nérale et la mécanique quantique. Ce chapitre se veut un rapide état de I’art de
nos connaissances observationnelles et théoriques des manifestations des objets
compacts célestes. (J’insisterai particulierement sur les trous noirs et les étoiles a
neutrons, car nous en examinerons plusieurs spécimens Galactiques dans la suite
de ce manuscrit.) Pour une présentation exhaustive et formelle du sujet, le lecteur
est invité a consulter ’ouvrage de référence de Shapiro and Teukolsky (1983). On
trouvera également une approche chronologique, treés documentée, dans celui de
Thorne (1994).

1.1 Les trous noirs

1.1.1 Préhistoire du trou noir

« Si lespace était fini, toute la matiere tendrait,
par gravité, a tomber au centre. »

— Isaac NEWTON

Ces premieres angoisses dont Newton fait état dans sa correspondance avec Richard Bentley
des 1692, sont relatives a la stabilité de 1’Univers tout entier. Mais au X VIII*™€ siecle, les nou-
veaux experts de la gravitation ne tarderont pas a découvrir d’autres conséquences inquiétantes

3
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dans la théorie Newtonienne. C’est le révérend anglais John Michell qui, le premier, souleve le
probleme des « astres obscurs » dans un article datant de 1783. Il y envisage la possibilité de
corps célestes au pouvoir attracteur si grand qu’ils devraient emprisonner leur propre lumiere :

If the semi-diameter of a sphere of the same density as the Sun were to exceed that of the
Sun in the proportion of 500 to 1, a body falling from an infinite height towards it would
have acquired at its surface greater velocity than that of light, and consequently supposing
light to be attracted by the same force in proportion to its vis inertiae (inertial mass), with
other bodies, all light emitted from such a body would be made to return towards it by its
own proper gravity.

Quelques années plus tard, dans son Exposition du systeme du monde paru en 1796, Pierre
Simon de Laplace développe indépendamment une theése assez similaire. A I’inverse de Michell
qui considere un corps de densité solaire et de taille 500 fois plus grande que celle du Soleil, il
préfere une densité terrestre et une dimension 250 fois plus grande :

Il existe donc dans les espaces célestes, des corps obscurs aussi considérables, et peut-&tre
en aussi grand nombre, que les étoiles. Un astre lumineux de méme densité que la Terre
et dont le diametre serait 250 fois plus grand que celui du Soleil, ne laisserait en vertu de
son attraction, parvenir aucun de ses rayons jusqu’a nous ; il est donc possible que les plus
grands corps lumineux de I'univers, soient par cela méme, invisibles.

Michell et Laplace sont ainsi les précurseurs du concept de « trou noir supermassif » que nous
détaillerons un peu plus loin. Dans une formulation plus moderne, leur idée commune repose
sur la notion de vitesse de libération, vy, qui définie la vitesse limite qu’il faut communiquer a
un corps de masse m afin qu’il s’arrache a I’attraction gravitationnelle d’un astre de masse M
et de rayon R, depuis sa surface. Elle s’obtient aisément en annulant 1’énergie mécanique de ce
premier corps, somme de son énergie cinétique et potentielle :

1 GMm 2GM
Emvlzib_iR =0 = Viib =\~ - (1.1)

Cette vitesse, qui s’éleve a 11.2 km s~! (soit 40289 kmh~!) sur Terre, croit directement avec
la compacité de I’astre en question' :

¢ = (1.3)

M
R
Dans le cas hypothétique ol € excede les 6.7 x 102 kgm™!, la vitesse de libération est su-
périeure a la célérité c et, par conséquent, la lumiere doit demeurer prisonniere de 1’astre, ce
dernier devenant obscur... Ces « trou noirs préhistoriques » sont néanmoins rapidement tombés
dans I’oubli. La théorie newtonienne présuppose, en effet, un statut corpusculaire pour la lu-
miére, supplanté par celui d’onde électromagnétique au XIX®™ siecle. Il faut attendre le début
du XX®™¢ sigcle pour que, d’une part, la lumiére retrouve un caractére particulaire avec la théo-
rie des quanta et que, d’autre part, la théorie de la relativité générale formalise I’emprise de la
gravitation sur les photons.

I 11 est également commode de définir le facteur de compacité adimensionné :

_GM
TR

(x]

(1.2)

==0.5,0.2, 10*47 10*(‘, 10710 pour un trou noir, une étoile a neutrons, une naine blanche, le Soleil et la Terre,
respectivement. Par convention, un objet astrophysique est dit « compact » quand & > 10~4.
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1.1.2 Le trou noir relativiste

« There is a magic circle which no measurement
can bring us inside. It is not unnatural that we
should picture something obstructing our closer
approach and say that a particle of matter is filing
up the interior. »

— Arthur EDDINGTON
Space, Time and Gravitation (1920)

A la suite de la parution des équations maitresses de la relavité générale (Einstein 1915), Karl
Schwarzschild, alors engagé sur le front Russe de la premiére guerre mondiale, cherche une
solution aux équations de champ dans le cas d’une distribution sphérique de masse. Il abouti
ainsi a la métrique qui porte aujourd’hui son nom (Schwarzschild 1916) :

2GM 2G6M\ !
ds* = — (1 - 2> Ade® + (1 -= > dr’ +r° (d6> +sin*6d¢*) . (1.4)
rc rc

Cette métrique comporte une singularité apparente au rayon r = Rg, avec :

2GM M

et R, = GM/ 2, le «rayon gravitationnel ». Ceci traduit le fait qu’un photon partant de » = Rg
est infiniment décalé vers le rouge lorsqu’il est observé depuis I’infini. Ce rayon, dit « rayon de
Schwarzschild », délimite par conséquent une zone de I’intérieur de laquelle aucun photon ne
peut s’échapper : I’horizon des événements. (Il est intéressant de noter que le rayon de I’horizon
relativiste prend la méme valeur que le rayon de I’astre obscur Newtonien en imposant vy, = ¢
dans I’équation 1.1.) En réalité, cette singularité n’est qu’apparente et disparait aprés un bon
changement de coordonnées (Lemaitre 1933). En revanche, il est une singularité en r = 0 qui
subsistera toujours, du moins tant que nous ne serons pas en possession d’une théorie quantique
de la gravitation. En partant d’une masse sphérique en effondrement, Oppenheimer and Snyder
(1939) ont étudié¢ comment cette singularité émerge en se cachant derriere un horizon. Thorne
(1970) a montré, du reste, que tout objet compacifié a I’intérieur de son rayon de Schwarzschild
devait nécessairement s’écrouler en un point, quelle que soit sa forme de départ. Ce genre
d’articles marque 1’age d’or des trous noirs théoriques survenu dans les années 6070, époque
a laquelle I’appellation « trou noir® » s’est imposée dans la communauté (Ruffini and Wheeler
1971), méme si, en France, on lui a préféré, pendant un certain temps, I’expression « astre
occlus ».

Quand la singularité tourne sur elle-méme, il faut recourir a une nouvelle métrique comme
I’a proposé Kerr (1965). La singularité centrale prend alors la forme d’un anneau au coeur de
I’horizon et la morphologie de ce dernier évolue. Soit a le parametre de spin adimensionné du
trou noir :

J

)
" max

1.6)

a =

avec J le moment angulaire et J,x = GM? /c. Compte tenu de cette définition, a € [0, 1], les
deux extrema correspondant & un trou noir de Schwarzschild (a = 0) et de Kerr (a = 1), et le
rayon de 1’horizon du trou noir en rotation s’ecrit :

R.:Rg<1+\/1—a2) . 1.7)

2 Cette dénomination a été forgée par John Archibald Wheeler qui s’est éteint en 2008 (Misner 2009).
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Schwarzschild Kerr
(a=0) (a=1)
. Horizon
Ergosphére Disque
6 .

— 6GM/c2 —»!

Figure 1.1 — Schéma d’un trou noir accrétant, ceinturé par un disque d’accrétion
prograde, vu de face (haut) et de c6té (bas). Dans le cas d’un trou noir de Schwarz-
schild (gauche), le disque est tronqué a r = 6 Ry, tandis que dans le cas d’un trou
noir de Kerr (droite), il s’étend jusqu’a I’horizon.

Cet horizon s’habille, par ailleurs, d’une zone ovoide aplatie aux pdle, dans laquelle aucun
corps ne peut se maintenir statique vis-a-vis d’étoiles lointaines. On appelle cette région « 1’er-
gosphere » (Fig. 1.1), en référence a un travail de Penrose (1969) prouvant qu’il est théori-
quement possible d’extraire de I’énergie (de rotation) du trou noir dans cette portion d’espace-
temps, irrémédiablement entrainée par la giration de la singularité (effet Lense-Thirring).

Etant donnée la forte courbure spatio-temporelle qu’engendre un trou noir, un effet de len-
tillage gravitationnel conséquent apparait dans son voisinage. De fait, le rayon apparent d’un
objet de rayon r, situé derriere un trou noir de Schwarzschild et centré sur lui, est donné par
(e.g. Doeleman et al. 2008) :

3V3

TRS pour r < 1.5Rg

Rapp = . (1.8)
r
pour r > 1.5Rg

VTRl

Dans cette expression, 1.5 Rg représente le rayon de la derniere orbite stable des photons. Le
diametre apparent d’un trou noir de Schwarzschild est donc 5.2 Rg, ce qui se convertit en un
diametre angulaire apparent a la distance d :

Rs M d \"'"
=33 [ 1 . 1.
0 3\/§d <M®> (1kpc> x 107* pas (1.9)

Il découle du théoréme d’unicité énoncé par Israél, Carter, Hawking et d’autres au début des
années 70, qu’un trou noir est enticrement déterminé par trois parametres : sa masse M, son spin
a et sa charge Q (un trou noir chargé, de spin nul, est qualifié de « Reissner-Nordstrém »). Dans
un souci de visualisation, j’ai placé en Figure 1.2 une simulation numérique de la silhouette
d’un trou noir dans les trois cas suivants :

— un trou noir de Schwarzschild (gauche, Luminet 1979). Un trou noir ne projette pas
d’ombre derriere lui et donc n’occulte pas ’arriere plan. Au contraire, il multiplie les
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Figure 1.2 — Apparence d’un trou noir de Schwarzschild (gauche), de Kerr (mi-
lieu) et de Reissner-Nordstrom (droite). Simulations par J.-P. Luminet, A. de Vries
et A. Riazuelo, respectivement. (Cf. texte pour plus de détails.)

images par un effet de mirage gravitationnel et donne acces a la fois au-dessus et au-
dessous de tout le disque d’accrétion (§ 1.4).

— un trou noir de Kerr (milieu, d’aprés le logiciel libre de A. de Vries®). Comme dans le
cas précédent, la surface apparente du trou noir (délimitée par le trait blanc épais) est
plus grande que la taille de ’horizon a proprement parlé (cercle gris au centre), mais
elle est asymétrique et décentrée. Ici a = 1 et la longueur 2 M correspond a 2 R, dans les
coordonnées réduites de Boyer-Lindquist (c =G = 1).

— un trou noir de Reissner-Nordstrom (droite, par A. Riazuelo*). En notant ¢ = G = 4mey =
1, le rayon de I’horizon s’exprime : R, = M + /M? — Q?, tant que |Q| < M. Ici Q =
0.5M. (Dans le cas improbable ot |Q| > M, on devrait avoir affaire a une singularité
nue.)

En relativité générale, un corps ne peut pas se maintenir sur une orbite stable lorsqu’il est
trop proche de I’horizon. Le rayon de la derniere orbite stable circulaire (Innermost Stable
Circular Orbit, ISCO) se calcule par la formule :

Risco = Ry [3 +B+/(B-A)03 +A+2B)] (1.10)
avec, d’apres Bardeen (1973),
A=1+V1-a (\3/1 Ta+ 1 —a) et B=/3a2+A2. (1.11)

Le signe « &+ » dans 1’équation 1.10 dépend du sens de parcours de 1’orbite a I’'ISCO : prograde
(—) ou rétrograde (+). Dans les cas limites (progrades), on trouve Riilg =6R, =3R, et Rﬁgg =

Ry = R, (Fig. 1.1). Enfin, la période Képlérienne a I'ISCO est donnée par :

3

R
Teo =27} 22 (1.12)

1.1.3  Le trou noir céleste

Apres la seconde guerre mondiale, deux nouvelles astronomies ont vu le jour : I’astronomie
radio et I’astronomie X (§ 3.4 et 3.6). Elles ont, chacune, amené a la découverte d’une famille
de trous noirs célestes : les trous noirs supermassifs et les trous noirs stellaires, respectivement.
Nous allons le voir notamment par le prisme de deux objets emblématiques de la région du
Cygne : Cygnus A et Cygnus X—1.

3 http//www.math-it.org/Mathematik/Astronomie/schatten.html
4 http//www2.iap.fr/users/riazuelo/bh/index.html



Chapitre 1. Objets compacts et accrétion

Figure 1.3 — (Droite) Carte de Cyg A par le Very Large Array (VLA) a 6 cm (Per-
ley et al. 1984). (Gauche) Vue éclatée schématique du noyau. On y distingue toutes
les composantes de 1’accrétion/éjection autour d’un trou noir supermassif. L’angle
selon lequel on observe le systeme expliquerait 1’éventail des AGN comme I’in-
diquent les fleches vertes. Cyg A appartient a la catégorie des galaxies radio loud-
Narrow Line Region (FR II). Adapté d’un schéma de M. Urry.

Les trous noirs supermassifs

Bien que Seyfert (1943) ait montré I’existence d’un certain nombre de galaxies aux noyaux
actifs (Active Galactic Nuclei, AGN), ce domaine de recherche n’a pris son envol que dans les
années 50 avec la publication des catalogues de radio sources de Cambridge (e.g. Ryle et al.
1950). Baade and Minkowski (1954) ont alors apporté la preuve que certaines de ces sources
d’ondes radio sont des galaxies proches, telles Cyg A (3C 405 dans le troisieme catalogue de
Cambridge, Edge et al. 1959) et Vir A (M 87)°. Une image moderne de Cyg A est reproduite
sur la Figure 1.3 (gauche). On y discerne un noyau compact, un jet bipolaire collimaté et deux
lobes étendus, des ingrédients que 1’on retrouve également dans les cartes radio de Vir A.

Par ailleurs, d’autres radio sources compactes du catalogue 3C ont été identifiées optique-
ment sous la forme de sources quasi-stellaires : les « quasars ». A travers 1’étude du spectre op-
tique du quasar 3C 273, Maarten Schmidt a compris en 1963 que ces astres sont tres fortement
décalés vers le rouge par I’effet Doppler cosmologique et donc situés aux confins de 1’univers
observable. De fait, vu leur éclat, ils doivent afficher une luminosité visible intrinséque consi-
dérable (~10% ergs~!). De surcroit, il a été montré que ces quasars sont rapidement variables
dans le temps, ce qui renforce leur compacité. Quelques temps plus tard, Sandage (1965) a re-
péré des quasars silencieux en radio (« radio quiet »), élargissant ainsi la famille des AGN (Cf.
Collin 2006 pour un récit détaillé de ces différents épisodes).

5 La nomenclature des radio sources (Cyg A, Cyg B, Cyg C, etc) a été introduite par Bolton (1948).
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Les AGN sont aujourd’hui subdivisés en deux grandes catégories :

— Les « radio quiet ». 90% des AGN n’ont pas de jet apparent et occupent essentielle-
ment des galaxies spirales. Dans un ordre de luminosité croissant, on trouve les LLAGN
(Low-Luminosity AGN), les LINER (Low-lonization Nuclear Emission line Regions),
les galaxies de Seyfert® et les quasars silencieux en radio.

— Les « radio loud ». 11 s’agit de 10% des AGN. Un jet est toujours plus ou moins apparent
et la galaxie hote est traditionnellement de nature elliptique. On parle de « quasar » quand
la source est ponctuelle et de « galaxie radio » autrement. Une classification courante pour
ces dernieres est celle de Fanaroff-Riley. Les FR I présentent un jet peu collimaté (e.g.
Vir A), alors que les FR II émettent un jet tres étroit se terminant par des lobes brillants
(e.g. Cyg A). Une autre nomenclature se base sur le spectre : les BLR (Broad Line Re-
gion) et NLR (Narrow Line Region), aux raies larges et étroites, comme leurs noms
I’indiquent. Enfin, il faut citer les « blazars » (contraction de BL Lac et quasar), qui sont
des sources tres variables et affichent parfois des éjections de nodules supraluminiques.
On sépare deux classes : (i) les BL Lac(ertides) sans raies d’émission et (ii) les FSRQ
(Flat Spectrum Radio Quasar) avec des raies d’émission intenses.

Pour réduire la pluralité de ces objets, il existe aujourd’hui un modele d’unification qui rem-
porte globalement 1’adhésion de la communauté (Urry and Padovani 1995). 1l repose, pour
I’essentiel, sur la géométrie du systeme comme 1’indique la Figure 1.3 (droite). On observe
également sur ce schéma la source d’énergie présumée des AGN, c’est-a-dire un trou noir ac-
crétant et « supermassif », de 10610 M, (Salpeter 1964, Zel’Dovich 1965, Lynden-Bell 1969).
L’existence d’un disque d’accrétion chaud a grande échelle dans les AGN a été établi notam-
ment par I’observation de bosses bleues-UV thermiques dans les spectres (§ 1.4.3). On pense
désormais qu’un trou noir supermassif réside au centre de chaque galaxie, y compris la notre
(Chap. 4).

Le fait que ces trous noirs siegent dans les noyaux des galaxies est relativement naturel,
puisque c’est la que la matiere a tendance a s’accumuler. Cela étant dit, on ne sait toujours
pas comment ces astres se sont formés au départ. Ont-ils précédé les galaxies ou, au contraire,
ont-ils procédé de ces dernieres ? Une chose est siire, les trous noirs ont co-évolué avec leurs
galaxies hotes, car on connait plusieurs corrélations entre les masses des trous noirs supermas-
sifs et certains parametres (masse totale, luminosité, dispersion de vitesse) des bulbes qui les
hébergent.

Les trous noirs stellaires

« The visibility of thousands of stars is no argu-
ment against the invisibility of countless others. »

— Friedrich BESSEL

Contrairement a leurs confreres supermassifs, les trous noirs stellaires (< 100 M) ont été pré-
dits, avant leur observation, a travers 1’étude théorique de la masse limite des étoiles a neutrons
(~3 Mg, § 1.3). Ils n’ont, cependant, été pris au sérieux qu’au début des années 70, grice a la
source de haute énergie Cygnus X—1, dénichée par Bowyer et al. (1965). Il s’agit d’un systeme
binaire de période égale a 5.6 jours, dont on peut observer en optique I’un des deux membres :
I’étoile supergéante bleue HDE 226868. L’ autre membre du duo est vraisemblablement un objet

6 On sépare les galaxies de Seyfert de type I (dont les spectres arborent des raies larges et étroites) et de type II
(avec seulement des raies étroites). Ces galaxies de Seyfert ont donné lieu a une riche phénoménologie autour
de raies X du Fer, probablement élargies par des effets relativistes dans les parages d’un trou noir supermassif
central (Fabian 2009).
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Figure 1.4 — Liste des candidats trou noirs stellaires connus. Figure par J. Orosz.

compact aspirant de la matiere a la supergéante et suscitant le rayonnement de haute énergie ob-
servé. Les variations soudaines de ce rayonnement (~1 ms) attestent d’ailleurs de la compacité
de la région émissive (~300 km) par un argument de causalité. Webster and Murdin (1972) et
Bolton (1972) ont pu prouver, indépendamment, que la masse de I’objet compact est de 1’ordre
de 10 Mg, ce qui dépasse amplement la masse maximale des étoiles & neutrons. Ainsi, comme
I’a affirmé E. Salpeter : « un trou noir dans Cyg X-1 est I’hypothese la plus conservatrice ».
Soit M| la masse d’un objet compact et M, la masse de son étoile compagnon dans un sys-
téme binaire semi-détaché (Chap. 7). On définie alors la fonction de masse du couple stellaire
par :
(M sini)?

F (M, My,i) = My M)

(1.13)
ou i est I'angle d’inclinaison du systtme. On remarque, d’une part, que 1’inégalité
M, > % (M, M,,i) est toujours vérifiée, si bien que la fonction de masse représente une limite
inférieure de la masse de 1’objet compact. D’autre part, on peut montrer que :

K

F (M, M;,i) = nG (1.14)

avec  la période orbitale et K la demi-amplitude de la vitesse de 1’étoile compagnon (projetée
sur la ligne de visée). Il est possible d’accéder a ces deux parametres par I’observation (par
exemple, via la période d’éclipses X et un effet Doppler périodique sur les raies d’émission
de I’étoile compagnon, respectivement). Cette méthode a ainsi permis d’identifier 20 candidats
trous noirs stellaires dans notre Galaxie et les Nuages de Magellan (Cyg X-1 en téte), dont on
trouvera une liste illustrée en Figure 1.4 (voir également Remillard and McClintock 2006)’.
Ce tableau de chasse est cependant encore bien maigre devant la centaine de millions de
trous noirs attendus dans la Voie Lactée comme produits ultimes de I’évolution des étoiles de
plus de 25 M. Parmi ces 20 binaires X, 3 possedent une étoile compagnon de forte masse

7 D’autres binaires X (dont on ne connait pas les fonctions de masse) sont aussi soupgonnées d’abriter potentiel-
lement un trou noir, car elles ne présentent ni sursauts X (Chap. 7), ni pulsations X cohérentes (§ 1.3), deux
signatures caractéristiques de la surface solide d’une étoile a neutrons.
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(HMXB, High-Mass X-ray Binary) (Cyg X-1, LMC X-1, et LMC X-3) et 17 une étoile com-
pagnon de faible masse (LMXB, Low-Mass X-ray Binary). Ces LMXB sont toutes transitoires
et sujettes a de violentes éruptions ; on parle parfois de « novae X » a leur sujet (Goldwurm
2006a). Lors de leurs éruptions, elles émettent souvent des jets relativistes, tels des quasars
miniatures, d’ou leur nom : les « microquasars » (Mirabel et al. 1992)8. avantage de ces mi-
croquasars sur leur répliques au cceur des AGN est de varier extrémement brievement, ce qui
permet de sonder, sur des temps raisonnables, les différents états du couple accrétion (disque
multicolore, couronne) / éjection (jet compact, éjections discretes) a 1’ceuvre dans ces astres
(Fender 2010).

Des trous noirs hypothétiques

« Créons les[, ces mini-trous noirs], faisons les
jaillir dans les caves du CERN ! »

— Michel CASSE
Les trous noirs en pleine lumiere (2009)

Nul besoin, a priori, qu’un corps posseéde une masse spécifique pour imaginer le transformer
en trou noir, pourvu qu’on puisse le compacifier suffisamment. Deux nouvelles familles de
trous noirs ont ainsi été envisagées : des trou noirs célestes, de masses intermédiaires entre les
supermassifs et les stellaires (10~ M) et des trous noirs terrestres, issus de collisions entre
des particules élémentaires :

— Les trous noirs intermédiaires : plusieurs sources X dépassant la luminosité d’Edding-
ton (§ 1.4.2) d’un objet compact stellaire (Ultra-Luminous X-ray source, ULX) ont été
décelées dans d’autres galaxies (Fabbiano 2004). Elle pourraient traduire I’existence de
disques d’accrétion autour d’objets de quelques milliers de masses solaires, ces derniers
ayant peut-étre été produits par coalescences multiples de trous noirs stellaires. Les amas
d’étoiles en seraient des sites de formation privilégiés (§ 4.5.2).

— Les mini-trous noirs : Pour espérer fabriquer un mini-trou noir en projetant deux parti-
cules I'une contre I’autre, il faut se placer dans un régime dans lequel la gravitation est
commensurable avec les autres interactions. Typiquement, il s’agit d’atteindre 1’énergie
de Planck (1/c3h/G =~ 1028 eV), clairement inaccessible en accélérateur. Or, des théories
a base de dimensions supplémentaires stipulent que la gravitation ne se « diluerait » pas
dans ’espace en 2, mais > par exemple dans un cas 2 4 dimensions d’espace, ce qui
aurait pour effet de renforcer la gravitation a courte échelle, dans une domaine ot elle est
mal mesurée. On pourrait ainsi escompter la formation de mini-trou noirs vers 10 TeV
via le LHC (Large Hadron Collider) du CERN. Bien sfir, cela n’a pas manqué de susci-
ter des polémiques’, mais si I’on en croit la thermodynamique des mini-trous noirs, un
mécanisme d’évaporation élaborée par Hawking (1974) devrait les faire disparaitre en un
éclair. Et s’ils ne s’évaporent pas ? Alors, en raison des collisions du rayonnement cos-
mique dans la haute atmosphere, il doit s’abattre une pluie de mini-trous noirs sur Terre
tous les jours, depuis que le monde est monde. Or, il semble que ces éventuels mini-
trous noirs cosmiques sont peu sujets a I’accrétion et restent donc inoffensifs. S’ agissant
de mini-trous noirs primordiaux forgés par le Big Bang, aucune observation n’est venue
étayer cette theése pour I’instant, mais les spéculations vont bon train.

8 Des jets ultrarelativistes de trou noir, s’extirpant d’hypernovae en implosion, seraient aussi les moteurs de cer-
tains sursauts gamma (Brown et al. 2000).

° http//www.risk-evaluation-forum.org/LHC_Risk_English.htm
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1.2 Les naines blanches

Un astre qui a joué une role déterminant dans I’acceptation de I’existence d’objets compacts cé-
lestes est Sirius B, le compagnon sombre de 1’étoile la plus brillante du ciel, Sirius A. Friedrich
Bessel a inféré la présence de ce corps par les perturbations qu’il induit dans le mouvement de
son partenaire dans les années 1830, avant qu’ Alvan Clark ne I’observe pour la premiere fois en
1862, a la lunette. Ces deux astres forment un systeme binaire avec une période de 50 ans. Par
ailleurs, les demi-grands axes de leurs orbites respectives sont dans un rapport 1 /2. Sachant que
Msira = 2 Mg, on déduit que Ms;;g ~ 1 M. Les deux étoiles ont & peu pres la méme tempé-
rature de surface (7 ~ 10* K) comme I’a montré 1’étude spectrale d’Adams (1915), mais leurs
luminosités different considérablement : Ly ~ 10 Lg. Or, pour un rayonnement thermique, la
loi de Stefan-Boltzmann stipule que :

L=4nR>osT* , (1.15)

avec la constante de Stefan o5 = 72k} /(607°¢c®) = 5.67 x 1075 ergs ™! em 2K, T la tempé-
rature et R le rayon du corps noir. Il faut en conclure que Rsjg = 1072 Rg; 5 et que, du point de
vue des masses volumiques, Psi;p = 10° PsirA- En supposant que Sirius A présente une densité
proche de celle du Soleil (i.e. celle de I’eau liquide), il vient que psi;g ~ 10° kg m~3 ! Cette den-
sité fantastique était presque sans équivoque au début du XX siecle!®. Voici donc un astre
bien surprenant, avec 1’allure d’une planéte et la masse d’une étoile (Eddington 1926). On I’a
baptisé « naine blanche ». Sur recommandation d’ Arthur Eddington, Walter Adams a repris une
étude spectrale plus poussée dans le but de déterminer le décalage vers le rouge gravitationnel
des raies de Sirius B prévu par la théorie de la relativité générale :

(1.16)

dans la limite £ < 1 (Cf. équation 8.2 pour une expression exacte). Les mesures précises
obtenues dans les années 60 ont entériné la compacité de la naine blanche (z ~ 107).

Fowler (1926) a tiré parti des lois de la toute nouvelle mécanique quantique (principes d’ex-
clusion de Pauli et d’incertitude d’Heisenberg) pour justifier la stabilité des naines blanches. En
effet, la pression de dégénérescence quantique des électrons suit une équation d’état polytro-
pique :

Popl . (1.17)

Lorsque les électrons sont non-relativistes (I' = 5/3), cette pression quantique suffit pour s’op-
poser a la gravitation. Mais Chandrasekhar (1931) a constaté que, dans les conditions de densité
extrémes des naines blanches, les électrons peuvent devenir relativistes. Ainsi, 1’inertie de ces
derniers augmente beaucoup avec leur vitesse. La pression de dégénérescence qu’ils exercent
en devient moins efficace (I' = 4/3), et I’étoile doit finir par craquer sous son propre poids
au-dela d’une certaine masse. Cette limite supérieure a la masse des naines blanches est dite
«masse de Chandrasekhar » :

he\¥? 1
C) ~ 1.4M, . (1.18)

Mo~ | =
Ch <G 8mwm,

Notons que dans cette approximation, toute la masse de I’€étoile est portée par les nucléons (i,
est la masse du proton) tandis que les électrons supportent a eux seuls ce poids.

D’un point de vue observationnel, les naines blanches sont monnaie courante dans la Ga-
laxie, car elles constituent le dernier stade évolutif des étoiles de masses modérées (< 8 Mo,
soit 90% des étoiles). On peut les observer a la fois isolées (au cceur des nébuleuses planétaires

10 e noyau atomique a été révélé par Rutherford en 1911.
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Figure 1.5 — (Gauche) Equations d’état des objets compacts (naines blanches,
étoiles a neutrons et trous noirs), ainsi que du Soleil (®), la Terre () et Jupiter (%)
(Fabian 1996). (Droite) Gros plan sur les équations d’état des étoiles a neutrons.
Les équations les plus raides (« stiff ») sont a droite et prévoient une diminution du
rayon avec une augmentation de la masse. A I’inverse, les plus douces (« soft »), a
gauche, représentent des étoiles « étranges » dont le rayon est une fonction crois-
sante de la masse. Tiré de Weber et al. (2009).

lorsqu’elles sont encore jeunes et chaudes) ou en couple avec une étoile de la séquence princi-
pale. S’il y a transfert de mati¢re de cette étoile vers la naine, cela se solde en général par de
vives variations d’éclat. On utilise le terme générique de « cataclysmic variable » (CV) pour les
qualifier. Dans le catalogue de Ritter and Kolb (2003), on connaissait ~500 CV, classées selon
une zoologie complexe ; je ne la détaillerai pas dans ce manuscrit (voir Warner 1995, Hellier
2001, Smith 2006 pour des revues exhaustives).

1.3 Les étoiles a neutrons

La découverte du neutron par Chadwick date de 1932. Deés son annonce, Landau aurait en-
visager I’existence d’étoiles trés denses, principalement composées de la nouvelle particule.
D’autres visionnaires, Baade et Zwicky, ont émis I’hypothése en 1934 que les explosions de
supernovae pourraient, premierement, accélérer les rayons cosmiques et, deuxiemement, lais-
ser derriere elles des résidus effondrés prenant 1’aspect de « caillots de neutrons ». Quelques
années plus tard, Oppenheimer reprend ’idée des étoiles a neutrons a son compte pour décrire
ce qui doit advenir au-dela de Mcy,. Par un raisonnement analogue a celui de Chandrasekhar,
il imagine que ces astres sont soutenus par la pression de dégénérescence des neutrons et leur
trouve une masse limite (en opérant un passage au régime relativiste) de 0.7 M, (Oppenheimer
and Volkoff 1939)!!.

Dans 1’état actuel de nos connaissances, on pense que 1’équation d’état des étoiles a neu-
trons est plus «raide » (Fig. 1.5), i.e. que I’intéraction forte entre les neutrons apporte une
rigidité au systéme supérieure a la pression de dégénérescence, si bien que, malgré des effets
de relativité générale!?, la masse limite se situerait plutot aux alentours de 3 M., (Rhoades and
Ruffini 1974, Kalogera and Baym 1996). Si un effondrement d’étoile franchit cette limite, alors,

1 Le rayon d’une étoile a neutrons s’ obtient grossidrement en utilisant celui d’une naine blanche et les masses des
particules dégénérées :

REN ~ <%) RNB ~ 10 km . (1.19)
My

Il s’agit donc d’un corps lourd comme une étoile et grand comme un astéroide.

12 Plus les neutrons sont relativistes et plus leur énergie contribue 4 renforcer la courbure de I’espace-temps, i.e. la
gravitation.
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Figure 1.6 — Anatomie d’une étoile a neutrons. (Figure extraite de Keek 2008.)

théoriquement, plus rien ne peut contrecarrer la gravité et cela aboutit fatalement a un trou noir
stellaire (§ 1.1.3).

Il a fallu attendre les années 60 pour que des observations commence a valider les proposi-
tions faites par les théoriciens 30 ans auparavant. Comme dans le cas des trous noirs célestes,
on retrouve a cette éopque une compétition franche entre les astronomes radio et X. Ce sont ces
derniers qui ouvrent le bal en 1962 avec la découverte de la premiére binaire X, Scorpius X-1,
dont ont sait aujourd’hui qu’elle renferme une étoile a neutrons accrétante. Mais on ne s’en est
pas apercu tout de suite (Shklovskii ne le proposera qu’en 1966)... Une autre cible de choix pour
rechercher une étoile a neutrons était naturellement la nébuleuse du Crabe, a savoir le vestige
de la célebre supernova qui a explosé en 1054 (Pacini 1967). Seulement, en observant I’occul-
tation par la Lune de cet source de rayons X, Bowyer et al. (1964) ont montré que 1’émission
X déclinait graduellement et que donc elle était étendue pour 1’essentiel et incompatible avec
un objet compact. Les étoiles a neutrons ont encore résisté a la détection pendant quatre ans
jusqu’a ce que I’observatoire radio britannique Mullard entre en scéne. Hewish et al. (1968) ont
alors trouvé plusieurs « pulsars » (contraction de « pulsating star ») radio avec des périodes de
rotation de seulement ~1 s. Or, dans un astre en rotation au bord de la dislocation, la gravitation
est contrebalancée par la force centrifuge, d’oli une vitesse angulaire maximale :

Qmax = (1-20)

R
Seuls des objets compacts comme des naines blanches ou des étoiles a neutrons, pouvaient donc
&tre a la base de telles périodes. Dans la foulée, Staelin and Reifenstein (1968) et Fritz et al.
(1969) ont apporté la preuve de I’émission radio et X, respectivement, d’un pulsar au sein de
la nébuleuse du Crabe. La période de ce dernier est de 33 ms, ce qui est trop rapide pour une
naine blanche et accrédite ainsi les intuitions de Baade et Zwicky. Le premier pulsar débusqué
exclusivement en rayons X est a mettre au crédit de Giacconi et al. (1971); il se trouve au
sein de la source Cen X-3. L’étude de ses pulsations montre un effet Doppler périodique, qui
soutient I’idée d’une étoile a neutrons accrétante (Schreier et al. 1972). Mentionnons également
la détection des neutrinos de la supernova du Grand Nuage de Magellan en 1987, qui a apporté
la preuve d’un processus de neutronisation au travail lors de ces événements :

pte —n+ve. (1.21)

Schématiquement, une étoile A neutrons est un gros noyau atomique de ~10%° nucléons,
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dont la structure interne théorique s’avere relativement complexe et assez spéculative (Page
and Reddy 2006, Fig. 1.6). Il y aurait essentiellement trois strates :

— Une enveloppe gazeuse : Si une étoile a neutrons accrete de la matiere d’une étoile com-
pagnon, alors elle s’enveloppe d’un plasma chaud, subdivisé en trois couches : la photo-
sphere (dominée par le rayonnement), I’atmosphere (ot un mélange d’hydrogene et d’hé-
lium peut €tre sujet a des réactions de fusion thermonucléaire, Cf. Chap. 7) et I’océan (ou
sédimentent les cendres de 1’atmosphere).

— Une croiite solide : Dans la partie externe de cette écorce, des noyaux atomiques sont
arrangés en réseaux cristallins et séparés par des électrons dégénérés. 1l s’y déroule des
réactions pycnonucléaires et des captures électroniques (§ 7.4.1), ces dernieres fabriquant
des isotopes riches en neutrons. Au pied de cette couche , on dit que 1’on atteint la « neu-
tron drip line », ce qui signifie qu’il devient favorable, d’un point de vue énergétique,
pour certains neutrons de rester a I’extérieur des noyaux. Plus on s’enfonce dans la partie
interne de la crofite, et plus on rencontre de neutrons a 1’état libre.

— Un manteau liquide : La majeure partie du volume d’une étoile a neutrons (« outer core »)
est remplie par du « neutronium », i.e. un liquide de neutrons superfluides avec une frac-
tion de protons supraconducteurs. Dans la partie la plus interne de I’étoile (« inner core »),
la densité dépasse celle du noyau atomique (~10'> gem™3). L’équation d’état de cette
zone est de fait trés mal connue. Peut-&tre la matiere y prend-elle la forme d’un noyau
solide étrange, au sens du quark étrange ? Toujours est-il que les observateurs s’efforcent
aujourd’hui de contraindre ces théories en mesurant conjointement le rayon et la masse
des objets qu’ils connaissent (Fig. 1.5, droite).

On recense actuellement ~2000 pulsars dans la Voie Lactée. Mais on s’attend a ce que
cette derniere comporte entre 10% et 10° étoiles i neutrons, des chiffres qui s’obtiennent par une
étude de démographie stellaire, sachant que toutes les étoiles de 8—25 M, sont appelées, in fine,
a se contracter en étoiles a neutrons. Les observations nous enseignent que ces astres ont des pé-
riodes de rotation courtes (&2 =~ 0.001-10 s) et des champs magnétiques élevés (B ~ 108~ G),
ce qui s’interprete assez naturellement comme des effets de la conservation du moment ciné-
tique et du flux magnétique de I’étoile progénitrice, respectivement. On connait a la fois des
étoiles a neutrons isolées et d’autres en couple avec une étoile compagnon. Dans le premier
cas, la combinaison de la rotation rapide et du champ magnétique élevé induit des rayonne-
ments électromagnétiques sur tout le spectre de la lumiere. La perte d’énergie qui en résulte se
traduit par un freinage de la rotation dans le temps (d4? /dt > 0) qui, une fois mesuré, permet
d’accéder au champ magnétique et remonter a I’Age du pulsar. Des « magnétars » aux « anti-
magnétars », tout le bestiaire des étoiles a neutrons isolées semble maintenant unifié au sein
du plan (£, dZ2/dt) (Cf. Kaspi 2010 et Fig. 1.7). Nous reviendrons sur le cas des étoiles a
neutrons dans les systémes binaires au Chapitre 7.

1.4 Accrétion sur les objets compacts

En astrophysique, on invoque fréquemment des objets compacts pour démonter les rouages des
astres les plus brillants du cosmos (sursauts gamma, quasars, novae, etc). Ceci est paradoxal
puisque les naines blanches et les étoiles a neutrons n’ont que de petites surfaces et procurent
donc des lueurs assez modestes, tandis que les trous noirs sont complétement noirs, par es-
sence. Le secret réside, en vérité, dans ’accrétion de matiere, un processus apte a convertir
efficacement de 1’énergie gravitationnelle en radiation (e.g. Frank et al. 2002).
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Figure 1.7 — Diagramme P—P des pulsars. Les parties grisées marquent des zones
ou on ne trouve plus de pulsars radio, soit par cessation de production d’avalanches
de paires eTe ™, faute d’énergie (le « cimetiére » en bas a droite), soit parce que le
champ magnétique est trop fort (> 4.4 x 1013 G, en haut a droite). Au-dela de la
«spin-up line », I’accélération de la rotation des pulsars accrétants (ou « recyclés »)
conduirait a la dislocation de 1’étoile par centrifugation. Figure issue de Kramer
and Stairs (2008).
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1.4.1 Considérations énergétiques

On définit couramment I’efficacité d’un processus qui libeére une énergie E en mettant en jeu
une masse M, comme le ratio de E sur I’énergie totale disponible, i.e. I’énergie de masse :

E

M2 (1.22)

’r, =
Par exemple, la combustion compléte d’un combustible fossile comme le kéroseéne (qui pré-
sente une énergie chimique par unité de masse de ~4 x 10'! erg g=!) est douée d’une effica-
Cité : Nenim ~ 5 x 10719, Le processus de fusion nucléaire qui permet de convertir 4 protons
en un noyau d’hélium, est dix millions de fois plus efficace : My ~ 7 x 1073, Mieux en-
core, la contraction gravitationnelle vers un objet compact astrophysique permet d’envisager
des efficacités proches de 1’unité. En effet, 1’énergie dégagée est GM? /R (dans I’ approximation
Newtonienne), tandis que I’énergie de masse est Mc?. On en déduit que (Cf. Eq. 1.2) :

Neray = E . (1.23)

Considérons, a présent, la luminosité issue de I’accrétion de matiere sur cet objet compact

aun taux M : )
GMM

Lacc - nradT

Dans cette formule, on note 7,4 I’ efficacité de la conversion d’énergie gravitationnelle en éner-
gie lumineuse. Celle-ci varie naturellement entre O et 1; quant a 7)g,y, sa valeur dépend des
circonstances de I’accrétion. Si ’astre attracteur est une étoile a neutrons ou un trou noir de
Schwarzschild et accréte par un disque, alors ce dernier est tronqué a Rjsco = 6GM/ 2 (§1.1.2),
d’oll Neray = GM /(c’Risco) = 1/6 = 0.16. Dans le cas d’un trou noir de Kerr, Risco = GM/c?
et donc MNgray = 1. Mais, d’une part, ces calculs ne tiennent pas compte du fait que, d’apres le
théoréme du viriel, la moitié de 1’énergie gravitationnelle est mobilisée sous forme cinétique
pour faire tourner le disque. (Il conviendrait donc diviser les valeurs de Mgy Sus-citées par
2.) D’autre part, il faut ajouter a ce raisonnement des corrections relativistes qui réduisent en-
core un peu le rendement, si bien que finalement, dans les deux cas précédents, on trouve des
efficacités gravitationnelles maximales respectives de ~6% et ~40%.

= MNradTgrav Mc*. (1.24)

1.4.2  La luminosité d’Eddington

L’équation 1.24 pourrait laisser croire que, pour un astre donné, la luminosité d’accrétion n’est
pas bornée, pourvu qu’on puisse augmenter le taux d’accrétion. En réalité, il s’aveére qu’a me-
sure que M s’accroit, la pression de radiation du flot d’accrétion s’intensifie et s’ oppose a I’en-
gouffrement de matiere fraiche. Il s’en suit une luminosité maximale indépassable : la lumino-
sité d’Eddington. Pour estimer sa valeur, examinons les forces qui s’exercent sur une particule
de masse m du flot d’accrétion (supposé sphérique), a une distance r du centre du systéme.
Premicrement, il y a I’attraction gravitationnelle qui, dans sa version classique, s’exprime :

GMm
fgrav = }’27 . (1.25)

Deuxiemement, il existe une force antagoniste qui résulte de la pression de radiation. Elle s’écrit
comme le produit de trois termes : le flux'? de photons (tous supposés d’énergie hv), la surface

13 La relation entre la luminosité (puissance émise en ergs~1) et le flux du rayonnement (puissance surfacique

recue en ergs~!' cm—2), a la distance r, est donnée par :

L=47PF . (1.26)
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efficace de Thomson (or)' et I’impulsion d’un photon (hv/c), ¢’est-a-dire :

hv

——— XOT X —. 1.29
anrrhy T e (1.29)
En pratique, le gaz accrété est composé essentiellement d’hydrogene, donc de protons et d’élec-
trons. Or, les masses de ces particules different beaucoup : mp = 2000me. Ainsi, les effets gra-
vitationnels sont 2000 fois plus intenses sur les protons que sur les électrons et, inversement, la
pression de radiation est 4 x 10° fois plus forte sur les électrons que sur les protons. En négli-
geant, par conséquent, les €lectrons dans le membre de gauche de la condition fgray = frad » €t
les protons dans le membre de droite, il vient la luminosité d’Eddington :

4wcGMm, 13 ( M

Mo) x 1038 ergsf1 . (1.30)

frad =

Lgqq =

(0

Via I’équation 1.24, on peut aussi définir un taux d’accrétion limite : Mggq = Lgaa/(Nc?), ot 0
est un coefficient d’efficacité global.

1.4.3 Le disque standard

La théorie de I’accrétion sur les objets compact a commencé a se développer dans les années
40-50 grace aux travaux de Bondy et Hoyle sur I’accrétion sphérique (nous y reviendrons plus
loin a travers ’exemple de Sgr A*, §. 4.6.1), puis s’est ajustée aux observations dans les années
60 avec les articles de Salpeter, Zel’dovich, Shklovsky et, enfin, a débouché dans les années 70
sur la modélisation actuelle des disques d’accrétion avec Lynden-Bell, Pringle, Rees, Shakura,
Sunyaev, Novikov, Thorne, pour n’en citer que quelques uns.

Le principe du disque d’accrétion est le suivant : si le gaz qui tombe sur un objet compact
de masse M et de rayon R recele un peu de moment angulaire, alors il a tendance a se placer
sur des orbites Képlériennes autour de 1’astre attracteur. Les région internes tournant plus vite
que les régions externes, la viscosité du gaz induit de violentes frictions qui (i) circularisent
les orbites pour former un disque, (ii) élevent la température de ce dernier et (iii) I’amenent
a rayonner. De plus, les régions internes ralentissent par ce frottement et perdent du moment
angulaire au profit des régions externes. Par voie de conséquence, la matiere tourbillonne en
se rapprochant de la masse attractive jusqu’a ce qu’elle atteigne I’ISCO et finisse par plonger
sur/dans 1’objet compact.

Le « modele standard » du disque d’accrétion a été établi par Shakura and Sunyaev (1973).
Dans ce scénario, 1’auto-gravité du disque est négligée, le disque est permanent, axisymétrique
et géométriquement fin (son rayon est grand devant sa demi-hauteur H). Le mouvement Képlé-
rien est le mouvement dominant, donc la vitesse azimutale est grande devant la vitesse radiale.
C’est la pression hydrostatique qui maintient la structure verticale du disque. La viscosité du
gaz est définie par :

v=ocH, (1.31)

oll ¢s = y/dP/dp est la vitesse du son dans le milieu et o un parametre adimensionné, variant
entre O et 1, qui transcrit notre ignorance des processus visqueux a I’ceuvre et a donné son nom
au modele : le « disque o ».

14 Pour une particule donnée, la surface efficace d’un processus de diffusion Thomson est :
8 2
or = gn% , (1.27)

avec Z le rayon classique de la particule. Dans le cas particulier d’un électron, ce rayon s’écrit (en cgs Gaussien) :

&2

e =

5 =2.82x 107 B em. (1.28)
mecC
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Une des hypotheses essentielles de ce modele est que le plasma est optiquement épais dans
la direction perpendiculaire au disque. En conséquence, chaque élément (anneau) du disque se
comporte comme un corps noir dont la température est fonction de la distance au centre du
systeme, laquelle fonction s’obtient en égalisant le taux de dissipation d’énergie visqueuse par
unité de surface et le flux de rayonnement (obtenu au moyen de la loi de Stefan-Boltzmann) :

3GMM R\
G<1_ )] | 132

8mogr3 r

T(r) =

Cette fonction présente un maximum dont la valeur est donnée par :

M\ A M RN T
T~ 13 ) (e ) (2 107K . 1.
3<M®> <10—9M@an—1> <10km> <10 (133)

L’ordre de grandeur de la température d’un disque autour d’un trou noir stellaire ou d’une
étoile 4 neutrons dans un systéme binaire est de ~2 x 107 K, ce qui, en application de la loi de
déplacement de Wien :

Vinax & 6 <T> x 10" Hz , (1.34)

1K

équivaut 2 une fréquence de ~ 10'® Hz, soit la gamme des rayons X mous (§ 2.1). Pour com-
paraison, un trou noir supermassif dont les parameétres sont M ~ 103M., M ~ 1 M,an™",
R =~ 10'* cm, donne une température de 2 x 10° K, soit ~10'® Hz, ce qui tombe dans la partie
bleu-UV du spectre visible, d’ou la bosse bleue spectrale des AGN (§ 1.1.3).

D’autres géométries d’accrétion thermique ont été proposées plus récemment pour rendre
compte des objets compacts dont les efficacités d’accrétion sont les plus faibles. Nous verrons
I’exemple des flots d’accrétion advectifs dans le cas de Sgr A* au Chapitre 4. Nous parlerons
également aux Chapitres 5 et 6 des rayonnements non-thermiques (i.e. le rayonnement synchro-
tron et Compton inverse) que 1’on rencontre aux abords des astres effondrés, notamment dans
les jets relativistes, dont les mécanismes de formation sont encore assez flous, mais reposent
sans doute sur la conversion d’énergie rotationnelle de I’objet compact en énergie électroma-
gnétique (Blandford and Znajek 1977).
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E XXM sidcle aura été 1’autre « siécle des lumieres », puisqu’il a vu se sys-
L tématiser les approches multi-longueurs d’onde en astrophysique. Celles-ci
sont particulierement utiles pour étudier le comportement des objets compacts,
qui, d’ordinaire, produisent des rayonnements non-thermiques sur un vaste do-
maine spectral. Apres avoir brievement introduit le spectre électromagnétique,
nous rappellerons comment le milieu interstellaire et I’atmospheére terrestre contra-
rient I’observation des précieux messagers électromagnétiques. Viendra, ensuite,
une présentation des principaux instruments de détection exploités au cours de nos
études, ol nous soulignerons les principes de fonctionnement, ainsi que les perfor-
mances atteintes.

2.1 Le spectre électromagnétique

Depuis la démonstration par Isaac Newton dans les années 1660 que la lumiere blanche est
un « mélange hétérogene de rayons diversement colorés », bien d’autres « couleurs » invisibles
ont été€ mises a jour au-dela de nos perceptions sensibles. En 1800, William Herschel découvre
des «rayons caloriques » en deca du rouge—Iles infrarouges—susceptibles de faire monter le
mercure d’un thermometre. Un an plus tard, Johann Ritter élargit le spectre visible de 1’autre
coté, en mettant en évidence des « rayons chimiques » au dela du violet—Iles ultraviolets—qui
noircissent des plaques de nitrate d’argent. A la fin du XIX®™, la grande synthése formelle
de I’électromagnétisme et de 1’optique, opérée quelques années plutdt par James Maxwell,
est confirmée par Heinrich Herz et les ondes radio qu’il parvient a fabriquer. Finalement, une
décennie plus tard, la conquéte du spectre s’achéve par la découverte des rayons ionisants :
Wilhem Roéntgen observe d’abord, en 1895, des rayons X a la sortie d’un tube de Crookes,
puis en 1900, Paul Villard démontre I’existence de rayons gamma expulsés par des sources
radioactives.

21
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Le spectre électromagnétique complet est décortiqué en Figure 2.1, ot nous avons précisé
plusieurs sous-domaines, aux frontieres floues et arbitraires. Par la suite (Chap. 5, 6, 8), I’étude
du centre Galactique nous amenera a présenter de nouvelles données prises dans les gammes
spectrales suivantes (listées dans le sens des fréquences croissantes) :

— Le submillimétrique (submm) observé avec APEX/LABOCA (§ 2.4.5). 1l s’agit d’un
domaine de longueur d’onde oti, par définition, A < 1 mm, c’est-a-dire a cheval entre les
(micro-)ondes millimétriques et I’infrarouge lointain (far infrared, FIR).

— Linfrarouge moyen (mid-infrared, MIR) et proche (near infrared, NIR) avec le VLT
(§ 2.4.4) et les instruments VISIR et NACO, respectivement.

— Les rayons X mous (2-10 keV) avec XMM-Newton/EPIC (§ 2.4.1) principalement. Cette
bande spectrale servira de point de départ a pratiquement tous les travaux exposés plus
loin, que ce soit par I’intermédiaire de données privées ou de données publiques et archi-
vées.

— Les rayons X durs ou rayons Y mous (10-100 keV) avec le satellite INTEGRAL (§ 2.4.2)
et ses instruments IBIS/ISGRI et JEM-X.

— Les rayons 7y de haute énergie (HE) avec Fermi/LAT (§ 2.4.3) dans la région du GeV.

Quant aux plages spectrales restantes : au Chapitre 3, nous parlerons brieévement du do-
maine visible pour décrire le bulbe Galactique a I’ceil nu et n’en reparlerons plus par la suite,
en raison de la forte absorption interstellaire qui régne dans ce domaine de méme qu’en UV
(§ 2.2). Nous mentionnerons également les nombreuses découvertes faites dans le centre Ga-
lactique via des ondes radio, qui furent les premieres ondes électromagnétiques détectées en
provenance de ce site. Enfin, pour ce qui est du vaste domaine gamma, nous n’insisterons pas
sur la région du MeV (dominée par les raies nucléaires) étant donné son manque d’observations
a haute résolution ; idem pour le TeV, dont les observations restent, pour I’instant, I’apanage des
grandes collaborations telles HESS (High Energy Stereoscopic System) en Europe ou VERITAS
(Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System) en Amérique.

Mais, avant d’en arriver aux instruments et a leur résultats, il nous faut rappeler les limites
qu’introduisent le milieu interstellaire (§ 2.2) et I’atmosphere terrestre (§ 2.3) dans notre per-
ception du Cosmos.

2.2 DL’extinction interstellaire

« La masse brillante pres du centre est percée d’un
tunnel par des trous noirs. »

— Agnes CLERKE
A popular history of Astronomy (1908)

Les trous noirs en question chez A. Clerke n’entretiennent évidemment aucune relation avec
Sagittarius A* (§ 4.5). Il s’agit de nébuleuses sombres, visibles a 1’ceil nu dans la Voie Lactée
par contraste avec les étoiles de fond. Ces globules gazeux et poussiéreux ont été catalogués
et reconnus comme cause d’absorption interstellaire par Barnard (1913), avant que Trumpler
(1930) ne saisisse réellement I’importance de cet effet dans toute la Galaxie (Cf. § 3.3). N’ou-
blions pas, néanmoins, que William Herschel avait déja pressenti tout cela des 1782 :

On doit peut-&tre aussi faire une hypothese sur la perte que subit la lumiere des étoiles
tres éloignées par son passage a travers d’immenses étendues spatiales, dont la plupart ne
sont probablement pas dépourvues de quelque milieu trés subtil. Cette conjecture nous est
suggérée par la couleur des tres petites étoiles télescopiques, que j’ai trouvée généralement
rouge, ou inclinant vers le rouge ; ce qui semble indiquer que les rayons les plus faibles et
les plus réfrangibles des autres couleurs sont soit stoppés en cours de route, soit déviés de
leur course par des déflexions accidentelles.
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Figure 2.2 — L’extinction interstellaire de I’infrarouge moyen (10 ym) aux rayons
X durs (10 keV). La bosse dans la section efficace d’absorption autour de 10 ptm est
liée aux silicates, tandis que les petits décrochages dans le domaines des rayons X
correspondent aux bordures d’absorption K (« K-edges ») des différents éléments
concernés (H, C, N, O, etc). Tiré de Ryter (1996).

Le centre Galactique est la région la plus enfouie de la vofite céleste. Certes, lorsque nous
regardons dans cette direction, I’épaisseur cumulée du gaz et de la poussiere qui s’interposent
sur notre ligne de visée ne dépasse pas celle d’une feuille de carton, mais elle suffit a éteindre
la quasi totalité de la lumiere visible et ultraviolette d’arriere-plan. Sans cet écran opaque, la
luminosité de toutes les étoiles du centre Galactique réunies équivaudrait a celle de la pleine
Lune ! Plus quantitativement, I’absorption en direction du noyau de la Voie Lactée est de ~25
magnitudes visibles (Ay ~ 25 mag'®). En d’autres termes, parmi tous les photons de cette
région émis en notre direction, seul 1 sur 104v/25 = 10'° nous parvient. L’ observation du centre
Galactique en lumiere optique (et UV) est donc sans espoir...

En infrarouge, heureusement, le voile interstellaire est nettement plus transparent'® : en
bande K, par exemple (§ 2.3, Ax ~ 3 mag), 1 photon sur 10 nous arrive. La particularité de
cette extinction Galactique est que, en dehors de la bosse des silicates, de 1’infrarouge au vi-
sible, les courtes longueurs d’onde sont plus éteintes que les grandes (Fig. 2.2). Ceci se traduit
par le rougissement des astres en visible, comme I’avait bien per¢u Herschel, le terme « rou-
gissement » étant encore employé en astronomie infrarouge. On quantifie ce phénomene par
une grandeur relative, appelée « exces de couleur », qui correspond a la différence entre 1’écart
de magnitude observé et intrinseque. On note ainsi, par exemple, ’exces de couleur entre les
bandes V et K :

E(V—=K)=(V—=K)obs — (V—K)inwx = Ay — Ak , (2.1)

I’exces étant positif dans ce cas de figure.

Le milieu interstellaire absorbe également les rayons X par effet photo-électrique (e.g.
Wilms et al. 2000). En notant ox la surface efficace de ce processus (en cm?) et ny la den-
sité volumique équivalente d’atomes d’hydrogene sur la ligne de visée (en cm™3), I’épaisseur

15 Nous utilisons ici le systéme photométrique de Johnson (UV B) ot les bandes sont, par convention, centrées sur :
364 nm pour U (ultraviolet), 442 nm pour B (bleu) et 540 nm pour V (visible ou vert).

16 Typiquement, le milieu interstellaire est transparent aux rayonnements qui ont des longueurs d’onde soit beau-
coup plus grandes, soit beaucoup plus petites, que les molécules ou les grains de poussiere qui le composent.
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Figure 2.3 — L’absorption atmosphérique sur tout le spectre électromagnétique.
Les zones bleues indiquent des altitudes auxquelles 1’intensité d’un rayonnement
céleste est réduite du plus de moitié par rapport a sa valeur initiale. Les principales
fenétres sont les domaines radio (~107~!! Hz) et visible (~10'> Hz), ainsi que
quelques bandes étroites en infrarouge (~10'2~1% Hz). Les ondes radio de basse
fréquence (< 107 Hz) sont totalement réfléchies par I’ionosphére. Figure extraite
de Longair (1989).

optique d’un pointé s’écrit :
X = /GXnH dl . (22)

Le flux observé est ainsi atténué d’un facteur exp(—x) par rapport au flux émis. En négligeant
les bordures d’absorption des couches électroniques K (Fig. 2.2), il vient

—8/3
Tx ~ 2 x 1072 E / Ny (2.3)
1 keV ’

ou Ny est, par définition, la densité de colonne exprimée en cm 2

Ny = / npdl . (2.4)

Les absorptions X et infrarouge ne sont pas indépendantes, comme 1’a montré Ryter (1996),
dans la mesure ot :
Nu~68E(B—V)x 10" cm™2. (2.5)

Remarquons, pour finir, que de la radio au submillimétrique/infrarouge lointain, et en

rayons X/y au dela de 10 keV, la Galaxie est essentiellement transparente'”.

2.3 La transmission atmosphérique

A TI’exception des deux grandes « fenétres » radio et optique, I’atmosphere terrestre est globa-
lement opaque aux rayonnements électromagnétiques, notamment a haute énergie (Fig. 2.3).

17 En rayons gamma de trés haute énergie (very high energy, VHE), une nouvelle source d’opacité, de nature
extra-galactique, entre en jeu. Les photons du TeV heurtant des photons du fond infrarouge peuvent, en effet,
occasionner des créations de paires e"e ™. En pratique, ceci limite la détection des sources gamma aux TeV 2 un
rayon de quelques centaines de Mpc, ce qui exclue, de fait, les études d’ordre cosmologique.
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C’est la raison pour laquelle il a fallu recourir a des tirs balistiques, puis des satellites, pour
découvrir le ciel X (Giacconi et al. 1968). En rayons gamma, la situation est 1égerement plus
favorable, si bien que des télescopes embarqués en ballons stratosphériques ont suffit avant
I’avénement de I’ére spatiale (Paul and Laurent 1997). A I'extrémité supérieure du spectre
gamma, |’atmosphere se rend finalement utile, puisqu’elle peut servir avantageusement de ca-
lorimeétre €lectromagnétique Cherenkov pour étudier les gerbes de e™e ™y, engendrées dans la
haute atmosphere par les photons de tres haute énergie (Weekes 2003).

De Tl'autre co6té du spectre visible, en submm-infrarouge, le schéma est plus complexe.
Certaines molécules de 1’atmosphere (H,O, CHy4, CO,, CO, O,, O3) absorbent plus ou moins
le rayonnement selon la longueur d’onde et donnent lieu, in fine, a quelques bandes passantes
étroites (Fig. 2.4, voir aussi Tokunaga 2000 pour une description plus précise). La transmission
infrarouge/submm s’améliore a quelques km d’altitude, de sorte que les télescopes sont souvent
perchés au sommet des montagnes, voire embarqués en avion (e.g. le Stratospheric Observatory
for Infrared Astronomy, SOFIA).

Dans ces bandes passantes, hormis d’évidents problemes li€s aux conditions météorolo-
giques'®, 1’atmosphere perturbe les observations par sa turbulence. En théorie, le pouvoir sé-
parateur d’un télescope muni d’un miroir de diametre D est donné par la largeur totale a mi-
hauteur (Full Width at Half Maximum, FWHM) de la tache de diffraction d’une source ponc-
tuelle! :

A
iy ~ D (2.6)

En pratique, la résolution est souvent moins bonne, du fait de cellules de turbulence & ~10 km
d’altitude. Le front d’onde de la lumiére d’une étoile, qui devrait étre plat, se retrouve bosselé
et finit par dessiner, sur le détecteur, une figure d’interférence irréguliere pleine de tavelures
(speckles). Ces tavelures ont, chacune, des tailles de 1’ordre de ;¢ et forment une tache glo-
bale de taille <% =~ A /ro, ol ry est le parametre de Fried (1966), i.e. la taille typique d’une
cellule atmosphérique, ou encore la longueur de cohérence spatiale du front d’onde (quelques
dizaines de cm en général)®°. Du reste, cette tache évolue dans le temps, brouillant encore da-
vantage les images. La durée caractéristique d’évolution (i.e. le temps de cohérence de 1’onde)
est 7o & ro/Vam, avec vy la vitesse typique du vent qui emporte les cellules. On définie la
qualité d’un ciel, ou « seeing », comme la taille de la tache de diffraction (en unité d’angle)
d’une source ponctuelle intégrée sur un temps longs devant fy. Notons que rg o< A0/5 d’apres
I’hypotheése de Kolmogorov (1941) d’une turbulence atmosphérique semi-fractale, donc %
et le seeing varient comme A /2. 11 s’en suit que les observations sont d’autant plus sensibles
a la turbulence atmosphérique qu’elles s’effectuent a faibles longueurs d’onde.

2.4 Les instruments

Dans les paragraphes qui suivent, nous présentons les satellites/télescopes dont nous épluche-
rons les données dans les chapitres ultérieurs. La présentation se veut générale et non exhaus-
tive ; les procédures de traitement et d’analyses seront développées plus loin. (Pour plus de
détails techniques, on pourra se référer, par exemple, aux manuels d’utilisation des instruments
disponibles sur le Web.) Nous commencons par les missions satellites a haute énergie (XMM-
Newton, INTEGRAL, Fermi), puis aborderons les observatoires implantés sur le sol Chilien

18 Dans I’espace aussi, la « météo solaire » est importante (www.spaceweather.com). Les éruptions du Soleil
relachent des particules énergétiques qui élevent le bruit de fond des satellites et peuvent les aveugler momenta-
nément.

19 Cette tache est aussi appelée « fonction d’étalement du point » (Point Spread Function, PSF).

20 C’est aussi la taille équivalente d’un télescope qui aurait une résolution o7 en étant limité uniquement par la
diffraction (dans I’espace par exemple). Ceci montre bien I’'importance de corriger les méfaits de I’atmosphere
pour exploiter au mieux les grands télescopes comme le VLT (§ 2.4.4).
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Figure 2.4 — La transparence atmosphérique en infrarouge et submillimétrique.
Les principales bandes NIR et MIR entre 1 et 30 pm (J—Q) sont indiquées. Adpaté
de Longair (1981).

(VLT, APEX).

2.4.1 XMM-Newton

Le satellite XMM (X-ray Multi-Miror) -Newton (Jansen et al. 2001, Fig. 2.5, gauche) a été lancé
par I’agence spatiale européenne (ESA) le 10 décembre 1999, avec une fusée Ariane 5 depuis
la base de Kourou. L’ orbite du satellite est trés excentrique (e = 0.6) avec un apogée 2 ~10° km
(~1/3 de la distance Terre-Lune) et un périgée a4 ~2 x 10* km. Ceci favorise de longs temps
de pose (quelques dizaines de ks), sans étre entre-coupé par le passage de la Terre dans le
champ de vue. Le télescope est néanmoins « éteint » lors de la délicate traversée des ceintures
de radiation terrestres?! sous une élévation de ~5 x 103 km.

Malgré le fort pouvoir pénétrant des rayons X qu’il recoit, XMM-Newton parvient toutefois
a les focaliser efficacement au moyen de trois optiques quasi-identiques et co-alignées. Cha-
cune d’entre elles posséde une combinaison de 58 miroirs & incidence rasante??, pratiquement
cylindriques??, emboités comme des poupées russes et revétus d’une couche d’or (Aschenbach
et al. 2000). 11 s’agit de télescopes de type Wolter I, gouvernés par la relation :

(L
Emux =k < D) @.7)

ou Epax est I’énergie maximale des photons réfléchis, D le diamétre du miroir, f la distance fo-
cale et k un coefficient dépendant de la nature de la surface réfléchissante (k =~ 1 keV pour I’or).
Dans le cas d’XMM-Newton, f = 7.5 m (la taille maximale admise par la coiffe d’Ariane 5)
et D =70 cm, ce qui permet grosso modo de former des images jusqu’a 10 keV. Le choix de
D fut un compromis pour atteindre une bonne limite supérieure en énergie, tout en préservant
une excellente surface collectrice. Cette derniére est voisine de 4300 cm? 4 1.5 keV en I’occur-
rence, ce qui représente la plus grande surface collectrice jamais atteinte pour un télescope X a
miroirs. S’agissant de la PSF, elle affiche une largeur totale & mi-hauteur de ~6".

Par la suite, nous n’aurons recours qu’a I’imageur EPIC (European Photon Imaging Ca-
mera), c’est-a-dire un ensemble de trois détecteurs a base de CCD (Charge-Coupled Devices),
placés chacun au foyer d’une des trois optiques. Deux des caméras sont identiques, tournées de
90° I'une par rapport a 1’autre, et comportent 7 CCD avec semi-conducteur a oxyde de métal

21 En octobre 2008, le contact radio entre le centre de contrdle de I'ESA et le satellite a été perdu pendant 4 jours 2 la
suite d’un passage par les ceintures de Van Allen mais, fort heureusement, tout est rentré dans 1’ordre rapidement
(http//www.esa.int/esaSC/SEM268RTKMF_index_0.html).

22 Ces miroirs sont extrémement lisses ; si la Terre 1’était autant, aucune montagne ne dépasserait 2 m d’altitude.

23 Les surfaces sont, en fait, des sections de paraboloides et d’hyperboloides de révolution.
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Figure 2.5 — Vues d’artistes des satellites X et y utilisés au cours de cette étude :
XMM-Newton (gauche), INTEGRAL (milieu) et Fermi (droite).

(Metal Oxide Semiconductor, MOS, Turner et al. 2001)24’25 , tandis que la troisieéme est pourvue
de 12 CCD. Cette derniére est appelée « PN » en raison de ses jonctions du méme nom (Strii-
der et al. 2001) et offre la plus vaste surface collectrice. Chaque instrument d’EPIC est, par
ailleurs, doté d’une roue avec trois filtres (thick, medium, thin) pour bloquer les rayonnements
infrarouges, visibles et UVs, auxquels les CCD sont aussi sensibles, ainsi qu’une position « to-
talement ouverte » et « totalement fermée ». Les caractéristiques respectives des MOS et du PN
sont résumées dans la Table 2.1.

Les détecteurs du satellite peuvent étre incommodés par un bruit de fond d’une double
nature : sous 200 eV, c’est le bruit instrumental (électronique) qui domine, alors que les inter-
actions de rayons cosmiques entrent en lice au-dessus de quelques keV. On distingue, d’ailleurs,
deux composantes parmi ces particules : la premiere, variable, attribuée aux protons mous
(< 100 keV) envoyés par le Soleil, et la seconde, plus stable, reliée aux particules cosmiques
énergétiques (> 100 MeV).

En regle générale, pour les sources suffisamment faibles, les photons X sont détectés par
les CCD d’EPIC séparément, les uns 2 la suite des autres®. Ils forment ainsi des suites d’évé-
nements (event lists) rassemblées en tables, qui précisent essentiellement les dates, lieux et
énergies?’ des photons détectés (¢, X, Y, E). Tout le travail d’analyse consiste ensuite a filtrer
ces listes et en extraire un maximum d’informations.

Notons que les autres télescopes X a miroirs actuellement en opération (Chandra, Suzaku,
Swift/XRT) fonctionnent, dans les grandes lignes, sur le méme principe qu’ XMM-Newton.

2.4.2 INTEGRAL

Le 17 octobre 2002, une fusée Proton de la RKA (I’agence spatiale Russe), tirée depuis Baiko-
nour, a déployé le grand observatoire gamma de I'ESA : INTEGRAL (INTERnational Gamma-
Ray Astrophysics Laboratory) (Winkler et al. 2003, Fig. 2.5, milieu). Son orbite est semblable
a celle d’XMM-Newton, avec une excentricité e = 0.8, un périgée de 10* km et un apogée de
1.5 x 10° km.

Dans la gamme d’énergie o INTEGRAL opere (~10 keV-10 MeV), les photons ont des
longueurs d’ondes inférieures aux distances inter-atomiques et se prétent mal aux lois de la
réflexion et de la réfraction, mises a profit dans les dispositifs optiques employés a plus basse

24 En réalité, MOS 1 n’a plus que 6 CCD opérationnels.

25 Les MOS disposent de spectrometres haute résolution, de basse énergie (0.3-2.5 keV), a réseaux dispersifs,
les RGS (Reflection Grating Spectrometers, den Herder et al. 2001), dont nous ne ferons pas usage a cause de
I’absorption substantielle du centre Galactique sous 2 keV (§ 2.2). Ces RGS utilisent la moitié du flux disponible
dans les MOS, laissant 1’ autre moitié aux imageurs.

26 Dans le cas des sources brillantes, un choix judicieux du mode d’observation, c’est-a-dire, en fait, du champ de
vue (full frame, large window, small window, timing, burst), est censé éviter tout phénomene de saturation ou
d’empilement (pile-up).

2T Ceci autorise donc une spectroscopie non-dispersive a résolution modeste (E /AE =~ 20— 50).
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Table 2.1 — Performances des imageurs d’XMM-Newton et INTEGRAL.

XMM-Newton INTEGRAL
Caractéristique MOS (1 ou 2) PN JEM-X (1 ou 2) IBIS/ISGRI
Bande passante ........... 0.15-12keV ~ 0.15-15 keV 3-35keV 15-10000 keV
Champdevue............ 30" x 30/ 30" x 30/ 13.2° x 13.2° 29° x 29°
PSF(FWHM)............ 5"a 6" 3.3 12/
Taille du pixel ............ 1.1” 4.1” 1.5 5
Résolution temporelle.. . ... 1.75 ms 0.03 ms? 0.12 ms 0.06 ms
Résolution spectrale © . . ... 70 eV 80 eV 0.19 keV 9 keV
Surface collectrice . . ..... 922 cm? 1227 cm? 100 cm? 970 cm?

La PSF de MOS 2 présente une forme vaguement triangulaire.
Cette résolution peut étre réduite a 7 (s en mode « burst » (sursaut).
¢ Valeur a 1 keV pour XMM-Newton, 10 keV pour JEM-X et 100 keV pour ISGRI.

Idem que ©.

énergie. D’autres techniques d’imagerie ont ainsi vu le jour dans les années 70-80 et celle qui
a apporté, jusqu’a présent, les meilleures résolutions angulaires est la technique du « masque a
ouverture codée » (Cf. Caroli et al. 1987 pour une revue). Son principe s’inspire vaguement de
celui du sténopé (i.e. la chambre noire). Des trous sont pratiqués dans I’ouverture du télescope
pour former un masque. (Celui-ci est généralement constitué d’un matériau a numéro atomique
élevé, comme le tungstene, en vue de bloquer les rayons 7.) Les sources ponctuelles célestes
(a I'infini) projettent ainsi, chacune, I’ombre de ce masque sur un détecteur (la caméra 7);
la figure brute résultante est appelée « shadowgram ». Un algorithme adéquat de déconvolution
doit ensuite permettre de reconstruire la position, le flux et le spectre de chaque source®®. Ainsi,
en notant M la matrice représentative du masque (M;; = 0 ou 1 pour les €léments opaques ou
transparents, respectivement), D celle du détecteur, S celle du signal source ¥ et B celle du bruit
de fond :

D=M®S+B 2.9

ol ® est I’opérateur de convolution cyclique. Une estimation S’ du signal source peut étre
obtenue par 1’application d’une fonction de décodage G liée au masque :

S=GaD=GIMRS+GRB, (2.10)

sous réserve que
G@M(B:()) — 6 5 (2.11)

en I’absence de bruit de fond. Il existe alors une relation bi-univoque entre S et S’. Les masques
de type URA (Uniformly Redundant Array), par exemple, remplissent cette condition, tout en
minimisant le bruit de fond (Fenimore and Cannon 1978).

Sur la plate-forme du satellite INTEGRAL sont alignés 4 télescopes a masques codés, aux
performances inégales (Tab. 2.1) : IBIS (Imager on Board the INTEGRAL Satellite, Ubertini
et al. 2003), JEM (Joint European Monitor) -X 1 et 2 (Lund et al. 2003), et SPI (SPectrometer on

28 ] est a noter que I’image reconstruite est d’autant plus nette que les trous sont petits, donc pour gagner en
luminosité sans perdre en finesse, il faut multiplier le nombre de trous. La résolution angulaire est donnée par la
taille d’un trou vu depuis le détecteur :

l
e =tan” ! (E) 2.8

ou [ est la largeur d’un trou et H la hauteur séparant le masque du détecteur.
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board the INTEGRAL satellite, Vedrenne et al. 2003). Par la suite, nous ne nous intéresserons
qu’aux 3 premiers.

Afin de réaliser une bonne estimation du bruit de fond, le satellite effectue en général un
« dithering ». Ainsi, le temps d’observation d’une source est divisé en un certain nombre de
poses élémentaires de ~30 min (les « science windows », ScW), pendant lesquelles I’axe du
satellite est maintenu fixe. Entre chaque pose, cet axe se décale de ~2° dans le but de couvrir
une grille de pointage autour de la cible. Deux modes de dithering sont prévus : une grille carrée
(5x5) ou une grille hexagonale de 7 pointés (le mode « staring » ou I’axe de pointage reste
toujours braqué dans la méme direction est aussi possible) (Jensen et al. 2003). Les diverses
science windows peuvent étre finalement combinées en mosaiques, via des outils distribués
par le centre des données scientifiques, 'ISDC (INTEGRAL Science Data Center, Courvoisier
et al. 2003), installé en Suisse a Versoix, non loin de Geneéve.

IBIS

Le télescope IBIS est doté d’un masque codé MURA (Modified Uniformly Redundant Array),
constitué de 95 x 95 éléments en tungstene qui opacifient ~50% de I’ouverture. Environ 3 m
plus bas, se situent deux plans de détection superposés, le tout étant plongé dans un puit d’anti-
coincidence BGO (Bismuth Germanate Oxyde).

Le plan détecteur supérieur est ISGRI INTEGRAL Soft Gamma-Ray Imager, Lebrun et al.
2003). Il se compose de 8 modules indépendants, de 128 polycells chacun. Ces derniers com-
prennent tous 4 x 4 cristaux de CdTe, un semi-conducteur dense, apte a stopper les rayons 7y de
15 keV a 1 MeV. Ce matériau présente une large bande interdite, ce qui lui donne 1’avantage
de fonctionner a température ambiante (Limousin et al. 2001). Une revue trés complete des
propriétés d’ISGRI pourra étre consultée dans Renaud (2006).

Le plan détecteur inférieur, situé a 10 cm d’ISGRI, est PICsIT (Pixellated Imaging Caesium
Iodide Telescope, Labanti et al. 2003). Il s’agit d’une couche de 64 x 64 barrettes de scintilla-
teurs en Csl, complétant ISGRI a haute énergie (150 keV-10 MeV). PICsIT et ISGRI peuvent
travailler en tandem dans le mode « Compton » : un photon 7 diffuse dans ISGRI, puis dépose
le reste de son énergie dans PICsIT. Connaissant les dépdts d’énergie en coincidence, on peut
remonter a la direction et énergie du photon incident (Forot 2006).

Une des caractéristiques remarquables d’IBIS est son tres large champ de vue : 29° x 29°.
Mais la notion de champ de vue d’un appareil a ouverture codée est assez subtile. En réalité,
seuls 9° x 9° sont totalement codés, ce qui signifie qu’une source dans ce champ restreint pro-
jette sur le détecteur la totalité du motif de base du masque. En dehors de cette portion du ciel,
seuls des motifs incomplets sont projetés sur la caméra gamma. Ceci complique les analyses,
notamment lorsque les lobes secondaires (les « fantdmes ») des sources partiellement codées
sont difficiles a distinguer de sources faibles totalement codées. Les procédures de traitement
et de nettoyage de ces données sont expliquées dans Goldwurm et al. (2003b) et Goldwurm
(2006a). En ce qui concerne la réponse angulaire d’IBIS, elle a été étudié en profondeur par
Gros et al. (2003) et délivre une PSF Gaussienne de 12’ (FWHM)? avec une précision de lo-
calisation des cibles un peu meilleure que 1’. Quant aux spécificités du fond d’ ISGRI, on les
trouve dans Terrier et al. (2003).

Précisons, pour finir, que I’instrument Swift/BAT que nous utiliserons au Chapitre 8 affiche
un fonctionnement et des performances analogues a IBIS/ISGRI.

JEM-X

Les instruments JEM-X 1 et JEM-X 2 sont des télescopes a masques codés jumeaux. Leurs
champs de vues individuels sont plus étroits que celui d’IBIS, mais néanmoins beaucoup plus

2% Pour comparaison, le pouvoir séparateur de 1’ ceil humain (sans défauts de vision) est de ~1'.
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larges que celui d’XMM-Newton (Tab. 2.1). Les masques sont de type HURA (Hexagonal Uni-
formly Redundant Array) avec une transparence de 25%°°, tournés de 180° 1’un par rapport a
I’autre dans les deux télescopes.

Couvrant les X durs (3-35 keV), les détecteurs sont formés de chambres a gaz (90% de Xe
+ 10% de CHy4 sous 1.5 bar) avec micro-bandes électroniques. Ces dernieres souffrent, hélas,
d’un léger dysfonctionnement dans 1’espace depuis leur mise sous tension. En effet, dés le
début de la mission, une érosion des anodes beaucoup plus rapide que prévue, sans doute liée a
I’irradiation des rayons cosmiques, a entrainé la perte de plusieurs des micro-bandes. Afin que
les JEM-X tiennent le plus longtemps possible, la décision a été prise de limiter au maximum la
détérioration des détecteurs, en (i) réduisant leur gain (ce qui s’accompagne malheureusement
d’un réduction du rapport signal sur bruit) et (ii) en allumant seulement un détecteur a la fois,
I’autre étant mis « en jacheére » en attendant de prendre le relais (Brandt et al. 2003).

L architecture des données et les procédures d’analyse sont relativement proches de celle
d’IBIS/ISGRI (Westergaard et al. 2003).

2.4.3 Fermi

Une fusée Delta 2 de la NASA a propulsé le satellite Fermi (anciennement GLAST, Gamma-
ray Large Area Space Telescope, Fig. 2.5, droite) sur une orbite basse le 11 juin 2008, depuis
Cap Canaveral. Il évolue désormais a une altitude de 550 km, sur une trajectoire circulaire de
28.5° d’inclinaison, et possede une période de révolution de 96.5 min. A son bord se trouve
le plus grand télescope gamma a conversion de paires jamais mis sur orbite : le « Large Area
Telescope » (LAT, Atwood et al. 2009).

La conversion de paire repose sur le fait qu'un photon ¥ dont I’énergie est supérieure a
2mec? (soit E > 1.022 MeV), est en mesure de créer une paire e*e~ dans le champ élec-
trique intense qui régne au voisinage d’un noyau atomique ou de son cortege électronique.
Les trajectoires des particules de la paire suivent en gros celle du photon incident, pourvu que
E > 1.022 MeV. Ainsi, dans un télescope fonctionnant au-dela de quelques dizaines de MeV,
un premier dispositif est chargé de convertir les ¥ en paires, tout en détectant les trajectoires
de ces dernieres. On parle de convertisseur-trajectographe (converter-tracker). Le point délicat
dans cette étape est que les paires peuvent diffuser dans I’épaisseur des différents plans conver-
tisseurs et ainsi s’écarter de la direction du photon. Il faut donc faire en sorte que ces plans
soient les plus fins possibles et continuent a convertir un maximum de Y. Enfin, les paires sont
arrétées par un calorimetre scintillateur, qui apporte la mesure de I’énergie des particules, en
collectant la lumiere de scintillation produite par les gerbes (Cf. Terrier 2002 pour davantage
de détails sur le principe de ces télescopes).

Le LAT est opérationnel dans la gamme 30 MeV-300 GeV et renferme 16 plans conver-
tisseurs en tungsténe, pour une surface collectrice maximale de 9500 cm? entre 1-10 GeV.
Comme indiqué plus haut, sa PSF s’améliore avec I’énergie : 3.5° a 100 MeV, 0.6° a 1 GeV et
< 0.15° apreés 10 GeV. Concernant le calorimetre, il dispose de 8 couches de plans détecteurs,
avec 96 cristaux scintillateurs de Csl par couche. Les parois extérieures du LAT sont tapissées
par un indispensable bouclier d’anti-coincidence formé de 89 scintillateurs plastiques pour re-
jeter le bruit de fond. Ce fond de particules chargées est, en effet, mille fois supérieur au flux
de rayons gamma cosmiques a ces énergies.

Dans son mode d’opération normal, la plate-forme de Fermi maintient une orientation telle
que le LAT pointe constamment en sens opposé de la direction de la Terre, avec un champ de
vue extrémement large de 2.4 sr. Un léger mouvement de balancier du satellite permet d’éga-
liser I’exposition sur chaque région du ciel. En conséquence, le LAT assure une couverture
quasi totale de la voiite céleste en quelques heures, tel un « all-sky monitor ». Etant donnée

30 es éléments transparents du masque du JEM-X sont plus petits que ceux d’IBIS, ce qui conduit 2 une résolution
angulaire plus fine (3.3').



32

Chapitre 2. Les moyens d’observation

cette stratégie d’observation qui ne fait pas appel a des pointés précis, la collaboration Fermi
n’ouvre jamais d’appels d’offres d’observation, contrairement a ce que font régulierement les
observatoires XMM-Newton et INTEGRAL. Ainsi, pendant une durée d’un an apres le lance-
ment, la collaboration Fermi fut propriétaire des données du satellite, mais désormais, toutes
les données deviennent publiques quasi-instantanément.

244 LeVLT

Le Very Large Telescope (VLT) est un observatoire de ’ESO (European Southern Observatory),
juché a 2635 m d’altitude sur le Mont Paranal de la cordillere des Andes, au Chili (Fig. 2.6,
gauche). Ce site, en plein désert d’Atacama et a seulement 12 km de I’océan Pacifique, est
exceptionnel par ces conditions atmosphériques. Il s’agit de I’un des endroits les plus sec de
la planete : ’humidité peut y descendre jusqu’a 5%. Les précipitations y sont donc tres faibles
(~350 nuits claires par an en moyenne) et I’atmosphere est tres transparente aux infrarouges.
Laltitude est 1’autre point fort de Paranal, puisque 1’observatoire est au-dessus de la couche
d’inversion de I’atmosphere, ce qui assure un flot d’air laminaire juste au-dessus des coupoles.
De surcroit, la proximité de la mer régule les écarts de température entre la terre et 1’air, ré-
duisant d’autant la turbulence atmosphérique. Au final, le seeing moyen du site est de 0.65”
(mesuré en bande R a 665 nm, Sarazin et al. 2008). Signalons aussi I’isolation géographique
qui garantie une pollution lumineuse minimale (la grande ville la plus proche, Antafagasta, est
2 130 km au Nord)>'.

Le VLT se compose de 4 télescopes géants de 8.2 m, pouvant observer le ciel séparément
ou de concert en mode interférométrique, ainsi que 4 télescopes auxiliaires amovibles de 1.8 m,
destinés a I'interférométrie?. Les télescopes principaux (Unit Telescopes, UT) se nomment en
dialecte indien Mapuche : Antu (UT 1), Kueyen (UT 2), Melipal (UT 3) et Yepun (UT 4), ce qui
signifie Soleil, Lune, Croix du Sud et Vénus, respectivement. Les premieres lumieres de ces
unités, et de leurs instruments de premiere génération, se sont échelonnées entre 1999 et 2008.
Leurs quatre grands miroirs primaires ont la spécificité d’étre tres fins (17.6 cm d’épaisseur)
mais n’en reste pas moins lourds pour autant (23 tonnes chacun). Ils ont ainsi tendance a se
déformer sous leur propre poids, ce qu’un systeme dit d’optique active corrige approximative-
ment une fois par minute, a I’aide d’un ensemble de 150 vérins électromécaniques logés sous
les miroirs. Les UT sont tous de type Ritchey-Chrétien et possédent chacun quatre foyers : deux
foyers Nasmyth (A et B), un foyer Cassegrain et un foyer coudé. Aux trois premiers sont ins-
tallés des instruments autonomes (dont nous préciserons deux exemples dans les paragraphes
a venir : VISIR et NACO), tandis que le quatrieme est réservé aux observations interféromé-
triques.

VISIR

Le VLT Imager and Spectrometer for the mid-InfraRed (VISIR) a été mis en service sur ’'UT 3
(foyer Cassegrain) en octobre 2004 (Lagage et al. 2004, Pantin et al. 2005). Il couvre les bandes
N (8-13 um) et Q (17-24 um) de I'infrarouge moyen, par le biais d’un détecteur a semi-
conducteurs en silicium dopés a I’arsenic (SiAs), de type BIB (Blocked Impurity Band), com-
prenant 256 x 256 pixels. Deux voies sont permises : imagerie ou spectrométrie. Nous n’exploi-
terons que la premiére, qui autorise un champ de vue de soit 32.5” x 32.5”, soit 19.2” x 19.2”,

31 En 2008, le réalisateur du dernier James Bond, Quantum of Solace, a choisi la résidence des astronomes de
Paranal pour en faire le repaire du « méchant » de son long métrage, joué par Mathieu Amalric. Si le film traduit
assez bien I’aridité des lieux, il ne rend cependant pas hommage aux couleurs intenses du paysage et au caractere
majestueux des télescopes (Fig. 2.6), dont il était prévu initialement qu’ils jouent, a I’écran, le role de « vulgaires
gros réservoirs d’eau... » (Tim de Zeuuw, communication privée).

32 Deux autres télescopes, récemment érigés sur le site, sont dévolus aux grands relevés du ciel : le VLT Survey
Telescope (VST) et le Visible and Infrared Survey Telescope for Astronomy (VISTA).
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Figure 2.6 — (Gauche) : Coucher de Soleil sur le mont Paranal (on distingue les
coupoles ouvertes des quatre télescopes principaux). Photographie prise depuis la
Residencia a I’occasion de la campagne d’avril 2009 (Chap. 6). (Droite) Le VLT
en action : Yepun pointant le centre de la Voie Lactée avec 1’étoile laser ; Melipal
est en haut a gauche. Photographie par Y. Beletsky.

avec une résolution par pixel de 0.127” et 0.075”, respectivement. Un choix d’une vingtaine
de filtres spectraux étroits, ainsi que deux filtres larges pour la totalité des bandes N et Q, est
proposé aux utilisateurs.

Les observations en MIR a Paranal sont peu troublées par la turbulence atmosphérique,
en raison de la dépendance du seeing vis-a-vis de la longueur d’onde (§ 2.3). Ainsi, pour un
seeing inférieur 2 0.5”, 1a finesse des images de VISIR est limitée uniquement par la diffraction
(Eq. 2.6).

En revanche, 1’atmosphere contamine grandement VISIR par son émission MIR propre.
Elle se comporte, en effet, comme un corps noir de température 253 K, auquel s’ajoute un autre
corps noir de 283 K dii au télescope lui-méme. (Le détecteur est, quant a lui, refroidi a ~7 K par
un cryostat, autrement 1’observation du ciel serait impossible.) Il se trouve que le rayonnement
thermique de I’environnement est si fort pour le détecteur, que les temps d’exposition (Detector
Integration Times, DIT) ne peuvent excéder plus de quelques millisecondes. Par conséquent,
les observations sont divisées en une multitude de poses individuelles, trés courtes, finalement
combinées pour batir I'image définitive. Etant donné que le fond surpasse largement le signal
astronomique cherché, on effectue une soustraction du bruit par une méthode appelée « chop-
ping & nodding » (Pantin 2010) :

— Chopping : on prend une premicre image de la source, puis une seconde apres avoir pivoté
le miroir secondaire de 16”. On soustrait ensuite ces deux images pour les débarrasser
de la majeure partie du fond. Il apparait ainsi une trace positive et une autre négative de
la source, séparée de 16”. Afin que le ciel ne varie pas trop d’un pointé a I’autre, il faut
que la fréquence d’alternance soit supérieure a la fréquence de variation de 1’atmosphere.
Elle a été fixée a 0.25 Hz (un changement toutes les 4 s) pour VISIR.

— Nodding : en réalité, la soustraction précédente laisse un fond résiduel lié essentiellement
au télescope, car le chemin optique entre le miroir primaire et secondaire n’est pas exac-
tement le méme pour les deux images. Néanmoins, ce résidu évolue plus lentement que
le ciel, c’est pourquoi il suffit, toutes les 30 s typiquement, de translater tout le télescope
de 16” (dans une direction perpendiculaire 2 la direction de chopping) et de recommen-
cer une opération de chopping. Au final, on soustrait les deux images qui découlent des
séries de chopping successives et on récupere une image beaucoup plus propre, la source
y sortant deux fois en positif et deux fois en négatif. Une derniere étape de traitement
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consiste a additionner correctement ces quatre traces.

NACO

Cet acronyme est la contraction de NAOS (Nasmyth Adaptive Optics System, Rousset et al.
2003) et CONICA (COudé Near Infrared CAmera, Lenzen et al. 2003), deux instruments inau-
gurés au foyer Nasmyth B33 de Yepun en octobre 2002. La caméra CONICA est équipée d’une
matrice de 1024 x 1024 pixels en InSb refroidie, sensible de 1 a 5 pum, c’est-a-dire dans les
bandes de I’infrarouge proche : J (1 um), H (1.25 um), K (1.65 um), L (2.2 um), M (4.8 um).
Cet appareil offre tout un éventail de modes d’observation (photométrie, coronographie, spec-
troscopie, polarimétrie, etc) et de tailles de pixels (de 0.055” a 0.0132"), ce qui implique des
champs de vue variables (de 56” x 56" a 14" x 14").

Pour ce qui est du bruit de fond infrarouge, il est nettement moins intense en NIR qu’en
MIR, mais non négligeable pour autant. En dessous de 2.2 um, I’origine de ce fond est attri-
buée a 1I’émission de la molécule OH a ~80 km d’altitude, alors qu’au-dessus de 2.2 um, de
méme qu’en MIR, c’est I’environnement thermique local qui domine. Il convient donc toujours
de soustraire un bruit de fond homogene, qui peut €tre estimé de manieres différentes, selon
la bande atmosphérique concernée. En bandes IJK, on essaye d’observer une portion de ciel
vide de sources, appelée blank sky, ou juste sky. En bande L, le bruit devenant plus impor-
tant relativement au flux des sources, on peut se contenter de prendre des poses (contenant la
source) toutes légérement décalées les unes par rapport aux autres (mode auto-jitter). Ainsi,
en sommant toutes ces poses, on obtient une image trés bruitée (ou les sources sont noyées
et brouillées), qu’il suffit de soustraire correctement de chaque pose pour obtenir des images
propres. Enfin, en bande M, on fait a nouveau appel a la solution du chopping & nodding.

Ce qui est certainement la caractéristique la plus notable de NACO est son systeéme d’op-
tique adaptative (NAOS). Sans cet outil, les images NIR seraient dominées par le seeing, fut-il
aussi bon que celui de Paranal. Et la différence entre la limite de diffraction®* et le seeing, dans
ces circonstances, est considérable ; grace a I’optique adaptative on gagne un facteur entre 10
et 100 en finesse™.

Le principe de I’optique adaptative, avancé pour la premiére fois par Babcock (1953), est le
suivant : un capteur (le Wave Front Sensor, WES) détecte les irrégularités du front d’onde d’une
source de référence, puis un systeme d’asservissement déforme un miroir secondaire dans le
but de redresser le front d’onde. Dans le cas de NAOS, ce sont 185 actuateurs piézo-€lectriques
qui corrigent le miroir secondaire en temps réel. Un autre miroir secondaire, mobile, est chargé
d’effectuer, dans la méme boucle de rétroaction, un mouvement de « tip-tilt » (basculement
autour de 2 axes), afin d’éliminer le déplacement apparent de la source dans le champ de vue,
lié a la circulation des cellules atmosphériques (§ 2.3). Tout ceci exige une étoile de référence
(Natural Guide Star, NGS) brillante et dans le champ de vision, le plus proche possible de la
cible. Avec NACO, cette étoile peut-Etre choisie soit visible, soit infrarouge, grace a 1’existence
deux WFS différents’®. Malheureusement, la probabilité de trouver une NGS convenable, sur

33 Comme son nom I’indique, CONICA était initialement prévu pour le foyer coudé.

34 La résolution de Yepun 2 la limite de diffraction, dans les différentes bandes NIR, est de : 0.032" (J), 0.042"
(H), 0.056" (K), 0.098" (L) et 0.0123" (M).

35 Les performances optiques d’un télescope sont souvent exprimées par le rapport de Strehl, S. Il correspond au
ratio entre le maximum de la PSF réelle et le maximum de la PSF qui serait obtenue si 1’optique était parfaite
(limitée seulement par la diffraction). S varie donc théoriquement entre O et 1, sauf qu’en pratique, 1’obstruction
du télescope (liée a son miroir secondaire) réduit toujours le flux dans la tache centrale, si bien que, typiquement,
au mieux : Smax ~ 0.8.

36 Une lame séparatrice (le « dichroique ») a pour fonction d’envoyer une partie du faisceau vers le détecteur et

I’autre partie vers le WFS. Or, la nature de cette lame doit étre choisie convenablement, car elle dépend des
bandes respectives dans lesquelles sont observées la NGS et la cible. C’est un point important comme nous le
verrons au Chapitre 6.
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Figure 2.7 — Le télescope APEX au Soleil couchant. Photographie par A. Lund-
gren.

une région quelconque du ciel, est de seulement ~3%, ce qui restreint beaucoup 1’application
de cette technique. C’est pourquoi, ’ESO a mis au point sur Yepun un dispositif capable de
créer une étoile artificielle de référence, dans n’importe quel champ de vue : I’étoile laser
(Laser Guide Star, LGS). Comme on I’observe sur la photographie reproduite en Figure 2.6
(droite), un puissant (4 W) faisceau laser jaune (589.5 nm), de 50 cm de diametre, est envoyé
dans le champ du pointé. La lumiere de ce laser au sodium grimpe jusqu’a 90 km d’altitude,
ou elle rencontre une fine couche de sodium dans la mésosphere, qui la rétrodiffuse en partie
et donne ainsi naissance a une étoile artificielle de 11-13 mag. Cela étant, pour des raisons
qui tiennent au chemin optique suivi par le laser, différent de celui des étoiles naturelles, cette
LGS ne suffit pas a corriger le tip-tilt, si bien qu’une nouvelle étoile de référence naturelle est
nécessaire. Quand bien méme les criteres de sélection de cette derniere sont moins exigeants
que ceux d’une NGS classique, ceci limite toutefois I’application de 1’optique adaptative a
approximativement 65% du ciel.

245 APEX

L’ Atacama Pathfinder EXperiment (APEX, Giisten et al. 2006) a été implanté sur I’altiplano du
Chajnantor, a ~300 km de Paranal & vol d’oiseau, au Nord-Est du désert d’ Atacama. Le site est
a plus de 5100 m d’altitude (Fig. 2.7), ce qui lui confére une hygrométrie extrémement faible
(< 1 mm), idéale pour I’observation du ciel en submillimétrique®’.

Comme son nom l’indique, APEX est un prototype d’antenne, inauguré en 2005, pour
le futur grand observatoire (sub)millimétrique ALMA (Atacama Large Millimeter Array), qui
s’établira bientdt au méme endroit et rassemblera 86 paraboles, opérant dans I’intervalle 0.3—
9.6 mm.

Le miroir ’APEX mesure 12 m de diametre et a été spécialement traité en surface dans le
but de diffuser la lumiere optique et infrarouge, de telle sorte qu’il peut parfaitement ceuvrer en
plein jour. L’instrument principal qui équipe cette antenne est appelé LABOCA (Large APEX
BOlometer CAmera, Siringo et al. 2009). 11 s’agit d’une matrice de bolometres (e.g. Revéret
2004), qui fonctionne dans la bande atmosphérique a 345 GHz (850 um). Ces bolometres
sont des détecteurs hétérodynes complexes, a base de supraconducteurs (refroidis a seulement
0.3 K), surmontés de cornets, ce qui leur confére a chacun une taille de faisceau (beam) de ~19”

37 En raison de I'altitude, I’'emplacement du télescope est beaucoup moins hospitalier que Paranal. L’ antenne est
donc commandée a distance, depuis une salle de controle en contrebas de la montagne, a 2500 m d’altitude.
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(FWHM)3®. La caméra compte 295 de ces bolometres, arrangés en hexagone, et couvre un
champ de vue total de 11.4’ x 11.4’. Dans ces conditions, il s’avere que la matrice de bolométres
sous-échantillonne le champ : la séparation entre les canaux voisins est environ deux fois la
taille du beam (36”). Ainsi, pour obtenir des cartes du ciel totalement échantillonnées, il est
nécessaire de faire défiler le ciel sur la matrice en faisant basculer une partie du télescope,
selon un schéma prédéterminé (mode spiral, on-the-fly, etc).

38 Cette valeur équivaut grossierement 2 la notion de PSF évoquée pour les autres instruments de cette section et
peut donc étre considérée comme le pouvoir séparateur de 1’appareil.
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ONGTEMPS resté caché sous un épais voile de gaz et de poussicres, le centre
L véritable de notre Galaxie est une région riche et complexe, ot cohabitent et
interagissent étoiles, nuages moléculaires, champs magnétiques, rayons cosmiques
et un trou noir supermassif, le tout a « seulement » 8 kpc de nous. Le centre Galac-
tique constitue ainsi un formidable laboratoire astrophysique, d’autant plus unique
que tous les autres centres Galactiques équivalents au ndtre sont au moins 100 fois
plus éloignés (M 31 est a ~700 kpc). Nous commencerons par rappeler notre vision
contemporaine de la Voie Lactée et I’illustrerons par des observations dans le vi-
sible. Puis, apres un bref survol historique qui permettra de mieux saisir comment
nous en sommes arrivés a cette vision de la Galaxie et notamment la localisation de
son centre, nous remonterons le spectre électromagnétique de la radio aux rayons
Y de maniere a décrire les ~200 pc centraux a grande échelle. De nombreuses re-
vues existent sur le sujet, on pourra par exemple consulter celles de Mezger et al.
(1996), Morris and Serabyn (1996) et Morris (2003).

3.1 Vision contemporaine de la Voie Lactée

On sait désormais que la Voie Lactée est une Galaxie de type spirale barrée (SBc), composée
d’un disque de 30 kpc de diametre et d’un renflement sphérique, appelé le bulbe, qui occupe
les 6 kpc centraux (Fig. 3.1) (e.g. Hiittemeister 2003). Telle une petite galaxie elliptique, ce
bulbe est assez dépourvu de gaz et renferme une population stellaire agée a longue durée de vie
(5-10 milliards d’années), de faible ou moyenne masse, de ~10'© M, au total. Dans le disque

37
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Figure 3.1 — Vues d’artistes de la Voie Lactée de face (haut) et de profil (bas).

apparaissent 4 bras spiraux majeurs, qui concentrent la majorité du gaz et de la poussicre de
la Galaxie, et sont des sites privilégiés de formation stellaire. En masse visible, la composition
chimique de ce milieu interstellaire est de 70% d’hydrogene, qu’il soit sous forme neutre (H1),
ionisée (H 11) ou moléculaire (H,, généralement amassé dans des nuages moléculaires géants),
pres de 30% d’hélium, et quelques fractions de pour-cents de métaux essentiellement forgés
dans les explosions de supernovae. Au total, la Voie Lactée rassemble ~10'! étoiles. Notre
systéme solaire occupe une position périphérique du disque, dans le petit bras d’Orion, a envi-
ron 8 kpc du centre (Cf. § 3.3, § 4.5.1). Tandis que les étoiles les plus lointaines forment une
arche laiteuse sur la vofite céleste, qui n’est autre que le disque et le bulbe vus par la tranche
depuis la Terre, les plus proches apparaissent parsemées toutes autour de nous et dessinent les
constellations d’avant plan.

3.2 Le centre Galactique a I’eil nu

Le centre précis de la Voie Lactée coincide avec la frontiere séparant deux constellations du
ciel austral : le Sagittaire’® (x") et le Scorpion (T). Il s’agit de constellations du Zodiaque,

39 Dans la mythologie, I’identité du Sagittaire n’est pas trés claire. Il s’agit d’un Centaure archer, sorte de créature
mi-homme mi-cheval, parfois identifié¢ a Chiron, et en tous cas doté d’une nature assez agressive.



3.2. Le centre Galactique a I’ceil nu

Figure 3.2 — Le bulbe Galactique en lumiere visible. Le centre véritable de la Voie
Lactée, marqué d’une croix blanche, se retrouve coincé entre la pointe de la fleche
du Sagittaire et le dard du Scorpion. Les étoiles principales de ces constellations
sont reliées par des lignes et les emplacements des principaux objets diffus sont
indiqués par des cercles. Mosaique de fond par S. Brunier et gravures par J. Heve-
lius.

plus facilement observables depuis I’hémisphere Sud*? et facilement reconnaissables a 1’ceil nu
par leurs formes. La disposition des étoiles les plus brillantes du Sagittaire évoque notamment,
avec un peu d’imagination, une théiere encore fumante, un petit nuage stellaire judicieusement
placé faisant office de vapeur... (Fig. 3.2).

Quand on a la chance d’observer cette région au zénith depuis un site dégagé, sans Lune,
on peut reconnaitre tres nettement le bulbe a I’ceil nu. On note tout aussi facilement les nuages
de gaz et de poussieres qui écrantent ce qui se trouve en arriere plan (Chap. 2), si bien qu’en
lumiere visible on ne voit que la partie superficielle des régions centrales et c’est pourquoi
nous n’en parlerons pas davantage. Pour sonder le centre Galactique, il faut avoir recours a
d’autres rayonnements : soit radio et infrarouge a basse énergie, soit X et ¥ a haute énergie.
Nous passerons ces gammes du spectre en revue dans quelques paragraphes, mais avant cela,

40 1 ’anticentre Galactique est, quant 2 lui, plus facilement accessible depuis 1’hémisphere Nord puisqu’il se trouve
dans la constellation du Cocher, non loin de la nébuleuse du Crabe (M 1).
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un petit détour par I’histoire s’impose pour nous rappeler les étapes qui nous ont permis d’en
arriver a cette vision contemporaine.

3.3 Survol historique

« La Voie Lactée est constituée d’étoiles tres pe-
tites et serrées qui, a cause de la distance du ciel a
la Terre, nous paraissent former une masse unie. »

— Démocrite

L’intuition géniale de Démocrite, déja 400 ans avant notre ere, quant a la nature de cette grande
arche blanchatre qui traverse la voite céleste, ne sera confirmée par I’observation directe qu’en
1609 par Galilée et sa célebre lunette. Ce dernier nous rapporte ses trouvailles a travers Le
messager céleste (1610), dans lequel il conclue triomphalement :

Ainsi, toutes les discussions qui, pendant tant de siecles, ont partagé les philosophes,
prennent fin devant la certitude qui s’ offre a notre vue, et grace a quoi nous sommes libérés
des disputes verbeuses. La Voie Lactée n’est autre, en effet, qu’un amas d’innombrables
étoiles disséminées en petits tas : quelle que soit la région dans laquelle on dirige la lunette,
aussitdt se présente a la vue un nombre considérable d’étoiles, dont plusieurs se montrent
grandes et distinctes ; mais la multitude des petites étoiles demeure complétement indis-
cernable.

Toutefois, I’interprétation géométrique de la Voie Lactée comme un vaste disque d’étoiles en
rotation, la détermination de son centre, et la réalisation de notre appartenance a ce grand édifice
ne seront pas immédiates...

A la fin du XVIII*™® siecle, c¢’est William Herschel qui entreprends le premier le projet
de nous situer dans la Galaxie. Il fait I’hypotheése (malheureusement fausse) qu’en comptant
les étoiles dans différentes portions du ciel, il pourra aisément identifier le centre Galactique
comme la région avec la plus haute concentration d’étoiles. Mais, ne trouvant pas d’asymétrie
dans la distribution stellaire*', Herschel en déduit que nous habitons le centre de la Galaxie
(Fig. 3.3).

Herschel n’est pas le dernier astronome & parvenir a cette conclusion. En 1906, Jacobus
Kapteyn commence une étude similaire sur la taille et forme de la Voie Lactée. Il scrute ainsi
206 étoiles a des endroits spécifiques du ciel et analyse leur brillances apparentes et mouve-
ments propres. Aprés 16 ans de travail, il publie ses résultats : notre Galaxie mesure 30000
années-lumiere de diametre, 6000 d’épaisseur et le systeéme solaire se retrouve, une fois en-
core, en plein centre. Ce modele Galactique héliocentrique restera le modele dominant pour
plusieurs années.

En 1914, Harlow Shapley entame ses travaux sur les amas globulaires a I’observatoire du
Mont Wilson avec le télescope de 1.5 m, le plus gros télescope du monde a I’époque. Il découvre
rapidement des Céphéides variables dans ses amas, ce qui lui permet d’estimer la distance de
93 d’entre eux a I’aide de la relation période-luminosité des Céphéides établie par Henrietta
Leavitt quelques années auparavant. A la surprise de Shapley, ses estimations de distances sont
particulierement grandes—de 50000 a 220000 années-lumiere, en contradiction avec les résul-
tats de Kapteyn. Mais il y a plus surprenant encore : la distribution en 3D des amas globulaires
qu’il trouve I’amene a conclure que le centre de notre Galaxie se situe dans la constellation du
Sagittaire a ~40000 années-lumiere, résultat qu’il fait connaitre sous le nom de « théorie de la
grande Galaxie » en 1918.

41 ] sait que la Galaxie est aplatie comme 1’a suggéré Kant, et voit des concentrations plus grandes dans le disque
qu’ailleurs, mais trouve ce dernier uniforme par différents sondages.
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Figure 3.3 — La forme de notre Galaxie (vue en coupe) telle qu’elle fut déduite par
W. Herschel en 1785 dans son article intitulé On the construction of the heavens.
Le Soleil y occupait une position proche du centre (point noir).

Alors que les estimations de distance de Shapley rencontrent beaucoup d’oppositions, son
positionnement du centre Galactique dans le Sagittaire est plus largement accepté. En effet,
en 1927, Jan Oort annonce ses résultats quant aux mouvements des étoiles dans le voisinage
du Soleil. Ainsi qu’il I’avait prédit, ces étoiles montrent une rotation différentielle, les plus
proches du centre circulant plus vite que les plus lointaines. En évaluant la position du point
autour duquel les étoiles pivotent, il trouve le centre Galactique a seulement 2° des estimations
de Shapley. La distance au centre de 19000 années-lumiere déterminée par Oort, en revanche,
s’ajuste mieux au modele de Kapteyn.

Si Kapteyn, Shapley et Oort ont produits des résultats si dispersés et discordants quant a
la distance et position du cceur de la Galaxie, c’est qu’il leur a manqué une picce essentielle
du puzzle : I’extinction interstellaire. En 1930, Robert Trumpler examine des amas globulaires
et évalue leur distance en comparant la luminosité apparente de certaines de leurs étoiles et
leurs luminosité absolue déduite de leur couleur. Son étude place a nouveau le Soleil au centre
d’une Galaxie de 35000 années-lumiere de diametre. Mais il trouve une curieuse corrélation
entre la distance et la taille apparente des amas : plus ils sont loin de nous, et plus ils sont
grands ! Trumpler s’attend évidemment a la corrélation inverse (par un effet de perspective)
et réinterprete ses données en introduisant une composante de matiere obscurcissante dans le
disque de la Galaxie (une magnitude d’extinction pour 5000 années-lumiere). Il élimine ainsi
la corrélation anormale entre la distance et la taille et comprend que la majorité de la poussiere
absorbante est dans le disque puisque les amas au-dessus et en-dessous du plan Galactique sont
moins obscurcis que les autres.

Dans les années 30, la communauté astronomique accepte donc, finalement, le fait que le
centre Galactique est localisé en direction de la constellation du Sagittaire, comme 1’ont dé-
montré Shapley et Oort. On réalise également a cette époque que le noyau Galactique est tota-
lement inaccessible a 1’observation en lumiere visible puisque caché derriere un écran opaque.
Personne ne se doute alors que I’avenement prochain de 1’astronomie radio va enfin lever le
voile.

3.4 Le centre Galactique en radio

A la fin des années 20, Karl Jansky, ingénieur des laboratoires Bell Telephone, étudie les sources
de bruit susceptibles de parasiter les futures communications téléphoniques transatlantiques a
courtes longueurs d’ondes (10-20 m). Il construit une antenne fonctionnant a 20.5 MHz et
identifie ainsi trois sources de parasites : (i) les orages proches, (ii) les orages lointains se
réverbérant sur 1’ionosphere et (iii) « un bruit constant d’origine inconnue ». Apres des obser-
vations répétées, Jansky s’apercoit que ce dernier bruit n’émane pas de la Terre, mais d’une
région du ciel qui se leve tous les jours 4 min plus tot (ce qui disqualifie par conséquent le
Soleil). Une analyse plus fine de ses données lui permet enfin de localiser ce signal radio dans
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Figure 3.4 — Carte radio a2 90 cm des 4 x 5 degrés centraux de la Galaxie obtenue
par le VLA. Les coodonnées utilisées sont équatoriales, ie. le Nord est vers le haut,
I’Est vers la gauche et le plan galactique court du bord supérieur gauche au bord
inférieur droit. D’apres Kassim et al. (1999).

la zone du Sagittaire et de faire le lien avec le centre Galactique (Jansky 1933)*2. La décou-
verte est d’importance puisqu’elle inaugure la détection de rayonnements électromagnétiques
non-optiques en provenance du cosmos. Mais, bien qu’elle fasse 1’objet d’un article dans le
New York Times en 1933 qui titrait New Radio Waves Traced to Centre of the Milky Way, cette
trouvaille rencontre peu d’échos dans la communauté astronomique. C’est seulement apres la
seconde guerre mondiale, quand la technologie radar, amplement développée par les militaires
pendant le conflit, passera aux mains des astronomes, que la radioastronomie prendra son essor.

En 1959, Frank Drake utilise le télescope radio de Green Bank pour observer le centre
Galactique et le résout en 4 composantes distinctes baptisées Sagittarius A, B1, B2 et C, mettant
ainsi en évidence la complexité morphologique de ce secteur. A ce jour, I’un des relevés radio

42 1] est intéressant de noter que le choix de la fréquence utilisée par Jansky est un heureux hasard, car il se trouve
que le centre Galactique émet une grande quantité de radiation a 20 MHz. Par ailleurs, ces mesures ont été
conduites pendant un minimum d’activité solaire, ce qui, la aussi, fut une chance car en période de maximum,
I’émission & 20 MHz aurait sans doute été bloquée par 1’ionosphere terrestre.
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grand champ (4° x 5°) les plus spectaculaires des régions internes de la Galaxie est assurément
celui obtenu par Kassim et al. (1999) avec le VLA, reproduit en Figure 3.4. On y distingue avec
forces détails une collection unique de structures se chevauchant, dont essentiellement :

— le puissant complexe radio Sagittarius A (abrégé en « Sgr A ») de 15 pc de rayon (aux
propriétés duquel nous consacrerons le Chapitre 4) qui abrite, entre autres, la source
Sgr A*, c’est-a-dire la contrepartie radiative du trou noir supermassif central (dont il sera
question tout au long de la Partie II) ;

— des régions H1*3 a 'intérieur de nuages moléculaires géants (SgrB2, SgrC), dont nous
observons en radio le continuum thermique (~10* K) des électrons libres (bremsstrah-
lung free-free) ;

— des filaments non-thermiques de plusieurs dizaines de pc de long pour seulement
quelques fractions de pc d’épaisseur, qui présentent tous une forte polarisation linéaire
(Yusef-Zadeh et al. 1984). Il s’agit trés probablement d’un rayonnement synchrotron
(§ 5.3.1) émis par des électrons relativistes** spiralant autour des lignes d’un champ
magnétique Galactique a grande échelle. L’allure de celui-ci est poloidal (étant donné
I’orientation des filaments, tous orthogonaux au plan Galactique) et son intensité est
estimé & ~1 mG par I’absence de distorsions dans les filaments (a comparer aux ~1 uG
du reste du plan Galactique) (Morris and Serabyn 1996) ;

— des vestiges de supernovae (SuperNovae Remnants, SNR) dont les coquilles
non-thermiques (synchrotron) sont en expansion (e.g. G0.9+0.1, G359.1-0.5), et
témoignent d’une activité de formation stellaire sous-jacente, ainsi que de la présence de
sites d’accélération de particules.

3.5 Le centre Galactique en infrarouge

Chronologiquement, la deuxieme fenétre spectrale a s’étre ouverte sur le centre Galactique
apres la radio est celle de I’infrarouge. A la suite des travaux précurseurs de Stebbins et Whit-
ford a la fin des années 40, ce sont Eric Becklin and Gerry Neugebauer qui, en 1968, scannent
pour la premiere fois le plan Galactique a haute résolution (avec une ouverture de 0.08) en in-
frarouge proche (2.2 um). Ils découvrent un pic d’intensité en direction de Sgr A et confortent
la position du centre Galactique trouvée en radio. Le récent relevé infrarouge du ciel 2MASS (2
Microns All-Sky Survey) en Figure 3.5 (gauche) illustre bien cette concentration d’étoiles vers
Sgr A, parfois appelée le « bulbe nucléaire ». Les observations montrent que la densité d’étoiles
dans ce bulbe augmente grossiérement en 72, avec r la distance au centre, entre » = 100 et
r = 1 pc, rayon en-dessous duquel elle atteint un plateau de 10’ M, pc~'. Le contenu stel-
laire du bulbe nucléaire est cependant légerement différent de celui du bulbe Galactique, étant
donnée notamment la présence de plusieurs amas d’étoiles jeunes et massives responsables de
régions H II (continuum thermique et raies de recombinaison) : 1’amas du Quintuplet®’, I’amas
des Arches—tous deux a moins de 35 pc du centre—et 1’amas central (centré sur Sgr A*) dont
nous reparlerons au Chapitre 4 (voir Fig. 3.6, bas). Tous contiennent des étoiles au stade Wolf-
Rayet (agées de moins de 107 ans), ce qui reflete, une fois de plus, une formation stellaire

43 11 s’agit de régions composées d’atomes d’hydrogene ionisés par un intense rayonnement ultraviolet. La recom-
binaison des électrons et des protons s’accompagne de raies spectrales dans le visible, dont notamment la série
de Balmer, qui signe ’arrivée de 1’électron sur le niveau n = 2, et comporte la célebre raie Hy (n =3 — n = 2),
caractérisée par une couleur rouge vive. Ces zones sont souvent associées a des nuages moléculaires qui sont
le siege de formation stellaire, et ou le rayonnement énergétique d’étoiles jeunes et chaudes peut occasionner
I’ionisation de vastes étendues de Hj.

44 La provenance de ces particules est encore obscure, mais il est probable que, dans les cas oil les filaments sont

connectés a des nuages moléculaires, les particules soient injectées par des amas d’étoiles jeunes et chaudes.

4 Le Quintuplet est connu, en particulier, pour abriter ce qui semble &tre 1'étoile la plus brillante de toute la Voie

Lactée, 1’étoile supermassive « Pistol » (Fig. 3.6, bas).
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Visible 5 A o uge proche (2MASS,JHKs)
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Galactique A . ! _Galactique
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Figure 3.5 — Le centre Galactique mis a nu. (Gauche) Les degrés centraux de la
Galaxie en visible. (Droite) La méme région en infrarouge proche par le relevé
2MASS permet de s’affranchir d’une bonne partie de 1’écran interstellaire. Les
fausses couleurs utilisées (rouge, vert, bleu pour 2.2, 1.6 et 1.2 um, respectivement)
illustrent le fort rougissement des étoiles du centre Galactique.

récente ou permanente, en tout cas assez inhabituelle étant donné la présence d’un trou noir
supermassif a proximité (Morris 1993).

Méme si la dynamique de cette région est controlée essentiellement par le contenu stellaire,
le centre Galactique possede également une quantité de grands nuages moléculaires tres denses
(~10* cm~3) qu’on devine*®® sur I'image Spitzer reproduite sur la Figure 3.6 (haut). La zone
couverte par cette image s’étend sur 600 pc en longitude Galactique et 100 pc en latitude. Elle a
été baptisée la « zone centrale moléculaire » (Central Molecular Zone, CMZ) et renferme a elle
seule une fraction significative de la masse de I’ensemble du gaz moléculaire de notre Galaxie
(~10°% M., soit 10% de la masse totale, alors qu’elle ne représente que 1% de la Voie Lactée en
volume). Ces nuages moléculaires sont des sites privilégiés de formation stellaire et alimentent
en partie le complexe Sgr A.

3.6 Le centre Galactique en rayons X

La premiere annonce de détection d’une source X dans le Sagittaire date des débuts de 1’astro-
nomie X (Bowyer et al. 1965). Elle est 4 porter au crédit du groupe de Herbert Friedman® du
Naval Research Laboratory (NRL), qui a eu recours au vol d’une fusée Aerobee pour effectuer
ses observations en 1964. Des mesures par des groupes rivaux des institutions MIT, Lockeed, et
AS&E, se sont multipliées par la suite (Clark et al. 1965, Fisher et al. 1966, Gursky et al. 1967,
Bradt et al. 1968). 1l est alors apparu clairement que la plupart des nouvelles sources détectées
se rassemblent autour du noyau Galactique, tandis que ce dernier semble lui-m&me beaucoup

47 La raie infrarouge Pay de I’atome d’hydrogene est associée au passage de 1’électron du niveau n =4 a n = 3.

48 Tls se détachent beaucoup mieux sur les cartes de I’infrarouge lointain et du (sub)millimétrique du fait de leur
rayonnement thermique et des raies rotationelles des molécules qui les composent (e.g. Tsuboi et al. 1999a).

49 Au lendemain de la seconde guerre mondiale, Friedman équipe des fusées V2 (capturées aux forces allemandes)

de compteurs Geiger aptes a collecter des rayonnements de haute énergie. En 1949, il propulse 1’ensemble a
haute altitude et révele la premiere source X du ciel, notre Soleil. Seulement, rapporté aux distances des autres
étoiles, le flux de ce dernier est tres faible, ce qui aurait pu marqué la mort dans 1’ceuf de 1’astronomie X... Mais
en 1962, contre toute attente, Ricardo Giaconni et son équipe ont découvert la premiere binaire X, Sco X-1, ce
qui a permis a I’astronomie X de prendre définitivement son envol.
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Figure 3.6 — (Haut) Panorama composite du centre Galactique en infrarouge
moyen par Spitzer/IRAC a 3.6, 4.5, 5.8 et 8 um (en bleu, vert, orange et rouge,
respectivement) et en cordonnées Galactiques. (Bas) Zoom sur la zone centrale par
Hubble dans la raie Paschen-a*” 2 1.87 um dans le proche infrarouge. Images SST
et HST par S. Stolovy et Q.D. Wang, respectivement.




46

Chapitre 3. Le centre Galactique

Chandra (2-8 keV)

- . T Filament X
G 0.9+01 .
_/ Amas des ;
F Arches

Sgr-B2 1E17431-2843 [/

. T 3 i 1E 1740.7-2942

G 0.11-0.11

Figure 3.7 — Mosaique composite Chandra des quelques degrés centraux (environ
4 fois le diametre apparent de la Lune) en coordonnées Galactiques (rouge = 2—
4 keV, vert = 4-6 keV, bleu = 6-8 keV). Elle a été construite pour faire ressortir
I’aspect diffus, de sorte que les sources binaires transitoires passent inapercues
(1E 1740.7-2942 et 1E 1743.1-2843 sont constamment en activité au moins depuis
leur découverte, ce qui explique leur vif éclat). Image initiale par M. Muno.

plus silencieux.

Depuis cette époque, le centre Galactique a toujours constitué une cible de choix pour les
instruments a haute énergie, chaque nouvelle mission spatiale, de Uhuru a Chandra, ayant ap-
porté son lot de découvertes. Les cartes X actuelles de la région en portent d’ailleurs encore
I’empreinte a travers les matricules des sources, dont les premieres lettres font en général réfé-
rence au satellite qui les a épinglées pour la premiere fois. Les progres ont été tres rapides : la
précision des observations dans les X mous est passée de 1’équivalent de la lunette de Galilée a
I’analogue du VLT en a peine 40 ans, soit 10 fois plus rapidement que les progrés du domaine
visible. L’évolution des observations du centre Galactique par les principales missions X a fait
I’objet de plusieurs revues détaillées par Goldwurm (2006b, 2007, 2008a, 2010) et Bélanger
(2006). Nous nous focaliserons ici essentiellement sur les résultats les plus récents obtenus par
Chandra et XMM-Newton (Cf. § 2.4.1) en X mous, et INTEGRAL (Cf. § 2.4.2) en X durs.

3.6.1 Les X mous:0.1-10 keV

La résolution atteinte actuellement avec les plus grands instruments X opérant dans la fenétre
des X mous, XMM-Newton et Chandra, rivalise avec celle des meilleurs télescopes travaillant
dans les autres registres du spectre électromagnétique (~0.5” sur I’axe optique pour Chan-
dra). On obtient ainsi des images du centre Galactique en rayons X comparables a celles des
Figures 3.4 et 3.6, qui se révelent également d’une grande complexité, comme en atteste 1’as-
semblage de pointés Chandra en Figure 3.7. On y discerne a la fois des sources ponctuelles et
des sources étendues, que nous décrivons ci-dessous (les résultats relatifs au complexe Sgr A
seront abordés au Chapitre 4).

Sources ponctuelles

Deux catégories différentes de sources ponctuelles apparaissent nettement sur la Fig. 3.7 :

— Les plus brillantes (> 10°* ergs™!) qui sont des binaires X abritant un objet compact
accrétant, trou noir ou étoile a neutrons (e.g. 1E 1740.7-2942, 1E 1743.1-2843). Dans
la bande des X mous, certains de ces astres restent assez anodins en raison de la forte
absorption en direction du centre Galactique qui coupe grandement le flux en dessous de
2 keV. C’est surtout au-dela de 10 keV qu’elles nous apparaissent le mieux (Cf. § 3.6.2).

— Une population de sources ponctuelles plus modestes (103!73% ergs~!) qui comprend
~9000 individus recensés dans un champ de 2°x 0.8° par Muno et al. (2009). Leur dis-
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tribution suit la méme loi en r~2 que les étoiles en infrarouge. Environ 2200 sources sont
bien détectées en dessous de 1.5 keV, ce qui suggere qu’il s’agit de spécimens d’avant
plan. Les ~6200 restantes sont vraisemblablement situées au centre Galactique ou au-
dela. Les indices spectraux tres durs de ces entités dénotent une proportion importante
de CV magnétisées (polaires ou polaires intermédiaires). On dénombre également des
binaires X quiescentes et quelques étoiles massives rassemblées dans les amas stellaires
principaux.

Sources étendues

L’émission diffuse du centre Galactique est complexe et fait aujourd’hui 1’objet d’intenses dé-
bats. Elle comporte au moins trois composantes réparties dans toute la région, plus quelques
structures étendues isolées :

— Une composante molle inégale, bien décrite par un plasma de température kg7 ~ 1 keV.

On la repére principalement a I’aide des raies atomiques K, ° et Kg des ions hydro-
génoides et héliumoides de Si, Ar, Ca, et en particulier du souffre a ~2.4 keV. Cette
composante peut étre expliquée en totalité par I’interaction des vestiges de supernovae
ou des vents d’étoiles jeunes et massives avec le milieu interstellaire.

Une composante dure caractérisée par des raies Ky du fer fortement ionisé : 1’ion hé-
liumoide Fe XXV (Fe?**) & 6.7 keV et I’ion hydrogénoide Fe XxxVI (Fe>>*) 4 6.9 keV
(Koyama et al. 1989). Elle est uniformément distribuée, concentrée au niveau du plan
Galactique et piquée sur le centre, trés exactement comme la dorsale Galactique®!. L’in-
terprétation la plus directe de cette émission est celle d’un plasma collisionnel chaud de
température kg7 ~ 67 keV. Mais un gaz si chaud ne serait pas confiné gravitationnel-
lement et s’échapperait de la Galaxie en moins de 10° ans (Sunyaev et al. 1993). Quant
a sa régénération, elle exigerait une quantité d’énergie trop importante et une source
dont I’origine reste inconnue, méme si certains auteurs ont imaginé d’utiliser I’hélium
au lieu de I’hydrogene (pour faciliter le confinement), ainsi que le mouvement de nuages
moléculaires dans le fort champ magnétique qui régne au centre Galactique comme mé-
canisme de chauffage (Belmont 2005). Une autre explication serait que cette composante
est en réalité produite par une myriade de sources discretes, faibles et non-résolues, pro-
bablement des CV, comme cela semble étre le cas pour la dorsale Galactique (Revnivtsev
et al. 2009). Mais des études récentes avec Suzaku montrent en particulier que la réparti-
tion de I’émission ne suit pas parfaitement celle des étoiles et favorisent plutdt un plasma
chaud (Koyama et al. 2007a, 2009).

Une autre composante assez dure que 1’on peut tracer par la raie Ky du fer neutre ou
faiblement ionisé (Fe1-XVI) a 6.4 keV (Koyama et al. 1996). Cette composante pré-
sente une morphologie différente de la raie 6.7 keV, étant moins uniforme et clairement
corrélée a la distribution de matiere moléculaire de la CMZ. Un plasma ionisé chaud en-
trainerait préférentiellement un spectre continu thermique émaillé de raies dans la bande
6.5-6.9 keV. De ce fait, cette raie a 6.4 keV est probablement d’origine non-thermique.
Deux courants d’idées ont vu le jour : soit la raie résulte de la photo-ionisation du fer par
des photons d’énergies supérieures a 7.1 keV (Sunyaev et al. 1993, Sunyaev and Chura-

30 En spectroscopie X, la raie K¢ correspond 2 la transition d’un électron de la couche L (n = 2) vers le niveau
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fondamental (couche K, n = 1) et est semblable a la raie Lyman-o de 1’atome d’hydrogene. Il s’agit en fait
généralement d’un doublet (2p — 1s) dont les énergies différent par 1’interaction spin-orbite entre le spin de
I’électron et le moment angulaire de I”orbitale 2p. De manicre similaire, la raie Kg résulte de la transition de la
couche M vers la couche K (3p — 1s).

La dorsale Galactique (« Galactic Ridge » ou « Galactic Ridge X-ray Emission », GRXE) est une émission X

relativement dure a 1’origine incertaine, dispatchée le long du plan Galactique, a £40° du centre en longitude, et
qui a été découverte par le satellite EXOSAT (European X-ray Observatory SATellite) (Warwick et al. 1985).
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zov 1998) (auquel cas un électron de la couche interne K est délogé puis remplacé par un
électron de la couche L, il s’agit alors d’un phénomene de fluorescence), soit I’électron
K est extrait par un bombardement d’autres particules, des électrons (Valinia et al. 2000)
ou protons (Dogiel et al. 2009) de basse énergie. En plus de la raie spectrale, ces deux
scénarii s’accompagnent d’une émission continue que 1’on doit a la diffusion Thompson
de la radiation incidente sur le fer froid dans le cas de la photo-ionisation>? et au rayonne-
ment de freinage (bremsstrahlung) non-thermique des rayons cosmiques dans le second
cas. Une observable décisive pour départager ces deux écoles de pensée est la variabi-
lité temporelle de cette émission. Nous y reviendrons au Chapitre 9 a travers I’étude de
plusieurs nuages moléculaires (e.g. SgrB2, G0.11-0.11, le Bridge) avec INTEGRAL et
XMM-Newton.

— Des restes de supernovae dont on mesure essentiellement 1’émission thermique sous
forme d’un continuum et de raies, comme Sgr A Est (Cf. § 4.1) ou G0.9+0.1 (Porquet
et al. 2003b). Cette derniere source entre aussi dans la famille des nébuleuses de pul-
sar, famille qui compte une vingtaine d’autres candidats dans les 40 pc centraux (Muno
et al. 2008). Une dizaine de filaments X non-thermiques, semblables a ceux identifiés en
radio (§ 3.4), pourraient également correspondre a des nébuleuses de pulsars de forme
cométaire (Johnson et al. 2009). Elles seraient alors des sites d’accélération de particules
et contribueraient certainement de maniere significative a 1’émission y de la zone (Cf.
§3.7.2).

3.6.2 LesXdurs: 10-100 keV

Etant donné leur fort pouvoir de pénétration, les rayons X durs ont 1’avantage de ne quasiment
pas souffrir de 1’absorption photoélectrique interstellaire et I’'inconvénient de ne pas se préter
facilement aux jeux de miroir de I’imagerie des X mous. Au début des années 90, I’imagerie
a masque codé (Cf. Chap. 2) a opéré une révolution dans 1’observation du ciel aux énergies
supérieures a 10 keV, en permettant d’atteindre des résolutions meilleures que 30’. Ce pro-
gres, semblable a I’introduction des miroirs a incidence rasante dans le domaine des X mous,
a permis d’y voir plus clair dans la région encombrée du centre Galactique. Les balayages suc-
cessifs dans la bande des X-durs (3-30 keV) par Spacelab-2/XRT (Skinner et al. 1987) puis
GRANAT/ART-P (Pavlinsky et al. 1994), et dans la bande des ¥ mous (30—1000 keV) par GRA-
NAT/SIGMA (Goldwurm 2001), ont montré que le noyau Galactique est dominé par de puis-
santes binaires X. Ces dernieres sont pour la plupart des binaires X de faible masse (LMXB)
dont I’agglomération au centre Galactique est attendue, puisqu’il s’agit de systemes évolués
concentrés dans le bulbe Galactique. Le télescope INTEGRAL/ISGRI a accumulé plus de 20
millions de secondes d’exposition sur la région entre 2003 et 2009 et a, par conséquent, obtenu
a la fois des cartes tres précises (Fig. 3.8) et un suivi assez régulier de la variabilité temporelle
de ces astres (Kuulkers et al. 2007). Les principaux objets accrétants sont :

— 1E 1740.7-2942 : une LMXB?? abritant un candidat trou noir. Son émission est trés dure
et, en général, la plus intense du centre Galactique (e.g. del Santo et al. 2005). L’intensité
du motif a 511 keV en provenance de cette source au début des années 90 lui a valu le
qualificatif de « grand annihilateur ». Ceci a notamment motivé un suivi avec le VLA qui
a révélé une contrepartie radio a double jet et donné naissance au concept de « micro-
quasar » (Mirabel et al. 1992).

— 1E 1743.1-2843 : un objet brillant a la luminosité remarquablement stable au fil du

52 Dans ce cas, on s’attend également 2 une bordure d’absorption K dans le spectre au-dela de 7.1 keV, ainsi qu’une
largeur équivalente de la raie a 6.4 keV relativement conséquente (~1 keV).

3 1] pourrait aussi s’ agir d’un trou noir stellaire solitaire, accrétant directement du gaz depuis le nuage moléculaire
dont il est temporairement 1’hote (Mirabel et al. 1991).
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Figure 3.8 — Carte de significativité du centre Galactique en rayons X durs (20—
40 keV). Les quadrillages ont été effectués par I'instrument INTEGRAL/ISGRI et
collectés entre 2003 et 2009, pour une durée totale de 20 Ms. Les principaux objets
d’apparence ponctuelle sont marqués par des croix noires hormis les sursauteurs X
GRS 1741.9-2853 et AXJ1745.6-2901 qui se confondent dans 1’image avec la
source centrale IGR J17456-2901. Mosaique extraite de Terrier et al. (2010).

temps, dont la nature est inconnue (Porquet et al. 2003c).

— KS1741-293 : une LMXB, sursauteur X°* et transitoire>, récemment étudiée avec IN-
TEGRAL (de Cesare et al. 2007) et Chandra (Marti et al. 2007).

— 1A 1742-294 : une LMXB, sursauteur X et variable sur des échelles de quelques mois.
Il s’agit du surstauteur le plus actif du centre Galactique et produit des sursauts de toutes
les 0.5 h a toutes les 3 h (Galloway et al. 2008).

— SLX1744-299/300 : cette source se compose, en fait, d’une paire de LMXB sursau-
teurs X, séparés d’a peine ~3’ et donc confondus pour INTEGRAL (Skinner et al. 1990,
Sakano et al. 2002).

— SAX J1747.0-2853 : une LMXB, sursauteur X et transitoire (Natalucci et al. 2004).

— IGR J17497-2821 : une LMXB transitoire, dissimulant un candidat trou noir, dévoilée
en 2006 par INTEGRAL/ISGRI (Paizis et al. 2007).

— GRS 1741.9-2853 : une LMXB, sursauteur X et transitoire, située a ~10" de Sgr A*, a
laquelle nous dédierons la majeure partie du Chapitre 8.

— AX J1745.6-2901 : une LMXB, sursauteur X, transitoire, sujette a des éclipses et des
obscurations partielles (« dips »). Elle se situe a seulement 1.3" de Sgr A* et est généra-
lement confondue avec I’exact centre Galactique dans les instruments a ouverture codée.
Nous I’étudierons également avec des données récentes au Chapitre 8.

De surcroit, INTEGRAL a découvert une faible source d’émission persistante en direction du
centre exact de la Galaxie : IGR J17456-2901 (Fig. 3.8) (Bélanger et al. 2004, 2006, Bélanger
2006). Celle-ci avait échappé de peu a I'instrument SIGMA (Systéme d’Imagerie Gamma a

34 Les sursauteurs X sont une classe de sources hébergeant une étoile A neutrons accrétante et sujette 2 des explo-
sions thermonucléaires se manifestant par des flash, ou sursauts, en rayons X (Cf. Partie III).

55 Par « transitoire » il faut entendre que la source passe par des périodes de faible activité, pendant lesquelles elle
n’est en principe pas détectée par les instruments X et se trouve, probablement, en état de quiescence.
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Masque Aléatoire) a bord de GRANAT (Gamma Rentguenovskii Astronomitcheskii Naoutchnii
apparAT>®) et avait ainsi conduit dans les années 90 2 un article publié dans la revue Na-
ture sous le titre provocateur « Possible evidence against a massive black hole at the Galac-
tic Centre » (Goldwurm et al. 1994). IGR J17456-2901 est d’apparence ponctuelle, son cen-
troide étant positionné aux coordonnées équatoriales : R.A. = 17"45m4255, Dec. = —28°59/28"
(J2000) avec une incertitude de 1’. Elle est donc compatible avec la position de Sgr A*, quoique
la résolution d’INTEGRAL/ISGRI ne permet aucune association définitive avec aucun objet
du complexe Sgr A. Le spectre de cette émission s’ajuste bien avec une loi de puissance d’in-
dice T' ~ 3 (dN/dE o« E~T) et correspond 2 une luminosité intégrée entre 20 et 400 keV de
~5.4 x 10* ergs~!. 1l est important de noter que le spectre d’IGR J17456-2901 ne peut pas
étre expliqué par I’extrapolation au-dela de 20 keV du spectre thermique du plasma chaud a
ksT ~ 6.5 keV, utilisé pour rendre compte de I’essentiel de I’émission X diffuse. Une com-
posante non-thermique relativement molle, s’étendant jusqu’a 150 keV est clairement présente
et d’origine controversée. Certains auteurs ont envisagé que IGR J17456-2901 puisse étre la
contrepartie a haute énergie de la binaire AXJ1745.6-2901 (Revnivtsev et al. 2004). Nous
nous pencherons sur ce point au Chapitre 5 et y examinerons également 1’effet des éruptions
X de Sgr A*. L’absence générale de variabilité de IGR J17456-2901, ainsi que 1’absence d’une
contrepartie X ponctuelle, brillante et persistante, suggere qu’il s’agit soit d’une émission dif-
fuse concentrée dans les 10-20 pc centraux, soit de la superposition des contributions de sujets
ponctuels non-résolus. Mais dans ce dernier cas, méme un contingent de CV magnétisées peine
a expliquer le signal apres 100 keV. Remarquons, ceci étant, qu’a haute énergie (> 50 keV),
la morphologie de la source change légerement et que le centroide semble glisser vers les lon-
gitudes Galactiques négatives. Une corrélation se dessine alors avec 1’émission dans la raie
a 6.4 keV du nuage moléculaire avoisinant G0.11-0.11, ce qui n’est pas sans rappeler une
autre source de nature diffuse découverte par INTEGRAL et coincidente avec le nuage molécu-
laire SgrB2 : IGR J17475-2822 (Fig. 3.8) (Revnivtsev et al. 2004). Le déclin graduel de cette
source depuis 2003, en adéquation avec 1’évolution de son flux a 6.4 keV soutient I’hypothese
que Sgr B2 est une nébuleuse en réflexion, irradiée trés certainement par une éruption ancienne
de Sgr A* (Chap. 9).

3.7 Le centre Galactique en rayons gamma

Si les résolutions atteintes par les instruments modernes en radio, infrarouge et X mous sont
aujourd’hui comparables, la situation est, en revanche, plus confuse a haute énergie comme on
vient de le voir avec les X durs. En rayons ¥, au dela de 100 MeV?’, I’utilisation de masques
codés est proscrite, si bien que la précision de localisation diminue et rend les identifications
des sources gamma plus délicates encore.

3.7.1 Le domaine du GeV

L’instrument EGRET (Energetic Gamma-Ray ExperimenT), embarqué sur le Compton
Gamma-Ray Observatory, a repéré dans les années 90 un exces significatif d’émission gamma
au centre de la Galaxie sortant de I’émission diffuse induite par I’interaction de rayons
cosmiques avec le milieu interstellaire local (Mayer-Hasselwander et al. 1998). Cette source,
3EGJ1746-2851, semble un peu étendue, mais reste marginalement compatible avec une

56 Appareil scientifique d’astronomie X et gamma.

57 Nous ne nous appesantirons pas sur la région du MeV mais mentionnerons seulement la structure étendue 2
511 keV récemment observée par le spectrometre SPI équipant INTEGRAL, qui présente deux composantes :
une premiére qui remplie tout le bulbe de 6° de largeur, et une seconde liée au disque qui pourrait étre asymé-
trique. Cette émission est due a des annihilations de paires eTe™, ce qui implique une injection de positrons de
~10% et 571, 1a genese de ces derniers restant trés incertaine (e.g. Schanne 2010).
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Figure 3.9 — Carte résiduelle du centre Galactique dans la bande 1-10 GeV ob-
tenue par Compton/EGRET, apres soustraction d’un modele d’émission diffuse.
Extrait de Mayer-Hasselwander et al. (1998).

source ponctuelle (Fig. 3.9) positionnée 1égerement a 1’extérieur du noyau (~0.2°) (Hartman
et al. 1999). Son spectre a été caractérisé par une loi de puissance brisée d’indices I ~ 1.3 et
"'~ 3.1 avant et apres la cassure a 1.9 GeV, respectivement, ce qui lui confeére une luminosité
intégrée de ~2.2 x 10°” ergs™! (100 MeV — 10 GeV).

Le satellite Fermi (Cf. 2.4.3) a été lancé récemment afin de reprendre les observations du
ciel dans I’intervalle 50 MeV — 100 GeV, avec une sensibilité et résolution accrues, par rap-
port a I’observatoire Compton. L’ expérience LAT a ainsi corroboré les résultats d’EGRET en
détectant une source compatible avec I’emplacement de Sgr A*, listée dans le 1°' catalogue
de la collaboration sous le nom : 1FGL J1745.6-2900c (Abdo et al. 2010). La nature de cette
émission est ignorée pour I’instant, encore que certains modeles de propagation de rayons cos-
miques (Chernyakova et al. 2011) parviennent a la relier a la source de centre Galactique visible
au TeV que nous introduirons au paragraphe suivant. Pour clarifier sa nature, nous discuterons
la variabilité de 1FGL J1745.6-2900c en relation avec des éruptions de Sgr A* au Chapitre 6.
Il est intéressant de noter qu’un autre exces significatif qui sera visible dans la carte de Fermi
présentée dans ce méme chapitre, 1FGL J1747.6-2820c, est concordant avec Sgr B2.

3.7.2 Le domaine du TeV

Au début des années 2000, grace a I’imagerie Cherenkov atmosphérique, une source de rayons
v de tres haute énergie (~1 TeV) d’apparence ponctuelle a été décelée dans le noyau Galactique
par les collaborations CANGAROO-II (Tsuchiya et al. 2004), Whipple (Kosack et al. 2004) et
HESS (Aharonian et al. 2004, Rolland 2005) (Fig. 3.10). Les résultats de cette derniere sont
les plus précis et les plus sensibles. La source centrale, HESS J1745-290, est maintenant lo-
calisée dans un périmetre de seulement 13” de rayon qui inclue Sgr A* (Acero et al. 2010).
HESS J1745-290 est non-variable et présente un spectre en loi de puissance de 300 GeV a
30 TeV d’indice spectral I ~ 2.1, avec une cassure exponentielle au-dela de ~16 TeV (Aharo-
nian et al. 2009, Vivier 2009). Ce spectre est trop dur pour pouvoir &tre expliqué par un signal
d’annihilation de particules de matiére noire qui seraient, de fait, trop lourdes. Cette source
est plutdt attribuée aux rayonnements issus de leptons ou hadrons accélérés, sans que les mé-
canismes d’accélération et de rayonnement a 1’ceuvre soient connus pour I’instant. Il existe
essentiellement deux candidats a I’intérieur de la boite d’erreur de HESS J1745-290, qui sont
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HESS (0.3-10 TeV)

Supernova Remnant G0.9+0.1

HESS J1745-290 (The Galactic Centre)

Emission along the Galactic Plane

Mystery Source HESS J1745-303

Figure 3.10 — Le centre Galactique au TeV vu par HESS (sources ponctuelles sous-
traites en bas pour faire ressortir I’émission diffuse). Adapté de Aharonian et al.
(2006).

G 359.95-0.04 et Sgr A*. G359.95-0.04 est une nébuleuse de pulsar découverte en rayons X
par Chandra (Cf. § 4.5.2), dont les leptons accélérés pourraient convertir le champ de photons
ambiant en rayons Y de trés haute énergie par un processus Compton inverse (§ 5.3.1). Autre-
ment, Sgr A* pourrait aussi étre le site d’accélération (i) de protons (Aharonian and Neronov
2005) donnant naissance a des photons 7 par le biais de décroissances de 7°, ou (ii) d’électrons
(Atoyan and Dermer 2004), formant ainsi une sorte de plérion. Un autre plérion est d’ailleurs
bien visible dans la carte de la Figure 3.10 (haut), c’est le reste de supernova mixte G 0.940.1,
dont la coquille est remplie d’une jeune nébuleuse de pulsar et qui est la deuxieme source du
centre Galactique la plus brillante au TeV.

Il est a noter que la collaboration HESS a également fait état d’une émission diffuse
(Fig. 3.10, bas) bien corrélée avec la distribution des nuages moléculaires de la CMZ
(Aharonian et al. 2006). Ce rayonnement serait compatible avec I’idée que la source centrale
(qui affiche le méme spectre) ait accéléré dans un passé récent (quelques milliers d’années),
les hadrons qui diffusent et interagissent aujourd’hui avec les complexes moléculaires qu’ils
ont pris pour cibles.
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CE chapitre est dédié aux multiples facettes de la structure Sgr A, c’est-a-dire la

petite zone de 10 pc x 10 pc située au cceur de notre Galaxie, trés lumineuse

de la radio aux rayons X. Nous débuterons par un gros plan en radio, puis présente-
rons 1’amas d’étoiles central en infrarouge et, enfin, détaillerons le phénotype de la
source centrale Sgr A*. A chaque étape, nous montrerons que tout concourt a faire
de Sgr A* la manifestation radiative d’un authentique trou noir supermassif dont la
masse est comprise entre 3 et 4 millions de fois celle du Soleil. Trois ouvrages ont
déja été consacrés a ce sujet (Melia 2003, 2007, Eckart et al. 2005) ainsi que de
nombreuses revues (e.g. Melia and Falcke 2001, Genzel et al. 2010, pour les plus
completes).

4.1 SgrAEst

Il s’agit d’une structure de forme ovale découverte au sein du complexe Sgr A en radio (Fig. 4.1,
haut droite). Sa taille est de 3.5' x 2.5" (8 pc x 6 pc) et son centre géométrique se situe en
projection & 50” (2 pc) de Sgr A*. Tres vite, il a été suggéré que Sgr A Est soit un reste de
supernova, mais ses caractéristiques observationnelles et la forte densité du milieu dans lequel
il est supposé s’étendre ont soulevé des problemes quant a son bilan énergétique (Mezger et al.
1989). A tel point que pour atteindre 1’énergie de I’explosion estimée a ~10°2 erg, certains
auteurs ont envisagé le déchirement par forces de marée d’une étoile qui se serait aventurée un

peu trop pres du trou noir supermassif (Khokhlov and Melia 1996).
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Sgr A Est

Sgr A Ouest

Figure 4.1 — Gros plan sur le complexe Sgr A en radio. NB : Dans les cartes du
ciel, I’Est et I’Ouest sont inversés, tandis que le Nord et le Sud sont conservés.
Images originales du VLA par F. Yusef-Zadeh.

Depuis les observations récentes de cette zone en rayons X par XMM-Newton (Sakano et al.
2004) et Chandra (Park et al. 2005) (Cf. Fig. 4.7), la situation s’est clarifiée. Sgr A Est est un
vestige de supernova a morphologie mixte : une coquille radio non-thermique (synchrotron) a
I’extérieur et un plasma chaud au rayonnement thermique X a I’intérieur. Ce plasma comporte
deux composantes (2 1 keV et 4 keV) ainsi que des raies X liées aux éjectas chauffés, qui
permettent de dater 1’explosion 2 il y a environ 10* ans. Plus récemment encore, Suzaku a
relevé une composante X non-thermique en loi de puissance (Koyama et al. 2007b), dont on ne
sait pas s’il faut I'imputer au reste de supernova lui-méme ou a une population sous-jacente de
sources ponctuelles encore non-résolues (Cf. § 3.6.1).

En dépit du fait que Sgr A Est est un reste de supernova (de type II ou Ia) relativement
classique, il se singularise par son interaction avec le milieu trés dense du centre Galactique.
En particulier, a I’extréme Est du reste, la coquille semble comprimée par sa rencontre avec
le nuage moléculaire M 0.02-0.07 (voir la Figure 6.1). On distingue d’ailleurs dans ce secteur
un petit chapelet de région H IT compactes, trahissant la formation récentes d’étoiles massives,
formation qui a peut-€tre été initiée par la collision du nuage avec I’onde de choc de Sgr A Est.
La question s’est aussi posée de savoir si la matiere balayée par cette onde de choc n’aurait
pas pu alimenter Sgr A* dans le passé (Maeda et al. 2002) et ainsi provoqué un flash de rayons
X sensationnel. Mais le sujet est controversé, d’autres groupes préférant, par exemple, 1’illu-
mination X de la région au moment de 1’impact entre Sgr A Est et M 0.02-0.07 (Fryer et al.
2006).
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Figure 4.2 — (Gauche) Le disque circumnucléaire nimbant la minispirale de
Sgr A Ouest. Observations réalisées avec le Berkeley Illinois Maryland Array
(BIMA) et intégrées dans les 3 raies hyperfines a ~3 mm (J/ = 1 —0) de la mo-
lécule de cyanure d’hydrogene (HCN). (Droite) Vue d’artiste de la méme région
avec annotations. Images extraites de Melia (2003).

4.2 Le disque circumnucléaire

En continuant notre descente a I’intérieur de Sgr A, nous rencontrons le disque circumnucléaire
(CircumNuclear Disk, CND) dans la partie la plus brillante de Sgr A Est (Fig. 4.1, haut droite).
Comme on peut le voir sur la Fig. 4.2, il s’agit d’un disque, ou plutot d’un tore>® de gaz neutre et
de poussieres tiedes (~100 K) d’apparence elliptique, qui auréole la minispirale de Sgr A Ouest,
dont il sera question au paragraphe suivant. Découvert par Becklin et al. (1982) a travers son
émission thermique en infrarouge lointain, ce systéme s’échauffe a mesure qu’on s’approche du
bord interne (légerement ionis€), a seulement 1 pc (25”) de Sgr A* a certains endroits. Le CND
est incliné de 60° par rapport a la ligne de visée et tourne sur lui-méme avec une courbe de rota-
tion relativement plate qui commence au bord interne 4 110 kms~!. Cette rotation est sans doute
a la racine d’une étonnante structure en forme de double hélice (telle un brin d’ADN) trouvée
il y a quelques années aux abords du noyau de la Galaxie par Spitzer (Morris et al. 2006). La
masse totale du CND avoisine les 10* M, et sa densité est assez irrégulicre (10377 cm™3),
de sorte que de nombreux grumeaux apparaissent dans les images. Cette masse est alimentée
par les nuages moléculaires de la CMZ et nourrit probablement a son tour Sgr A*. Les CND
en tant que réservoirs de matiére pour trous noirs supermassifs sont d’ailleurs assez répandus
dans les noyaux actifs de galaxies, comme le montrent de nombreuses images du Hubble Space
Telescope (HST), méme si dans ces galaxies ils sont en général beaucoup plus vastes (~100 pc).

4.3 Sgr A Ouest

A T’intérieur de la couronne constituée par le CND, on trouve une région HII de 2 pc x 2 pc
a ’allure singuliere : Sgr A Ouest (Fig. 4.1, bas et Fig. 4.2, droite). Dévoilée indépendamment
par Lo and Claussen (1983) et Ekers et al. (1983), il s’agit une volute de gaz en forme de
spirale dotée de trois tentacules (le bras Nord, le bras Est et I’ Arc Ouest présentant une partie

58 La nomenclature est malheureuse, mais il ne faut pas confondre le CND et I’anneau circumnucléaire (Circum-
Nuclear Ring, CNR) qui est une structure moléculaire de 180 pc de rayon bordant toute la CMZ.
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barrée), qui évoque une petite galaxie, d’ou son nom : la minispirale. En réalité, les trois bras
semblent plus ou moins indépendants et ne sont sans doute pas coplanaires (e.g Paumard 2003,
Zhao et al. 2009, 2010). L’ensemble est situé en avant plan de Sgr A Est, car dans la zone de
Sgr A Ouest, le vestige de supernova est vu en absorption (Yusef-Zadeh and Morris 1987).

Sgr A Ouest est un plasma chauffé et ionisé par un ensemble d’étoiles résidant dans le par-
sec central (Cf. § 4.4). Cet amas stellaire contient notamment des étoiles post-séquence prin-
cipale comme des étoiles Wolf-Rayet, qui émettent un vent trés puissant, dont la pression cou-
plée a la pression de radiation ultraviolette, repousse le gaz et la poussiere, allant méme jusqu’a
creuser une cavité relativement vide de matiere (< 10> cm™3). De méme, a I’intérieur de la
minispirale, au Sud-Ouest de Sgr A* (Fig. 4.1, bas gauche), une « minicavité » vaguement el-
liptique de 1” de diamétre a peut-étre ét€ sculptée par le vent des étoiles d’un petit amas voisin
(IRS* 13).

La dynamique de la minispirale est complexe. D’une part, elle est animée d’une rotation
anti-horaire 2 des vitesses qui dépassent les 150 km s~ et semble ainsi s’enrouler autour d’un
point central. D’ autre part, il existe des mouvements le long des bras qui indiquent, par endroit,
de véritables torrents de maticre en direction du centre. Comme le montre la Figure 4.1 (bas
gauche), ce centre est occupé par la fameuse source compacte Sgr A*, a laquelle sera consacrée
I’essentiel du reste de la Partie I1.

Si les déplacements que nous venons d’évoquer sont d’origine gravitationnelle, alors la
masse qui gouverne cette dynamique doit étre de 1’ordre du millions de masses solaires (voir
Genzel and Townes 1987 pour une revue). Quand bien méme de fortes présomptions pesent
sur Sgr A*, rien ne permet jusqu’ici de lui attribuer cette masse avec certitude. En effet, outre
la gravitation, le plasma considéré ici est sensible a des effets électromagnétiques lors de ses
déplacements et quant a la masse attractive, n’oublions pas que la zone regorge d’étoiles comme
nous allons le voir au paragraphe suivant. Il se trouve que c’est justement par I’ étude des orbites
de ces étoiles, considérées comme des particules d’épreuve (« test particles »), que le champ
gravitationnel de Sgr A Ouest a pu étre sondé avec la plus grande précision et que I’hypothese
du trou noir surpermassif a été définitivement entérinée.

4.4 L’amas central d’étoiles

« Nous savons qu’il existe des soleils non lumi-
neux c’est-a-dire des soleils dont nous détermi-
nons ’existence par les mouvements des autres,
mais dont la luminosité n’est pas suffisante pour
agir sur nous. »

— Edgar POE
Euréka (1848)

En zoomant sur le parsec central de la Galaxie en infrarouge proche (Fig. 4.3), on découvre un
amas d’étoiles®” abritant une grande variété de populations stellaires et comptant plus de 10000
individus (voir Genzel et al. 2010 et Alexander 2010 pour des revues récentes). Schématique-
ment :

— Dans un rayon de ~0.5 pc autour de la position de Sgr A*, on trouve principalement des
étoiles tardives (géantes rouges et étoiles de plus faibles masses sur la séquence princi-
pale) distribuées istotropiquement (i.e. dynamiquement relaxées). On suppose qu’il en
existe encore beaucoup d’autres, trop faibles pour pouvoir étre observées par les téles-

3 InfraRed Source. La numérotation a été introduite par Becklin and Neugebauer (1975).

60 1 .a densité stellaire y est prodigieuse : ~10° fois plus élevée qu’au voisinage du Soleil.
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copes actuels, de méme que des résidus compacts (naines blanches, étoiles a neutrons et
trous noirs stellaires).

— Dans la méme zone, on constate une centaine d’étoiles plus précoces (essentiellement des
géantes bleues de type spectraux O ou B) résidant dans un systéme ordonné de un (ou
deux) disque(s) voilé(s). La genese de ces étoiles est problématique puisque les temps
de migration depuis les régions de formation stellaire environnantes sont supérieurs a
I’age de ces astres. C’est ce que 1’on appelle le « paradoxe de jeunesse ». Un paradoxe
qui pourrait se résoudre en supposant que les étoiles se sont formées in situ, non loin du
trou noir central. Plutdt que d’inhiber I’effondrement des nuages protostellaires par les
forces de marées considérables qu’il suscite, Sgr A* a peut-étre, a I’inverse, joué un role
d’incubateur il y a quelques millions d’années®! (Bonnell and Rice 2008).

— A I’intérieur d’un rayon de ~0.04 pc (1”), se situent les plus proches compagnons de
Sgr A*, rassemblés dans un essaim d’étoiles relaxées : ’amas S (Fig. 4.4). Il s’agit d’une
quarantaine d’étoiles jeunes de type B qui, additionnées aux étoiles du points précédent,
font du noyau Galactique I'une des plus riches concentrations d’étoiles massives de la
Galaxie. Ici, le paradoxe de jeunesse est accentué du fait de la proximité du trou noir
et de I’isotropie des orbites. Ce sont d’ailleurs précisément les orbites individuelles de
certaines de ces étoiles qui ont livré les informations les plus probantes quand a la nature
de Sgr A*.

L’histoire de 1’astrométrie des étoiles de I’amas S remonte au début des années 90. Une
course s’annonce alors entre deux équipes qui décident de mobiliser les plus gros télescopes de
la planetes : le Keck a Hawai pour le groupe de UCLA et le NTT (New Technology Telescope),
puis le VLT (Cf. § 2.4.4), au Chili pour celui du MPE. La technique d’imagerie dont bénéficie
d’abord ces deux groupes est celle des tavelures (« speckle imaging », Labeyrie 1970). Elle
a permis, d’une part, I’étude du profil des vitesses stellaires, essentiellement compatible avec
la distribution de masse des étoiles plus une composante ponctuelle centrale de ~3 x 10% M,
(Genzel et al. 2000). D’autre part, elle a conduit a la découverte d’accélérations dans le mou-
vement des étoiles, qui pointent approximativement vers la position du centre de masse (Ghez
et al. 2000). Il est a noter que, contrairement au domaine radio, aucune source infrarouge ponc-
tuelle ne domine le centre des images, ce qui empéche une localisation simple de la position
de Sgr A* en infrarouge. Les meilleures estimations de la position relative de Sgr A* sont ob-
tenues, aujourd’hui, par le positionnement en infrarouge et radio de masers SiO associés aux
enveloppes circumstellaires de géantes rouges du champ de vue des télescopes infrarouges
(Menten et al. 1997, Reid et al. 2003, 2007).

Au début des années 2000, avec 1I’avenement de 1’optique adaptative, les résolutions angu-
laires se sont affinées d’un facteur ~20. Ceci a amené a la détection directe de la faible émission
infrarouge de Sgr A* (Cf. § 4.5.3) et surtout au suivi précis de 1’orbite de 1’étoile S 2 (Fig. 4.4,
droite). Cette étoile affiche une orbite elliptique (inclinée de 46° par rapport a la ligne de visée
et d’excentricité e = 0.87) dont le foyer se situe dans la boite d’erreur de la localisation radio de
Sgr A* et dont la période est de 15 ans seulementS?. Le passage de S 2 4 son périastre, avec une
vitesse vertigineuse de 7000 kms~! (~2% de la vitesse de la lumiére), a été enregistré au prin-
temps 2002 par I'instrument NACO du VLT (Schodel et al. 2002). Ces données indiquent de
maniére flagrante qu’une masse sombre de ~3-4x10° M., est concentrée au niveau du foyer
de cette orbite Képlérienne et que 1’extension spatiale de cette masse ne peut pas franchir la
distance qui sépare le foyer du périastre, c’est-a-dire 17 heures-lumiere (114 UA ou 4 fois la

61 Ces disques d’étoiles sont des structures cohérentes, ce qui donne a penser qu’elles ont toutes été formées 2 la
méme époque et qu’elles en possedent encore la mémoire.

62 Ppar comparaison, le Soleil prend ~210 millions d’années pour achever un tour complet autour de Sgr A*.
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distance Soleil-Neptune, ou encore 1600 Rg)%3-64:63,

Une masse si imposante dans une région si petite—a peine plus grande que le Systéme
Solaire interne—témoigne a 1’évidence de la présente d’un objet compact, dont le trou noir
supermassif est I’hypothese la plus conservatrice. Impossible, en effet, d’invoquer une extréme
condensation d’étoiles « normales » car cela se traduirait par une éclatante source infrarouge
dont on ne voit pas la moindre trace. Une condensation d’étoiles a neutrons ou de trous noirs
stellaires serait plus discréte dans 1’infrarouge, mais devrait s’étendre au-dela de la limite supé-
rieure des 17 heures-lumire pour rester stable pendant un temps suffisamment long® (Fig. 4.5,
gauche). Reste I’hypotheése d’un astre exotique, comme une boule de fermions (neutrinos) dé-
générés (Viollier et al. 1993) ou une étoile a bosons (Torres et al. 2000). Mais les limites ré-
centes sur la masse du neutrino ont rendu cette hypothétique boule de fermions trop grande
pour pouvoir étre logée a I'intérieur de 1’orbite de S2 (Fig. 4.5, gauche). Quant a I’étoile a
bosons, on voit mal comment elle aurait pu se maintenir et ne pas s’effondrer en trou noir su-
permassif, étant donnée la masse qui s’y accumule en permanence par accrétion (Cf. § 4.5).
Nous ne considérerons donc plus par la suite que I’hypotheése d’un trou noir supermassif afin
d’interpréter I’émission de Sgr A* ©7.

D’un point de vue plus général et toujours dans le cadre de mouvements stellaires, un
dernier indice accréditant une forte concentration de masse au centre Galactique provient de la
découverte d’étoiles « hyper-rapides » semblant s’échapper de la Voie Lactée a ~700 kms~!
(voir Brown 2008 pour une revue). Il pourrait s’agir d’ex-systémes stellaires binaires, dont la
rencontre avec Sgr A* par le passé aurait télescopé 1’'un des membres a grande vitesse.

63 D’apres la reconstruction de son orbite a posteriori, S 14 (ou SO-16 dans la nomenclature du groupe de UCLA,

Fig. 4.4 gauche et milieu) serait passée a son périastre en 1999, a une distance de Sgr A* deux fois moindre que
S 2, ce qui augmenterait d’autant la limite inférieure sur la compacité de la masse centrale.

%4 En étudiant la vitesse de S 2 par imagerie et spectroscopie Doppler, séparément, Eisenhauer et al. (2003) ont pu

proposer une mesure précise et originale de la distance du noyau Galactique : 8 £+ 0.4 kpc.

65 1] est a noter que cette méthode qui consiste a déduire la présence d’un compagnon invisible par les perturbations

orbitales qu’il engendre a été extrémement féconde depuis les débuts de 1’astronomie moderne : découverte de
Neptune par Uranus, découverte de la premiere naine blanche Sirius B grace a Sirus A, identification du premier
trou noir stellaire dans Cyg X-1 a travers son étoile compagnon, découverte de la premicre exoplancte 51 Peg
par son étoile, etc.

6 Aux densités considérées ici (> 10'® M pc=3), un amas de trous noirs stellaires classiques (dotés de masses

> 3 M) n’aurait qu'une durée de vie de 107 ans (soit une petite fraction de 1'age des étoiles de la région),
en raison des nombreuses rencontres dans 1’amas qui ameneraient soit a un effondrement central, soit a une
évaporation totale (Maoz 1998).

7 Etant donnée une masse de 3.7 x 10° Mg, le rayon de Schwarzschild de SgrA* doit étre de ~107 km
(~30 secondes-lumiere), soit 10 fois le rayon du Soleil, ou la moitié du rayon de 1’orbite de Mercure.
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4.5 Sagittarius A*

En remontant le spectre électromagnétique, on peut considérer que la source de lumiere Sgr A*
est désormais détectée de maniere quasi-certaine de la radio au submm sans discontinuité, puis
en infrarouge proche et enfin en rayons X mous. Les zones de I’infrarouge lointain et moyen
résistent encore a la détection pour le moment (Cf. Chap. 5), la partie optique-UV est a ja-
mais inobservable depuis la Terre du fait de I’absorption interstellaire®® et, enfin, ’astronomie
gamma n’offre pas encore une vision suffisamment nette pour permettre des associations défi-
nitives apres 20 keV (Cf. § 3.6.2 et 3.7). Nous développons toutes ces observations ci-dessous
et les récapitulons sous la forme d’une vaste distribution spectrale d’énergie (Spectral Energy
Distribution, SED) en Figure 4.8.

4.5.1 Radio

La premiere détection d’une radiosource compacte au centre Galactique (Fig. 4.1, bas gauche)
a été accomplie par Bruce Balick et Robert L. Brown en février 1974. Le contexte assez com-
pétitif de cette découverte a été relaté en détail par Goss et al. (2003) et résumé par Balick
en avant-propos de Melia (2007). Il faut noter que cette découverte a fait écho a la prédiction
de I’article de Lynden-Bell and Rees (1971), dans lequel les auteurs ont suggéré de recourir a
I’interférométrie radio afin de débusquer un éventuel trou noir dans le noyau Galactique, par
analogie avec les quasars lointains. Balick et Brown ont ainsi exploité I’interférometre de Green
Bank et une antenne a 35 km de 1a, a Huntersville en Virginie Occidentale, et ont fini par trou-
ver une source centrale, compacte, a 11 et 3.7 cm, de 0.6 et 0.8 Jy, respectivement. Le premier
emploi du terme « Sgr A* » pour la qualifier remonte au papier de Brown (1982). Le symbole
«* » est ici une réminiscence de la notation des spectroscopistes pour désigner I’état excité
d’un atome et, de fait, permet de souligner le caractére « excitant » de cette source, tout en la
distinguant du reste du complexe Sgr A.

Avec une luminosité radio 10 fois supérieure a la luminosité optique du Soleil, Sgr A*
constitue une des sources radio d’apparence ponctuelle les plus brillantes de la Galaxie. Ses
propriétés ont été détaillées dans la revue de Falcke (2003) ; nous en résumons 1’essentiel ci-
dessous :

— Position : Par comparaison avec des quasars lointains supposés immobiles, une position
absolue moyenne a été obtenue par Yusef-Zadeh et al. (1999) avec le VLA en coordon-
nées équatoriales : R.A. =17"4540.0383° +0.0007%, Dec. = —29°00'28.069” 4 0.014"
(J2000)%.

— Mouvement propre : La position relative de Sgr A* par rapport a ces quasars distants
évolue au fil du temps. Elle migre 2 la vitesse de —5.9 4+ 0.4 masan™! en longitude
Galactique et +0.240.3 masan~' en latitude. Ce mouvement apparent s’explique, en
réalité, par le seul cheminement du Systeéme Solaire autour du centre de la Galaxie a la
vitesse approximative de 240 km s~ !. En soustrayant cet effet, on obtient une limite supé-
rieure sur la vitesse de déplacement propre de Sgr A* de 20 kms~—! dans plan Galactique
et 1 kms~! dans la direction perpendiculaire’® (Reid et al. 1999, Reid and Brunthaler

68 A supposer que Sgr A* soit une puissante source UV, elle ne manquerait pas d’illuminer la matidre interstellaire
alentour a plus basse fréquence, ce qui n’est manifestement pas le cas.

%9 Ceci correspond a R.A.=266.41683°, Dec.=—29.007797°, ou encore [ = 359.944255°, b = —0.046150° en
coordonnées Galactiques.

70 1 orbite du Soleil s’effectue presque entidrement dans le plan Galactique, mais sa vitesse orbitale dans le plan

n’est pas facilement mesurable depuis Iintérieur de la Galaxie et est incertaine de 20 kms~!. En revanche,
la petite composante de vitesse du Soleil orthogonale au plan est connue avec une grande précision (7.2 £+
0.4 kms~ 1) a travers I"astrométrie de 10* étoiles proches réalisée par le satellite HIPPARCOS (HIgh Precision
PARallax COllecting Satellite).
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Figure 4.5 — Les échelles de tailles aux environs de Sgr A*. (Gauche) L orbite de
S 2 (ellipse en trait plein) donne acceés a une région de quelques heures-lumiere.
Sont indiqués en pointillés et en tirets les tailles de 2 amas de trous noirs stellaires
(dans le modele de Plummer 1911) dont la durée de vie serait de 10° et 107 ans,
respectivement (voir § 4.4). Le périmetre d’une boule de neutrinos dégénérés (de
masse individuelle 17 eV) est tracée en trait plein. (Droite) Les observations radio
a 7 mm (cercle en tirets) de Sgr A*, ainsi que sa variabilité en X et infrarouge,
contraignent des tailles encore plus petites : < 60 minutes-lumiere (cercle en trait
plein), la distance équivalente a la durée d’une éruption (§ 4.5). Tyar =~ 10 min
(cercle en pointillés) est I’échelle de temps sur laquelle les courbes de lumieres

des éruptions peuvent varier et Rg ~ 30 secondes-lumiere. Extrait de Eckart et al.
(2005).



4.5. Sagittarius A*

65

2004, Reid et al. 2008). Autant dire que Sgr A* demeure immobile au centre Galactique,
alors méme que les étoiles aux environs circulent 2 plus de 1000 kms~!. Afin d’expliquer
pourquoi cet astre est si solidement ancré au centre de la Galaxie, il suffit de supposer
qu’il posséde une masse assez importante pour que :

MSgrAVSgrA > My, 4.1)

ol M et v sont les masses et vitesses typiques de Sgr A* et des étoiles voisines. En prenant
vsgra = 15 kms™!, v, = 1500 kms™!, M, = 10 Mg, il vient que Msgea > 1000 M.
Distance : En étudiant le nuage moléculaire Sgr B2 par parallaxe, Reid et al. (2009) a
obtenu une distance pour Sgr A* de 7.9 +0.8 kpc (~26000 années-lumiere), c’est-a-dire
parfaitement compatible avec les estimations de distance précédentes (Reid 1993).

Taille : Sgr A* a ét€ initialement découverte comme une source ponctuelle non-résolue,
mais on sait aujourd’hui, a travers des observations VLBI, qu’elle présente une certaine
extention spatiale propre. Cette derniére est toutefois difficile & mesurer du fait de la dif-
fusion des ondes radio par des électrons interstellaires sur des échelles de taille de 1’ordre
du km. Ce phénomene a tendance a élargir les sources ponctuelles avec une dépendance
vis-a-vis de la longueur d’onde en A2 (Fig. 4.6). Une fois cet effet soustrait, Doeleman
et al. (2008) ont pu estimer la taille intrinseque de Sgr A*, moins affectée par la diffu-
sion interstellaire dans les domaines millimétriques et submillimétrique, notamment. A
1.3 mm, ces auteurs ont obtenu une taille de seulement ~40 uas, soit 4 Rg (Fig. 4.5,
droite). Ceci est d’ailleurs assez surprenant car, dans la mesure ol Sgr A* serait un trou
noir de Schwarzschild, la taille apparente de toute structure centrée sur I’horizon devrait
étre au minimum de ~5.2 Rg (§ 1.1.2). Ceci suggere par conséquent que Sgr A* ne se-
rait pas centré sur le trou noir... En outre, ’absence de scintillation réfractive de courte
période en millimétrique proche implique une limite inférieure sur la taille apparente de
~10 pas (1 Rg).

Spectre : Le spectre radio de Sgr A* est non-thermique et se distingue donc de celui
de Sgr A Ouest. 1l est plat, voire inversé, ce qui assez typique des sources synchrotron
dominées par 1I’auto-absorption. La pente est donné par o = 0.2 (Fy, o< v%) dans le régime
GHz, mais se durcie aux alentours de 300 GHz (1 mm) et donne lieu a ce que I’on appelle
la « bosse submillimétrique » (the submillimeter bump). En deca de 1 GHz (30 cm), le
spectre est non-déterminé en raison d’une forte auto-absorption et de la taille apparente
de Sgr A*, tres €largie, qui se confond avec Sgr A Ouest.

Polarisation : Contrairement aux AGN typiques, Sgr A* présente une tres faible polari-
sation linéaire dans la gamme GHz (< 0.1%) qui devient appréciable (10%) autour de
300 GHz (Aitken et al. 2000), ce qui renforce I’'idée que, peut-Etre, une composante syn-
chrotron en régime optiquement mince, fait irruption a ces fréquences (Agol 2000). Ce
qui est plus curieux, c’est la polarisation circulaire respectable (0.3—1%) que Sgr A* af-
fiche de 1 a 15 GHz (Bower et al. 2002). En mesurant I’angle de polarisation linéaire en
fonction de la fréquence, Bower et al. (2003) ont montré I’existence d’une dépolarisation
Faraday directement reliée a la densité électronique sur la ligne de visée. En associant
cette rotation de la polarisation (~—4 x 10° rad m~2) au flot d’accrétion de Sgr A%, il

vient que le taux d’accrétion des régions internes ne doit pas excéder ~10~7 M an~!.

Variabilité : Bien qu’en radio la variabilité de Sgr A* soit moins manifeste qu’en rayons
X et infrarouge proche (Cf. § 4.5.2 et 4.5.3), une variabilité de 1’ordre de quelques di-
zaines de pour-cents a été déterminée a 11 cm des les années 80 (Brown and Lo 1982).
Depuis, les confirmations en centimétrique et millimétriques se sont succédées (Tsuboi
et al. 1999b, Zhao et al. 2003, Herrnstein et al. 2004) et une plausible prériodicité de
~106 jours a méme été reportée (Zhao et al. 2001). Ce qui est certain, c’est que la va-
riabilité temporelle de Sgr A* croit avec la fréquence, si bien qu’en submillimétrique,
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Figure 4.6 — La taille de Sgr A* en radio en fonction de la longueur d’onde. Les
points rouges correspondent aux mesures effectives, alors que les points verts sont
des estimations de la taille intrinséque une fois la diffusion interstellaire retranchée.
Adapté de Doeleman et al. (2008).

quelques éruptions d’environ 1 h ont déja été enregistrées’!. Elles pourraient étre en liai-
son avec la variabilité a plus haute fréquence (Cf. Chap. 6). Ceci démontre, une fois
encore, la compacité de la source radio jusqu’a des tailles d’a peine quelques Rs (Fish
et al. 2011).

4.5.2 Rayons X mous

A la fin des années 70 ont été obtenues les premieres images X du centre Galactique avec une
résolution de I’ordre de la minute d’arc. La mission Einstein, équipée de miroirs capables de
focaliser les X mous, a alors révélé que, aux énergies < 4 keV, les 20’ centraux sont dominés
par une émission diffuse, ainsi que quelques sources ponctuelles (Watson et al. 1981). L'une
d’entre elles (d’une luminosité de ~10> erg s~! dans la bande 1-4 ke V) était d’ailleurs associée
avec Sgr A Ouest et donc incluait Sgr A*. Plus de 10 ans apres, cet objet a été résolu par Rosat
(Rontgensatellit) en 3 faibles sources d’apparences ponctuelles, dont une toujours compatible
avec Sgr A* (A moins de 10”) et dont la luminosité était de I’ordre de 10** ergs~! entre 0.8 et
2.5 keV (Predehl and Triimper 1994).

Au tournant des années 2000, grice au pouvoir séparateur sans précédent du satellite Chan-
dra, I’arcminute centrale (région de 2.4 pc de rayon) de la Voie Lactée a été cartographiée dans
le détail (Fig. 4.7) (Baganoff et al. 2003a). A I’exception de Sgr A Est, la morphologie du com-
plexe Sgr A en X s’avere assez différente de celle en radio (dominée par la minispirale de
Sgr A Ouest) et en infrarouge (dominée par les étoiles chaudes) : plusieurs sources discrétes
(e.g. Muno et al. 2005, Degenaar and Wijnands 2009, 2010, pour les transitoires) se détachent
sur un fond diffus (Fig. 4.7, droite). Au centre de 1’'image, la source Rosat est désormais, elle
aussi, résolue en 3 sources distinctes :

— une structure cométaire, G 359.95-0.04, a environ 10" de Sgr A*, interprétée comme une
nébuleuse de pulsar confinée par pression dynamique (Wang et al. 2006) ;

71 Ces flares submillimétriques nuancent quelque peu les mesures d’indice spectral et de polarisation mentionnées
aux points précédents ; il est probable que ces quantités soient également variables (e.g. Marrone et al. 2008).
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Figure 4.7 — Gros plan sur le complexe Sgr A en rayons X mous (2-8 keV) et
en coordonnées équatoriales (Cf. Fig. 3.7). On y distingue sources ponctuelles et
émission diffuse. Notons que CXO J174538.0-200022 est I’autre nom de la nébu-
leuse de pulsar G 359.95-0.04. (D’ apres les images Chandra/ACIS de G. Garmire.)

— une émission quasi-ponctuelle issue du petit amas stellaire IRS 13 (visible en radio et
infrarouge sur le bord Ouest de la minicavité), qui serait I’hdte d’un trou noir de masse
intermédiaire (~1300 M., Maillard et al. 2004) ;

— une source baptisée CXOGC J174540.0-290027 qui coincide avec Sgr A*. Elle est 1ége-
rement étendue pour Chandra : > 1" (FWHM), ce qui correspond a une taille de plus de
~0.04 pc = 10° Rs, si bien que tout I’amas S baigne dans cette émission. La nature de
cette extension est inconnue, mais il est remarquable que le rayon de Sgr A* en X s’ac-
corde assez bien avec le rayon de Bondi attendu d’un trou noir supermassif qui serait au
centre et aspirerait la matiere des vents stellaires de I’amas central (§ 4.6.1, Baganoff et al.
2003a, Shcherbakov and Baganoff 2010). S agissant du spectre moyen de cette source, il
est plutot mou (I'" = 2.7), trés absorbé (Ny ~ 102 cm™?) et présente un exces a ~6.5 keV
qui pourrait étre imparti a la fluorescence d’un plasma en état d’équilibre non-ionisé (Xu
et al. 2006). Intégré de 2 a 10 keV, ce spectre confere a CXOGC J174540.0-290027 une
luminosité de ~2 x 103 ergs™!, c’est-a-dire 11 ordres de grandeur sous la luminosité
d’Eddington d’un trou noir de 4 x 10° M., (5 x 10** ergs™").

Un des résultats les plus spectaculaires obtenus par Chandra au cours des premieres obser-
vations du centre Galactique, est la découverte d’une éruption (ou « flare ») X en provenance
de Sgr A* par Baganoff et al. (2001), un an apres la détection de son émission quiescente que
nous venons de présenter. Le lancement du satellite XMM-Newton, peu apres celui de Chandra,
a permis de montrer que cette éruption n’était pas un événement isolé et que Sgr A* est sujet a
des flares aléatoires a peu pres une fois par jour (Goldwurm et al. 2003a). Des mesures équiva-
lentes ont été reproduites plusieurs fois avec Chandra (Baganoff et al. 2003b, Eckart et al. 2004,
2006a, 2008a, Hornstein et al. 2007) et XMM-Newton (Porquet et al. 2003a, Bélanger et al.
2005, Porquet et al. 200872, Trap et al. 20117°). Elles ont montré une certaine diversité dans les
flux atteints, les plus brillantes des éruptions montant, au moins, jusqu’a 3 x 10% ergs~!, i.e.
160 fois le flux quiescent.

Les spectres des flares X s’ajustent bien par des lois de puissance absorbées, légerement
plus dures que la quiescence et ne présentant pas de raie du fer vers 6.5 keV. Quant a la durée

72 Cf. Chap. 5.
73 Cf. Chap. 6.



68

Chapitre 4. Le complexe SgrA

de ces évenements, elle est variable et s’étale de 1 a 3 h typiquement. Cela suggere qu’ils
se produisent dans les régions treés internes de Sgr A*, moins étendues que 1 heure-lumiére,
d’autant que certains décrochages dans les courbes de lumieres sur des échelles de temps de
I’ordre de 10 min indiquent des phénomeénes ne s’étendant pas au-deld d’une vingtaine de
rayons de Schwarzschild, soit le rayon de I’ orbite terrestre autour du Soleil (Fig. 4.5, droite). La
question d’une éventuelle quasi-périodicité de ces sous-structures (Quasi-Periodic Oscillation,
QPO) dans les courbes de lumieres s’est déja posée (Aschenbach et al. 2004), mais reste trés
débattue pour I'instant (Bélanger 2006).

Si la nature profonde de ces éruptions reste inexpliquée, leur observation en infrarouge
proche, deux ans apres la découverte en X, a permis d’unir les forces des communautés au sol,
et dans I’espace, pour approfondir 1’investigation.

4.5.3 Infrarouge proche

La plus ancienne détection de la contrepartie infrarouge de Sgr A* a été rétroactive. En repre-
nant des données de 2002 dévolues a I’astrométrie des étoiles S avec I’optique adaptative du
VLT, Genzel et al. (2003) ont débusqué une petite source ponctuelle variable, non-résolue, au
foyer des orbites stellaires. Elle est uniquement détectable par a-coups, lors d’éruptions dé-
passant les 5 mJy et d’une durée de une a deux heures. Des études récentes montrent qu’il
existerait, en fait, un tres faible état quiescent (Dodds-Eden et al. 2011, Sabha et al. 2010),
peut-&tre confondu avec d’autres étoiles sur la ligne de visée, auquel s’additionneraient ces
éruptions, avec une fréquence plus élevée qu'en X (~4 fois par jour). Les nombreux travaux
qui ont succédé aux premieres détections du VLT ont permis d’étudier ces éruptions depuis le
sol dans les principales bandes atmosphériques de 1’infrarouge proche (H, K, L, M) (Cf. § 2.3),
en mobilisant également d’autres observatoires comme le Keck (e.g. Ghez et al. 2004) et Sub-
aru (Nishiyama et al. 2009). Depuis I’espace, le HST a, quant a lui, observé des éruptions dans
des bandes comprises entre 1.45 et 1.9 um (Yusef-Zadeh et al. 2006a, 2009). Ces études se sont
focalisées sur des aspects différents, selon les configurations observationnelles employées :

— Morphologie : Un petit nuage de poussiere étendu, visible en bande L', est localisé a
seulement ~75 mas au Sud-Ouest de Sgr A*. Il a été baptisé « Sgr A*-f » par Clénet et al.
(2005) et « D 1 » par Eckart et al. (2006a).

— Spectre : Comme nous le verrons au Chap. 6, la mesure du spectre de Sgr A* en proche
infrarouge pendant les éruptions est une entreprise délicate. Néanmoins, les différents
groupes ayant travaillé sur le sujet s’accordent a dire que le spectre est en loi de puis-
sance (Fy o< v%), en dépit des valeurs de I’indice a trouvées, qui sont tres dispersées
(Eisenhauer et al. 2005, Ghez et al. 2005, Krabbe et al. 2006). Il n’est pas encore clair
si cet indice est une fonction croissante du flux (Gillessen et al. 2006, Yusef-Zadeh et al.
2009) ou une grandeur invariante (Hornstein et al. 2007).

— Polarisation : Les flares sont marqués par une forte polarisation linéaire, jusqu’a 40%,
et variable, avec de brusques changements de 20% sur des échelles de quelques dizaines
de minutes, comparables aux variations de flux (Eckart et al. 2006b, Meyer et al. 2006ab,
2007, Trippe et al. 2007, Nishiyama et al. 2009, Zamaninasab et al. 2010). Quant a I’angle
de polarisation, il peut évoluer de 60 a 70% sur des échelles de temps similaires. Compte
tenu de ’allure spectrale des éruptions évoquée au point précédent, ces propriétés de po-
larisation semblent traduire un rayonnement synchrotron optiquement mince sous-jacent.

— Allure temporelle : Il existe une grande diversité dans les profils temporels des éruptions.
Les courbes de lumiere sont, d’ordinaire, caractérisées par des sous-structures sur des
échelles de temps courtes (< 10 min), ce qui contraint, une fois de plus, la zone émissive
(Fig. 4.5, droite). Puisque 1’émission semble provenir d’un flot d’accrétion variable, il est
envisageable que les courbes de lumiere portent I’empreinte d’un mouvement orbital de
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Figure 4.8 — SED de Sgr A*. Données radio, submm, FIR, MIR, NIR, X quies-
cence, X flare, INTEGRAL, Fermi et HESS extraites dans I’ordre de Zhao et al.
(2001), Zylka et al. (1995), Marrone et al. (2008), Telesco et al. (1996), Cotera
et al. (1999), Eckart et al. (2006a), Schodel et al. (2007a), Genzel et al. (2003),
Baganoff et al. (2003a) Porquet et al. (2008), Bélanger et al. (2006), Abdo et al.
(2010) et Aharonian et al. (2009).

la matiere accrétée. Une telle quasi-périodicité d’environ 17 min a, en réalité, été avancée
par Genzel et al. (2003), bien que sa significativité soit faible. Si cette mesure était prise
pour argent comptant, elle impliquerait que Sgr A* posseéde un fort moment cinétique
(a=0.5%0.1). En effet, la période de la derniere orbite stable circulaire d’un trou noir
sans rotation (Schwarzschild) est de 27 min. Or, la derniere orbite stable prograde d’un
trou noir tournant (Kerr) est plus proche de 1’horizon, si bien que la période orbitale
peut tomber a 17 min (§ 1.1.2). Notons que d’autres études temporelles, tenant compte
précautionneusement des effets de bruit rouge, ne retrouvent pas ce QPO (Meyer et al.
2008, Do et al. 2009).

Astrométrie : Dans le futur, il sera possible de mesurer précisément la position des érup-
tions de Sgr A* en infrarouge proche, en particulier a travers 1’interférométrie VLTI. On
verra alors si I’astrométrie varie au cours d’une éruption et s’il y a lieu de décrire les
QPO par un mouvement orbital de matiere (Hamaus et al. 2009).

Corrélation avec les X : Trés vite apres la parution du papier de Genzel et al. (2003),
a surgi le probléme du lien éventuel qui pouvait unir les flares infrarouges et les flares
X. Eckart et al. (2004) ont alors découvert que les éruptions X et infrarouges sont simul-
tanées’*, ce qui a depuis été confirmé a plusieurs reprises (Eckart et al. 2006a, 2008a,
Hornstein et al. 2007, Yusef-Zadeh et al. 2006a, 2009, Dodds-Eden et al. 2009, Trap
et al. 2010, 2011). Cette caractéristique a permis d’attribuer définitivement les flares X
a Sgr A*, alors qu’ils sont moins bien localisés dans les images que ceux en infrarouge.
Par ailleurs, 1’étude détaillée des spectres et courbes de lumieére simultanées a apporté
plusieurs contraintes au sujet des processus de rayonnement a 1’ceuvre lors de ces événe-
ments (Cf. Chap. 5 et 6), méme si leur origine physique demeure toujours mystérieuse
(§ 4.6.2).

74 Manifestement, tous les flares X ont une contrepartie infrarouge détectable, mais la réciproque est fausse, ce qui

est cohérent avec la différence de fréquence des flares dans les bandes spectrales respectives.
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4.6 Modeles d’émission de Sgr A*

La Figure 4.8 représente le spectre large bande du noyau Galactique et récapitule, ainsi, tous les
paragraphes précédents relatifs aux rayonnements électromagnétiques qui semblent émaner de
Sgr A*. Ce spectre s’étage sur 19 ordres de grandeur en fréquence, mais présente de vastes trous
en lumiere visible-UV et dans la région du MeV. En ne considérant que la bande qui s’étend
de la radio aux rayons X, la luminosité bolométrique de Sgr A*, dans 1’état quiescent, est de
~10% ergs™!, soit ~500 fois celle du Soleil, et plus de 10® fois plus faible que la luminosité
d’Eddington d’un trou noir supermassif de cette nature. Quant aux éruptions, elles relachent une
puissance additionnelle de I’ordre de 103¢ ergs~!. Ci-dessous, nous faisons un tour d’horizon
des principales théories qui ont vu le jour pour éclairer ces deux états de luminosité.

4.6.1 Quiescence

L’émission quiescente de Sgr A* présente deux difficultés majeures que les modeles doivent
éclaircir : (i) la sous-luminosité actuelle” toutes longueurs d’ondes confondues et (ii) 1’ ajuste-
ment précis des données (morphologie, spectre, polarisation) en radio-submillimétrique et X,
sans violer les limites supérieures en infrarouge. Les développements théoriques ont suivi les
progres des observations, si bien qu’ils ont sensiblement évolué depuis les années 70 en se
complexifiant et s’enchevétrant. Signalons qu’aucun d’entre eux ne fait consensus aujourd’hui
(Cf. Melia and Falcke 2001, Bélanger 2006, Genzel et al. 2010, Yuan 2010 pour des revues).

Le probleme de la sous-luminosité a été formalisé des le début des années 80 par Lacy
et al. (1982). A travers des observations infrarouges/radio du CND et de la minispirale, ces
auteurs ont estimé qu’un taux > 10~* M. an—! de matiére ionisée devait chuter en permanence
vers le noyau Galactique. Mais, en faisant I’hypothese d’une accrétion standard (disque opti-
quement épais efficace, § 1.4.3), ils ont contraint le taux d’accrétion du trou noir a moins de
~107% M. an~! et ont suggéré que, si un tel disque existait, il devait étre petit, faible, et peut-
&tre vu par la tranche. Ainsi, dans ce scénario, la clé de la sous-luminosité est le faible taux
d’accrétion final, une bonne partie du gaz ne parvenant pas jusqu’a Sgr A*, parce qu’il est soit
expulsé de la région centrale (par sa pression de radiation par exemple), soit condensé pour
former des étoiles.

Depuis les observations de Chandra par Baganoff et al. (2003a), le taux d’accrétion a
~10° Rs (~1") du trou noir est mieux connu. En effet, la taille de cette zone correspond au
rayon de capture d’un trou noir par accrétion sphérique, encore appelé rayon de Bondi (1952) :

RB ~ % (4.2)

ct
oll ¢, est la vitesse du son dans le plasma et vaut autour de 500 kms~! d’aprés les mesures de

Chandra’®. Dans ce contexte, le taux d’accrétion est donné par :

Mg ~ 47rR2B mMpPoCs 4.3)

avec pyp ~ 100 cm™3, la densité du gaz et mp et la masse du proton. On trouve

Mg ~ 107 M. an~!, ce qui concorde bien, d’ailleurs, avec les résultats de Cuadra et al.
(2008), qui ont essayé de simuler ce débit de matiere en supposant qu’il est alimenté par le
vent stellaire émanant des principales étoiles en orbite autour de Sgr A*.

Dans les parties plus internes du flot d’accrétion (< 10% Rg), les choses se compliquent
en raison des mesures de polarisation linéaire en radio, qui limitent le taux d’accrétion a
10~7, voire 10~ M, an~! (Marrone et al. 2007). Il faut donc réussir a élucider ce facteur

75 Sgr A* a peut-8tre été beaucoup plus brillant dans un passé récent (Chap. 9).

76 On peut aussi estimer cette vitesse par celle des vents stellaires capturés.
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10-1000 de diminution dans la valeur du taux d’accrétion apres la capture du gaz. Qui plus est,
méme avec M = 1072 M an~', un disque d’accrétion standard occasionnerait une luminosité
L~0.1Mc*~ 10 ergs™!, ce qui est encore trop élevé’’. C’est pourquoi il a fallu construire
des modeles d’accrétion peu efficaces (éventuellement avec reflux de matiere) qu’on peut sché-
matiquement regrouper en trois grands archipels : « ADAF », « accrétion sphérique » et « jet ».

Les modeéles ADAF

Les équations de I’accrétion de matiere avec moment angulaire sur trou noir admettent deux
catégories de solutions stables, les unes dites « froides » et les autres dites « chaudes ». Le
disque d’accrétion standard est représentatif des solutions froides ; la température, relativement
basse (106~7 K), conduit 4 un disque géométriquement fin et optiquement épais (Cf. § 1.4.3).

Les flots d’accrétion dominés par I’advection (Advection-Dominated Accretion Flows,
ADAF) sont rangés dans la seconde catégorie de solutions (Rees et al. 1982, Narayan and
Yi 1994, Narayan et al. 1995, 1996, 1998, Mahadevan 1998, Abramowicz et al. 1995). Un
ADAF suppose, typiquement, que la matiere accrétée est engloutie par le trou noir, avant que
I’énergie gravitationnelle qu’elle emporte ne puisse Etre restituée sous forme de lumiere. La
cause d’un tel phénomene est imputée a un découplage entre les ions (qui gagnent de I’énergie
cinétique dans leur chute et atteignent la température du viriel ~10'2 K) et les électrons (qui,
certes, dominent les processus radiatifs, mais ne dépassent pas ~10'° K). Les ions advectent
ainsi au-dela de I’horizon I’énergie gagnée, avant qu’elle ne soit rayonnée. Le fort moment
angulaire du flot, sa densité relativement faible et sa température élevée amenent, finalement,
a une sorte de disque d’accrétion, optiquement mince et géométriquement épais (presque
toroidal).

Il subsistait plusieurs problémes avec les premieres versions des théories ADAF citées plus
haut. En particulier, le taux d’accrétion au voisinage de I’horizon était trop élevé et il en allait
de méme pour le flux prédit en X et y. On réalisa alors que les solutions advectives impliquent
la présence d’expulsion de matiere (outflows), soit sous la forme de vents (Blandford and Be-
gelman 1999) (Advection-Dominated Inflow-Outflow Solutions, ADIOS), soit sous forme de
mouvements convectifs (Quataert and Gruzinov 2000, Beckert 2000, Ball et al. 2001, Narayan
et al. 2002b) (Convection-Dominated Accretion Flows, CDAF) qui réduisent le transport de
moment angulaire vers I’exterieur et donc de taux d’accrétion effectif du trou noir. Dans leurs
versions les plus récentes, le terme générique RIAF (Radiatively Inefficient Accretion Flows) a
supplanté celui d’ ADAF, puisque 1’advection n’est plus I’unique mécanisme a I’ceuvre’® (Yuan
et al. 2003). La version purement thermique des débuts a également cédé la place a une in-
terprétation hybride, dans laquelle des reconnexions magnétiques peuvent transférer de 1’éner-
gie des ions aux électrons, ces derniers produisant alors des lois de puissance non-thermiques
(Ozel et al. 2000). Au final, le spectre de Sgr A* s’ajuste par I’émission des électrons du flot
d’accrétion avec du synchrotron non-thermique pour la radio a basse fréquence, du synchro-
tron thermique pour la bosse submillimétrique et un rayonnement de freinage thermique pour
I’émission X étendue (Quataert 2002).

Les modeles d’accrétion sphérique

Melia (1992, 1994) a étudié le cas d’une accrétion purement sphérique de type Bondi. Celle-ci
partage beaucoup de caracteres communs avec les ADAF. D’une part, le flot d’accrétion est

77 Une autre objection a I’encontre de I’accrétion standard est que la SED ne semble pas ajustable par un rayonne-
ment de corps noir du type « disque multicolore ». En effet, d’apres I’équation 1.33, la température caractéristique
d’un tel disque serait de ~10'* K et donc culminerait en infrarouge proche-optique, et pas en submm.

78 La faible efficacité des disques de type RIAF (1, ~ 10~°) reléve en partie de 1’advection (10~2) et en partie
de la convection (10™%).
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chaud et la température et celle du viriel. D’autre part, la bosse submillimétrique provient d’un
rayonnement synchrotron d’électrons thermiques et les rayons X de bremsstrahlung du plasma
en chute libre sphérique. Ce qui differe, en revanche, est qu’il n’y a qu’une seule température
et que le moment angulaire au rayon de capture est supposé tres faible, si bien que le flot ne
se circularise que vers ~10-100 Rg pour donner naissance a un petit disque Képlérien (Melia
et al. 2000, 2001).

Coker and Melia (2000) ont considéré le cas ol le champ magnétique ne se maintient pas
en équipartition avec le gaz (« subéquipartition ») ce qui réduit encore ’efficacité. Mention-
nons enfin les travaux de Liu and Melia (2001) qui justifient le spectre quiescent observé par
Chandra, a I’aide de la comptonisation de photons de plus basse énergie.

Les modeéles a jets

A T’inverse des modeles thermiques présentés plus haut, des cadres purement non-thermiques
ont été proposés des le début des années 90 et raffinés par la suite (Falcke et al. 1993, Be-
ckert and Duschl 1997, Falcke and Markoff 2000). Ceux-ci s’appuient sur les rayonnements
d’électrons relativistes d’un jet, plus ou moins bien collimaté (Slysh 2008), pour offrir une
explication a la totalité du spectre. L’émission submillimétrique est ainsi produite a la base
de ce jet (le « nozzle »), alors que le spectre a plus basse fréquence résulte d’un rayonnement
synchrotron auto-absorbé, dont la fréquence d’auto-absorption varie progressivement a mesure
qu’on progresse dans le jet. Quant aux rayons X, ils sont le fruit d’un processus synchrotron
self-Compton (SSC).

Puisqu’un jet est en principe toujours couplé a un disque, il reste a préciser pourquoi I’ émis-
sion de ce disque est indécelable (Jolley and Kuncic 2008). Ceci n’a pas empéché, néanmoins,
Yuan et al. (2002) de coupler avec succes le modele a base de jet et un disque de type ADAF.

En définitive, méme si 1’analogie avec les AGN (notamment M 81* et son petit jet a un
seul coté) et les binaires X Galactiques (dans leur état dur avec jet compact) est éclairante, la
grande difficulté du scénario a jet est I'impossibilité actuelle de sa détection’”. A ce jour, toutes
les tentatives d’imagerie directe de ce jet par VLBI se sont soldées par des échecs, a tel point
que les tenants de la théorie ont dii redoubler d’ingéniosité pour « dissimuler » la trace d’un jet
hypothétique... (Markoff et al. 2007).

4.6.2 Eruptions

On peut isoler deux familles de modeles afférentes aux éruptions de Sgr A* dans la littéra-
ture : les modeles qui s’intéressent essentiellement aux mécanismes physiques déclencheurs
des éruptions et ceux qui s’attachent plutdt a I’identification des processus radiatifs a I’ceuvre.
Nous nous concentrons ici sur les flares X et infrarouge ; les modeles des flares retardés a plus
basse fréquence seront revus au Chapitre 6.

Mécanismes déclencheurs

Une premiere idée, assez singuliere, a propos des flares X a été soumise par Nayakshin and
Sunyaev (2003) et Nayakshin et al. (2004). Leurs travaux reposent sur I’interaction des étoiles
S avec I’hypothétique disque du trou noir. Les auteurs ont modélisé en détail le rayonnement
des chocs induits par de telles rencontres et ont pu prédire 1’existence de flares en infrarouge
proche, avant leur découverte. Mais la fréquence et les sous-structures de ces éruptions NIR
sont difficiles a appréhender dans ce cadre. Quant a I’existence de ce disque froid d’une taille
de ~10* Ry, elle reste trés douteuse (Cf. § 4.6.1), d’autant que la position de Sgr A* dans les

79 Notons aussi qu’il est difficile de faire figurer Sgr A* sur la « corrélation universelle » qui relie les flux X et radio
des objets compacts a jets, quoiqu’il semble s’en rapprocher en état de flare (Markoff 2005).
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images infrarouge ne change pas et reste centrale, alors qu’un tel disque pourrait faire naitre
des collisions avec les étoiles bien plus loin (Eckart et al. 2004).

De méme, le profil temporel des flares NIR a écarté I’hypothese d’un microlentillage gravi-
tationnel d’étoiles passant derriere I’horizon du trou noir défendue par Alexander and Sternberg
(1999), au motif que les formes attendues seraient beaucoup plus symétriques.

Plus récemment, Cade? et al. (2006, 2008) ont établi un scénario qui s’ appuie sur le fait que
I’énergie libérée par une éruption correspond grosso modo a I’énergie de masse d’un petit corps
du Systéme Solaire de type astéroide ou comete (10?° g), moyennant une efficacité de conver-
sion énergie de masse/radiation de 10%. Ils spéculent donc que des astéroides seraient capturés
par Sgr A*, passeraient sous leur lobe de Roche et seraient in fine déchirés par d’intenses forces
de marée. Il s’avere que ces corps seraient méme plutdt liquéfiés dans leur chute sous 1’éléva-
tion de la température et de la pression. En tenant compte du champ magnétique, dont le flux
s’accentue pendant le phénomene, il naitrait un accélérateur d’électrons semblable au « bela-
tron », qui pourrait générer toute sorte de radiations non-thermiques. Une simulation relativiste
de ce scénario a été fournie par Kosti¢ et al. (2009) dans I’espace-temps de Schwarzschild ; la
circulation orbitale du plasma entrainant les modulations dans les courbes de lumigres.

Il se trouve qu’une telle modulation orbitale a été envisagée auparavant par Falanga et al.
(2007, 2008b) pour rendre compte des éventuels QPO des flares. A la racine de ces simulations,
il y a I’'idée qu’un petit disque d’accrétion pourrait se développer pendant une éruption et étre
le siege d’une onde spirale magnétohydrodynamique de type Rossby (Tagger and Melia 2006).
Signalons que, dans le méme ordre idée, d’autres versions tres phénoménologiques & base de
« points chauds » (hot spots) dans un disque d’accrétion ont aussi fait leur apparition, sans que
la naissance de ces points chauds et leur maintien ne soient encore explicités (Broderick and
Loeb 2005, 2006, Eckart et al. 2006b, Meyer et al. 2006, Trippe et al. 2007, Hamaus et al.
2009).

Processus radiatifs

Les principaux groupes de modélisateurs de la quiescence (ADAF, accrétion shérique, jet) ont
également proposé des processus radiatifs susceptibles d’opérer pendant les éruptions en ajou-
tant quelques ingrédients a leurs scénarii de quiescence.

Une idée simple, avancée dés la premiere détection d’un flare X, consistait a accroitre de
facon passagere le taux d’accrétion du trou noir (Markoff et al. 2001, Liu and Melia 2002). Mais
cela s’accompagnait d’une augmentation intempestive du flux radio en méme temps qu’en X,
qui n’a jamais été observée.

Toujours est-il que ces canevas dérivés des théories de la quiescence exploitent généra-
lement des électrons énergisés pour produire les rayonnements des éruptions. Ces particules
seraient ainsi accélérés par (i) des chocs dans un jet (Markoff et al. 2001, 2007), ou (ii) des
reconnexions magnétiques dans le disque ADAF, analogues a celles de la couronne solaire
(Yuan et al. 2003, 2004), ou encore (iii) des accélération turbulentes et stochastiques dans le
flot d’accrétion sphérique (Liu et al. 2004, 2006ab).

Dans tous les cas, la forte polarisation linéaire infrarouge plaide en faveur d’un proces-
sus synchrotron, tandis que les rayons X pourraient assez vraisemblablement provenir d’un
mécanisme Compton inverse. Concernant ce dernier, il peut s’agir soit d’un processus SSC
(les électrons responsables de 1’infrarouge par synchrotron boostent leurs propres photons) soit
d’un processus Compton externe : les électrons rayonnant en infrarouge boostent les photons
de la bosse submillimétrique quiescente (Yusef-Zadeh et al. 2006a) ou, a I’inverse, les électrons
responsables de cette bosse submillimétrique boostent les photons du flare infrarouge (Yusef-
Zadeh et al. 2009).
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4.7 Cette these

Comme cela a ét€ montré au paragraphe précédent, il existe une grande pluralité d’hypotheses
pour décrire les déclenchements et les rayonnements des éruptions. Seules de nouvelles obser-
vations peuvent apporter des contraintes qui permettront de faire le tri entre ces théories. C’est
pourquoi, dans la suite, je vais décrire deux campagnes d’observations multi-longueurs d’onde
menées en 2007 (Chapitre 5) et 2009 (Chapitre 6) au cours desquelles nous avons, entre autres,
voulu :

— couvrir de nouveaux flares a 1’aide d’'un maximum de télescopes opérant dans des re-
gistres spectraux différents ;

— obtenir des courbes de lumieres et des spectres les plus complets possibles, avec pour
objectifs de séparer au mieux les processus de rayonnement et en tirer des parametres
physiques sur le systeme ;

— chercher des contreparties aux éruptions dans la vaste fenétre spectrale gamma, encore
largement inexplorée.

Au Chap. 9, nous verrons par ailleurs que Sgr A* a sans doute été le théatre d’une éruption
géante il y a quelques siecles, pendant laquelle la luminosité du trou noir a été€ considérablement
accrue, ce qui soulagera un peu I’épineux probleme de sous-luminosité évoqué plus haut.
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N avril 2007, une campagne d’observation ciblée sur les éruptions de Sgr A*
E a mobilisé, simultanément, plusieurs des plus gros télescopes de la planete
(toutes longueurs d’onde confondues) pendant une semaine. Dans ce chapitre, je
détaillerai les analyses que j’ai menées avec les données de trois instruments de
cette campagne (XMM-Newton, VLT/VISIR, INTEGRAL). Je discuterai ensuite les
résultats obtenus sur une nouvelle éruption brillante dans le cadre de modeles de
rayonnement non-thermiques. Ces travaux ont fait I’objet de quatre publications
dans des revues a comités de lecture : Porquet et al. (2008), Dodds-Eden et al.
(2009), Yusef-Zadeh et al. (2009) et Trap et al. (2010) (qui est reproduite en An-
nexe A). Je mentionnerai également, a la fin, les résultats d’une campagne X ef-
fectuée en 2008 par XMM-Newton.

5.1 Introduction

Pour des raisons qui tiennent a I’éclairement optimal des panneaux solaires des satellites XMM-
Newton et INTEGRAL, le centre Galactique ne peut étre pointé qu’a I’occasion de campagnes
ciblées, pendant les semaines qui précedent les équinoxes de printemps et d’automne. Mais
la premiere de ces deux périodes est en général plus favorable pour les observations de cette
région du ciel depuis le désert d’ Atacama (le centre Galactique se trouve alors a haute élévation,
ce qui limite les problemes de seeing). (Il faut aussi tenir compte d’autres contraintes telles que
la pollution lumineuse engendrée par la Lune, etc.) C’est ainsi qu’en 2007, la campagne s’est

tenue entre le 30 mars et le 7 avril (Cf. tableau en Figure 5.1).

Dans la suite, nous allons nous intéresser aux données propriétaires des télescopes XMM-
Newton, VLT/NACO, VLT/VISIR et INTEGRAL, dont les PI (Principal Investigators) étaient :

D. Porquet, R. Genzel, P.O. Lagage et A. Goldwurm, respectivement.

75
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April 1 | April 2 | April 3 | April 4 | April5 | April6 | April 7 | April 10 | April 11
HST 1.7, 14um — — — _—  — — —
XMM 2-12keV —— —
cso
350, 450, 850 um - - - - - -
VIA43, 2GHZ | — -— -
SMA 230 GHz - - - -
CARMA 240 GHz - - - -
IRAM 240 GHz - - - -
NMA [ ] L] ] [ ]
90, 130 GHz
SMT 250 GHz - -— - -— ]
Lt - - -— - -— —
22,38,11.8um,
GMRT
03,06,13GHz — - —
INTEGRAL
20-100 keV I I
VLBA - - - - -
14,2243 GHz

Figure 5.1 — Journal des observations de la campagne 2007. Il manque le temps
d’observation additionnel obtenu par XMM-Newton les 30-31 mars (Tab. 5.1). Fi-
gure adaptée de Yusef-Zadeh et al. (2009).

Le chapitre est organisé comme suit : au § 5.2, je débute par des généralités sur les analyses
de données respectives de chaque instrument, puis explicite les différents traitements que j’ai
réalisés sur les données d’avril 2007 et enfin discute les résultats qui ne dépendent que d’un
seul domaine spectral. Au § 5.3, je rappelle les principales caractéristiques des processus non-
thermiques synchrotron et Compton inverse, puis propose une modélisation phénoménologique
de la SED multi-longueurs d’onde d’une éruption a partir de ces procédés radiatifs. Dans 1’ul-
time paragraphe (§ 5.5), je préciserai les résultats d’'une campagne X menée fin mars 2008, en
guise de transition vers le prochain chapitre.

5.2 Observations et analyses

5.2.1 XMM-Newton

Les données récoltées par les CCD du satellite XMM-Newton (§ 2.4.1) se présentent sous la
formes de listes d’événements, puisqu’en principe, chaque interaction de photon X (ou rayon
cosmique) avec le détecteur est répertoriée individuellement. Les informations attenantes a
chacun de ces événements sont les suivantes :

— TIME : le temps d’arrivée du photon sur le détecteur ;

— RAWX,RAWY, DETX, DETY : les coordonnées du photon sur le détecteur et la caméra ;

— X, Y : les coordonnées du photon projetées sur le ciel ;

— PHA, PI : I’énergie (calibrée ou non) du photon (PHA et PI signifient « Pulse Height
Amplitude » et « Pulse Invariant », respectivement) ;

— FLAG : un «drapeau » traduisant la qualité de I’événement ou une autre spécificité (e.g.
un photon qui tombe sur un pixel défectueux) ;

— PATTERN : le motif dessiné par les pixels touchés (les photons et les rayons cosmiques
n’impriment pas les mémes motifs, d’ou une possibilité de filtrage des événements non-
désirés) ;

— CCDNR : I'identité du CCD concerné.
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Table 5.1 — Journal d’XMM-Newton pendant la campagne 2007.

Orbite / Id. Obs. Caméra Début exposition Fin exposition Durée
[UTC] [UTC] [ks]
PN 30 Mar 2007,21:28:14 31 Mar 2007,06:27:17 323
1338 /0402430701 MOS1 30Mar2007,21:05:54 31 Mar2007,06:31:22 339
MOS2 30 Mar 2007,21:05:55 31 Mar2007,06:31:28  33.9
PN 1 Avr 2007, 15:07 : 59 2 Avr 2007, 19:53:42 103.5
1339/0402430301 MOS1 1 Avr 2007, 14 : 45 : 39 2 Avr 2007, 17 : 05 : 06 94.7
MOS2 1 Avr 2007, 14 : 45 : 39 2 Avr 2007, 17 : 05 : 08 94.7
PN 3 Avr 2007, 16:39: 17 4 Avr 2007, 19:47: 35 97.6
1340/0402430401 MOS 1 3 Avr 2007, 16 : 29 : 26 4 Avr 2007, 19:51: 15 98.5
MOS2 3 Avr2007,16:44:23 4 Avr 2007, 19:51:57 97.6

De maniere générale, ces renseignements sont rassemblés dans des fichiers au format standard
FITS (Flexible Image Transport System, Wells et al. 1981). Afin de les exploiter, le centre
d’opération scientifique du satellite (Science Operation Center, SOC) installé en périphérie de
Madrid a ’ESAC (European Space Agency Center), distribue librement une suite d’outils as-
semblés sous le chapeau SAS (Science Analysis Software), et qui font d’ailleurs abondamment
appel aux routines des FTOOLS (Blackburn 1995). Dans cette thése, nous avons utilisé la ver-
sion 8.0.0 du SAS dans la partie II et une version antérieure, 7.1.2, dans la partie III.

11 faut noter que les données brutes envoyées sur Terre par la plate-forme d’XMM-Newton,
subissent d’abord un pré-traitement au niveau du SOC, avant d’étre mises a disposition des
utilisateurs. Le jeu de données fourni a I’observateur prend ainsi la forme de fichiers ODF
(Observation Data Files), adjoints a des fichiers de calibration, les CCF (Current Calibration
Files). En réalité, un pipeline automatique d’analyse standard, tournant au Science Survey
Center (SSC) basé a I’Université de Leicester, procure également des produits déja calibrés,
nettoyés et exploités (listes des sources détectées, images, courbes de lumiere, spectres, etc)
qui peuvent servir de points de départ, mais sont a priori insuffisants. Dans la suite de cette
section, je vais passer en revue les différentes étapes de 1’analyse complete (& partir des ODF)
a travers I’exemple des données XMM-Newton de la campagne 2007. (Nous reprendrons une
démarche semblable, sans la détailler a nouveau, aux Chapitres 6 et 8.)

XMM-Newton a pointé le centre Galactique du 30 mars au 4 avril 2007 en mode Prime Full
Window, i.e. avec I’intégralité des champs de vue des caméras d’EPIC, en utilisant des filtres
intermédiaires (medium). Les observations se sont étalées sur un total de ~230 ks (~64 h) (Cf.
Table 5.1 pour un journal détaillé des 3 pointés). Les listes d’événements qui seront employées
ultérieurement pour construire les images, courbes de lumiere, spectres, etc, ont été générées
par les chalnes de procédures usuelles epchain et emchain. Elles ont ensuite été filtrées en trois
grandes étapes. En ne conservant (i) que les événements pour lesquels le PATTERN est < 4 ou
12 (pour PN et MOS, respectivement), je me suis assuré de rejeter un maximum d’événements
dus a des rayons cosmiques. Afin d’éviter I’utilisation de photons qui sont tombés sur des pixels
défaillants (ii), j’ai appliqué les filtres #XMMEA_EP et #XMMEA_EM. Enfin (iii), j’ai éliminé
les artéfacts de la calibration et de la concaténation des jeux de données, ainsi que les photons
arrivés aux bords des barrettes de CCD, en ne gardant que les événements étiquetés FLAG = 0.

Imagerie

L’image du champ de vue du PN, cumulée sur toute la derniere révolution (rev-1340, 97.6 ks
d’exposition) est reproduite en Figure 5.2. Cette image a notamment été nettoyée des événe-
ments dits « hors du temps » (Out-of-Time, OoT). En effet, les photons ne sont pas seulement
enregistrés par la caméra pendant le temps d’acquisition (intégration du signal par les CCD),
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GRS 1741.9-2853

-

-

AX J1745.6-2801

Figure 5.2 — Le centre Galactique en avril 2007 par XMM-Newton/PN entre 2 et
10 keV, en projection équatoriale (plan Galactique en diagonale, du coin en haut
a gauche, a celui en bas a droite). Sgr A* correspond au point clair au Nord-Ouest
d’AX J1745.6-2901. Cette image est a rapprocher de celle réalisée par Chandra
(Fig. 4.7, gauche). 11 faut souligner qu’il est impossible pour XMM-Newton de
séparer angulairement Sgr A* de G 359.95-0.04 et IRS 13 (Fig. 4.7, droite). Tou-
tefois, ceci n’empéche en rien Sgr A* de dominer le flux de cette petite région
lorsqu’il entre en éruption, comme c’est le cas dans ces données.

mais également pendant la lecture des CCD, qui s’effectue par une dérive de charges le long
de colonnes en ordonnées. Ces événements OoT se voient ainsi assignés une valeur erronée de
RAWY, ce qui se traduit par des « bavures » verticales autour des sources brillantes (c’était le
cas d’AXJ1745.6-2901 dans I’image brute). En mode Full Frame, ce sont 6.3% des événe-
ments du PN qui sont concernés par cet effet. Apres avoir simulé une image OoT, convenable-
ment normalisée, a partir de la liste d’événements de départ, je I’ai soustraite de I’image brute
par I'intermédiaire de I’ outil farith des FTOOLS.

On remarque essentiellement trois sources ponctuelles dans le champ. D’abord Sgr A* qui
ressort nettement de Sgr A Est, du fait de plusieurs éruptions successives dans la révolution
1340 qui augmentent significativement son éclat dans cette image intégrée (Cf. paragraphe
suivant). Et deux sursauteurs X en activité, AX J1745.6-2901 et GRS 1741.9-2853, suffisam-
ment éloignés de Sgr A* pour ne pas géner son étude avec XMM-Newton (cela ne sera pas le
cas d’INTEGRAL, § 5.2.4). Ces deux binaires X sont des transitoires, ¢’est donc une heureuse
coincidence de les saisir dans un moment d’activé commun et cela a largement influencé la
Partie III de ce manuscrit.

Analyse temporelle

Avant de partir a la recherche de nouvelles éruptions de Sgr A*, il est nécessaire d’examiner la
contamination éventuelle par des éruptions intempestives d’une autre nature, celles du Soleil.
Lorsque la couronne de ce dernier est le siege d’un flare, elle libére des protons mous qui
peuvent imprimer les CCD d’EPIC. Non seulement cela introduit un bruit de fond dans les
mesures, mais de plus, cela peut entrainer la saturation des détecteurs et une perte de données
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Figure 5.3 — Courbe de lumiere des événements de haute énergie (12—-14 keV)
dans la totalité du détecteur PN, avec des pas de temps sont de 100 s. Le temps est
exprimé en jour Julien modifié (Modified Julian Day, MJD).

scientifiques®®. La méthode employée pour identifier les plages de temps contaminées (Bad
Time Intervals, BTI) consiste a tracer la courbe de lumiere de tout le champ de vue du détecteur,
a haute énergie (la ou la surface collectrice de photons X est trés réduite et, donc, la ou seuls
des protons peuvent imprimer les détecteurs). En pratique, les bandes utilisées sont 12—-14 keV
pour le PN et 10-12 keV pour les MOS. Une telle courbe pour les trois pointés d’avril 2007
est donnée en Figure 5.3. On décrete que les données sont utilisables, autrement dit que 1’on a
affaire a un « Good Time Interval » (GTI), quand le nombre de coups total du détecteur dans les
bandes sus-citées est inférieur a 130 (PN) ou 35 (MOS), avec des pas de temps d’intégration
de 100 s. On constate ainsi que les seuils de saturation sont durablement dépassés en fin de
deuxiéme et troisieme révolutions.

En Figure 5.4, j’ai tracé les trois courbes de lumieres de Sgr A* en utilisant une zone d’ex-
traction circulaire de 10” de rayon (qui encercle ~60% de la PSF). Avant de sommer les courbes
de lumiéres individuelles®' de PN, MOS 1 et MOS 2, je leur ai soustrait un fond®?, estimé sur
une surface 10 fois plus large et vide de sources ponctuelles en apparence (tout en respectant
les prescriptions de Kirsch 2005%%). La saturation des mémoires tampons en fin de deuxieme
et troisieme orbites mentionnée plus haut, a pour conséquence une chute du taux de comptage
inattendue. En effet, une courbe de lumiere se construit en divisant un nombre de coup par le
pas de temps. Or, par défaut, lorsque les mémoires saturent, le pas de temps reste inchangé
tandis que le nombre de coups s’amenuise, ce qui conduit a une sous-estimation du taux de
comptage réel. J’ai donc développé un algorithme qui utilise le ratio entre les GTI et les pas de
temps comme facteur de correction, de maniere a redresser les courbes de lumieres contaminées
(Fig. 5.4, courbes rouges).

Dans ces courbes de lumiere, on observe une série de pics sortant du bruit. Par défaut,
nous ne considérerons que les signaux dont les intensités dépassent la valeur moyenne
(0.18 coups s~1) de trois fois la déviation standard (o = 0.02 coups s~1). On identifie ainsi

80 1 envoi de I'information collectée par un CCD vers une mémoire tampon (buffer) est ce que ’on appelle la

«lecture » (readout). En temps normal, le temps qu’il faut pour vider la mémoire est tres court devant le laps
de temps qui sépare deux lectures successives, de sorte que, des que 1’on procede a une lecture, la mémoire est
préte a se remplir. Seulement, lorsqu’un afflux de données trop volumineux déferle sur la mémoire, celle-ci n’a
plus le temps de se vider entierement entre deux lectures et des données se perdent.

81 Les durées des observations dans les trois caméras n’étaient pas identiques (Tab. 5.1), ¢’est pourquoi elles ont

été tronquées avant I’emploi de I’outil lcmath des FTOOLS.
82 Ce fond est trés faible en réalité, car on trouve que le taux de comptage du bruit de fond dans le PN, ramené une
zone de 10", est toujours < 6 x 102 coupss~!.

83 Extraction du fond dans le méme barreau CCD que Sgr A* pour les MOS et, pour le PN, 2 méme distance d’un

neceud de lecture que Sgr A*, i.e. méme coordonnée RAWY.
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Figure 5.4 — Courbes de lumieres X (PN +MOS 1+MOS 2) de Sgr A* en avril
2007, avec un pas de temps de 350 s. Les taux de comptage sont tracés en rouge
lorsqu’ils sont bruts et en bleu apreés correction des BTIs (Cf. texte). Les trois
premiers panneaux correspondent aux trois révolutions consécutives, tandis que le
dernier montre un gros plan de la fin la troisieme courbe de lumiere.
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Sgr A* flaring

QUIESCENCE

Figure 5.5 — Image X du centre Galactique 50 min avant (gauche) et 50 min pen-
dant (droite) le Flare 2.

5 nouvelles éruptions (#1-5), indiquées sur la Fig. 5.4, dont les significativités sont dans
I’ordre chronologique : 4.4, 35.7, 5.4, 10.2 et 9.0 ©. Le Flare 1 est a peine significatif et le
Flare 5 s’est produit pendant une période de bruit élevé, ce qui tendrait a rendre ces détections
sinon contestables, du moins trés incertaines. Mais, il s’avere que le suivi de Sgr A* par le
HST en avril 2007 a confirmé ces événements, ainsi que le Flare 4, en révélant trois éruptions
significatives, aux mémes instants, a 1.7 um (Cf. Yusef-Zadeh et al. 2009, Fig. 21).

A partir de maintenant, nous allons nous focaliser sur le flare le plus intense (Flare 2), car
c’est celui qui a fait I’objet de la meilleure couverture multi-longueurs d’onde et qui apporte
le maximum d’informations (spectrales notamment) pour des raisons statistiques. Au vu de
la courbe de la lumiere X, cette épisode a duré ~50 min (le 4 avril, de 5:25 a 6 : 15, UT).
J’ai vérifié que pendant ce laps de temps, seul Sgr A* avait bien accru sa luminosité et qu’il
ne s’agissait pas d’une contamination externe. Pour ce faire, j’ai construit une image intégrée
pendant 1’éruption, et une seconde de méme durée datant d’avant I’éruption. Le résultat est
reproduit en Figure 5.5 et montre que le flare provient manifestement du noyau Galactique.

Un gros plan sur le profil temporel de ce flare, avec un échantillonnage de 100 s, est montré
en Fig. 5.6 (haut). On y apercoit des variations brusques sur des échelles de temps de 1’ordre
de la centaine de secondes, notamment aux moments auxquels I’éruption culmine. J’ai donc
calculé un périodogramme, ou PSD (Power Spectrum Density), de 1’éruption afin d’y chercher
une éventuelle (quasi-)périodicité. A cet effet, une transformée de Fourier rapide a été élevée
au carré puis normalisée (i.e. divisée par la longueur de la séquence temporelle et multipliée
par sa variance, Horne and Baliunas 1986) de sorte qu’un bruit blanc Poissonien affiche une
PSD de 1. J’ai représenté en Figure 5.6 (bas) le résultat de ce calcul en coordonnées « log-log »,
appliqué a une période de 4000 s centrée sur le flare et échantillonnée a 10 s. En conséquence,
les fréquences minimales et maximales explorées sont fii, = 1/4000 = 2.5 x 10~* Hz et Jmax =
Sayquist = 1/(2x10) =5 x 1072 Hz. Aucun signe de période n’est présent dans cette analyse,
mais il faut souligner que la prise en compte du bruit rouge a basse fréquence nécessiterait un
traitement statistique plus complexe (voir Bélanger 2006).

Astrométrie

J’ai pratiqué deux études d’ordre astrométrique sur ces données : une premicre relative et une
seconde absolue. D’une part, afin d’utiliser la région d’extraction de Sgr A* (pour les courbes de
lumiere et spectres) la plus précise possible, j’ai ajusté la position de la source dans I’'image du
Flare 2 présentée en Fig. 5.5 (droite) via la série de scripts edetect_chain du SAS. La procédure
d’analyse fut donc itérative puisque j’ai d’abord réalisé un dépouillement grossier des données
pour identifier le Flare 2 (avec une position de Sgr A* estimée « a I’ceil »), puis une analyse plus
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Figure 5.6 — Courbe de lumiere (haut) et périodogramme (bas) du Flare 2.
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Table 5.2 — Sources de référence pour 1’astrométrie avec XMM-Newton. Les posi-
tions HIPPARCOS/Tycho et Chandra sont issues de Hgg et al. (2000) et Baganoff
et al. (2003a), respectivement.

1d. Source Position référencée
[R.A.52000, Dec.j2000]

Tycho-2 6840-590-1/RXJ1745.7-2904 ........... 266.433758° —29.083082° (£ 0.025")
Tycho-2 6840-666-1/RXJ1745.7-2904 ........... 266.357437° —28.940829° (£ 0.025")
Tycho-2 6840-20-1/HD 316224 .................. 266.375034° —29.117851° (& 0.025")
CXOGC J174545.2-285828 .. .oovviiiiiinin 266.438283° —28.974447° (£ 0.16")
CXOGCJ174556.2-285519 . ...oviiiiiiaan 266.484167° —28.921944° (£ 0.16")
CXOGCJ174520.6-290152 .. ..o ooiiiiiii i 266.335833° —29.031111° (£ 0.16")
CXOGCJ174520.9-285818 .....oviiiiiiiiann 266.337083° —28.971667° (& 0.16")
CXOGCJ174552.2-290744 .. ... 266.467500° —29.128889° (£ 0.16")
CXOGCJ174502.3-285450 / GRS 1741.9-2853 .... 266.259583° —28.913889° (£ 0.16")
CXOGCJ174607.5-285951 / RX J1746.1-2859 ..... 266.531250° —28.997500° (£ 0.16")

fine avec la position ajustée, dont dérivent les courbes de lumiere de la Fig. 5.4.

D’autre part, j’ai calculé la position absolue sur le ciel de la source en éruption, pour la
rapprocher des coordonnées tabulées de Sgr A* (mesurées en radio par exemple). Ce travail
peut sembler un peu superfétatoire compte tenu de 1’historique, déja long, des observations des
éruptions du noyau Galactique en X (§ 4.5.2). Mais il se trouve que, régulierement, des binaires
X (assez singuliéres), ayant des flux comparables en apparence avec Sgr A*, entrent en activité
a seulement quelques secondes d’arc du trou noir et se confondent avec lui dans les images
d’XMM-Newton (e.g. Bélanger et al. 2005), d’ou une nécessaire vérification astrométrique. La
méthode consiste a utiliser des sources de référence, dont les positions ont été estimées avec
une grande précision. Je me suis donc intéressé aux sources d’avant-plan, uniquement visibles
dans la bande de basse énergie 0.5-2 keV (puisqu’absorbées au-deld). En utilisant le détecteur
MOS 1, dont les pixels sont plus fins que ceux du PN et procurent donc une meilleure réso-
lution, j’ai identifié 10 objets convenables, dont 3 issus du catalogue Tycho-2 et 7 de celui de
Chandra (Fig. 5.7 et Tab. 5.2). Ensuite, les procédures edetect_chain et eposcorr ont été lancées
successivement pour, premicrement, ajuster les sources de calibration dans les coordonnées du
détecteur puis, deuxiemement, optimiser la corrélation avec leurs positions cataloguées, en au-
torisant un déplacement en ascension droite et déclinaison, ainsi qu’une rotation. La position
céleste de la source a éruption ainsi déduite est R.A. =266.41664° et Decl. = —29.00754°, avec
une erreur statistique de +0.34”. Le décalage entre ces coordonnées et celles de Sgr A* mesu-
rées en VLBI (§ 4.5.1) est de 0.65” en ascension droite et 0.93” en déclinaison, ce qui signifie
que la précision de localisation absolue ainsi obtenue n’est pas pire que les incertitudes rési-
duelles d’alignement (boresight) dans le plan focal d’XMM-Newton, estimées a 1.5” (Kirsch
2005). La position de la source étudiée est donc parfaitement compatible avec celle de Sgr A*.

Spectroscopie

Afin d’étudier plus en détail les propriétés du Flare 2, j’ai réalisé une spectroscopie non-
dispersive, qui repose sur 1’énergie mesurée de chaque événement enregistré. Généralement,
la lecture des spectres X bruts est rendue difficile par au moins trois facteurs. (i) Un spectre
brut n’est pas déconvolué de la réponse de 1’instrument (surface collectrice en cm?) qui varie
en fonction de 1’énergie ; on modélise cette derniere avec une matrice diagonale appelée ARF
(Ancillary Response File). (ii) L’instrument ne donne pas acces directement a 1’énergie véri-
table du photon détecté. On mesure, en réalité, I’amplitude d’une impulsion électrique (PHA),
qu’il faut ensuite convertir en eV ; c’est le travail de la RMF (Redistribution Matrix Function),
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J 174607

Figure 5.7 — Les sources de référence astrométrique dans le champ de vue de
MOS 1 en bande 0.5-2 keV. Les objets répertoriés dans le catalogue Tycho-2 sont
en rouge, ceux du catalogue Chandra en jaune, tandis que Sgr A* et AX J1745.6—
2901 sont en vert.
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Table 5.3 — Meilleur ajustement spectral du Flare 2. Les barres d’erreurs corres-
pondent a des intervalles de 90% de confiance sur un parametre.

Parametre Sans diffusion  Avec diffusion

Nu[10Zem™2] ..o 122743 11.3733
0.3 0.3

20703 2.1703

K [1073 photonss ' ecm2keV~11¢ ... 5.5‘_“2‘:2 S.ng:g’

Ko (dof)l 1.0 (76) 1.0 (76)

¢ Flux a 1 keV (Eq. 5.2).

b Chi carré réduit ; le nombre de degrés de liberté (degrees of freedom, d.o.f.) est donné entre parentheses.

une matrice triangulaire supérieure, qui relie I’énergie déposée dans le détecteur par le photon
incident a son énergie propre. On peut schématiser les étapes (i) et (ii) de la maniere suivante :

Zobs(Ed) = Fsource (Ei) * RMF(E;, Eq) /ARF(Eq) , (5.1

oll Fops(Eq) est le spectre observé par le détecteur (en coupss™! cm™2), . Fource (E;) est le
spectre émis par la source (en photonss™!), Eg est I’énergie déposée dans le détecteur et E;
est I’énergie incidente du photon. (iii) Les spectres X observés portent souvent I’empreinte
d’une absorption interstellaire, qu’il convient de modéliser pour remonter au spectre physique
émis par la source. Dans la suite, je ferai appel au programme XSPEC (Arnaud 1996) pour
passer du spectre brut au spectre déconvolué et ajuster ce dernier par des modeles physiques.

J’ai commencé par extraire un spectre EPIC pendant la durée du flare, ainsi qu’un spectre de
fond incluant la quiescence avant le flare, en prenant soin de calculer les surfaces d’extraction
avec la routine backscale du SAS. (En soustrayant ces deux spectres, il ne reste donc plus que
le spectre du flare seul.) Puis, apres production des deux matrices de réponses ARF et RMF,
j’ai regroupé les canaux en énergie pour rester dans 1I’approximation Gaussienne, nécessaire a
1’ajustement du 2 qui va suivre. Un minimum de 25 coups par pas en énergie a ainsi été choisi
a travers la commande grppha.

Pour I’ajustement du spectre, j’ai utilisé la version 12 d’XSPEC3* et ignoré les « mauvais »
canaux. On a coutume d’ajuster les spectres émis par les éruptions de Sgr A* avec une loi de
puissance du type :

ENT
S (E)=K <> (5.2)
Ey
ou I' est I'indice spectral en photon, K est une constante de normalisation en pho-
tonss~'ecm2keV~! et Ey = 1 keV. Il est 4 noter qu’en astronomie radio et infrarouge, les
spectres en loi de puissance sont plutdt écrits Fy o< v* ou VF, o< VP avec F, la densité de flux
exprimée en Jy 8. Il en résulte que d’une part, B = o + 1, et d’autre part :

B=2-T, (3.3)

dans la mesure ol E2.7(E) = VF,. En représentation « VF, », les spectres pour lesquels 8 > 0,
=0et<0(oul <2,=2et>2)sont qualifiés de « durs » (ou bleu), « plats » et « mous » (ou
rouge), respectivement.

Les résultats du meilleur ajustement d’une loi de puissance absorbée (§ 2.2) sont commu-
niqués dans la Table 5.3 (deuxiéme colonne). Il se trouve que, depuis la découverte du premier

84 Version installée depuis le code source afin de pouvoir introduire de nouveaux modeles tels scatter (Cf. texte).
8 1Hzly=10"S ergs 'em 2 =6.25x 10" keVs~ ! cm2,



86

Chapitre 5. La campagne d’observations 2007

flare X de Sgr A* par Baganoff et al. (2001), on a pris I’habitude de tenir compte dans 1’ajus-
tement du spectre X de la diffusion interstellaire en direction du centre de la Galaxie. Ainsi,
J’ai employé le modele scatter de Predehl and Schmitt (1995), dans lequel le spectre source est
multiplié par un facteur exp(—Tqca) avec :

E 2
Teca = 0.087 Ay <E) 5.4
0

et Ay fixé a 25 mag. Les résultats correspondant sont rassemblés dans la derniere colonne de la
Table 5.3 et illustrés en Figure 5.8 pour chacun des instruments d’EPIC. J’ai également tracé en
Fig. 5.9 des versions redressées du spectre, apres déconvolution de la réponse instrumentale :
E.#(E) a gauche et E2.¥(E) a droite.

Avec le modele précédent, j’ai pu estimé que le flux moyen absorbé du Flare 2 dans la
bande 2-10 keV était de 6.61’2:3 x 10712 ergs~! ecm™2, ce qui doit correspondre a un flux non-
absorbé F ~ 1.5 x 107! ergs~! cm™2. En adoptant une distance d = 8 kpc pour SgrA*, la
luminosité moyenne de cette éruption est L = F x 47md* ~ 1.1 x 10® ergs~'. La luminosité
au pic étant environ le double de la luminosité moyenne et la luminosité quiescente étant de
2.2 x 10°3 ergs~! (Baganoft et al. 2003a), on peut évaluer que le Flare 2 a atteint ~100 fois la
luminosité quiescente a son maximum.

Pour conclure cette analyse spectrale, j’ai aussi testé la présence de raies du fer dans le
spectre du Flare 2 via XSPEC®. Aucune raie n’est nécessaire d’un point de vue statistique. Les
limites supérieures sur les largeurs équivalentes sont de 150, 68 et 107 eV a 6.4, 6.7 et 7 keV,
respectivement, pour des raies étroites (o = 10 eV) et 157 eV pour une raie large (o = 250 eV)
a6.7keV.

Le parametre qui nous intéressera dans la suite pour la modélisation du Flare 2 est I'. Une
étude similaire, mais indépendante, de ces données par Porquet et al. (2008) est parvenue aux
résultats suivants pour cette éruption : Ng = 12.31’%:% x 10?2 et I' = 2.3 £0.3. Etant donnée
la dégénérescence entre Ny et I qui régne dans I’espace des parametres, mes résultats sont
parfaitement compatibles avec ceux de Porquet et al. (2008) a moins de 1 ¢ (Fig. 5.10). Par
souci de cohérence, nous adopterons la valeur I' = 2.3 4 0.3 dans la suite®’.

Discussion

Le Flare 2 est le deuxieme flare X le plus lumineux jamais détecté apres celui qui a atteint
~160 fois la luminosité quiescente en 2002 et qui avait duré également un peu moins d’une
heure (Porquet et al. 2003a). Par chance, le flare du 4 avril 2007 a été couvert du début a la fin
(contrairement au flare de Goldwurm et al. 2003a) et n’est ni contaminé par une source binaire,
ni par un flare solaire (contrairement aux flares de Bélanger et al. 2005).

On retrouve dans cette éruption des variations temporelles rapides de 1’ordre de la cen-
taine de secondes, d’ou 1’on déduit une extension spatiale trés compacte : quelques rayons de
Schwarzschild. Deux éléments sont remarquables pour ce nouveau flare. Premierement, la loi
de puissance du spectre est relativement molle ce qui aura des implications décisives dans la
suite (§ 5.3.2). Deuxiemement, c’est la deuxieéme fois apres Bélanger et al. (2005) que I'on
observe un « train » de flares successifs. Puisque pendant la troisieme orbite d’ XMM-Newton,
c’est une éruption puissante qui précede les trois autres, on peut se demander si ces dernicres

86 La méthode consiste 2 ajouter, dans le modele d’ajustement, une raie dont on fixe I’énergie et la largeur. On
ajuste ensuite la normalisation de cette raie aux données, tout en estimant son intervalle de confiance a 90%.
C’est la borne supérieure de cet intervalle qui améne, finalement, a la limite supérieure sur la largeur équivalente
a travers la fonction eqwidt d’XSPEC.

87 Jai remarqué que la valeur ajustée de I" dépend sensiblement du nombre de canaux regroupés. En testant diffé-

rents regroupements tels qu’il y ait 10 a 50 coups minimum, la valeur de I" peut fluctuer de 0.1-0.2, mais reste
toujours > 2, ce qui implique un indice équivalent 8 < 0 (Eq. 5.3). Ceci aura son importance au § 5.3.2.



5.2. Observations et analyses

87

F¢ (ph s cm=2)

10

104

01| « PN ]
[ o MOS1

1 s MOS2

3

»

@

[

>

8

T 001} q

N F

T

£ i

: T
2 F 3
N sk Mﬁ! *

= E
-1 E E
2t L # L‘lﬁ 3

1 2 5 10

Energy (keV)

Figure 5.8 — Spectre X EPIC du Flare 2 avec meilleur ajustement en loi de puis-
sance absorbée et diffusée par le milieu interstellaire.
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Figure 5.9 — Spectres déconvolués et redressés du Flare 2 (Cf. texte). La loi de
puissance n’est pas directement observable du fait de I’absorption a basse énergie.
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Figure 5.10 — Intervalles de confiance a 1, 2 et 3 ¢ (68, 90 et 99%, respectivement)
autour du meilleur ajustement spectral du Flare 2 (croix noire) dans le plan (Ny, I).
Les résultats de Porquet et al. (2008) sont représentés par la croix bleue, compatible
amoins de 1 ¢ avec la croix noire.

sont des répliques de la premiere ou si, au contraire, il s’agit d’événements isolés. Une fagon
d’aborder le probleme est d’estimer 1’énergie accumulée par accrétion sur le trou noir entre le
Flare 2 et ses successeurs. Le temps qui sépare le Flare 2 des autres est de 1’ordre de 10* s
tandis que le taux d’accrétion de Sgr A* est estimé 2 ~107° M an~! =~ 1019717 gs~1 (§ 4.6.1).
Apres le Flare 2, le flot d’accrétion a ainsi eu le temps d’accumuler une masse de ~102072! g,
ce qui est la quantité de matiere attendue pour une éruption avec une efficacité d’une dizaine de
pourcents (§ 4.6.2, Genzel et al. 2003). La conclusion reste donc ouverte. Si d’aventure de nou-
velles éruptions puissantes sont détectées les unes apres les autres dans un laps de temps trop
court pour qu’il y ait stockage d’énergie par accrétion, alors cela favorisera les modeles basés
sur la chute stochastique de petits corps de ~10%° g, indépendants les uns des autres (§ 4.6.2).

5.2.2 VLT/NACO

L’instrument NACO du VLT (§ 2.4.4), travaillant dans I’infrarouge proche, a participé a la
campagne 2007 en observant le centre Galactique toutes les nuits du 1°" au 6 avril (Fig. 5.1)
dans plusieurs bandes : L' (3.8 um), Ks (K-short, 2.1 um) et H (1.6 um). La réduction et
I’analyse de ces données ont été accomplies par Dodds-Eden et al. (2009). J’en résume les
principaux résultats ci-dessous.

En guise d’illustration de ces observations, j’ai placé en Fig. 5.11 (gauche) une carte an-
notée de la région centrale, presque a la limite de diffraction (voir les anneaux d’Airy autour
d’IRS 7), ou I’on voit poindre Sgr A* assez nettement. Par chance, le 4 avril de 5h a7 h
(UT), NACO a suivi en bande L’ le puissant Flare 2 dont il a été question dans les paragraphes
précédents. L’image de la Fig. 5.11 a été construite au maximum d’intensité (voir également
Fig. 5.12 pour une version zoomée). Méme si Sgr A* était confondu avec S 17 et le petit nuage
D1 (§ 4.5.3) a cette époque, la précision astrométrique sur le flare est bien meilleure en infra-
rouge proche qu’en rayons X, ¢’est pourquoi les données de NACO apportent la preuve la plus
convaincante que Sgr A* est a ’origine de ce soubresaut.

Sur la Figure 5.18 (troisieme panneau), je montre la courbe de lumiere NIR du Flare 2. Des
sous-structures sont bien présentes sur des échelles de temps de ~20 min, mais aucune quasi-
périodicité incontestable ne peut étre annoncée (Dodds-Eden et al. 2009). Les plus courtes
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Figure 511 — Le centre Galactique en avril 2007 par les instruments NACO
(gauche) et VISIR (droite) du VLT. Ces images sont a rapprocher des Fig. 4.3
(droite) et 4.1 (bas, gauche).

variations temporelles (A ~ 1 min) contraignent la taille de la zone émissive a une région plus
petite que ¢/At ~ 1.5 Rs. C’est la premiere fois que de telles caractéristiques sont relevées
en bande L'. S’agissant de la durée totale de 1’éruption, on remarque qu’elle est environ deux
fois plus grande en NIR qu’en X (~2 h vs. ~1 h), bien que le fond X persistant dissimule
potentiellement une partie de la montée/descente du flare. Notons que le flare X/NIR détecté
par Chandra/Keck le 17 juillet 2006 (Hornstein et al. 2007) indiquait aussi une durée NIR plus
grande, alors que Chandra présente un fond X plus bas que celui d’XMM-Newton en raison
d’une meilleure PSF. En ce qui concerne les pics X et NIR de I’éruption, ils sont concomitants
a moins de ~3 min.

En adoptant une extinction A;; = 1.8 mag, le flare a culminé a ~30 mlJy (dérougi), ce
qui en fait I'un des plus brillants flares NIR jamais saisis et clairement le plus brillant des
flares infrarouges observés parallelement en X. Afin de permettre une meilleure discussion
dans la suite, nous avons calculé le flux NIR moyen de cette éruption (en soustrayant le fond et
corrigeant de I’extinction) pendant la période des observations MIR (Cf. prochain paragraphe) :
19.1 £3.6 mJy. D’un point de vue spectral, on ne peut rien dire sur ce flare avec les seules
informations contenues dans les données de NACO, mais par chance les observations MIR de
VISIR ont apporté un nouvel éclairage.

5.2.3 VLT/VISIR

Le spectro-imageur VISIR (§ 2.4.4) a pointé le centre Galactique a plusieurs reprises pendant la
campagne 2007, mais nous ne nous intéresserons dans cette section qu’aux données engrangées
dans la nuit du 4 avril 2007, dans le cadre du temps garanti accordé au Service d’ Astrophysique
du CEA-Saclay pour sa contribution a la construction de VISIR. Les observations ont couvert la
période allant de ~5 h 30 min (soit une vingtaine de minutes apres le début du Flare 2 en NIR)
a 10 h 30 min du matin (UT). L’acquisition des données s’est faite dans la bande atmosphérique
N de I’infrarouge moyen a 11.88 +-0.37 um, grace au filtre PAH2_2, ou PAH est I’acronyme
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QUIESCENCE .

L

Sgr A* flaring

Figure 5.12 — Image NIR du centre Galactique 6 min pendant la phase quiescente
(gauche) et 6 min pendant I’apogée du Flare 2 (droite). Le champ de vue est a
peu pres le double de celui des images de gauche et du milieu de la Fig. 4.4. S2
est la petite source ponctuelle bleue juste au-dessus de Sgr A* et se voit surpassée
en éclat de ~1 mag par ce dernier pendant I’éruption, ce qui est le signe d’une
éruption relativement lumineuse.

de «Polycyclic Aromatic Hydrocarbon » (hydrocarbures polycyliques aromatiques)®. C’est le
mode Small Field qui a été adopté, d’oli un champ de vue de 256 x 256 pixels (19.2” x 19.2"),
chaque pixel couvrant une zone de 0.075” x 0.075” du ciel.

La méthode du chopping/nodding (§ 2.4.4) a été utilisée afin de se débarrasser du fond MIR
du ciel et du télescope. Le jeu de données est ainsi subdivisé en « structures », elles-mémes
partagées en trames (frames) (Tab. 5.4). Chaque trame correspond a un cycle de nodding, lui-
méme composé de plusieurs cycles de chopping. Au cours de la réduction des données, un
cube d’images est construit, chacune d’entre elles résultant de la combinaison de deux trames
successives. Avec les données du 4 avril 2007 comportant une structure inutilisable (#8), j’ai
abouti a un cube de 79 images (256 x 256 x 79). Trois autres étapes importantes de la réduction
ont été réalisées par ailleurs : la correction de champ plat (flat-fielding), la correction des pixels
défaillants et 1’étalonnage du filtre.

Cette derniere manceuvre a été conduite le 4 avril a 05 : 16 : 24 (UT) pendant 110 s en
observant 1’étoile standard HD 102461 (9.237 Jy dans le filtre PAH2_2, Cohen et al. 1999) et a
amené 2 une sensibilité®” de 7 mJy (10 ¢ / 1 h) ainsi qu’un facteur de conversion & = 210000.
Ce dernier permet de convertir la valeur des pixels CCD, donnée de maniére habituelle en
ADU s~ ! (Analog to Digital Unit), en Jy comme suit® : 1 Jy = & /4 = 5250042500 ADUs ™!,
intégré sur une boite de 5 x 5 pixels (= 0.375 arcsec?) pour maximiser le rapport signal sur

88 11 s’agit de grandes molécules d’une centaine d’atomes, formées soit par croissance de radicaux libres dans les
enveloppes circumstellaires d’étoiles riches en carbone, soit par fragmentation de grains carbonés amorphes dans
le milieu interstellaire. Les PAH pourraient ainsi constituer la composante moléculaire la plus abondante de ce
milieu interstellaire apres Hy et CO. Ces molécules sont facilement ionisées ou excitées par le rayonnement UV
des étoiles, et convertissent une partie de I’énergie des photons recus en énergie interne par I'intermédiaire de
vibrations des liaisons chimiques intramoléculaires. Le milieu interstellaire étant extrémement ténu, la désex-
citation collisionnelle est peu favorisée, si bien que 1’énergie emmagasinée est restituée sous forme de raies de
fluorescence infrarouges a 3.3, 8.6, 11.3, 11.9 et 12.7 um (liaison C-H) et 6.2, 7.7 um (liaison C-C).

89 La sensibilité est définie comme la valeur minimum de densité de flux d’une source ponctuelle que VISIR peut

détecter avec un significativité de 10 ¢ via une intégration de 1 h.

9 Usuellement, VISIR observe des sources qui sont seules dans le champ de vue et y restent méme si les images

sont « choppées » ou « noddées ». Mais le centre Galactique est si densément peuplé que tout le champ est
occupé, ce qui ne permettrait pas 1’application de la technique de soustraction s’il restait toujours dans le champ.
C’est pourquoi seule 1 pose sur 4 (2 poses noddées x 2 poses choppées) contient le centre Galactique, réduisant
ainsi I’exposition par 4.
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Table 5.4 — Journal de VLT/VISIR pendant la campagne 2007.

Id. Struct. Id. Trame Début trame Durée  Seeing  # Ima.
[UT, 4 Avr 2007] [s] ("]
VISIR_IMG_OBS094_0001 05:29:00.219

1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0020  06:03:59.014
VISIR_IMG_OBS094_0021 06:06:10.217
2 1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0040  06:40:59.771
VISIR_IMG_OBS094_0041 06:43:15.904

1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0060  07:17:28.717
VISIR_IMG_OBS094_0061 07:19:44.192
4 1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0080  07:54:19.948
VISIR_IMG_OBS094_0081 07 :56:36.027
5 1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0100  08:32:15.725
VISIR_IMG_0OBS094_0101 08 : 34 :28.206

1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0120  09:08:42.974
VISIR_IMG_OBS094_0121 09:11:00.276
7 1797.65 0.65 10
VISIR_IMG_OBS094_0140  09:45:25.882
VISIR_IMG_OBS094_0141 09:47:36.041
8 VISIR_IMG_ACQ094_0005  09:56:23.916 0 0.65 0
VISIR_IMG_ACQ094_0006  09:57:19.797
VISIR_IMG_OBS094_0142 10:01:16.262

1617.10 1.95 9
VISIR_IMG_OBS094_0159  10:32:29.047

bruit.

Imagerie et astrométrie

L’image cumulée de toute 1’observation VISIR est reproduite en Fig. 5.11 (droite) pour compa-
raison MIR/NIR et en Fig. 5.13 avec un gros plan sur le noyau. Le visage du centre Galactique
en infrarouge moyen apparait ainsi intermédiaire entre la radio (prédominance de 1’émission
diffuse de la minispirale, Fig. 4.1) et I’infrarouge proche (prédominance des étoiles, Fig. 4.3).
Mais on releve une différence de taille : I’absence de source ponctuelle a la position de Sgr A*
en MIR. A la place, on apercoit une petite créte d’émission diffuse appelée le « ridge » (Stolovy
et al. 1996), en bon accord avec les premieres observations du centre Galactique par VISIR
pendant sa phase de commissionnement (Pantin et al. 2005, Viehmann et al. 2006).

L’ application d’une déconvolution de type Lucy-Richardson avec 1’étoile HD 102461 pour
PSF, dans I’intention de faire ressortir les sources ponctuelles, n’a pas permis une meilleure
détection de Sgr A*. Or, pour une analyse des données plus fine, il convient de localiser précisé-
ment I’emplacement du trou noir. A cet effet, j’ai effectué une étude astrométrique comparative
entre la radio, le NIR et le MIR, en faisant usage de trois sources de maser SiO visibles dans
toutes ces gammes spectrales et distribuées autour du centre : IRS 7, IRS 9 et IRS 10EE (Reid
et al. 2007). Ceci m’a permis de localiser Sgr A* avec une boite d’erreur de 0.4 arcsec?, dont
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Figure 5.13 — Gros plan sur le centre Galactique en MIR. Le contraste du panneau
de droite a été renforcé par égalisation d’histogramme ; la croix blanche y marque
la position de Sgr A* au milieu du ridge.

la taille est essentiellement limitée par 1’erreur sur 1’ajustement spatial de la source IRS 9 dans
les données MIR (Fig. 5.14).

Courbe de lumiere

Le flux dans la boite de 5 x 5 pixels centrée sur la position de Sgr A* dans 1’image moyenne de
toute I’observation, est de 123 &6 mJy (non-dérougi). Cette valeur peut €tre attribuée dans sa
majorité au ridge, en concordance avec les valeurs de précédentes observations VISIR (Eckart
et al. 2004, Schodel et al. 2007a), du télescope Hale au Mont Palomar (Stolovy et al. 1996) et
du télescope Keck (Cotera et al. 1999, Morris et al. 2001).

Pour trouver la présence d’un éventuel flare MIR au moment du flare NIR/X, j’ai dérivé
une courbe de lumiere VISIR composée de 79 points (un par image) correspondants au flux de
la boite 5 x 5 pixels. Les marges d’erreurs (1 o) de ces points ont été évaluées par le calcul de
la déviation standard de 77 boites indépendantes, de méme taille, localisées dans une région
rectangulaire au Nord de la minispirale ou le fond est plus plat qu’ailleurs. (Notez que la barre
d’erreur sur le flux cité au dernier paragraphe est la valeur moyenne de ces barres d’erreurs
individuelles, divisée par v/79.) La courbe de lumiére ainsi construite présente des variations
importantes que 1’on peut attribuer en majeure partie a I’atmosphere. En effet, bien que moins
sensible que NACO, VISIR est toutefois soumis a la turbulence de cellules atmosphériques aux
caractéristiques du type : rg =~ 10 m, fp &= 1 s et vy, =~ 10 ms~! (§ 2.3). Pour m’affranchir de
ces variations, j’ai soustrait a chaque point de la courbe de lumiere initiale la valeur médiane
de I'image correspondante, puis multiplié par la moyenne des valeurs médianes de toutes les
images. La courbe de lumiere obtenue de la sorte est beaucoup plus stable que la précédente
et ne présente pas de variation significative au moment du Flare 2 (Fig. 5.18, quatrieme pan-
neau). Les barres d’erreur résultent de la somme quadratique de deux incertitudes : (i) une
erreur photonique (~3 mly) estimée par la déviation standard d’une région plate dans chaque
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Figure 5.14 — Sources astrométriques maser en infrarouge proche (gauche) et
moyen (droite). Des gros plans sont donnés dans les panneaux du bas. Les rayons

des cercles joignant IRS 7, IRS 9 et IRS 10EE a Sgr A* ont été tirés de Reid et al.
(2007).
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Subtraction

Figure 5.15 — Recherche du Flare 2 en MIR (Cf. texte).

image aprés soustraction de la méme image filtrée par un filtre médian®!, et (ii) une erreur
systématique (~13 mJy) estimée par la déviation standard de la courbe de lumiere.

Limite supérieure

C’est la premiere fois qu'une éruption X/NIR majeure concorde avec des observations MIR.
Ainsi, pour aller plus loin que la courbe de lumiere dans la recherche d’une contrepartie MIR
du flare, j’ai bati une image moyenne VISIR du Flare 2 en combinant 12 images individuelles
datant de 05 : 30 4 06 : 13 °2. Puis, j’ai construit une image équivalente de la phase quiescente
(12 images de 07 : 17 a 08 : 00) que j’ai retranchée de 1’image du flare. Pour ce faire, j’ai
inclus une translation dans les positions relatives de ces images (moins de la moitié d’un pixel)
ainsi qu’une légere dégradation avec des fonctions de Moffat pour mimer les différences de
conditions atmosphériques. L’ image résultante affichait un ensemble de stries®® que j’ai retirées
avec un algorithme adéquat. (Cette opération n’a pas pu éliminer par accident I’image d’un flare
éventuel car seules les structures de 1 pixel de largeur et 40 pixels de longueur ont été effacées.)
Un schéma illustrant ces différentes étapes est donné en Figure 5.15. Aucune source ponctuelle
n’est détectée de maniere significative a la position de Sgr A*, j’ai donc procédé au calcul d’une
limite supérieure.

La premiere méthode que j’ai retenue est similaire a celle utilisée pour calculer les marges
d’erreur de la courbe de lumiere. Elle consiste a évaluer la déviation standard de la région

91 Le filtre médian 3 x 3 est un filtre non-linéaire (pour chaque boite, il ordonne les valeurs des 9 pixels et en attribue
la valeur médiane au pixel central), qui élimine le bruit en préservant les contours d’origine (contrairement au
filtre Gaussien qui est linéaire et supprime les contours). L’image initiale moins I’'image filtrée par filtre médian
n’exhibe pratiquement que du bruit photonique (+ des stries, Cf. suite), qui s’éleve a ~97% du bruit initial,
comme cela a été montré empiriquement.

92 ] faut noter que les observations VISIR ont débuté 5 min aprés le commencement du flare X, qui a duré de

05:25206:13.

La température du détecteur suit la fréquence de 1 Hz du cycle fermé du cryostat, qui est différente de la fré-
quence de chopping. Par conséquent le niveau de fond moyen dans deux trames consécutives n’est pas nécessai-
rement le méme, ce qui cause ces stries qui se répetent toutes les 16 lignes (Fig. 5.15, en bas a gauche).

93
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Figure 5.16 — Simulation d’un flare de Sgr A* dans les données VISIR (au bout de
la fleche blanche) de 8 mJy (gauche), 10 mJy (milieu) et 12 mly (droite).

de Sgr A* dans I'image différentielle (le fond y est relativement plat). On trouve ainsi une
valeur pour la limite supérieure de 8 0.6 mJy (non-dérougie). La barre d’erreur est la somme
quadratique de I’erreur sur le facteur de conversion & et une erreur statistique, due au nombre
fini de boites exploitées pour le calcul de la déviation standard. En effet, dans 1’hypothese
d’une distribution Gaussienne, la variable aléatoire égale a la variance estimée que multiplie n
(Ie nombre de boites) et que divise la « vraie » variance (ncezsﬁm / Oyraie), SUit une une distribution

de x? 2 n—1 degrés de liberté. En conséquence, 1’intervalle de confiance 2 68% (1 ©) de la
limite supérieure (a 3 o) sur le flare est donné par :

2 2
n Gestim n Gestim
__Meim 35 <3 . 5.5
22(0.68,n— 1) S ~Ovie \/;52(1 ~0.68,n—1) (5-5)

Une seconde méthode pour déterminer cette limite supérieure revient a simuler un flare
synthétique a I’emplacement du trou noir dans I’image différentielle. J’ai ainsi créé plusieurs
PSF de flux donnés, jusqu’a ce que la source ponctuelle synthétique exceéde de 3 ¢ le fond local
(Fig. 5.16). (Déconvoluer I’image différentielle n’améliore pas vraiment les choses et engendre
des artéfacts indésirables a cause de deux mauvais pixels situés juste au Sud de Sgr A*.) J’ai
estimé ainsi qu’un éventuel flare MIR n’a pas pu dépasser ~12 mJy (non-dérougi), ce qui est
parfaitement en accord avec la sensibilité empirique de VISIR : 7 mJy / 10 o / 1 h (valeur
médiane pour différentes conditions atmosphériques).

Il ne reste maintenant plus qu’a dérougir cette contrainte. La valeur de la correction d’ex-
tinction (A ) dans le MIR dépend de maniere critique de I'intensité et de la forme de la bosse
d’absorption des silicates vers 10 um (Fig. 2.2). Dans la littérature, A; est couramment ex-
primé en ratios relatifs a Ay ou Ag. Nous utiliserons Ay = 25 mag et Ax = 2.8 mag par souci de
cohérence entre nos mesures multi-longueurs d’onde. La mesure d’extinction la plus proche de
la valeur de notre longueur d’onde, A = 11.88 um, a été effectuée par Lutz (1999) a ~12.4 um.
J’ai considéré trois modeles théoriques pour le profil des silicates afin d’extrapoler la valeur me-
surée a 12.4 um, a 11.88 um (Chiar and Tielens 2006, Draine and Lee 1984, Roche and Aitken
1984). Ces modeles exploitent différentes sources de référence, mais produisent des résultats
similaires en terme de pente et donnent ainsi la méme valeur d’extinction apres normalisation
a la valeur de Lutz (1999) pour 12.4 um. On trouve alors que Ay ggum = 1.740.2 mag, d’ou
une limite supérieur a 3 ¢ sur le Flare 2 (seconde méthode) de ~57 mlJy.

D’autres limites supérieures VISIR ont été placées sur des flares NIR de moindre amplitude
et sont compatibles avec nos conclusions (Gillessen et al. 2006, Schodel et al. 2007a, Haubois
et al. 2008), méme si des différences en matiere de filtre, mode d’observation et dérougis-
sement existent. En particulier, Schodel et al. (2007a) ont trouvé une limite supérieure assez
contraignante de ~22 mlJy a 8.6 um, et ont spéculé qu’en cas d’éruption NIR majeure, une
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Table 5.5 — Journal d’INTEGRAL pendant la campagne 2007.

Id. Obs. Début exposition Fin exposition #ScWs
[UTC] [UTC]

05450003 1 Avr2007,12:58:00 1 Avr2007,19:42:44 8
05450004 1 Avr2007,20:10:02 2 Avr2007,08 :51:55 15
05450005 2 Avr2007,09:10:12 2 Avr2007, 15:54:46 8
05450006 2 Avr2007,16:29:00 2 Avr2007,21:32:34

05460001 3 Avr2007,11:48:14 4 Avr2007,19:09:35 36
05460002 4 Avr2007,19:38:05 4 Avr2007,20:26:59 1

contrepartie MIR était susceptible d’étre détectée. D’une part, avec notre méthode de dérougis-
sement, leur limite serait en réalité un peu plus haute (~32 mly) et d’autre part nous rejetons
cette spéculation sur la base de la non-détection du Flare 2.

5.2.4 INTEGRAL

Le satellite INTEGRAL a scruté le centre Galactique, en parallele des autres instruments cités
précédemment, pour une exposition totale a la position de Sgr A* de ~212 ks avec IBIS/ISGRI
et ~46 ks avec JEM-X 1°* (JEM-X 2 était en mode safe, § 2.4.2). Les mesures se sont étalées
sur deux révolutions consécutives de 1’appareil (Fig. 5.1) : 545 et 546 (Tab. 5.5). Au total, les
données de 74 science windows ont été acquises, a raison de ~2930 s par science window.

Pour exploiter ces données, j’ai fait appel a la version 7 de la chaine de traitement OSA
(Offline Science Analysis), qui a pour objectif de produire des images, spectres et courbes de
lumiere en partant des données dites « consolidées », qui ont subi un pré-traitement (correction
des erreurs de télémesures) au MOC (Mission Operation Center) de ’ESAC. La technique du
masque a ouverture codée rend la réduction des données complexe, a la fois cofiteuse en temps
et en espace disque (je renvois le lecteur aux manuels techniques pour des descriptions ex-
haustives). Il faut commencer par rassembler les science windows par paquets, les Observation
Groups (OG), et spécifier le découpage en bandes d’énergie pour la production des images et
courbes de lumiere. Ensuite, les procédures pour ISGRI et JEM-X sont analogues a quelques
détails pres. On débute toujours par une phase de correction des données (startLevel = COR)
suivie de la définition des GTI et des temps morts. Puis vient I’évaluation du bruit de fond
et I’étape qui consomme le plus de temps de calcul : la fabrication des images (endLevel =
IMA) par déconvolution cyclique. Aidé d’un catalogue d’astres potentiellement présents dans
le champ de vue, OSA ajuste les PSF en boucle et les retranche aux données dans le but de
détecter de nouvelles sources. Les éventuels fantdmes sont également nettoyés pendant cette
étape de reconstruction. In fine, on aboutit a trois images du ciel par science window (nombre
qu’il faut multiplier par la quantité de bandes en énergie choisies) : une carte en intensité (1),
une carte en variance (V) et une carte en significativité (S) construite a partir des deux premicres
S=1/ V/V). Dans la mesure ou le bruit de fond d’JNTEGRAL est élevé, il convient générale-
ment d’empiler les images individuelles sous forme de mosaiques, en prenant soin de pondérer
chaque pose par sa variance.

Dans une analyse standard, on peut également procéder jusqu’a I’extraction de courbes de
lumiere” et de spectres (endLevel = LCR ou SPE). Mais cela ne fonctionne correctement que

94 Le champ de vue de JEM-X est plus étroit que celui d’IBIS si bien qu’étant donné le dithering rectangulaire
utilisé (5 x 5 pointés = 24 off-source + 1 on-source), le centre Galactique était invisible de JEM-X la plupart du
temps, ce qui explique les différences de temps d’exposition.

9 Les temps en fin d’analyse sont exprimés en IJD (Integral Julian Day) dont I’origine a été fixée au 1°" janvier
2000, ainsi : IJD = MJD — 51544.
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Figure 5.17 — Le centre Galactique en avril 2007 par INTEGRAL/ISGRI (gauche)
et INTEGRAL/JEM-X (droite).

pour les sources fortes, clairement détectées dans chaque ScW. M’intéressant a des sources
faibles, je me suis limité, la plupart du temps, aux résultats de I’imagerie. Ainsi, j’ai accompli
I’extraction des courbes de lumiere a travers les flux inscrits dans les cartes en intensité. Notons
que dans le cas d’ISGRI, la valeur du pixel au pic de la PSF, Fj;c, équivaut au flux total, Fio,
tandis que pour JEM-X une autre normalisation a été choisie. Le flux total y est I’intégrale sous
toute la PSF, ce qui dans le cas Gaussien revient a :

Fiot = 2167 Fyic (5.6)

avec o I’écart type de la PSF, relié a la largeur a mi-hauteur par I’égalit¢ FWHM = 2+/2In2 0.
L outils mosaic_spec d’OSA permet de effectuer ce travail d’extraction pour JEM-X.

Limite supérieure et courbes de lumiére

Par chance, les observations d’INTEGRAL ont aussi couvert le flare du 4 avril. Pour rechercher
la contrepartie de cet événement au-dessus de 20 keV, j’ai sélectionné les deux ScWs consé-
cutives d’ISGRI qui coincident avec le flare, 054600220010 and 054600230010, et j’ai crée
une mosaique combinée a partir des deux images individuelles dans deux bandes d’énergie :
20-40 et 40-100 keV. Aucune de ces mosaiques ne contient de source distinctive a la position
du trou noir, ce qui signifie qu’aucune contrepartie du flare n’est détectée. Ainsi, en considérant
la variance du pixel de Sgr A*, j’ai dérivé une limite supérieure 2 3 o de 1.17 et 1.11 coupss~!
dans les bandes 20—40 et 40-100 keV, respectivement. Etant donné le couple de matrices de
réponse de I’instrument (ARF, RMF) et la pente du spectre X (I' = 2.3, § 5.2.1), XSPEC per-
met de convertir, par simulation, ces contraintes en taux de comptage en flux limites : 5.76 et
11.1 x 107" ergs~! cm™2, respectivement.

Du point de vue de JEM-X 1, une non-détection doit également étre annoncée entre 3 et
20 keV. Pour estimer une limite supérieure, il faut examiner les courbes de sensibilité de JEM-
X% pour une durée de flare de ~3000 s. On en déduit des limites supérieures 2 5 ¢ de 10 et
7 x 107" ergs~! cm™? dans les gammes 3-10 et 10-25 keV, respectivement, soit un ordre de
grandeur au-dela du flux mesuré par XMM-Newton (§ 5.2.1).

Sur la Figure 5.18 (premier panneau) sont reproduites les courbes de lumiere du pixel com-
patible avec Sgr A* entre 20—40 et 40—-100 keV, que j’ai construites avec les pointés individuels.

% Cf. le manuel de JEM-X :
http//isdc.unige.ch/Soft/download/osa/osa_doc/prod/osa_um_ibis-7.0.pdf
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Figure 5.18 — Courbes de lumiere multi-longueurs d’onde du 4 avril 2007. 11
faut noter qu’un fond est toujours présent : (de haut en bas) IGRJ17456-2901
+ AXJ1745.6-2901, Sgr A* + G 359.95-0.04 + IRS 13 + émission diffuse, Sgr A*
+ S 17 + émission diffuse, ridge d’émission diffuse.

Les valeurs moyennes de ces courbes sont de 0.964-0.09 et 0.30 £ 0.09 coups s~ .

Mosaiques cumulées

Par opposition avec les ScW individuelles, les mosaiques ISGRI et JEM-X 1 du jeu de données
complet d’avril 2007 révelent un exces significatif a la position de Sgr A* (Fig. 5.17). Les
significativités de ces signaux sont toutes les deux voisines de 14 ©.

Au vu de I'image cumulée d’XMM-Newton/PN (Fig. 5.2), la binaire X de faible masse
AXJ1745.6-2901, hébergeant une étoile a neutron et distante de seulement ~1.5’ par rapport a
Sgr A* en projection, était clairement la source dominante en X de toute la région. En raison de
la résolution angulaire de JEM-X (~3’, FWHM), on peut raisonnablement associer 2 la binaire
Iexces a 3-20 keV.

Pour ce qui est de la mosaique ISGRI, la PSF est de ~12’ (FWHM), ce qui ne permet pas
de dissocier AX J1745.6-2901 de la source persistante IGR J17456-2901 (§ 3.6.2). Pour jauger
les contributions respectives de ces deux sources dans le signal observé par ISGRI, j’ai comparé
la mosaique 20—40 keV d’avril 2007 avec une mosaique équivalente du centre Galactique batie
a partir de données archivées prises entre aofit et novembre 2006. Nous savons avec certitude
que, durant cette période, la binaire était quiescente et non-détectée a haute énergie, grace a
un balayage régulier du centre Galactique par Swift/XRT (Degenaar and Wijnands 2009). Par
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conséquent, le taux de comptage du pixel central mesuré en 2006 (0.86 & 0.03 coups s~!) peut
étre imputé en totalité a IGR J17456-2901. En avril 2007, j’ai trouvé que le taux de comptage a
grimpé jusqu’a 0.97 4-0.07 coups s~ ! de sorte que, dans I’hypothése ot le flux de IGR J17456—
2901 reste bel et bien constant, les photons entre 20 et 40 keV visibles dans I’exces de la
Fig. 5.17 (gauche) proviennent a ~90% de IGR J17456-2901 et ~10% d’ AX J1745.6-2901.

Discussion

Il s’agit de la premiere fois qu’/INTEGRAL a observé le centre Galactique pendant une période
d’activité certaine de Sgr A*. Les précédentes campagnes multi-longueurs d’onde n’ont, en
effet, pas pu se prononcer au sujet des contreparties X durs des flares, car toutes les éruptions
X détectées alors par XMM-Newton se sont déclenchées pendant qu'INTEGRAL traversait les
ceintures de radiation, avec tous ses instruments en mode standby (Bélanger et al. 2006).

Comme indiqué plus haut, nous n’avons pas identifié de contrepartie y molle pour le Flare 2,
ce qui prouve une fois de plus que Sgr A* ne relache pas I’essentiel de son énergie en X dur
(Goldwurm et al. 1994). Ce résultat fait aussi écho a la campagne d’observations conjointes
entre Chandra et HESS menée en 2005, pendant laquelle la source au TeV HESS J1745-290
est restée invariante pendant une éruption enregistrée par Chandra (Aharonian et al. 2008).

A vrai dire, il était relativement improbable qu’IGR J17456-2901 entre en éruption en avril
2007, dans la mesure ou les flares sont fréquents et les longues expositions d’ISGRI ciblées sur
le centre Galactique entre 2003 et 2004 n’avaient affiché aucun signe de variabilité, malgré un
artéfact temporel dans une courbe de lumiére primitive d’IGR J17456-2901, qui a été attribué
par la suite a une mauvaise correction du fond (Bélanger et al. 2004, 2006). Notons néanmoins
qu’en toute rigueur, une variabilité sur 1’échelle de temps d’une seule ScCW ne peut pas étre
exclue puisque cet intervalle ne suffit pas a détecter IGR J17456-2901 de maniere significative.

Lorigine de IGR J17456-2901 demeure donc une énigme. J’ai montré que ’activité de la
binaire transitoire AX J1745.6-2901 ne pouvait rendre compte, au mieux, que de ~10% du flux
total 20—40 keV de la source, contrairement a ce qui était suggéré par Revnivtsev et al. (2004).
L’absence de variabilité de IGR J17456-2901 et le fait que sa luminosité soit deux ordres de
grandeur au-dessus de 1’émission quiescente de Sgr A* mesurée par Chandra, soutient la thése
que les photons X durs visibles dans les mosaiques d’INTEGRAL ne relévent pas du flot in-
terne d’accrétion de Sgr A*. En revanche, ces photons pourraient émaner d’une région diffuse,
et malgré tout compacte (quelques minutes d’arc), ou a I’inverse, d’une collection de sources
ponctuelles non-résolues (Revnivtsev et al. 2006). Un lien éventuel entre IGR J17456-2901 et
HESS J1745-290 constituerait une autre alternative. Hinton and Aharonian (2007) ont avancé
I’idée qu’une zone des 20 pc centraux, gorgées d’électrons de ~10-100 TeV, serait I’auteur
(i) du spectre combiné XMM-Newton/EPIC-INTEGRAL/ISGRI des 8’ centraux (Bélanger et al.
20006) a travers de 1’émission synchrotron et (ii) du spectre de HESS J1745-290 par un pro-
cessus Compton inverse. Ces auteurs favorisent cependant la nébuleuse de pulsar présumée
G 359.95-0.04 comme la contrepartie X de HESS J1745-290. Dans ce scénario, les photons
gamma du TeV naissent dans la nébuleuse par le « boost » qu’ils acquierent des électrons rela-
tivistes. Cela étant, il est difficile de faire entrer IGR J17456-2901 dans ce schéma, car son flux
est trop fort pour résulter de la simple extrapolation du flux X mou de G 359.95-0.04 déter-
miné par Chandra (Wang et al. 2006). Seule une résolution angulaire accrue, comme 1’offrira
la prochaine génération de télescope X durs, permettra d’y voir plus clair dans cette portion du
spectre (Ferrando et al. 2008, Goldwurm 2008b).

5.3 Modélisation

Dans cette section, apres de brefs rappels sur les émissions non-thermiques a base de rayon-
nements synchrotron et Compton inverse, je propose une modélisation de la SED du Flare 2
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reposant sur ces processus radiatifs. Cette démarche est motivée, d’une part, par les travaux si-
milaires d’autres groupes dans le passé (§ 4.6.2) et d’autre part, par I’emploi quasi-systématique
de ce genre de modeles leptoniques pour rendre compte des flares des AGN et notamment des
blazars (e.g. Saugé 2004). Je ne chercherai pas a discuter la partie quiescente du spectre (§ 4.6.1)
et aucune hypothése a priori ne sera faite quant au détonateur de 1’éruption (§ 4.6.2).

5.3.1 Rappels

Ce paragraphe résume quelques unes des propriétés cardinales des rayonnements non-
thermiques que je mobiliserai plus loin, sans chercher a étre exhaustif. Pour de plus amples
développements, le lecteur est invité a se reporter aux ouvrages de Rybicki and Lightman
(1979) et Longair (1994), ainsi qu’aux articles de Blumenthal and Gould (1970), Gould
(1979), Bloom and Marscher (1996) et Mahadevan et al. (1996). J exprimerai les formules
dans le systeme cgs Gaussien.

L’émission synchrotron

Découvert par Elder et al. (1947), le rayonnement synchrotron est la version relativiste du
rayonnement cyclotron. Un électron d’énergie E = ymec? (avec y = {1 — [32}*1/ 2, son facteur
de Lorentz et B = v/c), qui évolue au sein d’un champ magnétique B, présente une trajectoire
hélicoidale avec une fréquence de giration Vgjr = Veycl /v, ot Veyel €st la fréquence cyclotron :

Veyel = ;:;ec . (5.7)
Il conserve son angle d’attaque (ou « pitch angle », i.e. ’angle 0 entre le champ magnétique et le
vecteur vitesse de 1’électron), et émet un rayonnement directionnel de demi-angle d’ouverture
y~! du fait de son accélération radiale. En moyennant sur tous les angles 6 et en supposant
B — 1, la puissance rayonnée s’écrit Esync = %}/2 orcUp avec Ug = B2/ (87) la densité d’énergie
magnétique et or la surface efficace de Thomson définie a I’équation 1.27. On en déduit un
temps de perte synchrotron caractéristique :

E MeC 1
-— ) < F
Esync YGTUB

tsync = (5-8)

L’expression de I’émissivité synchrotron d’un électron est complexe ; rappelons simplement
que la fréquence a laquelle elle est maximale s’écrit Vgyne = 0.29 Verje OU Verje = %yzvcycl sin 6
est la fréquence critique au-dessus de laquelle la moitié de 1’énergie est rayonnée, soit numéri-
quement en supposant 0 = /2 :

B
Vegne = 2.8 <) ¥> x 10° Hz . (5.9)

1G
On peut montrer, d’une part, que le rayonnement synchrotron d’un ensemble d’électrons
de densité volumique n., distribués en loi de puissance (dn./dy e y~P), suit aussi une loi de
puissance du type Fy, o< v¥ avec F, la densité d’énergie (exprimée en Jy typiquement) et :

o= _ (5.10)

D’autre part, en moyennant sur les angles d’attaque, les polarisations individuelles elliptiques
des ondes électromagnétiques émises par chaque électron s’additionnent et finissent par donner
une polarisation globalement linéaire, avec une faible fraction (y~!) de polarisation circulaire
(Legg and Westfold 1968).
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Toujours dans le cadre d’une distribution des électrons en loi de puissance, il faut tenir
compte du fait qu’un photon synchrotron peut étre absorbé par des électrons du plasma source.
On appelle ce phénomene 1’auto-absorption synchrotron (Synchrotron Self-Absorption, SSA).
Il se manifeste essentiellement a basse fréquence pour v < vgsa, la fréquence critique Vssa
s’obtenant en égalisant 1’épaisseur optique du plasma 7, a 1, avec :

Ty = / xvdl, (5.11)

et xy le coefficient d’absorption (en m~!). Pour trouver la forme du spectre synchrotron dans le
régime d’auto-absorption, nous pouvons nous servir du fait que la température du rayonnement,
Tph, vérifiant dans la limite Rayleigh-Jeans la relation F, o< phv2, ne doit pas excéder la tempé-
rature effective des électrons Ty, estimée par kg Ty =~ yYmec?. Or, d’apres I’équation 5.9, y o< v1/2,
Ainsi, en égalisant Tj, et Te, il vient que le spectre auto-absorbé€ est aussi une loi de puissance
de la forme F, o v*/2, indépendante de p. Lorsque le libre parcours moyen des photons ( )
est petit devant I’épaisseur de la source, un observateur ne voit que la « peau » du plasma et
celui-ci est dit « optiquement épais » ou plus simplement opaque. Puisque y,, ! o v(PtH/2 (.
§ 5.3.2), la transparence d’un plasma synchrotron augmente avec la fréquence®’ pour devenir
completement transparent apres Vssa ; on parle alors de régime « optiquement mince ».

L’émission Compton inverse

« L’électron frappe alors son propre photon et,
peut-étre, y a-t-il quelque chose d’immoral la-
dedans... »

— Richard FEYNMAN
Robb memorial lecture (1979)

La diffusion Compton est la version non-€lastique de la diffusion Thomson : quand I’énergie du
photon incident est suffisamment grande, une partie de I’impulsion est transmise a 1’électron.
Dans les sources astrophysiques ol des électrons sont accélérés, on rencontre fréquemment le
phénomene inverse. Dans le référentiel de 1’électron, le processus ressemble a une diffusion
Compton, mais apres une double transformation de Lorentz, le transfert d’énergie s’opere de
1’électron au photon. Notons ymec? et €mqc? I’énergie de 1’électron et du photon respective-
ment, avant la collision. Dans le référentiel de I’électron, 1’énergie du photon incident devient
yemec?. Deux régimes doivent alors étre envisagés :

— Le régime Thomson (classique) : Si Y€ < 1, alors dans le référentiel de 1’électron, tout
se passe comme pour une diffusion Thomson élastique avec une section efficace or. Le
photon est donc diffusé sans perte d’énergie. Puisqu’il posséde une énergie € mec* dans
ce référentiel, il se retrouve en fin de compte avec une énergie ¥ € mec? dans le référentiel
du laboratoire. Notons que la perte d’énergie pour I’électron est faible.

— Le régime Klein-Nishina (quantique) : Si Y€ > 1, alors la section efficace est fortement
réduite : oxN =~ orln(ye)/(ve) < or. L'énergie finale du photon dans le référentiel du
laboratoire est voisine de ymcc? et donc la perte d’énergie est catastrophique pour 1’élec-
tron.

97 En allant vers les hautes fréquences, un observateur percoit la source toujours plus en profondeur. De fait, il
capte toujours plus de rayonnement, ce qui explique que Fy est une fonction croissante (o< v3/2). Cet effet
pourrait sous-tendre la morphologie et le spectre quiescent de Sgr A* en radio (§ 4.5.1) et plus généralement les
propriétés radio des AGN.
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Figure 5.19 — SED du Flare 2 (en bleu) : de gauche a droite, la limite supérieure
VISIR, le point NACO, le papillon EPIC et les limites supérieures ISGRI. Les
mesures en gris traduisent le spectre quiescent de Sgr A* (Cf. Fig. 4.8). Les ajuste-
ments non-thermiques correspondent aux modeles SSC, Compton inverse externe
et synchrotron avec cassure (voir texte), en orange, vert et rouge, respectivement.

En régime Thomson et avec 3 — 1, la puissance rayonnée par 1’électron s’écrit Ecomp =
%}/ZGTCUph. Cette expression est similaire 2 celle du rayonnement synchrotron®®, de sorte que
le rapport des puissances se réduit a :

EF"‘“P _ Upn , (5.12)
Esync UB

une formule dont les observateurs tirent souvent le champ magnétique inscrit dans Up, car ils
estiment, par la mesure, les luminosités synchrotron et Compton, ainsi que la densité d’énergie
du champ de photons cibles de luminosité L par Upp ~ L/ (4mR%c), ol R est le rayon de la
source. Le temps caractéristique des pertes Compton s’écrit quant a lui :

E MmeC

feomp = = ~ <EL. (5.13)
comp Ecomp Yor U ph

Dans le cas de figure ou les électrons qui diffusent les photons sont a 1’origine de ces
derniers par effet synchrotron, on parle de rayonnement « synchrotron self-Compton » (SSC).
Dans les autres cas, il s’agit d’un processus Compton externe.

5.3.2 Ajustement de la SED

Je me consacre dans cette partie a I’ajustement physique de la SED du Flare 2, reproduite en
Figure 5.19.

On associe traditionnellement les éruptions NIR a un rayonnement synchrotron électro-
nique, étant donné leurs fortes polarisations (Eisenhauer et al. 2005, Gillessen et al. 2006,
Krabbe et al. 2006, Hornstein et al. 2007) et leurs pentes spectrales en loi de puissance (Eckart
et al. 2006b, Meyer et al. 2006a, 2007, Trippe et al. 2007). En avril 2007, nous n’avons pas pu
obtenir de spectre NIR du flare, mais nous avons dérivé une limite supérieure contraignante

98 Cette similitude découle du fait que le rayonnement synchrotron peut étre per¢u comme un processus Compton
inverse avec les photons virtuels qui constituent le champ magnétique.
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en MIR. Ainsi, sous I’hypothése d’une loi de puissance spectrale entre le MIR et le NIR,
VER o vP® nous obtenons Bir > 0.04, ce qui est cohérent avec 1indice B = 0.4 obtenu lors
de précédentes €tudes NIR (Genzel et al. 2003, Gillessen et al. 2006, Hornstein et al. 2007).

La bosse submillimétrique de la SED quiescente de Sgr A* présente une pente S>> Oen
dessous de ~10'? Hz, qui provient vraisemblablement d’un rayonnement optiquement épais,
et une pente B < 0 au-dela de ~10'? Hz, probablement issue d’un régime optiquement
mince, a en juger par les mesures de polarisation dans ces deux régions du spectre (Aitken et al.
2000). Le fait que nous trouvions Br > 0 vers 10'3 Hz dénote que le flare NIR n’est pas le
résultat d’une translation globale de la bosse submillimétrique vers le haut, mais bien d’une
population distincte de particules qui créent une nouvelle petite bosse dans la zone infrarouge
de la SED (Fig. 5.19).

Je vais proposer trois types de modeles pour ajuster cette SED (SSC, Compton inverse ex-
terne et synchrotron avec cassure), en partant du principe que I’ éruption infrarouge est toujours
le fruit d’un processus synchrotron électronique. A cet effet, j’ai utilisé le code de simulation
développé par H. Krawczynski de 1’ Université Washington a Saint-Louis (Missouri) dans le but
d’ajuster les spectres des blazars au TeV. 1l se trouve que par une utilisation approfondie de ce
programme, j’y ai découvert un mauvais traitement de la SSA qui a désormais été corrigée®.
Cette situation découlait a vrai dire d’une erreur que j’ai trouvée dans 1’expression numérique
(en SI) du coefficient d’absorption synchrotron dans I’ouvrage de référence de Longair (1994)
(page 262, derniere édition datant de 2004), coefficient qui aurait di s’écrire :

%y =20.9%’ BP+2/2(5.67 x 1087 b(p) v P+ 2 m~1 (5.14)

Dans la version erronée, on trouve un facteur (5.67 x 10°)?, ¢’est-a-dire que 1’auto-absorption
est surestimée d’un facteur 10”. A priori, cela ne doit pas poser de probleme majeur dans les
nombreuses publications, notamment celles de la collaboration VERITAS, qui ont fait usage
des anciennes versions du code pour deux raisons. La premiere est que la SSA se manifeste
généralement en radio pour les AGN a jet et donc n’affecte pas les spectres VHE. La seconde
est que, pour un effet visible, il faut faire appel a des indices p assez grand devant 1, ce qui est
rarement le cas dans les mécanismes d’accélération de Fermi II ol typiquement p = 2. (Il est
a noter que les expressions littérales de Longair (1994) exprimées en SI [Eq. 18.74, page 262]
sont exactes et conformes aux équations de Gould (1979) données en cgs.)

Synchrotron self-Compton

Considérons un modele SSC (a une zone, homogene), dans lequel les photons NIR sont pro-
duits par une foule d’électrons momentanément accélérés et rayonnant par effet synchrotron. A
présent, nous utilisons la paramétrisation de Krawczynski et al. (2004), dans laquelle une source
homogene et sphérique de rayon R, ou regne un champ magnétique B, est remplie d’électrons
de densité volumique r, et distribués selon :

dne

dy
Nous fixons p = 2 dans ce qui suit. La densité électronique est ainsi déterminée par le facteur
de normalisation de la loi de puissance, k., par :

=n(y) =key ¥ pour Ymin < ¥ < Ymax - (5.15)

Ymax Ymax
ne= | ndy= | key ?dr = —ke(fu  Yoin) (5.16)
La densité d’énergie des électrons, w., employée par Krawczynski et al. (2004) en tant que
normalisation est également reliée a k. via :

Ymax

We = ymeczn(}/) dy = kemec?In (?’max) . (5.17)

Ymin Ymi n

% http//jelley.wustl.edu/multiwave/spectrum/download.htm
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Table 5.6 — Parametres des ajustements spectraux du Flare 2.

Parametre SSC EC SB
Do 2 2 2-3
Vinin e e 1 1 1
Yinax - eeeeenn 102 103 9x 104
Yor vveeeenn 9 x 102
B[G] ........ 103 40 50

ne [em™3].... 22x102 >18x1019 7.6x10°
Ricm] ....... 13x1019 <1.6x10" 1.4x102

Le spectre synchrotron résultant, dans le régime optiquement mince, présente une forme en loi
de puissance du type :

VF:ynC o neR3B(1+I7)/2v(3_P)/2 pour v;yirrllc <v<< V;y;;f R (5.18)
avec VI o 2 Vevel. En deca de v et en 1’absence de SSA, le spectre en photon
min(max) ymin(max) cycl- ¢ min ’ p P

a la forme d’une distribution monoénergétique, VFy"" o< v#/3 (Rybicki and Lightman 1979),
avec un facteur de Lorentz ¥pi,. Au-dela de Viax ON rencontre une cassure exponentielle.

Dans ce scénario SSC, les rayons X de I’éruptions proceédent d’un boost conféré aux pho-
tons du flare NIR par les électrons qui viennent de leur donner naissance. Le spectre Compton
inverse a la méme morphologie que le spectre synchrotron et va comme I’épaisseur optique
Thomson de la sphere, n.Ror, que multiplie le spectre synchrotron vF,”"™ :

VES"™ o< neRot x VEY™ oc nl2R*BUIHP/2yB3=P)/2 pour v <y <y (5.19)

avec la relation de proportionalité :

comp

min(max) & ’yr%lin(max) vzﬁimax) : (5.20)

Ainsi, ce modele possede 6 parametres libres : p, Ymin, Ymax> B> R, and n.. Nous fixons
arbitrairement p = 2, Ynin = 1, et estimons les 4 autres parametres a travers 4 observables : les 2
fréquences des pics synchrotron, Vi , et Compton inverse, Vi, ainsi que leur 2 amplitudes
respectives, stynC’max et vaomp’max. D’une part, en effet, ¥nax est donné par Vie? / Vil A
2.« €t B s’obtient par 1’équation 5.9 appliquée & Viax €t Ymax. D’autre part, R et n, peuvent
étre déduits des relations :

vF‘fomp,max

o< neR

Sync,ma
17 2%

(5.21)
vF‘fync,max o neR3

Cependant, nos mesures ne nous fournissent pas ces 4 observables en tant que telles. Nous
savons que la pente spectrale en X est plus molle qu’en infrarouge, ce qui suggere que nos
mesures XMM-Newton a vx ~ 10'® Hz se situent entre le pic Compton inverse et la cassure
exponentielle. A propos du pic synchrotron, nous savons uniquement que sa fréquence est telle
que Viax > 10" Hz. Nous allons postuler que ce pic est atteint a la fréquence acceptable
minimale, en vue de conserver le champ magnétique B aussi faible que possible, i.e ~10'* Hz.
En conséquence, nous n’avons pas besoin de recourir a la surface efficace de Klein-Nishina, car
la diffusion des photons cibles satisfait la condition du régime Thomson : Ymax A Veible <K mec?

(la transition vers le régime de Klein-Nishina se trouvant vers 10'® Hz).
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Avec le jeu de parametres listés dans le tableau 5.6, on obtient un bon ajustement de la
SED, comme on le voit avec la courbe orange tracée en Figure 5.19. Cela étant, les valeurs de
B et n. nécessaires pour accommoder les données sont excessivement élevées. Tout d’abord, en
effet, il faut prendre en compte le refroidissement des électrons par émission synchrotron, qui
possede un temps caractéristique :

1 CFTB2 ) - \% _1/2 B _3/2 12
fone = | — 1— - 1.3( ) 2 102 5.22
e = | Y-y )} THy e x 10" s (5.22)

Avec notre B ~ 10% G, ceci conduit & fgyne 2 5 s & VNir &~ 10'* Hz. Une injection continue de
particules doit donc étre invoquée pour alimenter le flare pendant 1-2 h. De surcroit, la densité
d’électrons est si élevée que la SSA entre en jeu juste un peu avant 8 x 10'3 Hz, avec une loi de
puissance optiquement épaisse VF, A o v7/2(§ 5.3.1). Par conséquent, nous n’observons pas
dans la bosse synchrotron orange de la Fig. 5.19 la partie en loi de puissance avec un indice
(3 — p)/2, par opposition avec la bosse Compton qui répercute aussi I’auto-absorption, mais a
plus basses fréquences.

Quoi qu’il en soit, d’apres les modeles développés par les théoriciens, les valeurs attendues
pour B et n. dans les zones internes du flot d’accrétion de Sgr A* sont inférieures a ce que nous
trouvons par plusieurs ordres de grandeurs (B ~ 10 G and n. ~ 10’ cm~3 chez Yuan et al. 2003
par exemple). Remarquons néanmoins que le champ magnétique 2 I’équipartion'®” pour des
particules d’énergie Ynax = 100 et de densité n, = 2.2 X 102 cm3 est :

Beq & \/ 8T YimaxNeMe? &2 7 X 10*G, (5.23)

ce qui est pratiquement du méme ordre de grandeur que notre champ magnétique SSC.

Une autre faiblesse du modele SSC est qu’il prédit des variations quasi-simultanées pour
les courbes de lumiere NIR et X; il devrait donc exister des sous-structures dans la courbe de
lumiere X, ce qui n’est pas le cas (Fig. 5.18).

Cela étant, le scénario SSC parvient a expliquer assez naturellement la simultanéité des
pics X et NIR, ainsi que leurs largeurs respectives. En effet, le flux SSC en rayons X varie
quadratiquement avec n., alors que le flux NIR varie linéairement avec n.. Ainsi, en faisant
I’hypothése d’un profil Gaussien pour 1’évolution temporelle de n.(t), alors ne(t)> aura une
largeur 1/+/2 fois plus étroite que (), ce qui pourrait rendre compte des différences entre les
courbes de lumiere X et infrarouge proche.

Nous avons exposé ici les résultats obtenus avec une distribution d’électrons en loi de puis-
sance, mais d’autres formes de distributions ont été explorées par le passé, comme une Max-
wellienne relativiste par exemple (e.g. Liu et al. 2006b), c’est-a-dire une distribution thermique
avec un facteur de Lorentz typique :

_ kpTe
C omec?

0. (5.24)

Dans un travail indépendant de celui-ci, Dodds-Eden et al. (2009) ont appliqué une telle distri-
bution au flare du 4 avril 2007 dans un schéma SSC. Ils ont abouti a des parametres physiques
(B, R, n¢) similaires aux ndtres. Cela s’explique simplement par le fait que la distribution en
loi de puissance et la Maxwellienne relativiste ont toutes les deux une énergie caractéristique
maximale, Ynax ou 6., qui détermine les positions relatives des bosses synchrotron et Compton
inverse.

C’est donc la premiere fois qu’il est difficile d’interpréter une éruption simultanée en X et
NIR par une émission SSC, mais il faut remarquer que les études du passé travaillaient avec des
flares plus faibles et moins d’informations spectrales. Eckart et al. (2006a) ont modélisé leurs

100 par définition, 1’équipartition est une situation ot la densité d’énergie présente dans le champ magnétique égale
celle des particules (U = neymec?).
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flares X/NIR avec du SSC mais ne connaissaient ni I’'indice X, ni I’indice NIR. Ainsi, la position
du pic Compton inverse, en particulier, était libre, ce qui relaxait la contrainte sur B. A I’inverse,
Marrone et al. (2008) ont obtenu des mesures en NIR et en X, bien qu’en toute rigueur, elles
n’étaient pas exactement concomitantes (le flare X du 17 juillet 2006 s’est évanoui au début des
observations NIR). Leur flare X était moins lumineux que celui présenté ici, si bien que I’indice
spectral a été moins bien contraint (Bx = 0.0fizg). La SED a donc pu étre accommodée par une
loi de puissance dure en X, ce qui, une fois de plus, a relaxé la contrainte sur B et débouché sur
des parametres physiques SSC acceptables.

Compton inverse externe

Une autre alternative pour ajuster la SED est que des électrons relativistes accélérés épisodi-
quement initient I’éruption NIR a travers du synchrotron et propulsent, par ailleurs, des pho-
tons ambiants de basse énergie vers la région du keV, suscitant ainsi le flare X. La source
la plus abondante de photons autour de Sgr A* est la bosse submillimétrique quiescente a
Veubmm ~ 10'2 Hz (Fig. 5.19). Je désignerai par « Compton inverse externe » (external Compton,
EC) la comptonisation de ces photons par les électrons NIR. Je conserve la méme paramétrisa-
tion qu’au paragraphe précédent. On peut estimer le facteur de Lorentz maximal des particules
et le champ magnétique comme cela a été suggéré plus haut, en remplacant Viax et Vimax' par
Vsubmm €t VX, respectivement, dans les équations 5.9 and 5.20. Par ce biais, on trouve Ypax ~ 10°
et B ~ 40 G. Un tel champ magnétique est plus raisonnable que dans le cas de figure SSC; le
temps de refroidissement synchrotron est de ~10 min et il n’est plus nécessaire de considérer
la SSA. Du reste, nous savons que quand les processus synchrotron et Compton inverse se dé-
roulent au méme endroit, les luminosités respectives sont reliées par L™ /LY = Ugipje /Up,
ot Uple est la densité volumique d’énergie des photons cibles. Si A = 47'cR2Q est Paire de la
surface de la région qui renferme les particules responsables de la luminosité submillimétrique
quiescente L"®™™ alors Ugipe = L"°™™ /(Ac). De fait, nous pouvons faire une estimation du

rayon de I’émission quiescente :

I \"? [ Laomm \ ' (Lx\ " ( B \ 7! 12
Ro =~ 0.016 —— - — — 1 5.25
Q 006(L®> L L 06 x 10°“ cm (5.25)

ol Ls, = 3.8 x 103 ergs~! est la luminosité solaire. Le rayon que 1’on en tire est Rg &~ 0.1 Rs.
Il s’agit 1a probablement de la plus grande faiblesse du scénario EC, dans la mesure ol les
mesures VLBI de Sgr A* a 1.3 mm fournissent une taille intrinseque de la région quiescente
de ’ordre de Rg (§ 4.5.1). Afin de calculer la densité d’électrons . et la taille de la région du
flare R, un traitement détaillé du spectre quiescent doit étre pris en compte, comme 1’ont fait
Dodds-Eden et al. (2009) dans le cadre du modele RIAF quiescent de Yuan et al. (2003). Pour
obtenir une estimation rapide de ces parametres, je considere que le flare est contenu dans la
région submillimétrique de sorte que R < Rq, ce qui implique que n. doit étre au minimum de
1.8 x 10'° cm™3 pour ajuster les données NIR.

En complément de I’analyse de Dodds-Eden et al. (2009), j’ai simulé I’émission SSC qui
accompagne de maniere automatique 1’émission synchrotron du modele EC (Fig. 5.19, courbe
verte). On voit que le pic SSC culmine dans la bande des rayons gamma mous, a moins d’un
ordre de grandeur des limites supérieures d’ INTEGRAL. Si ce scénario EC est vraisemblable,
alors il doit avoir tendance a durcir la pente spectrale en X vers les hautes énergies, ce qui rendra
les futures missions spatiales en X durs d’autant plus utiles dans ce domaine de recherche.

Tout comme dans le modele SSC, le modele EC assure la simultanéité des flares X et NIR,
et pourrait méme apporter une explication a I’absence de sous-structures dans la courbe de
lumiere X. En effet, si ’on néglige les pertes radiatives, alors la luminosité synchrotron est
proportionnelle 2 B3/2, tandis que la luminosité Compton inverse est a priori indépendante de B
(puisqu’elle dépend de Lgypmm et non pas de Lyir comme dans le cas SSC). Donc, seul le flare
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NIR serait sujet a des variations de B. Un champ magnétique grumeleux dans lequel avancent
les particules est, peut-&tre, la clé de la présence/absence des structures temporelles des flares.

Yusef-Zadeh et al. (2006a) ont suggéré que leurs observations synchrones d’un flare avec le
HST et XMM-Newton en 2004 a résulté d’un effet EC avec une taille raisonnable pour la région
de quiescence de ~10 Rs. Ceci n’a été possible que parce que le spectre X du flare était dur
(Bx ~ 0.5, Bélanger et al. 2005) et autorisait, ainsi, un grand Ymax, un faible B et un grand Rq.
Ces auteurs ont aussi fait remarquer que les électrons quiescents, présumés responsables de la
bosse submillimétrique, pouvaient également comptoniser les photons NIR du flare vers le keV,
mais cela semble n’€tre qu’un effet du second ordre (Cf. Dodds-Eden et al. 2009).

Synchrotron avec cassure

A travers nos observations du flare d’avril 2007, il est clair que Bnir # Bx, si bien que nous
ne pouvons pas ajuster la totalité de la SED par une seule loi de puissance synchrotron. Mais
les lois de puissance synchrotron large bande sont connues pour exhiber des brisures de pente
de différents types. En particulier, une cassure naturelle découle du refroidissement radiatif des
électrons, qui suscite des écarts de pente de |Ap| = 1 en distribution des électrons (et |AB| = 0.5
en distribution des photons) entre la pente avant et apres I'infléchissement. Ce modele simple
de « synchrotron avec cassure » (synchrotron with a break, SB) pourrait satisfaire nos mesures.
La fréquence a laquelle la cassure est censé se produire dépend des hypotheses du modele.
Ici, je considere un modele du type « panier percé » (leaking box, Pacholczyk 1970) avec une
injection constante de particules fraiches, contrebalancée par le refroidissement radiatif des
€lectrons d’une part (sur un temps typique #ync) et le fait qu’ils parviennent a s’échapper de
la zone radiative (sur une autre échelle de temps). Pour approcher cette derniére, nous optons
pour I’échelle de temps dynamique du systeme :

3
r .
tayn = G, ~ 5 min , (5.26)

ou r = 3 Rg est le rayon de la derniere orbite stable (pour un trou noir sans moment cinétique,
§4.53) et My, =4 x 10° M, 1a masse du trou noir. La condition d’équilibre #gyne = fqy, fournit
la fréquence de cassure : X
Vir = 6.37 <B> x 10" Hz . (5.27)
1G

Dans la deuxieme colonne de la Table 5.6, j’ai listé les parametres qui permettent de bien
ajuster la SED. Jai choisi Jimin = 1 & nouveau, et Jmax = 9 x 10* pour engendrer des photons
jusque dans le domaine X. B a été choisi de sorte qu’il satisfasse la relation 5.27 pour une
cassure vers 10'4 Hz. Enfin, n. et R ont été ajustés afin de normaliser le spectre avec des valeurs
raisonnables et ne pas violer les limites gamma avec le pic SSC également attendu dans le cadre
du modele SB (Fig. 5.19, courbe rouge). (On notera I’apparition de la SSA sous ~10'> Hz.)

Le scénario SB est attirant car, par comparaison avec les scénarii SSC et EC, il donne lieu a
des valeurs moins extrémes de B, n., et R. Toutefois, il n’apporte aucune justification immédiate
des différences dans les courbes de lumiere X et NIR (largeurs et sous-structures). Ici, je n’ai
discuté que le spectre moyen de I’éruption, mais il est clair que le modele SB nécessite un
examen plus détaillé pour suivre I’évolution temporelle du phénoméne, comme ont commencé
a le faire Dodds-Eden et al. (2010).

5.4 Résumé

La campagne 2007 a été riche en enseignements a tous points de vue ; je ne soulignerai dans ce
paragraphe que les résultats multi-longueurs d’onde essentiels affairants a 1’éruption du 4 avril.
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D’un point de vue observationnel, ce flare a été est le deuxieme flare le plus brillant jamais
détecté en rayons X, et le plus brillant jamais couvert entierement en X et simultanément en
NIR. En terme de nouveaux résultats, on peut dresser la liste suivante :

— les pics des émissions X et NIR coincident & moins de ~3 min pres ;
— le profil temporel du flare NIR est plus large que celui en X d’un facteur ~2 ;

— la courbe de lumiere NIR est structurée sur des échelles de temps de ~20 min tandis que
la courbe de lumiere X est plus lisse ;

— le spectre infrarouge est plutot dur (g > 0) et le spectre X plutot mou (Bx < 0);
— il n’y a pas de contrepartie MIR détectable ;
— la source gamma IGR J17456-2901 est non-variable.

D’un point de vue plus théorique, la grande qualité des informations spectrales (mesures
directes ou limites supérieures) que nous avons pu collecter m’a permise de discuter diffé-
rents processus radiatifs non-thermiques (SSC, EC et SB), dont aucun n’apparait entierement
satisfaisant pour expliquer les propriétés de cette éruption. Ceci a d’ailleurs déja suscité 1’in-
térét d’autres modélisateurs (Sabha et al. 2010, Kusunose and Takahara 2011), sans qu’aucun
consensus ne se dégage pour autant.

A T’automne 2007, face aux premiers résultats préliminaires de la campagne qui montraient
a la fois le succes des observations d’avril et les difficultés du modele SSC (scénario favori des
modélisateurs jusqu’alors), nous avons proposé de nouvelles observations conjointes de Sgr A*
avec XMM-Newton et NACO, en réponse a I’AO (Appel d’Offre ou « Announcement of Op-
portunity ») n°7 d’XMM-Newton, avec pour objectif de consolider ces résultats et approfondir
I’étude spectrale. Nous avons ainsi obtenu 3 demi-nuits d’observation au VLT en avril 2009
(PI : A. Goldwurm), entierement couvertes par des pointés XMM-Newton, dont les résultats
feront I’objet du prochain chapitre.

5.5 Campagne 2008

Entre temps, de nouvelles observations XMM-Newton ont pu étre menées a bien les 23—-24 mars
2008. 11 s’agit du pointé 0505670101 qui avait été accordé a notre groupe (PI : A. Goldwurm)
par le TAC (Time Allocation Comittee) lors de 1’ AO-6. Hélas, ces observations avaient été
classées en priorité C, ce qui signifie qu’il n’y avait pas de certitude quant a leur exécution
et que, de fait, il était impossible de mettre sur pieds une grande campagne multi-longueurs
d’onde.

J ai dépouillé ces données des qu’elles furent disponibles, quelques jours apres 1’observa-
tion. Avec les méthodes de traitement détaillées au § 5.2.1, j’ai obtenu la courbe de lumiere
de Sgr A*, reproduite en Figure 5.20 avec un pas de temps de 350 s. Aucun pic significatif ne
figure dans cette courbe, donc Sgr A* n’a présenté aucun signe d’activité en X pendant cette
campagne. Ces données m’ont néanmoins étaient utiles pour 1’études de la binaire AX J1745.6—
2901, qui était toujours tres active a cette époque (Cf. Chap. 8). (GRS 1741.9-2853, quant aelle,
était déja retombée en quiescence.)
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Figure 5.20 — Courbe de lumiere XMM-Newton/EPIC de la campagne 2008.
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ANS la continuité des observations de Sgr A* d’avril 2007 (Chap. 5), s’est dé-
D roulée une nouvelle campagne multi-longueurs en avril 2009. Méme si les
instruments phares étaient, & nouveau, XMM-Newton et le VLT, de nouvelles don-
nées précieuses ont été engrangées en submillimétrique et en rayons gamma au
GeV avec APEX et Fermi, respectivement. Deux nouvelles éruptions ont été dé-
tectées ; je présenterai leurs analyses et les modéliserai dans le cadre de processus
radiatifs non-thermiques, en particulier le modele d’expansion de plasmoide de
van der Laan (1966). Une publication dans la revue Astronomy & Astrophysics a
été tirée de cette étude (Trap et al. 2011) et reproduite en Annexe A.

6.1 Introduction

La campagne d’avril 2009 s’est construite autour des observations couplées XMM-Newton-
VLT/NACO que nous avons obtenues a travers 1’appel d’offre d’XMM-Newton (PI : A. Gold-
wurm, § 5.4). J’ai ainsi eu le privilege d’étre le premier a dépouiller les données X et, avant
cela, d’étre observateur principal a Paranal pour mener a bien les observations du VLT en temps
réel. Grace a notre participation au « Large Project (LP) Galactic Center » de nos collegues du
MPE (PI: R. Genzel), nous avons aussi pu adjoindre aux pointés d’XMM-Newton et du VLT un
programme d’observation submillimétrique avec 1’observatoire APEX de ’ESO. Le journal de
ces observations est donné en Table 6.1.

Je vais présenter la réduction et I’analyse des données de ces instruments au § 5.2. J'y
intégrerai également les analyses que j’ai menées sur des données publiques prises par le sa-
tellite Fermi qui, par son balayage perpétuel du ciel, a également observé le centre Galactique
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Table 6.1 — Journal de la campagne 2009.

Orbite Id. Obs. Début Exposition Bande
[UTC] [ks]
XMM-Newton/PN
1705 554750401 1 Avr 2009, 01 :18 :30 37.8 2-10 keV
1706 554750501 3 Avr 2009, 01 :56 :31 42.0 2-10 keV
1707 554750601 5 Avr 2009, 03 :53 :34 324 2-10 keV
VLT/NACO
082.B-0952A 1 Avr 2009, 06 :46 :59 11.5 3.8 um (L)
082.B-0952A 3 Avr 2009, 07 :25 :41 9.7 2.1 um (Ky)
082.B-0952A 3 Avr 2009, 07 :28 :42 9.7 3.8 um (L)
082.B-0952A 3 Avr 2009, 08 :44 :10 6.6 3.8 um (L)
APEX/LABOCA
183.B-0100A 1 Avr 2009, 05 :31 :43 30.7 870 um
183.B-0100A 3 Avr 2009, 11 :07 :43 8.2 870 um
183.B-0100A 5 Avr 2009, 06 :40 :10 25.6 870 um

a la méme époque que les observatoires cités plus haut. Au § 6.3, j’examinerai les courbes
de lumiere respectives, identifierai de nouvelles éruptions et commenterai leurs propriétés. Le
§ 6.4 sera dédié a la spectroscopie en infrarouge proche d’un nouveau flare, tandis que dans le
§ 6.5 je proposerai des interprétations phénoménologiques des courbes de lumieres et SED des
nouveaux flares, sur la base de modeles non-thermiques.

6.2 Observations et analyses

6.2.1 XMM-Newton

Le satellite XMM-Newton (§ 2.4.1) a été pointé en direction du centre Galactique par trois fois
entre le 1°" et le 5 avril 2009, pour une exposition totale de ~3 x 40 ks. Dans cette section,
je considere les données enregistrées a travers le filtre medium par les instruments d’EPIC,
qui ont tous opéré en mode Prime Full Window. J’ai réduit et analysé ces données avec le
SAS (version 8.0.0) et les derniers fichiers de calibration alors disponibles. Il est a noter que les
données n’ont pas été entravées par I’activité solaire!°!. En partant des ODF, j’ai généré et filtré
les listes d’événements en suivant la méme méthode que celle exposée en détail au § 5.2.1. Les
flux et luminosités cités par la suite se référeront a la bande 2—10 keV.

L’image obtenue par la caméra PN (Fig. 6.1, panneau du milieu) révele les composantes
habituelles du noyau Galactique accessible via XMM-Newton : 1’émission diffuse du vestige de
supernova Sgr A Est et une source d’apparence ponctuelle coincidente avec Sgr A*. De surcroit,
ces observations nous ont permis de localiser une autre source ponctuelle a seulement ~27" de
Sgr A*, que nous avons identifiée avec la source transitoire faible CXOGC J174538.0-290022
(~2 x 103 ergs™!, dans I’hypothése ot elle réside bien au centre Galactique a 8 kpc et pas en
avant plan, Ponti et al. 2009).

Afin d’étudier la variabilité temporelle de Sgr A*, j’ai extrait une courbe de lumiere d’une
région circulaire de 10” de rayon, centrée sur la position ajustée du trou noir dans chaque dé-

1017 ¢ Soleil a atteint un minimum d’activité record pendant le premier trimestre de 2009 (début du cycle solaire
24) avec aucune tache a sa surface pendant 87% du temps. (Le maximum du ce cycle est prévu pour mai 2013.)
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Figure 6.1 — Images multi-longueurs d’onde du centre Galactique début avril
2009. La projection est équatoriale (plan Galactique en diagonal du coin en haut a
gauche au coin en bas a droite). Les images en submillimétrique et X (gauche et
milieu) ont été accumulées sur toute la durée d’une observation, tandis que I’'image
NIR en bande L’ (droite) correspond au maximum du Flare A (Cf. texte). Les
échelles de couleur sont exprimées dans les unités suivantes (de gauche a droite) :
Jy faisceau™!, coups pixel ! et ADU.

tecteur d’EPIC. Apres soustraction d’un fond adéquat (normalisé a la surface d’extraction de
Sgr A*), j’ai sommé les courbes de lumieres PN + MOS 1 + MOS 2, en les « rebinnant » a
600 s pour la premiere et troisiéme observation, et 400 s pour la deuxieme (Figs. 6.6, 6.7 et
6.8, deuxieme panneau). (Remarquons une fois de plus que, comme 1’ont montré les obser-
vations profondes de Chandra (§ 4.5.2), I’émission d’une région de 10” centrée sur Sgr A*
ne contient pas seulement la contrepartie X de Sgr A* mais inclut également I’amas stellaire
IRS 13, la candidate nébuleuse de pulsar G 359.95-0.04, de possibles transitoires ponctuelles
et une composante diffuse.)

6.2.2 VLT/NACO

Les trois observations X décrites au dernier paragraphe ont été partiellement couvertes par
I’instrument NACO du VLT (§ 2.4.4). Le programme a été scindé en 3 demi-nuits (1*, 3 et 5
avril 2009), qui ont toutes débuté au milieu de la nuit et se sont étirées jusqu’a I’aube (i.e. le
plus longtemps possible jusqu’a saturation des détecteurs infrarouge avec la lumiere du jour,
quelques minutes avant le lever du Soleil).

Prise des données

L’ambition de cette prise de données avec NACO était d’obtenir un spectre de flare NIR. L’ ap-
pareil offrait ainsi deux solutions. La premiére consistait a extraire le spectre continu d’une
zone du ciel en forme de fente a ’aide d’un prisme et la seconde, a enchainer des mesures
photométriques dans différentes bandes atmosphériques en vue de construire un spectre (non-
simultané) a partir de plusieurs points discrets. Il m’est vite apparu que la premicre méthode
était un peu trop risqué, compte tenu de 1’ampleur de la campagne et la nécessité d’obtenir au
moins une courbe de lumiere convenable de Sgr A* en NIR, pour la comparer aux données X
et submillimétriques. En effet, pour fonctionner de maniére optimale, le prisme requiert, d’'une
part, une bonne correction d’optique adaptative, qu’il est préférable de baser sur la LGS, mais
cette derniere n’était pas opérationnelle en avril 2009. D’autre part, les problemes d’aligne-
ment, de soustraction du fond et d’étalonnage liés a cette méthode (Y. Clénet, communication
privée) risquaient de rendre les résultats difficiles a interpréter. Avec I’aide de K. Dodds-Eden,
pendant les jours qui ont précédés la nuit du 1°" avril, j’ai donc préparé une stratégie d’ob-
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servation (observation blocks, OBs) reposant sur I’alternance de filtres photométriques (encore
jamais testée au VLT jusqu’alors). L'idée était d’utiliser en boucle les filtres L' (3.76 um) et K
(2.16 um), et éventuellement le filtre H (1.65 pum) si les conditions atmosphériques le permet-
taient (rappelons que la turbulence atmosphérique est d’autant plus nuisible dans I’infrarouge
que la longueur d’onde est courte, § 2.3). Selon ces conditions atmosphériques se présentaient,
d’ailleurs, plusieurs cas de figure pour la mise en ceuvre de la méthode. Si le seeing était ex-
cellent, alors on pouvait songer a tirer avantage d’une NGS dans le visible en tant qu’étoile
de référence pour I’optique adaptative. Ceci aurait permis 'utilisation du méme dichroique
(§ 2.4.4) toute la nuit et donc aurait été le plus rapide. Si d’aventure le seeing était moins bon,
alors il faudrait envisager I’emploi d’une NGS infrarouge (IRS 7 en I’occurrence, Fig. 5.11) et,
ainsi, changer les dichroiques a chaque rotation de filtres (« JHK » et « N20C80 » pour L’ et K,
respectivement)'?? avec deux conséquences immédiates. (i) Une perte de temps supplémentaire
et (ii) un probleme de flux risquant de conduire a I’échec de la boucle de rétroaction : JHK en-
voie 90% du flux vers le WES, contre seulement 20% pour le N20C80. (Une alternative pour
palier cette dernicre difficulté aurait alors été de faire appel au N9OC10 au lieu du N20C80, i.e.
un dichroique employé moins couramment mais envoyant vers le WES sensiblement le méme
flux que le JHK.)

Durant la premiere nuit d’observation, nous avons testé I’emploi de la NGS visible et, mal-
gré de bonnes conditions (seeing < 0.8” et temps de cohérence > 4 ms), il s’est avéré que la
correction d’optique adaptative n’était pas suffisamment bonne pour réaliser des observations
convenables de Sgr A*. Nous nous sommes donc rabattus sur 1’utilisation de 1a NGS infrarouge.
Grace a des réglages manuels de seuil au niveau du WEFS, effectués en direct par C. Lidman
(Instrument Scientist de NACO) et G. Carraro (notre astronome de nuit), nous avons réussi
a démontrer la faisabilité de la méthode de commutation des filtres (et dichroiques). Malheu-
reusement, le seeing s’est brusquement dégradé de sorte que les observations en bande K sont
devenus irréalisables. Nous avons donc terminé la nuit par de la photométrie classique en bande
L'. Pour bien cerner les informations dont dispose 1’observateur en temps réel, il faut rappeler
les principales différences de I’imagerie en bandes L’ et K, (qui sont semblables a celles qui
existent entre 1’infrarouge moyen et I’infrarouge proche) :

— En bande L’ le fond domine, si bien qu’il faut constamment soustraire deux images suc-
cessives légerement décalées 1’une de I’autre (mode jitter) pour voir Sgr A* sur 1’écran
de contrdle. Cela n’est pas nécessaire en bande K.

— En bande L' le seeing est meilleur qu’en bande K.
— A lalimite de diffraction, les images sont plus fines en bande K qu’en bande L'.

— En bande L' on voit la minispirale tandis qu’en bande K, on ne voit que les étoiles
(Fig. 4.3).

Au cours de cette premiere nuit, j’ai donc passé une partie de mon temps a surveiller I’écran de
controle de Yepun, sur lequel se succédaient toutes les 2 min environ de nouvelles images L’
du centre Galactique. C’est ainsi que, vers 03 : 30 (heure locale), j’ai apercu le trou noir massif
central entrer en éruption. En I’espace de quelques minutes, Sgr A* est devenu plus brillant que
S 2 (Fig. 6.1, droite) avant de revenir en quiescence ~1 h plus tard. Nous avons alors alerté
immédiatement les observateurs sur le site d’APEX (A. Lundgren et M. Dumke) de la bonne
nouvelle, afin qu’ils poursuivent leur suivi de Sgr A* aussi longtemps que possible. Nous dirons
davantage sur ce flare au § 6.3.

Lors de la deuxieme nuit d’observation, le seeing était excellent (~0.5") mais pas suffisam-
ment pour exploiter la NGS visible. La méthode d’alternance de filtres (L, K) et de dichroiques
de la premiere nuit a donc été reprise, d’autant qu’entre temps, C. Lidman avait rédigé un script
qui permettait de lancer quasi-automatiquement la délicate manceuvre de commutation. Nous

1021 ¢ dichroique laisse passer vers le WES les « couleurs » complémentaires de ce que 1’observateur recherche,
d’ou le nom JHK par exemple.
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Figure 6.2 — Courbe de lumiere de Sgr A* + S 17 en bande L’ pendant la premiére
nuit d’observation. La courbe de lumiere de 1’étoile de référence S 2 est tracée pour
comparaison (avec une translation de +20 mly par souci de clarté).

avons ainsi réalisé des cycles successifs (2 images L + commutation + 2 images K pour une
durée totale de ~5 min) tout au long de la nuit. Il fut difficile d’interpréter les observations en
temps réel sur les écrans de contrdle car le changement permanent des filtres empéchait la sous-
traction du fond nécessaire pour bien discerner Sgr A*. (Des pointés spécifiquement dévolus au
sky L’ ont été effectués pendant cette nuit, dans la mesure ot le nombre total d’images prises
en bande L' en mode jitter ne suffisait pas a construire un fond homogene.)

Enfin, pendant I’ultime nuit d’observation, les conditions de seeing étaient trés bonnes en
début de nuit (~0.6”). Nous avons donc procédé a la rotation des filtres, désormais bien maitri-
sée. Afin de contourner le probleme de la non-soustraction du fond sur les écrans de contrdle,
nous avons téléchargé les données presque en direct, dans la perspective de réaliser les traite-
ments offline. Nous nous sommes alors vite apergus que les données L’ étaient de trés mauvaise
qualité. Il se trouve qu’une lame demi-onde, datant d’observations polarimétriques d’un autre
groupe effectuées en début de nuit, était restée coincée sur le faisceau. Il a fallu prés d’une heure
pour déloger cet objet et résoudre quelques autres problemes liés au pilotage du télescope, sur-
venus juste apres. Finalement, apres redémarrage complet de la machine (!) le seeing s’était
dégradé (> 1.3"), si bien que nous avons prudemment terminé 1’observation avec le mode le
plus siir : photométrie en bande L', sans qu’aucun flare majeur n’apparaisse en temps réel a
I’écran.

Exploitation des données

Toutes les images ont subi individuellement une correction du fond, du champ plat et des pixels
défaillants avec les logiciels standards du groupe infrarouge du MPE. Sur les Figures 6.6, 6.7
et 6.8 (troisieme panneau), j’ai tracé les courbes de lumiere de Sgr A*, corrigées de 1’extinction
avec les valeurs usuelles Ag, = 2.8 mag et Ay = 1.8 mag, pour permettre une comparaison avec
les travaux précédents (e.g. Genzel et al. 2003, § 5.2.2). Elles ont été obtenues par photométrie
d’ouverture (aperture photometry) et étalonnées avec le flux d’étoiles proches, aux luminosités
stables et tabulées. Les flux ont ainsi été normalisés, de sorte que la magnitude K apparente
médiane de I’étoile isolée S 65 soit toujours de 13.7 mag (Gillessen et al. 2009) et que la ma-
gnitude L' apparente médiane de IRS 16 NW soit de 8.38 mag (Viehmann et al. 2005). Un gros
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plan sur la premiere courbe de lumiere est montré en Figure 6.2. Plus de détails et commentaires
sur ces courbes seront donnés au § 6.3. Il faut enfin préciser qu’au moment de ces observations,
Sgr A* se confondait avec 1’étoile S 17, dont la contribution aux courbes de lumiere est estimée
a une valeur constante de ~5.4 mJy et ~3.5 mJy en bande K et L, respectivement (Cf. les
magnitudes apparentes de S 17 reportées par Ghez et al. 2005, corrigées avec les valeurs de Ay
citées plus haut).

6.2.3 APEX

En parallele du programme X et NIR, nos collegues observateurs du MPIfR ont accumulé
un total de ~20 h de données submillimétriques a 870 um (ou 345 GHz) grace a la caméra
APEX/LABOCA (§ 2.4.5). Les pointés du 1* et 5 avril 2009 ont duré ~8.5 h et ~7.5 h, respec-
tivement, avec une interruption de 1 h 15 min entre 8 : 45 et 10 : 00 (UT). Pendant cet intervalle
de temps, le centre Galactique est passé au-dessus de 1’élévation maximale du télescope vers
80°. Les observations du 3 avril ont couvert uniquement la période apres ce transit (UT 11 : 00
— 13 : 30). On peut remarquer que les sites d’APEX et du VLT ont grossiérement la méme lon-
gitude, mais contrairement au VLT, APEX a pu continuer a observer apres le lever du Soleil
(§ 2.4.5), jusqu’a ce que 1’élévation du centre Galactique soit trop basse pour un suivi correct
(entre 30°et 40° selon les conditions atmosphériques). La quantité de vapeur d’eau précipitable
(Precipitable Water Vapor, PWV) au cours des trois prises de données était de ~2, ~0.9 et
0.2-0.4 mm, respectivement.

Le centre Galactique a été balayé avec des cartes du type on-the-fly et des angles de balayage
de —15°, 0° et +15° vis-a-vis de la normale au plan Galactique. La vitesse de balayage était
de 2 arcmins™!, pour des pas dans la direction orthogonale au balayage de 30”. L’ acquisition
de chaque carte a nécessité 315 s d’intégration, suivie d’une observation de G 10.62 et G5.89,
deux sources standards d’étalonnage pour LABOCA. L’ opacité atmosphérique au zénith a été
déterminée par des pointés de ciel toutes les 1-2 h. Ainsi, par cette stratégie d’observation,
Sgr A* a été suivi avec des pas de temps de 8 min.

Ces données ont été réduites par A. Weill du MPIfR avec la suite logiciel BoA (BOlometer
Array Analysis Software). Les étapes de réduction des séries temporelles des bolometres ont
inclus :

— une correction de la dérive en température grace a deux bolometres « aveugles » (dont les
cornets ont été scellés pour bloquer le signal du ciel) ;

— une correction du champ plat;
— une correction de 1’opacité atmosphérique ;

— une soustraction du bruit sur toute la matrice de bolometres, ainsi que sur des groupes de
bolometres connectés par des cables et de 1’électronique ;

— une identification des bolometres défectueux ;
— un lissage.

Chaque balayage réduit a ensuite été pondéré, puis calibré avec le flux connu de G 10.62 dans
LABOCA (33.4+2.0 Jy, Siringo et al. 2009). La précision de calibration absolue est de 10%.
Quant a I’erreur de calibration relative (~3%), elle a été déduite de la dispersion des mesures
de flux de G 10.62 et G 5.89.

Afin d’extraire une courbe de lumiere de Sgr A*, un modele de I’émission diffuse submm
de la région a été construit en additionnant d’abord tous les pointés calibrés dans le bon systeme
de coordonnées. Dans cette image avec un fort rapport signal sur bruit (Fig. 6.1, gauche), on re-
marque la présence de plusieurs nuages moléculaires (dont notamment M 0.02-0.07 et M 0.13—
0.08, aussi connus sous les appellations « 50 kms™! » et «20 kms~! », respectivement) en
accord avec de précédents sondages submillimétriques du centre Galactique (e.g. Pierce-Price
et al. 2000). Sgr A* y apparait comme une source ponctuelle qui a été ajustée par une Gaus-
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Figure 6.3 — Courbe de lumiére submillimétrique de Sgr A* pendant la premiere
nuit d’observation. La courbe de lumiere du calibrateur G 5.89 (normalisée au ni-
veau de flux de Sgr A*) est indiquée pour repere.

sienne, puis soustraite. On a ainsi obtenu un modele de 1’émission diffuse submm de la région,
qu’il a suffit de soustraire de tous les balayages pour ne conserver que Sgr A* et en tirer ses
courbes de lumiere. J’ai tracé ces dernieres dans les quatriemes panneaux des Figures 6.6, 6.7
et 6.8, ainsi qu’un gros plan sur la premiere observation en Figure 6.3. Les barres d’erreur ont
été estimées par la RMS du calibrateur G 5.89 (~2.7 %). Rappelons que Sgr A* ne souffre pas
d’extinction interstellaire significative a 870 um (§ 2.2).

6.2.4 Fermi

En parcourant I’archive du satellite Fermi (§ 2.4.3), j’ai exploré les périodes coincidant avec les
observations d’avril 2009 citées précédemment, dans 1’intention de rechercher une éventuelle
variabilité du centre Galactique en rayons gamma de haute énergie, corrélée avec une variabilité
a plus basse énergie.

J’ai analysé les données du LAT avec les « Fermi Science Tools » en suivant les instructions
du Fermi Science Support Center'?® (FSSC). Jai ainsi créé des cubes d’événements avec la
routine gtselect en ne conservant que les photons ¥ (classe d’événements diffuse, n°3). Ensuite,
via gtmktime et le fichier spacecraft, qui référence 1’attitude du satellite au cours du temps,
j’ai sélectionné les GTI. Une coupure sur I’angle zénithal a ainsi été appliquée (zmax = 105°),
pour rejeter les rayons Yy émanant de I’albédo terrestre. Des courbes de lumiere ont enfin été
extraites avec la commande gtbin et une région d’extraction circulaire de 1° (ROI, Region Of
Interest) de rayon centrée sur la position de Sgr A*. Le flux ainsi mesuré comprend 1’émission
gamma diffuse associée a I’interaction des rayons cosmiques dans les nuages moléculaires de
la région. Le nombre de coups dans chaque pas de temps, n, étant gouverné par la statistique
Poissonnienne, j’ai approché les barres d’erreur a 1 o (intervalle de confiance a 84%) par
1 ++/n+0.75 (Gehrels 1986, équation [7] avec S = 1 ¢)'%. Enfin, j’ai calculé les expositions

de chaque pas de temps en s~! cm™2 avec gtexposure. Les courbes de lumiere 0.1-200 GeV

103yttp//fermi.gsfc.nasa.gov/ssc/

104 Dans la premiere version du pipeline de Fermi, il y avait vraisemblablement une coquille, puisque les barres
d’erreurs étaient approchées par seulement v/n+0.75.
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Figure 6.4 — Carte du centre Galactique construite avec les photons gamma de 1-
200 GeV collectés par I’instrument LAT lors de la premiere année de la mission
Fermi (aolit 2008 — aofit 2009). La direction du Nord est vers le haut et chaque
pixel a une taille de 0.1°. L’image a été lissée avec un noyau Gaussien de 0.15°
de rayon et la barre de couleur est exprimées en coups. Les positions des sources
ponctuelles ont été tirées de Abdo et al. (2010).

résultantes sont présentées dans les premiers panneaux des Figures 6.6, 6.7 et 6.8 avec un pas
de temps de 600 s (10 min).

A des fins d’illustration, j’ai également produit une image moyenne du centre Galactique en
utilisant toutes les données LAT de la premiere année de balayage complet du ciel, d’aofit 2008
a aolit 2009 (MET!%° 239557417 — MET 272868753). Seuls les photons de haute énergie de la
bande 1-200 GeV ont été considérés, afin d’optimiser la résolution angulaire (< 0.6° pour des
énergies > 1 GeV). Les positions des principales sources du centre Galactique reportées dans
le premier catalogue du LAT (Abdo et al. 2010) ont été superposées a I’image (Fig. 6.4). J’ai
aussi exploité ce méme jeu de données pour construire une courbe de lumiere a long terme de
la source centrale avec un pas de temps de 100 ks (~1.16 jours), affichée en Figure 6.5.

6.3 Courbes de lumiere

Dans cette section, je discute les propriétés des courbes de lumiere multi-longueurs d’onde des
Figures 6.6, 6.7 et 6.8 (ainsi que des gros plans en Fig. 6.2 et 6.3), tout en les comparant avec
d’autres exemples de la littérature.

6.3.1 Infrarouge proche

La premiere nuit d’observation a été marquée par une puissante éruption NIR détectée en bande
L' entre 440-515 min aprés minuit (Fig. 6.2), que nous appellerons « Flare A » dans la suite.
Ce flare a été plus brillant que S 2, par moment, et a culminé a 19 + 1 mJy (aprés soustraction
du fond), ce qui fait de lui le deuxieme flare le plus brillant couvert par des observations X,
et I'un des rares flares NIR de I’ordre de 20 mly, toutes bandes NIR confondues (§ 5.2.2,

105 Mission Elapsed Time : temps écoulé (en secondes) depuis le 1°" janvier 2001 2 minuit.
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Figure 6.5 — Courbe de lumiere Fermi a long terme de la source du centre Galac-
tique 1FGL J1745.6-2900c avec un pas de temps de ~1.16 jours.
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Table 6.2 — Propriétés des flares X/NIR observés jusqu’a présent.

Références © Date Instruments  Filtre NIR® Ly /Lguies ¢ PR ¢ Fig ¢ Id.
[mJy]  [mly]
[1........ 1 Avr 2009 XMM / VLT 3.8 um (L) <17 19 A
(] ........ 3 Avr 2009 XMM [ VLT 3.8 um (L) 10 8 B
23] ...... 4 Avr 2007 XMM | VLT 3.8 um (L) 103 26 C
2,41 ...... 4 Avr 2007 XMM /HST 1.7 um 26 7 16 D
2,41 ...... 4 Avr 2007 XMM [/ HST 1.7 um 37 4 9 E
2,4] ...... 2 Avr 2007 XMM /HST 1.7 um 14 10 2 F
[56] ...... 31 Aug 2004 XMM /HST 1.6 um <40 10 24 G
(71 ........ 31Jul2005 Chandra / Keck 3.8 um (L) <1.2 15 H
(71 ........ 17 Jul 2006 ~ Chandra | Keck 3.8 um (L) 20 >5 I
8] ........ 30 Jun 2005  Chandra/ VLT 2.1 um (Ky) 3 14 J
9] ........ 7Jul 2005  Chandra/ VLT 2.1 um (Kj) 15 11 3 K
[10] ....... 19 Jun 2003 Chandra ! VLT 2.1 um (Ky) 3 >7 >2 L

4 Références : [1] Ce travail, [2] Porquet et al. (2008), [3] Dodds-Eden et al. (2009), [4] Yusef-Zadeh et al. (2009),
[5] Bélanger et al. (2005), [6] Yusef-Zadeh et al. (2006), [7] Hornstein et al. (2007), [8] Eckart et al. (2008),
[9] Eckart et al. (2006), [10] Eckart et al. (2004).

b Les bandes du HST 2 1.6 et 1.7 um correspondent aux filtres de NICMOS (Near Infrared Camera and Multi-
Object Spectrometer) F160W et F170M, respectivement.

Luminosité au pic (2-10 keV) en unité de niveau quiescent (~2 x 1033 ergs—!, Baganoff et al. 2003a). Les sigles
‘>’ et ‘<’ ont été introduits quand le flux X au pic a été manqué ou quand il n’était pas vraiment simultané avec
le pic NIR.

Flux NIR au pic, apres soustraction du fond, dans la bande indiquée en quatriéme colonne et dérougi en suppo-
sant: Ay gym = 4.5 mag, Ay 7ym = 5.03 mag, Ay 1 ym = 2.8 mag et A3 gy = 1.8 mag.

Flux NIR équivalent en bande L', extrapolé en faisant I’hypothése d’un indice spectral de loi de puissance
oa=—1.

Eckart et al. 2008ab, Meyer et al. 2006a, 2007). 1l est remarquable que le Flare A présente
une morphologie complexe et non-symétrique, caractérisée par une montée tres brusque (gain
continu de ~19 mJy en ~7 min) suivie par des descentes plus lentes. Ce temps de montée est
I’un des plus brefs jamais enregistré, ce qui est assez inhabituel parmi les puissants flares NIR.
Ceci place donc une limite supérieure sur la taille de la région qui est entrée en éruption de
~10Rs (ou ~1 UA), avec un argument de causalité (R < cAt) et en supposant une masse de
4 x 10 M, pour le trou noir.

Pendant la deuxieéme nuit, la résolution temporelle des courbes de lumiere était moins bonne
que les autres nuits en raison du changement continu des filtres K et L, ce qui rend 1’identifi-
cation de nouveaux flares un peu plus épineuse. Sgr A* semble avoir été variable continiiment
dans les deux bandes, au moins durant les deux premiers tiers de I’observation. En particulier,
notre couverture X nous autorise a clairement isoler une nouvelle éruption—Ie Flare B—entre
~520 et ~560 min apres minuit (UTC) le 3 avril 2009 (voir § 6.3.2). Cette fois-ci, le profil tem-
porel du flare est plus symétrique, sans retard entre les pics des bandes K et L’ plus grand que
~5 min (i.e. la résolution temporelle des courbes). Les flux au pic du Flare B sont de 3.74+0.5
et 8.2+0.5 mJy (apres soustraction du fond) dans les bandes K et L', respectivement.

Aucun flare significatif n’a été détecté durant la troisieme nuit, pendant laquelle la densité
de flux moyenne a été de ~4 mly.



6.3. Courbes de lumiére

123

6.3.2 Rayons X

Aucun flare X proéminent n’a été observé en avril 2009. Nous allons nous concentrer ci-dessous
sur les exces significatifs (>3 o) des courbes de lumiere X, détectés en parallele des flares NIR
mentionnés plus haut.

Le Flare A a coincidé avec une tres légere élévation du taux de comptage dans les caméras
d’EPIC. 1l s’agit d’un signal & peine significatif (3.5 0), qui constitue la plus faible contrepartie
X d’une éruption jamais identifiée avec XMM-Newton, toutes les précédentes étant au minimum
un facteur 2 plus brillantes (Goldwurm et al. 2003a, Porquet et al. 2003a, Bélanger et al. 2005,
§ 5.2.1). On peut noter qu’avec un pas de temps de 600 s, le pic des X est retardé de 38 =5 min
vis-a-vis du pic NIR. Mais, en considérant toute 1’éruption NIR, on s’apercoit que le pic X se
trouve au milieu du flare NIR, ce qui est parfaitement cohérent avec les autres flares qui ont
été totalement couverts en X/NIR par le passé (Eckart et al. 2006a, 2008a, § 5.2.2). Etant don-
née la faible statistique de ce flare, je n’ai pas pu extraire d’information spectrale. En faisant
I’hypothese d’un indice photonique usuel, I' = 2 (§ 5.2.1), et une densité de colonne typique,
Ng = 102 cm ™2, j’ai estimé a I’aide de (Web)PIMMS (Portable Interactive Multi-Mission
Simulator, Mukai 1993) que le Flare A a atteint un flux non-absorbé, apreés soustraction du
fond'%, de 2.2 x 107'? ergs~! cm~? dans la bande 2-10 keV. Ceci se convertit en une lumi-
nosité au pic de 1.7 x 103 ergs~! a 8 kpc, i.e. ~7 fois le niveau quiescent (2.3 x 10°3 ergs~!,
Baganoff et al. 2003a). Ce flare X tres faible, associé a un flare NIR tres fort, est assez surpre-
nant en regard du Flare 2 de la campagne 2007 (~100 X la quiescence). Il évoque néanmoins
la non-détection X par Chandra d’un flare L' de ~15 mly en juillet 2005 (Hornstein et al.
2007). 11 faut souligner cependant que les PSF et réponses spectrales de Chandra/ACIS et
XMM-Newton/EPIC différent, ce qui empéche des comparaisons rapides. En réalité, le fait que
la PSF d’EPIC englobe des sources autres de Sgr A*, rend XMM-Newton moins sensible que
Chandra aux flares mous (I' = 2) et faibles. Le taux de comptage au pic (apres soustraction du
fond) d’XMM-Newton se traduirait, en effet, par un taux de comptage dans Chandra/ACIS-I de
~0.034 coups s~ ! en bande 2-8 keV. Ceci aurait constitué une détection trés claire pour Chan-
dra, encore plus significative que les deux flares X/NIR vus par Eckart et al. (2004, 2008a) a
travers Chandra et le VLT.

S’agissant du Flare B, il est a été détecté plus significativement par XMM-Newton et a duré
plus longtemps (~40 min). En utilisant la méme méthode que précédemment, j’ai estimé que
son flux au pic, non-absorbé et aprés soustraction du fond, était de 3.2 x 107'? ergs~! cm™2
dans la bande 2—-10 keV, i.e. 2.4 x 10°* ergs~! (~10 x la quiescence). Avec Chandra, ce flare
aurait été détecté a un taux de comptage de ~0.05 coups s~ (2-8 keV), ce qui reste relativement
faible face aux anciens flares X/NIR connus, comme nous le discuterons plus loin.

En comparant les Flares A et B, il est manifeste que le rapport du flux au pic NIR sur le
flux au pic X est tres variable d’un événement a un autre. On savait déja le taux d’occurrence
des flares plus élevé en NIR qu’en X, il était donc attendu qu’il existe des flares NIR avec peu
ou pas de contrepartie X. En revanche, le fait contre-intuitif qui émerge maintenant est que les
flares NIR les plus puissants ne sont pas nécessairement accompagnés de flares X puissants.
Des indices en ce sens avaient déja été obtenus avec les analyses des flares de juillet 2005 et
2006 (Hornstein et al. 2007), bien que le pic NIR de juillet 2005 ait été manqué. De maniere
similaire, Yusef-Zadeh et al. (2009) ont montré que le ratio NIR sur X est fluctuant dans la
Figure 21 (a) et (b) de leur papier, a I’aide d’un jeu de données homogenes XMM-Newton/HST.

Pour permettre une meilleure comparaison entre les éruptions observées simultanément en
rayons X et infrarouge proche, et visualiser leurs dissemblances, j’ai dressé un inventaire de
tous les résultats publiés a ce jour en Table 6.2 et tracé le flux au pic X vs. le flux au pic NIR
en Figure 6.9. En dépit d’une comparaison relativement aisée entre les mesures conduites par

106 Un niveau moyen de taux de comptage quiescent, incluant la contribution des sources voisines, a été retranché
comme dans 1’article de Goldwurm et al. (2003a).
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Figure 6.9 — Relation entre les flux au pic X et NIR de tous les flares couverts
par des observations multi-longueurs d’onde. (Voir Tab. 6.2 pour les détails de
chaque flare individuel.) Les événements A et B sont ceux reportés dans ce travail.
les limites supérieures en X et limites inférieures en NIR sont indiquées par des
fleches pointant vers le bas et la droite, respectivement.

XMM-Newton et celles de Chandra, les comparaisons entre différents auteurs ayant travaillé
en NIR sont beaucoup plus délicates, pour cause de différences de modes observationnels et
de corrections de flux (soustraction du fond, extinction, étalonnage, etc). Les Flares A, B et C
(Table 6.2) sont facilement confrontables dans la mesure ou ils ont été observés dans la méme
bande, par le méme instrument et pratiquement a la méme époque. Les Flares H et I peuvent
étre ajoutés a ce lot, pour peu qu’une soustraction du fond et des extinctions cohérentes soient
appliquéeslm. Finalement, les flux au pic NIR des sept flares restants (D, E, F, G, J, K, L) ont
da étre extrapolés vers la bande L' en postulant un indice spectral particulier (Cf. § 6.4), pour
assurer une homogénéité dans la comparaison avec les autres flares.

Comme on le voit en Figure 6.9, aucune corrélation particuliere ne se dessine entre les
puissances X et NIR avec la statistique que nous possédons a 1’heure actuelle. Bien que les
échelles log-log des axes ne le montrent pas, le Flare C se démarque des autres par son intensité
tres élevée, a la fois en X et en NIR.

6.3.3  Submillimétrique

Le 1°" avril 2009, les observations submm ont chevauché celles en NIR et X (Fig. 6.6). Sgr A*
s’avere continfiment variable a 870 um, bien que sur une échelle de temps plus longue qu’a
plus hautes fréquences'%®. On remarque qu’il n’y a pas de changement brusque dans la courbe
de lumiere APEX au moment ou le VLT détecte la montée du Flare A. Cela signifie qu’une
contrepartie submm simultanée de ce flare NIR n’est pas détectée en tant que telle, ce qui
corrobore d’autres non-détections similaires (Marrone et al. 2008, Yusef-Zadeh et al. 2008,

107 3° ai utilisé un fond L’ de 3.6 mJy tel qu’il a été mentionné en légende de la Fig. 5 et converti les extinctions citées
en légende de la Table 1 de Hornstein et al. (2007).

108 Une variabilité analogue, sur des échelles de temps allant de quelques heures 2 quelques jours, a aussi été obser-
vée a des longueurs d’onde supérieures a ~1 mm (Wright and Backer 1993, Bower et al. 2002, Zhao et al. 2003,
Herrnstein et al. 2004, Miyazaki et al. 2004, Mauerhan et al. 2005, Yusef-Zadeh et al. 2007).
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Table 6.3 — Retards des éruptions en millimétrique proche et submillimétrique par
rapport aux éruptions X et NIR.

Références ¢ Date Instruments Retard ®
[min]
[ 1 Avr 2009 APEX (870 um) 200
[2,3,4] .... 17Jul2006 SMA (1.3 mm)/CSO (850 pm) 100
2] ........ 31 Jul 2005 SMA (1.3 mm) 20
[5]........ 3 Jun 2008 APEX (870 um) 90
[6,7] ...... 7 Jul 2004 SMA (890 um) < 120
[4] ........ 5 Avr 2007 SMA (1.3 mm) 160
8] ..on.... 3 Sep 2004 CSO (850 um) 160

@ Références : [1] Ce travail, [2] Marrone et al. (2008), [3] Yusef-Zadeh et al. (2008), [4] Yusef-Zadeh et al. (2009),
[5] Eckart et al. (2008), [6] Eckart et al. (2006), [7] Eckart et al. (2009), [8] Yusef-Zadeh et al. (2006).

b Retard du pic submm vis-a-vis du pic X ou NIR.

Eckart et al. 2008b).

679 + 4 min apres minuit le 1" avril 2009, le flux submillimétrique de Sgr A* a culminé a
5.4£0.2 Jy. Il s’agit de I'un des flares les submm les plus puissants jamais détectés et a duré
~150 min. Nous I’appellerons « Flare A’ ». En soustrayant une émission de fond (prise comme
étant le flux minimum de I’observation, 2.2 Jy), le pic est réduit a 3.2 0.2 mJy. Le temps de
montée du Flare A’ est de I’ordre de 20 min, ce qui limite I’extension de la région émissive a
seulement ~30 Rg avec le méme argument que celui utilisé au § 6.3.2. Mais cette contrainte
de taille sera probablement bient6t révisée quand des mesures VLBI seront possibles dans le
domaine submillimétrique. Les mesures actuelles a 1.3 mm donne déja une taille de seulement
~4Rs (§4.5.1).

Il est intéressant de voir que le Flare A’ suit le Flare A avec un retard de ~200 min et
n’est associé avec aucune autre éruption, du moins d’apres ce que nous dit la courbe de lumiere
X. Ce nouveau flare s’ajoute ainsi a une poignée d’événements (sub)mm qui ont été détectés
avec confiance dans les suites de flares X/NIR. Un résumé de ces éruptions est donné dans la
Table 6.3. Voici donc peut-Etre une nouvelle preuve que les flares NIR/X d’un c6té, et submm
de I’autre, sont couplés d’une certaine facon et que les derniers sont les conséquences des
premiers. Un moyen souvent proposé pour mettre ces phénomenes en relation est I’idée que les
flares X/NIR s’accompagnent de 1’expansion d’un plasmoide synchrotron (§ 6.5). Si ce dernier
est aussi responsable de la production des rayons X par émission SSC, alors comme 1’on fait
remarquer Marrone et al. (2008), il doit exister une relation étroite entre le rapport des flux au
pic (Fx, FNir) et le retard entre ces flux et le flux au pic a une fréquence moins grande Vv :

1
Bép+2)/2\/7(4+p)/2 33+20) (6.1)

Fx

Atv x<
Fur

ol By est le champ magnétique initial, p I’indice spectral des particules et § un paramétre ca-
ractérisant la vitesse 2 laquelle le rayon R du plasmoide croit (R o< ¢%). Jusqu’a présent, seuls
trois flares ont été totalement couverts en méme temps en X, NIR et submm pour tester cette
relation : les Flares A, H et I. La comparaison entre H et I a été effectuée par Marrone et al.
(2008), qui ont montré une adéquation entre les données et le scénario plasmoide/SSC. Toute-
fois, en considérant les Flares A/A’, la tendance « plus le ratio Fx /Fuir est élevé, plus le retard
est grand » ne tient plus. En effet, le Flare I affiche un ratio 10 fois plus élevé que le Flare A et
présente pourtant un retard deux fois moindre. Ceci tend a montrer que les émissions X/NIR et
submm ne procedent peut-Etre pas des mémes particules, mais nous y reviendrons (§ 6.5).
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En ce qui concerne les deux autres prises de données d’APEX, aucune nouvelle éruption n’a
été détectée. A I’inverse une certaine décroissance est a signaler la derniere nuit : le flux minimal
atteint est de 2.2 Jy, justifiant ainsi notre choix du fond quiescent en début de paragraphe.

6.3.4 Rayons Y de haute énergie

Les courbes de lumiere de Fermi (Figs. 6.6, 6.7, and 6.8) sont caractérisées par de fréquentes
interruptions de ~2 h, pendant lesquelles le centre Galactique est hors du champ de vue du
LAT. La statitistique a I’intérieur de chaque pas de temps est particulierement faible ; plusieurs
«bins » de 10 min ne contiennent absolument aucun photon gamma. Par ailleurs, aucun pic
significatif n’est détecté pendant cette campagne.

Le Flare A, et la majeure partie du Flare A’, se sont malheureusement déroulés en dehors de
la couverture du LAT. Cela étant, la montée du Flare B a coincidé avec la fin d’'une exposition
du LAT. A vrai dire, zéro photons Y ont été enregistrés dans le pas de temps au moment du pic
du Flare B. Compte tenu de la nature Poissonnienne de la statistique, la limite supérieure a 3 &
(99.87% de confiance) sur le taux de comptage d’une source dans la région d’extraction est de

6.6 photons (Gehrels 1986) pour le bin considéré, dont I’exposition est de 6.2 x 10* s~! cm™2.

Cela se traduit par une limite en flux pour le Flare B de 1.1 x 10~ photonss~' cm™2, ou
7.2 x 1078 ergs~! em™2, soit une limite en luminosité de 5.5 x 1038 ergs~! (0.1-200 GeV) a
8 kpc.

Cette limite n’est pas trés contraignante au regard du flux de la source Fermi du centre
Galactique, 1FGL J1745.6-2900c, détectée i 24.5 o dans le 1 catalogue : 1.7 x 10~® pho-
tonss~' cm™2 (0.1-100 GeV) pour un indice spectral de ~2.2. Notons que cette mesure a tenu
compte d’un modele de I’émission diffuse de la région. La variabilité de cette source sur des
échelles de temps de 1’ordre du mois a aussi été estimée par Abdo et al. (2010). Un indice de
variabilité de 18 a été dérivé en prenant 11 segments temporels (11 mois), ce qui implique que
1FGL J1745.6-2900c n’est pas variable!?? (Cf. Fig. 6.5).

Fermi confirme ainsi la présence d’une source au GeV dans le centre Galactique, comme
I’avait pergu EGRET autrefois (§ 3.7.1). L’origine de 1FGL J1745.6-2900c est non-identifiée.
Il est possible que cet exces au GeV soit produit par des rayons cosmiques dans les nuages
moléculaires, tout comme 1’émission au TeV de cette zone (Ballantyne et al. 2007, Melia and
Fatuzzo 2010, Chernyakova et al. 2011). Mais Sgr A* est aussi naturellement un candidat valide
(Mahadevan et al. 1997), étant donnée notamment la concordance entre la position de la source
du LAT et le trou noir supermassif. Les coordonnées Galactiques de 1FGL J1745.6-2900c sont
[l =359.941°, b = —0.051°] avec un rayon de 95% de confiance de 1.1, i.e. a seulement ~21”
de Sgr A* en projection. Un moyen d’attribuer cette émission gamma au trou noir aurait pu étre
la détection d’une activité éruptive corrélée avec celle en X. Cependant, avec la sensibilité dont
nous avons disposé (qui limite nos capacités de détection uniquement a des flares de grande
amplitude, au moins ~65 fois le flux quiescent de 1FGL J1745.6-2900c¢), nous n’avons trouvé
aucun signal au GeV pour le Flare B. La présente étude est donc analogue dans ses conclusions
aux tentatives passées de recherche de variabilité éruptive des sources IGR J17456-2901 et
HESS J1745-290 (voir § 5.2.4 et Aharonian et al. 2008, respectivement).

6.4 Couleurs infrarouges

Dans ce paragraphe, je décris les résultats de I’'imagerie spectrale de Sgr A* réalisée durant la
deuxiéme nuit d’observation avec NACO. Jusqu’a présent, le spectre de Sgr A* n’a été étudié
au VLT qu’a travers le spectrographe de champ intégral attaché au foyer Cassegrain de Yepun

109Un indice de variabilité de valeur supérieure a 23.21 indique une probabilité < 1% d’étre une source stable
(Abdo et al. 2010).
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SINFONI (Spectrograph for INtegral Field Observations in the Near Infrared), dans des inter-
valles de fréquence relativement étroits : la bande H 4+ K (~1.7-2.4 um, Eisenhauer et al. 2005)
et la bande K (~2.0-2.4 um, Gillessen et al. 2006). Ici, grace a I’alternance des filtres K et L,
nous avons pu couvrir une bande un peu plus large avec de meilleurs rapports de Strehl.

De maniére a calculer I’indice spectral en photons «, défini par F, < v¥, j’ai construit les
courbes de lumiere L' et Ky de Sgr A* présentées en Figure 6.10 (panneau du haut), pour les-
quelles j’ai moyenné les paires d’images prises a chaque rotation des filtres. Les marges d’erreur
integrent la dispersion des valeurs de flux d’une étoile standard de magnitude comparable. Les
points des courbes L et K ont été interpolés aux mémes temps et une grande ouverture a été em-
ployée pour inclure totalement la contribution de S 17 (on pouvait distinguer 1égerement S 17 de
Sgr A* dans les images K en raison d’une résolution un peu meilleure qu’en L). Une correction
globale de fond (incluant S 17) a ensuite été implémentée en soustrayant la plus faible valeur
de flux. II faut noter que a dépend étroitement de I’exces de couleur E(K; — L") = Ag, — Ap,
car:

In (IO{AKS —Ap}/2.5 o F[?d/FLr/ed)
o= : (6.2)
In (v, /vir)

ot F™4 sont les flux rougis. Un exces de couleur moyen E(K; — L') = 1.5+£0.1 a été déter-
miné comme I’on fait Hornstein et al. (2007), en utilisant des étoiles de type précoce dans le
voisinage le Sgr A*'10. Les valeurs correspondantes de « sont tracées en fonction du flux Kj
sur la Fig. 6.10 (panneau du bas). Avec la statistique de ce jeu de données, aucune corrélation
particuliere entre ¢ et le flux n’est trouvée. La valeur moyenne obtenue pendant la durée du
Flare B est oo = —0.4+0.3.

Pour comparaison, j’ai listé dans la Table 6.4 toutes les précédentes tentatives de mesures
spectrales en NIR de flares. Les diverses valeurs de « ainsi obtenues sont difficiles a comparer,
puisque chacun de ces travaux a sondé différentes régions de I’espace des parametres (bande
spectrale, niveau d’amplitude du flare, époque de I’ observation) dans des conditions différentes
(instruments, techniques spectrales, loi de rougissement, fonds). Compte tenu de la méthode
que nous avons suivie dans cette étude, nos résultats se comparent le plus aisément au travail
de Hornstein et al. (2007). De la mé&me facon, ces auteurs ont eut recours a un télescope au
sol, avec optique adaptative et rotation des filtres, a la différence qu’ils ont aussi accumulé des
données en bandes H et Mg, et qu’ils ont pu bénéficier de la LGS du Keck. Ils ont trouvé une
valeur constante « universelle » pour I'indice de plusieurs flares, quel que soit le flux instantané
de Sgr A*, de o = —0.6 0.2, ce qui est parfaitement compatible avec notre valeur.

Il apparait que les valeurs d’indice récemment obtenues suggeérent toutes que & = —1, i.e.
B = 0 (8§ 5.2.1). On peut donc dire que « les flares infrarouge sont bleus » et procédent d’une
population de particules différentes de celles dont découle la bosse submillimétrique quiescente
(§ 5.3.2). En supposant une émission de nature synchrotron et des électrons répartis dans une
loi de puissance d’indice p = 1 — 2« avec dn/dE o< E7, il vient que p < 3, ce qui aura des
répercutions, en particulier pour une éventuelle composante SSC (Cf. § 6.5.3).

11082, 565, S66, S72 et S 87 qui ont des magnitudes K entre 13.5-14.6 mag et sont vraisemblablement de type
spectral 09-B2 (Eisenhauer et al. 2005).
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6.5 Modélisation

Dans un premier temps, je vais rappeler le principe du modele d’expansion de plasmoide écha-
faudé par van der Laan (1966). Je tacherai ensuite d’appliquer ce scénario a I’interprétation
des courbes de lumiere des Flares A/A’. Pour terminer, je discuterai la SED du Flare B en
réutilisant les idées développées dans la partie modélisation du chapitre sur la campagne 2007
(§ 5.3.2). On pourra consulter le § 5.3.1 pour se remémorer les propriétés des rayonnements
non-thermiques synchrotron et Compton inverse qui vont sous-tendre cette section.

6.5.1 Rappels sur le modele d’expansion

En poursuivant les idées de Shklovskii (1960) mises a profit dans I’expansion des vestiges de
supernovae, van der Laan (1966) a congu un modele basé sur I’expansion adiabatique d’un plas-
moide pour élucider la variabilité des sources radio extragalactiques alors a peine découvertes.
Depuis cette époque, ce modele a été massivement utilisé pour décrire les éjections discretes
des AGN et des microquasars. Au cours des cinq dernieres années, plusieurs groupes ont aussi
appliqué a répétition la proposition de van der Laan a Sgr A*, dans le contexte de la variabilité
radio (des ondes centimétriques aux ondes submillimétriques), souvent observée a la suite des
éruptions X/NIR (e.g. Yusef-Zadeh et al. 2006b, Eckart et al. 2006a et les autres références
listées dans la Table 6.3). Cet emploi d’un scénario d’expansion pour Sgr A*, au cours duquel
un plasmoide transite d’un régime optiquement épais a un régime optiquement mince (voir
ci-apres), est en effet motivé par :

— les délais séparant les flares X/NIR des flares submm (Tab. 6.3) ou flares cm—mm (Yusef-
Zadeh et al. 2009, Kunneriath et al. 2008) ;

— les délais entre différentes bandes radio a I’intérieur d’un méme flare (Yusef-Zadeh et al.
2006b) ;

— T’accroissement de polarisation linéaire 2 mesure que les flares submm s’approchent de
leur maximum (Marrone et al. 2008) et la rotation de 1’angle de polarisation au maxi-
mum (Meyer et al. 2006a) (voir aussi Agol 2000 pour la physique de la polarisation a la
transition optiquement épais — optiquement mince) ;

— la similarité entre les échelles de temps en X/NIR et en (sub)mm, qui suggere que les
p q ggere q
pertes d’énergie ne sont pas dominées par le refroidissement radiatif mais peut-&tre par
les pertes par expansion adiabatique'!!.

J’ai représenté 1’essence du modele de van der Laan (1966) en Figure 6.11. (Y sont aussi
spécifiées les positions respectives initiales des bandes spectrales usitées dans ce travail.) Sché-
matiquement, une boule de plasma de rayon initial Ry est remplie par des électrons relativistes
de densité volumique uniforme, 7., et distribués en loi de puissance énergétique :

dne _

Gy ey P pour  Ymin < ¥ < Yinax - (6.3)
A l'intérieur de ce plasmoide regne un champ magnétique initial By, ce qui suscite un rayonne-
ment synchrotron initial composé de deux lois de puissance connectées (Fig. 6.11, panneau du
milieu, courbe rouge). En dessous de la fréquence d’auto-absorption synchrotron initiale, vy,
qui, d’apres Gould (1979), obéit a

Vo o< (RO ke) 2/(P+4)B(§P+2)/(17+4) (6.4)

et a laquelle la densité de flux atteint sa valeur maximale Fy, le spectre est optiquement épais
(Fy o< v/2). Pour v > vy, le spectre est optiquement mince (F, o< v(1=2)/2) et se brise expo-
nentiellement a une fréquence proportionnelle au produit 2, Bo. A mesure que le rayon R

11T e refroidissement radiatif peut aussi affecter le modele d’expansion dans le domaine millimétrique comme I’ont
analysé Li et al. (2009).
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Figure 6.11 — Schéma du modele de van der Laan (1966). A mesure que le plas-
moide s’étend (gauche), son spectre converve la méme forme mais se translate
vers les basses fréquences et bas flux (milieu). En tragant des courbes de lumieres
a différentes fréquences, on apercoit des montées en régime optiquement épais et
des descentes en régime optiquement mince, dont les maxima sont retardés dans le
temps (droite).

s agrandit, du fait d’une expansion adiabatique, le flux magnétique se conserve (B o< R™2), les
électrons refroidissent (y o< R~!, équation [4] des pertes par expansion de Shklovskii 1960) et
le nombre total de particules se conserve (1. o R~>). En conséquence, le spectre synchrotron
global est translaté vers les plus basses fréquences et les plus bas flux, comme indiqué sur le
panneau du milieu de la Fig. 6.11. Si la source est observée dans une bande ou elle est opti-
quement mince des le début, alors elle restera dans ce régime et le flux ne fera que s’estomper
par la suite (Fig. 6.11, panneau de droite, courbe en pointillés noirs). A contrario, si la source
est initialement observée a une fréquence optiquement épaisse, alors le flux va croitre jusqu’a
temps que la source devienne transparente et commence a décliner en régime mince (Fig. 6.11,
panneau de droite, courbes en pointillés gris sombres et clairs). Ceci occasionne un délai dé-
pendant de la longueur d’onde entre les pics des courbes de lumiere observées a différentes
fréquences. La dépendance de F, avec R est donnée par :

5/2 3
\% R 1— —7T
F,=F|— - M (6.5)
Vo Ry/) 1—exp(—1)
ou I’épaisseur optique du plasma, 7y, dépend également de R selon I’équation :
—(p+4)/2 —(2p+3)
% R
V=17 <> <> ; (6.6)
Vo Ro
et ou I’épaisseur optique 7y a la fréquence vy est fixée par une condition de maximisation de F,
du type [dy Fy (vp,t) = 0], c’est-a-dire :

exp(‘co) — 170 —1=0. (6.7)

Il existe une autre convention, notamment employée par Yusef-Zadeh et al. (2006b), qui

consiste a supposer [d; Fy, (vp,t) = 0] ou bien :

GXp(’L'()> — T (23p + 1> —1=0. (6.8)

1l s’agit d’équations implicites pour la variable 7y que j’ai résolues graphiquement et dont les
solutions figurent dans la Table 6.5. Nous retiendrons uniquement la premiere convention dans
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Table 6.5 — Solutions des équations 6.7 et 6.8.

p T 0

[dy Fv] [ Fv]
e, 0 0.9439
15 ... 0.1775  1.2535
2. 0.3461  1.5077
25 ... 05029  1.7192
3 0.6346  1.9035
35 ... 0.7585  2.0625
4 ... 0.8735 22071
45 ... 0.9793  2.3348
5. 1.0772 24519

la suite. En outre, nous adopterons une vitesse d’expansion, Vexp,, constante, si bien que :
R(t) =Ro+ Vexp (t - tO) ) (6-9)

avec to la date de début de I’expansion. Il est a noter que les maxima des courbes de lumiere ré-
sultant de la transition optiquement épais — optiquement mince a deux fréquences différentes,
V] et Vo, suivent la loi :

F\E)lic _ <V1 ) (7p+3)/(4p+6) 6.10)

pic Vo

Fy, V2

ce qui permet de déduire p, a condition d’observer au moins deux courbes de lumiere de ce
type.

6.5.2 Modeles pour le Flare A

Pour tester le modele de van der Laan (1966) sur nos données multi-longueurs d’onde du 1¢
avril 2009, je propose ci-dessous trois scénarii (I, II et III) avec différentes valeurs pour les pa-
rametres (p, Ro, Vo, Fo, Vexp, f0, Cf. Tab. 6.6). La validit€ du modele sera évalué€e non seulement
temporellement mais aussi spectralement. Je calculerai ainsi le spectre synchrotron initial avec
des valeurs particulieres de Ymin, Ymax> Bo €t e (Tab. 6.6), et considererai 1’émission SSC qui
y sera mécaniquement rattachée, en utilisant le formalisme de Krawczynski et al. (2004) (voir
§ 5.3). Dans tous les cas de figure, I’émission NIR sera supposée optiquement mince et, ainsi,
Vaubmm < Vo < Vnr (Fig. 6.11, milieu). En effet, d’une part, la contrepartie NIR de Sgr A* est
connue pour sa forte polarisation linéaire et, d’autre part, si elle était optiquement épaisse, alors
le modele d’expansion prédirait un flux au pic submillimétrique inférieur a celui au pic en NIR
(Eq. 6.10 et Fig. 6.11, droite), ce qui serait incompatible avec nos données.

Modele 1

Le scénario qui requiert le moins d’ingrédients pour accommoder les courbes de lumiere NIR,
X et submm, toutes a la fois, est un plasmoide produisant les X et le NIR, initialement, via du
synchrotron et du SSC, respectivement. Puis, a mesure que ce plasmoide enfle, le flare X/NIR
décline tandis que le flare submm commence a apparaitre. Etant donné le grand écart entre les
flux NIR et submillimétriques, ce modele demande une distribution en loi de puissance trés
raide (p = 5)!? et un flux maximal 2 la fréquence SSA assez haut (Fp = 22 Jy). Les autres
parametres ont été choisis de sorte a respecter la contrainte sur la taille du flare (Ry < 10Rg) et

1120n ne peut pas déduire p de I’équation 6.10, car il nous faudrait une autre bande en submm ou en radio.
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Table 6.6 — Parametres des modeles d’ajustement des Flares A et B.

Flare A Flare B
Parametre Modelel Modele Il Modele III SSC 1 SSC2 SB
Do 5 2 2 2 2.4 2.4-3.4
Ro[Rs] ...... 1 1 1 1 1 1
Vo [Hz] ...... 2x102  2x1012  2x102
Flyl....... 22 9 17
Vep [e1...... 0.0017 0.0017 0.005
fo [min] ...... 445 445 588
Vinin e eee 20 1 1 1 1 1
Yinax ceeeeenn- 2% 103 100 100 1x10* 2x10* 6x10°
Tor «evvvnnnn. 9 x 102
By[G] ....... 90 100 100 2 5 21
ne[em™3].... 1x10° 2x10° 3x10° 1x10° 6x10° 5x108

les idées essentielles du modele de van der Laan (1966) (vlsnyirrllC < Vg ou vrsnyirrllc o< ?’iin"cycl et Veyel
est définie a I’Eq. 5.7). Les panneaux du haut et du milieu de la Figure 6.12 montrent que les
échelles de temps caractéristiques des Flares A/A’ peuvent ainsi étre globalement reproduites et
le panneau du bas, que les contraintes imposées par la SED initiales sont satisfaites. Cela étant,
ce spectre initial NIR, trés mous, contredit les mesures de & opérées avec le Flare B (§ 6.4) et
excede la limite supérieure MIR obtenue avec I’instrument VLT/VISIR en avril 2007 (§ 5.2.3)
par un facteur ~4. C’est pourquoi je réprouve ce modele I, sans toutefois pouvoir 1’exclure

catégoriquement, étant donnée notre absence d’information spectrale infrarouge sur le Flare A.

Modele I1

Je fais désormais I’hypothese que les Flares A et A’ ne sont plus connectés d’un point de vue
spectral par la méme loi de puissance synchrotron, et que le Flare A agit seulement comme
un déclencheur de 1’expansion d’un plasmoide qui donnera lieu, in fine, au Flare A’. L’indice
de la loi de puissance synchrotron peut ainsi étre choisie plus dure (p = 2) et on peut jouer
sur le couple de parameétres (Ymax, Bo) afin que le spectre initial du plasmoide se brise expo-
nentiellement dans I'infrarouge lointain. Avec les parametres listés en troisieme colonne du
Tableau 6.6, I’émission SSC du plasmoide n’affecte aucune partie observable du spectre de
Sgr A* (Fig. 6.13, panneau du bas). Les courbes de lumiere prédites a 870 um et 3 mm sont
tracées sur le panneau du haut de la Figure 6.13 et suivent, une fois de plus, les échelles de
temps du Flare A’. Seulement, le temps relativement long entre #y (supposé au début du flare
NIR) et le pic submm, rend difficile 1’obtention d’une courbe de lumiere étroite et piquée a
870 um.

Modele 111

Finalement, en utilisant pratiquement les mémes parametres que dans le modele II, mais en
permettant au temps auquel 1’expansion est initiée d’étre reporté 140 min apres le flare NIR,
on obtient un bien meilleur ajustement de la courbe de lumiere APEX comparé au modele II
(Fig. 6.14, haut). Je favorise donc ce modele sur les deux autres. Il pourra étre testé a I’avenir
par des observations radio, car il prédit par exemple a 3 mm un flare retardé distinctif culminant
2 0.6 Jy vers 350 min apres I’apogée du flare NIR/X. S’agissant du retard a I’expansion qu’envi-
sage ce scénario, bien qu’il paraisse ad hoc a ce stade, il peut étre physiquement motivé dans le
cadre d’un phénomene du type « éjection de masse coronale ». La forte viscosité dans la région
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Figure 6.12 — (Haut) Courbes de lumiere APEX et VLT tracées sur la méme échelle
de flux. Les prédictions théoriques du modele I pour plusieurs longueurs d’onde
sont données par les courbes en bleu. (Milieu) Gros plan sur les données du VLT.
(Bas) Les courbes noires (synchrotron et SSC) présentent la SED initiale du plas-
moide dans le modele I. Elles épousent simultanément les données X et NIR (en
rouge et bleu respectivement) du Flare A. Le pic du flare submm (non-simultané
avec les données X/NIR) est indiqué en vert pour information. (A mesure que 1’ex-
pansion se déroule, le spectre synchrotron va se décaler vers les basses fréquences
pour s’ajuster a ce point submm ~200 min plus tard.) Les références des données
de la quiescence en gris clair sont données en 1égende de la Figure 4.8.
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Figure 6.13 — Courbes de lumiere et SED du modele II (Cf. 1égende Fig. 6.12).
11 faut noter que, par construction du modele (Cf. texte), le spectre initial du plas-
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moide (en noir) ne s’ajuste pas aux données X/NIR.
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Figure 6.14 — Courbes de lumiere et SED du modele III (Cf. 1égende Fig. 6.12).
NB : le spectre initial du plasmoide n’est simultané ni avec les points X/NIR, ni

avec le point submm (Cf. texte) ; ces derniers sont tracés uniquement pour réfé-
rence.

initiale du flare pourrait bloquer une expansion initiale, le temps qu’une partie des particules
accélérées soient advectées vers les régions externes du flot d’accrétion. Cela se produirait en
I’espace de ~200 min, comme I’ont suggéré indépendamment Dodds-Eden et al. (2010).

Discussion

Dans tous les cas de figure exposés ci-dessus, nous avons utilis€ Ry = Rs. Puisque les for-
mules 6.5 et 6.6 ne font intervenir que le rapport R/Ry, il se fait que nous aurions obtenu
exactement les mémes courbes de lumiere théoriques en multipliant la valeur de Ry par n’im-
porte quel facteur x, pourvu que la valeur de la vitesse Veyp ait €t€ multipliée par le méme
x. Dans la mesure ot 10 Rg est une limite supérieure sur la taille de la région éruptive, nous
pouvons déduire que la vitesse d’expansion maximale requise est de 0.05 ¢, ce qui est cohé-
rent avec les autres vitesses d’expansion sub-relativistes trouvées antérieurement par d’autres
groupes (Yusef-Zadeh et al. 2008, Eckart et al. 2008b, 2009). Incidemment, cela signifie que le
plasmoide ne peut pas s’extirper de I’influence gravitationnelle du trou noir, sauf s’il est animé
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d’un mouvement d’ensemble relativiste, a I’intérieur d’un jet collimaté par exemple (Falcke
et al. 2009, Maitra et al. 2009)'13.

La paramétrisation présentée ici se compare aisément avec les précédents travaux qui ont
exploré des fenétres spectrales analogues (Eckart et al. 2008b, 2009), méme si je n’ai eu re-
cours qu’a un seul plasmoide, contrairement aux scénarii multi-composantes requis dans ces
travaux. Un de nos résultats principaux est que la forme la plus simple de modele d’expansion
adiabatique (modele I) est inadéquate pour ajuster toutes nos données NIR/submm/X d’un seul
coup. Ainsi, je préfere un modele d’expansion dans lequel le flare X/NIR et le flare submm
ne sont pas initiés par la méme population de particules. Ceci est en contradiction avec 1’étude
de Eckart et al. (2008b) dans laquelle les modeles similaires au modele I sont généralement
favorisés. Je note en particulier que le « modele BI » de Eckart et al. (2008b) viole notre limite
supérieure MIR sur Sgr A*, de méme que le « modele ABa@3 » dans Eckart et al. (2009), en
dépit d’une coupe exponentielle NIR invoquée pour éviter la surproduction d’émission NIR.

Je remarque également qu’une conclusion similaire a celle a laquelle j’ai aboutie—
déconnectant les portions NIR et radio du spectre dans le contexte du modele de van der Laan
(1966)—a été formulée par Mirabel et al. (1998) a la suite de 1’étude d’éjections discretes du
microquasar GRS 1915+105.

Les modeles d’expansions rendant compte des éruptions submillimétriques de Sgr A*
doivent présenter deux signatures révélatrices : (i) des indices spectraux dans le régime
(sub)mm indiquant une évolution d’un régime épais vers un régime mince au cours d’un flare,
et (ii) des flux tres élevés en FIR (100-300 um). Les observations du noyau Galactique qui
seront menées dans un futur proche par le satellite Herschel et ’avion SOFIA permettront
peut-étre de vérifier ces prédictions.

6.5.3 Modeles pour le Flare B

Meéme si les flares NIR et submm sont certainement non-reli€s comme nous venons de le voir,
les flares NIR et X dérivent clairement des mémes particules étant donnée leur simultanéité.
Beaucoup de développements théoriques ont fait appel a une combinaison de processus syn-
chrotron et Compton inverse dans différentes régions du flow d’accrétion et/ou d’éjection (Mar-
koff et al. 2001, 2007, Liu and Melia 2002, Liu et al. 2004, 2006ab, Slysh 2008, Yuan et al.
2003, 2004).

J analyse ici le Flare B (pour lequel nous possédons des renseignements spectraux en infra-
rouge) dans le cadre d’émissions synchrotron + SSC. Dans la mesure ot nous ne connaissons
pas le spectre X de cette éruption, je propose trois modeles (Cf. Table 6.6) pour ajuster la SED
de ce soubresaut, ayant chacun une pente X soit dure (SSC 1), soit intermédiaire (SSC 2), soit
molle (SB). Les spectres résultants sont tracés sur la Figure 6.15. Dans ces trois modeles, le
flare NIR est dii & une émission synchrotron. Pour SSC 1 et SSC2, le flare X procede d’un
rayonnement synchotron self-Compton. Il s’agit de la configuration la plus couramment usitée
dans la littérature. Elle présente notammment 1’avantage de pouvoir expliquer la dispersion des
rapports FX/FNR (Fig. 6.9) par des variations dans le produit n.R (Marrone et al. 2008). Ce-
pendant, si la pente X est molle, comme ce fut le cas du Flare 2 en avril 2007 (Flare C dans
le Tableau 6.2), alors la modélisation SSC ne tient plus, car elle requiert un champ magnétique
démesuré de I’ordre de 1000 G (§ 5.3.2). Comme nous I’avons montré au Chap. 5, un spectre
synchrotron large bande (SB) avec une cassure a la fréquence vy, (Eq. 5.27), liée au refroi-
dissement radiatif et a I’échappement des particules, peut donner lieu a un spectre X mou. De
nouvelles observations de spectres a la fois en X et en NIR seront nécessaires pour décider entre
ces différentes alternatives.

1131 ¢ Jecteur intéressé par un traitement relativiste du modele de van der Laan (quand Vexp — ¢) pourra se reporter
a I’article de Rees (1967).
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Figure 6.15 — SED du Flare B. Les flux au pic des bandes L', K et X sont repré-
sentés en rouge, orange et bleu, respectivement. Les barres d’erreur NIR tiennent
compte de I’incertitude sur la correction d’extinction. Le spectre 1-100 GeV de
1FGL J1745.6-2900c est indiqué en gris foncé et les modeles SSC 1, SSC 2, SB
correspondent aux courbes vertes, magenta et noires, respectivement.

Remarquons en Figure 6.15 que ces spectres théoriques sont tous bien en-dessous du spectre
1-100 GeV de 1FGL J1745.6-2900c, ce qui est en parfait accord avec la non-détection reportée
au § 6.3.4. Au cours de cette étude est paru un article par Kusunose and Takahara (2011) qui ont
modélisé 1’évolution temporelle de scénarii purement synchrotron (SB) pour les flares X/NIR
de Sgr A* (en s’appuyant, d’ailleurs, sur nos données d’avril 2007). Ces auteurs ont ainsi pré-
dit qu’une contrepartie SSC pourrait étre observable avec Fermi dans une classe spécifique de
modeles ot le ratio de I’énergie magnétique sur I’énergie des particules est faible. Nous avons
montré ici qu’il n’y avait pas eu d’exces au GeV pendant le Flare B, mais il faut reconnaitre que,
compte tenu de notre faible statistique, nous n’avons pu contraindre la présence d’un éventuel
flare gamma qu’a un flux inférieur a quelques 1078 ergs~! cm™2, alors que leur scénario induit
un flux maximum de seulement ~2 x 10~ erg s~! cm™2. Excepté un événement extraordinai-
rement brillant, il est fort probable que ces modeles ne pourront pas étre testés par les données
Fermi.

6.6 Résumé

Seule une poignée d’événements éruptifs a été observée sur un vaste domaine de longueurs
d’onde jusqu’a présent. Ici, j’ai annoncé la détection de deux nouveaux flares X/NIR, une forte
éruption submillimétrique potentiellement associée avec I’un d’entre eux, et leur non-détection
en rayons gamma au GeV. Ces données m’ont permis d’approfondir la caractérisation de la va-
riabilité de Sgr A* et de tester les mécanismes radiatifs non-thermiques usuellement employés
pour décrire la physique des phénomenes éruptifs.

Un des deux flares (le Flare B) a été suivi par le VLT dans deux bandes NIR, faisant la
démonstration de la faisabilité de la méthode d’alternance des filtres pour mesurer la couleur
de Sgr A* via NACO. Le spectre ainsi obtenu est compatible avec un indice de loi de puissance
o = —0.4+0.3 (Fy < v¥%), c’est-a-dire un spectre bleu (8 > 0 with VF, v#), impliquant
que les flares NIR procédent d’une population de particules différente de celle qui régit la
bosse submillimétrique du spectre quiescent. Pour ce flare, j’ai pu vérifier qu’aucune variation
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corrélée au GeV de la source du centre Galactique n’était détectable.

Lautre flare X/NIR (le Flare A) a été suivi par un puissant flare submm (le Flare A’).
Jen ai profité pour tester le modele d’expansion adiabatique, souvent invoqué pour rendre
compte des délais de variabilité a grandes longueurs d’onde. Dans ce contexte, j’ai trouvé qu’il
était difficile de relier les événements NIR et submm par le méme plasmoide synchrotron,
dans la mesure ol cela nécessiterait une pente spectrale infrarouge extrémement raide (molle)
au regard des autres flares du méme type. Méme en supposant que le flare X/NIR n’a agit
qu’en déclencheur de I’expansion d’un plasmoide, le long délai entre les pics NIR/X et submm
conduit a un étalement trop important de la courbe de lumiere submillimétrique théorique.
En revanche, je suggere qu’un plasmoide pourrait toujours sous-tendre la courbe de lumiere
du flare submm, sous réserve qu’il débute son expansion environ 2 h apres 1’éruption X/NIR.
Les scénarii a base d’expansion de plasmoide prédisant des courbes de lumieres précises en
radio et un flux élevé en infrarouge lointain, les futures observations de Herschel et SOFIA
permettront sans doute de contraindre efficacement les parametres. Par ailleurs, il faut espérer
que les prochaines observations de la source en VLBI submillimétriques mettront, directement,
le scénario d’expansion a 1’épreuve par des mesures d’extensions spatiales (Doeleman et al.
2009).
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ANS ce chapitre, je passerai en revue les propriétés observationnelles des sur-
D sauteurs X Galactiques, ainsi que la théorie des sursauts de type 1. Je mettrai
I’accent, en particulier, sur les régimes de fusion nucléaire prétendument a I’ceuvre
lors des sursauts. Dans la littérature, il existe déja deux revues trés complétes sur
le sujet. La premiere par Lewin et al. (1993) détaille, entre autre, les aspects his-
toriques du domaine et donne un apercu de tous les sursauteurs connus dans les
années 90. La seconde, plus récente, par Strohmayer and Bildsten (2006), insiste
davantage sur les résultats obtenus par les satellites RXTE et BeppoSAX pendant la
décennie 1996-2006.

7.1 Introduction

On estime qu’au moins un tiers des étoiles de la Galaxie sont des étoiles doubles (Egret et al.
2001), dont certaines sont suffisamment resserrées pour qu’il y ait transfert matiere entre les
deux composantes (Hameury 2001). On parle alors de « binaires semi-détachées » et leur clas-
sification dépend de la nature de 1’étoile accrétante. Dans le cas ou cette derniere est une étoile a
neutrons (§ 1.3) ot un trou noir stellaire (§ 1.1.3), et dans le cas ou I’étoile compagnon possede
une masse inférieure a une masse solaire, on dit qu’on a affaire a une binaire X de faible masse
(LMXB, Lewin et al. 1997, 2006). Dans le catalogue récent de Liu et al. (2007), on compte
187 de ces objets dans la Voie Lactée. 11 s’agit de systemes agés (vieux d’au moins un milliard
d’années), distribués préférentiellement dans le bulbe Galactique et les amas globulaires. Dans
la suite, nous allons nous intéresser a la famille des LMXB dans laquelle I’accréteur est une
étoile a neutrons. Etant donné 1’age du systeme, le champ magnétique de cette derniere est gé-
néralement relativement modeste (< 10° G). On trouve donc peu de pulsars jeunes dans cette
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Figure 7.1 — Schémas d’une binaire X de faible masse a différentes phases de son
orbite. (A cette échelle, 1’étoile a neutrons n’est pas plus grande qu’un point au

centre du disque d’accrétion.)
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classe de binaires X, méme si I’on y rencontre des pulsars rapides qui ont tres certainement été
«recyclés » par accrétion (Radhakrishnan 1992, Falanga 2008c).

Les périodes orbitales typiques de ces systemes sont de 0.01-100 jours, pour des sépa-
rations de 0.001-1 UA. Dans ces conditions, 1’étoile de faible masse peut déborder son lobe
de Roche et perdre une partie de sa matiere via le premier point de Lagrange, en direction
de I’objet compact. Du fait de son fort moment angulaire, cette coulée de gaz se circularise
autour de 1’étoile a neutrons pour former un disque d’accrétion, dont le maximum de I’émis-
sion thermique tombe dans la bande des rayons X (Fig. 7.1). Mais cette configuration n’est pas
stable. En effet, une large fraction (~55%) des LMXB sont transitoires (Soft X-ray Transients,
SXT), ce qui signifie qu’elles affichent des éruptions X de temps a autres, pouvant durer de
quelques semaines a quelques mois. Au cours de ces épisodes, les sources augmentent leur
luminosité par un facteur > 100 vis-a-vis de leur état quiescent, souvent trop faible pour étre
détecté par nos instruments (< 102733 ergs™!). On distingue traditionnellement trois catégo-
ries de transitoires en se basant sur leur luminosité dans la bande 2-10 keV : les transitoires
brillantes (103738 erg s~ 1), faibles (103037 erg s~1) et trés faibles (103436 erg s (e.g. Wij-
nands et al. 2006). En particulier, les transitoires faibles, dont il sera question dans les prochains
chapitres, ont été reconnues comme un groupe a part entiere grace aux observations de Beppo-
SAX (Heise et al. 1999). Tout comme pour les autres transitoires, les éruptions des transitoires
faibles peuvent étre expliquées par le modele classique d’instabilité du disque (Disk Instability
Model, DIM) (une instabilité thermique et visqueuse liée a I’état d’ionisation du disque, King
and Ritter 1998, Lasota 2001) dés I'instant que leur période orbitale se trouvent entre 80 et
120 min (King 2000).

Qu’advient-il de la matiere accrétée par I’étoile a neutrons ? D’une part, contrairement aux
trous noirs, les étoiles a neutrons présentent une surface solide. D’autre part, le champ magné-
tique de I’étoile a neutrons est relativement faible dans les LMXB. En conséquence, le mélange
d’hydrogene et d’hélium du disque se dépose a la surface de 1’étoile a neutrons (I’atmosphere),
en une couche de ~10 m d’épaisseur (Fig. 1.6). Comme nous le verrons dans les prochains
paragraphes, les conditions de température et de pression qui régnent dans cette enveloppe
peuvent facilement conduire a un emballement thermonucléaire relachant un flash de rayons X.
C’est le modele qui fait aujourd’hui I’unanimité pour interpréter les sursauts X observés dans
les courbes de lumiere de ces systémes, alors appelés « sursauteurs X ».

7.2 Quelques éléments d’histoire

« Ceux qui sont incapables de se souvenir du
passé sont condamnés a le répéter. »

— Georges SANTAYANA

Une quinzaine d’année apres les débuts de 1’astronomie X avec la détection de la premiere
LMXB, Sco X-1 (Giacconi et al. 1962, § 3.6), deux groupes indépendants ont annoncé la dé-
couverte de sursauts X en provenance de régions Galactiques. D’un c6té, Grindlay et al. (1976)
ont détecté deux sursauts X émanant de la binaire Sgr X—4 (ou 3U 1820-30) localisée a I’inté-
rieur de I’amas globulaire NGC 6624 (Fig. 7.2) avec le satellite ANS (Astronomical Netherlands
Satellite). Mais en réalité, d’un autre coté, des scientifiques de Los Alamos avaient déja enre-
gistré une vingtaine de sursauts X depuis 1969, dont 10 en provenance de la région de Norma,
avec les scintillateurs de basse énergie du couple de satellites militaires espions Vela-5A et B.
Ce n’est qu’une fois I'information déclassée que Belian et al. (1976) ont pu la divulguer. La
découverte des sursauts X s’est donc confondue avec celle des sursauts gamma par les mémes
satellites Vela (Klebesadel et al. 1973) sur fond de Guerre froide. Ces deux types de sursauts
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Figure 7.2 — Profil temporel du sursaut X du 28 septembre 1975, i.e. ’'un des tous
premiers jamais observés. Le pas de temps de la courbe de lumicre est de 1 s.
Extrait de Grindlay et al. (1976).

ont été clairement distingués des le début par la forme de leur spectres (Fig. 7.3), les sursauts
X étant significativement plus mous que les sursauts gamma. Toutefois, cela n’a pas empéché
une certaine confusion dans la communauté apres la découverte par Lewin et al. (1976) et le
satellite SAS-3 (The Third Small Astronomy Satellite) d’un sursauteur X, le « Rapid Burster »
(ou MXB 1730-355'14), aux propriétés atypiques comparées a celles des quelques autres sur-
sauteurs alors connus. Des 1’année suivante, Hoffman et al. (1978) ont observé que ce Rapid
Burster relachait également des sursauts plus « normaux » et ont ainsi introduit une classifica-
tion toujours en vigueur. Les sursauts X les plus abondants sont dits de type I et sont interprétés
par des explosions thermonucléaires, tandis que les sursauts de type II sont beaucoup plus rares
(on ne connait que quelques sursauteurs de ce type, le Rapid Burster étant I’exemple le plus em-
blématique) et seraient le résultat d’une instabilité d’accrétion magnétique (Lewin et al. 1993).
Nous ne considérerons que les sursauts de type I dans ce manuscrit.

D’un point de vue théorique, on peut dater le début de ce domaine de recherche a un article
de Hansen and van Horn (1975), qui prédisait des instabilités thermonucléaires a la surface
d’étoiles a neutrons accrétantes. De fait, trés rapidement apres la détection des premiers sursauts
X, Woosley and Taam (1976) et Maraschi and Cavaliere (1977) ont indépendamment défendu
la these d’explosions nucléaires ravageant la surface d’un objet compact. D’autres travaux de
modélisation plus approfondis ont suivi dans la foulée, dont ceux de Joss (1977), Lamb and
Lamb (1978), Taam and Picklum (1978) pour n’en citer que quelques uns (Cf. Lewin and Joss
1981, Lewin et al. 1993 pour des revues exhaustives a ce sujet).

7.3 Phénoménologie

Au dernier recensement, notre Galaxie comptait 93 sursauteurs X5 dont les deux tiers situés
dans le bulbe. Depuis les années 70, ce sont ainsi des milliers de sursauts qui ont été émis
par ces sources et captés par nos détecteurs. On pourra notamment consulter les catalogues de
Cornelisse et al. (2003), Chelovekov et al. (2007) et Galloway et al. (2008) qui ont été construits
a I’aide des données de BeppoSAX, INTEGRAL et RXTE, respectivement.

Les sursauts X présentent une riche variété d’attributs temporels. Comme on le voit sur la
Figure 7.2, la morphologie classique d’un sursaut (de type I) tombe dans la catégorie « FRED »
(Fast Rise Exponential Decay). Pour la plupart des événements, le temps de montée est de
I’ordre de 1 s, tandis que le temps de décroissance exponentielle s’échelonne entre 10 et 100 s.

14 MXB est une désignation introduite par Lewin et al. signifiant « Massachusetts X-ray Burster ».

Shttg/www.sron.nl/~jeanz/bursterlist.html
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En notant Fy le flux du sursaut au pic, le temps de décroissance s’exprime

_ S
Fpic

T (7.1
avec f;, la fluence du sursaut, qui se définie par 1’énergie totale dégagée lors de I’explosion a la

distance d :
Ey = 4nd’ f, . (7.2)

Parfois, la montée est précédée de quelques secondes par un petit sursaut précurseur. Parfois
également, pour les événements brillants et dans les bandes X les plus dures, on observe un
double pic au sommet de la courbe de lumiere, dont on fournira une explication plausible plus
loin.

Les sursauts X sont des événements récurrents dans les courbes de lumiere des LMXB.
On introduit donc le temps de récurrence comme le temps qui s’écoule entre deux sursauts
consécutifs. Il s’étend, typiquement, de quelques heures a quelques jours (mais uniquement
quand les binaires sont en éruption). Traditionnellement, plus le flux persistant de la source
est élevé et plus le temps de récurrence est faible. Cela s’interprete par le fait que, plus le
flux et élevé et plus le taux d’accrétion est fort, c’est-a-dire plus le débit de matiere déposée
a la surface est grand. Ainsi, plus le combustible frais arrive rapidement et plus les explosions
peuvent s’enchainer a vive allure. Il est a noter que ce genre de conclusion n’a pu étre affirmé
que dans les années 80 grace aux pointés d’ EXOSAT, qui a été le premier satellite X avec une
orbite tres excentrique et qui donc a pu réaliser des pointés longs, non-interrompus.

Les courbes de lumiere des contreparties des sursauts a basse longueur d’onde sont aussi
riches d’enseignements. McClintock et al. (1979) ont trouvé un sursaut optique retardé de
quelques secondes vis-a-vis d’un sursaut X, probablement issu de I'irradiation d’une partie
du systéme par les X : le disque d’accrétion et/ou la photosphere de 1’étoile compagnon. Ce fut
I’une des premieres mesures directes de I’extension spatiale d’une LMXB : quelques secondes-
lumiere.

Avec le lancement de RXTE en 1995 ont démarré les études haute fréquence (0.1-1 kHz)
des variations temporelles X dans les LMXB. Les premiers signaux de périodicité de 1’ordre
de la milliseconde furent repérés pendant des sursauts X de la source 4U 1728-34 (Strohmayer
et al. 1996)'16. Par la suite, des dérives de la fréquence principale de ces « bursts oscillations »

116 Ce fut le premier « fait d’armes haute fréquence » du satellite RXTE.
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Figure 7.4 — Durées de sursauts X en fonction de la luminosité persistante. On
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longs. Figure par M. Falanga et G. Trap (Falanga et al. 2008a).

ont été trouvées, donnant lieu a une riche phénoménologie (Strohmayer and Bildsten 2006).
Il est aujourd’hui admis que ces fréquences élevées sont dues a la rotation rapide des étoiles
a neutrons sous-jacentes, qui ont sans doute été réaccélérées par 1’accrétion de maticre et de
moment cinétique.

Avec I’avenement de BeppoSAX, une nouvelle forme de sursauts X a été mise en lumiere :
« les sursauts super-longs » (voir Kuulkers 2004 pour une revue). D’une durée d’environ 1 h
et libérant ~1000 fois plus d’énergie, ce sont des versions géantes des sursauts normaux dits
«courts ». Ils participent certainement de la détonation d’un océan de noyaux de carbone a
10 m de profondeur sous la surface de 1’étoile & neutrons (Fig. 1.6, Cumming and Bildsten
2001). Un derniere catégorie de sursauts, de durées intermédiaires (10-20 min) entre les courts
et les super-longs, a vu le jour ces dernieres années (Cf. Fig. 7.4 et Chap. 9).

D’un point de vue spectral, les sursauts X sont bien ajustés, a tout instant, par un spectre
de corps noir de température Ty, se refroidissant lors du déclin de la luminosité. Les sursauts
obéissent ainsi a la loi de Stefan-Boltzmann, d’oli I’on tire le rayon du corps noir (en combinant
les équation 1.15 et 1.26) :

Fop
Os TbA{)

Ry =d (7.3)

avec Fyp le flux du corps noir et d la distance.

L’énergie typique rayonnée par un sursaut (court) est de ~10% erg. Il s’agit d’une énergie
considérable'!”, mais elle n’est émise que pendant un court laps de temps et ponctuellement, si
bien que, si on la moyenne et compare a 1’énergie emportée par les photons du flux persitant,
on tombe sur un rapport :

Eper,
(X — pers ’
Ey

74

qui est toujours voisin de 100. Ceci est proche du ratio énergie gravitationnelle sur énergie
nucléaire dans ces systemes. En effet, I’énergie gravitationnelle de la matiere qui chute a la

7Un sursaut X équivaut 2 102° bombes H de 1 mégatonne, soit 10 millions de bombes H sur chaque cm? de
I’étoile a neutrons ! Cela correspond aussi a I’énergie €émise par la couronne solaire en 3000 ans.
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surface de I’€toile a la neutrons est Egray = GMmy, /R ~ 200 MeV par nucléon'!8, tandis que
I’énergie nucléaire de liaison des nucléons dans un noyau d’hélium est Eqye = 0.007 mpc? =
7 MeV par nucléon. (Ce sont ces considérations énergétiques qui ont mis les théoriciens sur
la piste des modeles thermonucléaires des les débuts.) Bien sir, le simple fait que les sursauts
soient observables indique que la puissance des ces derniers est plus grande que la puissance
de I’émission persistante. On quantifie cela par le parametre :

F; pers

= 7.
Y R (7.5)

qui tourne autour de 0.01 typiquement.

On pourrait penser que—a I’instar des flash hélium dans les géantes rouges, des explosions
de supernovae de type la ou des novae classiques—si la maticre explose a la surface de I’étoile
a neutrons, c’est qu’elle est dégénérée. En effet, dans un gaz dégénéré, la pression ne répond
plus a la température. Ainsi un accroissement de température liée a une réaction exothermique
n’engendre pas une dilatation qui permettrait de refroidir le milieu et donc réguler la réaction.
A I'inverse, les réactions nucléaires dépendant de maniere treés sensible de la température, une
augmentation de température conduit rapidement a un emballement. Il se trouve qu’il n’y a pas
besoin d’invoquer, a priori, de dégénérescence quantique'!® pour provoquer 1’explosion dans
les sursauts X, une « instabilité de coquille mince » (thin-shell instability, Schwarzschild and
Hiarm 1965) suffirait a bloquer la pression.

Les simulations numériques de ces explosions montrent un soulévement du plasma en fu-
sion sur toute la surface de 1’étoile a neutrons (Fig. 7.5). Pendant la montée du sursaut, la lumi-
nosité d’Eddington peut effectivement étre atteinte, auquel cas la pression de radiation souffle
violemment la matiere vers le haut sur quelques km ; on parle alors d’expansion du rayon de la
photosphere (Photo-Radius Expansion, PRE). Contrairement aux novae, la vitesse de libération
n’est pas atteinte car Egray > Eyyc. Les produits de fusion finissent donc par retomber, ce qui
expliquerait le double pic dans les courbes de lumiere. L’idée est que, pendant I’expansion de
la photosphere, la surface radiative croit considérablement et donc la luminosité s’accentue.
Dans le méme temps la matiere refroidit davantage et donc, méme si la luminosité totale reste
élevée, les hautes énergies commencent a décroitre. Quand on passe sous la luminosité d’Ed-
dington, la matiere se recontracte et la température réaugmente temporairement, expliquant le
second pic. In fine, il arrive que le plasma rebondisse a la surface, événement que les américains
surnomment le « touchdown ».

7.4 Les réactions nucléaires explosives

La réactivation des réactions nucléaires a la surface des étoiles a neutrons des sursauteurs X
montre que ces astres ne sont pas completement morts, contrairement a ce que 1’on peut penser
a priori. La condition d’emballement de ces réactions est que le chauffage du milieu domine son
refroidissement. La dépendance de ce dernier avec la température est o< 74, Quant 2 la produc-
tion d’énergie (le chauffage), elle dépend de la température de maniére variable selon la nature
des réactions et les temps de décroissance des isotopes produits. Dans la mesure ou la matiere
accrétée est principalement constituée d’hydrogeéne et d’hélium, nous allons commencer par
rappeler les principales réactions qui mobilisent ces réactifs, puis nous verrons comment elles
s’appliquent en pratique dans le cas des sursauts X.

118Un morceau de sucre qui tomberait 2 la surface d’une étoile 2 neutrons depuis I'infini serait équivalent 2 une
explosion de bombe atomique.

119 Certes dans 1’atmosphere des étoiles a neutrons les électrons sont dégénérés, mais les noyaux ne le sont pas.
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Figure 7.5 — Simulation d’une détonation d’hélium a la surface d’une étoile a neu-
trons, 90 us apres la mise a feu. L’échelle de couleurs est une échelle logarithmique
de densité (gcm™) et la ligne verte marque la limite entre le combustible frais et
le combustible brilé. Tiré de Zingale et al. (2001).

7.4.1 Rappels

Les réactions nucléaires auxquelles nous ferons allusion par la suite sont (par ordre croissant
de température) :

— La capture électronique (T < 10°K) :

p+e —n+V, (7.6)

Elle est dite aussi réaction « 3 inverse » et rentre en compétition avec la désintégration
radioactive .

Les réactions pycnonucléaires (T < 10° K) :
n+p—D, D+p— *He+y, *He4+n— « (1.7)

Elle se produisent a haute pression et faible température. Un bain d’électrons dégénérés
écrantent ainsi la répulsion Coulombienne dans le réseau de noyaux, ce qui permet aux
fonctions d’onde de ces derniers de se recouvrir.
La chaine PP (T > 107 K) :

4p — a (7.8)

C’est de cette chaine (et ses ramifications) que le Soleil tire 90% de son énergie. Elle
est relativement lente car elle implique des désintégrations B (les réactions régies par
I’interaction faible étant plus lentes que celle régies par 1’interaction forte).

Le cycle CNO (T > 1.6x 10" K):
4p — (7.9)

Il met en jeu des noyaux de carbone, oxygene et azote en tant que catalyseurs. Apres une
premigre capture de proton qui convertit le >C en 1°N, le systéme a le choix entre la cap-
ture d’un nouveau proton qui le ménerait vers 'O ou bien la décroissance 3 vers le '3C.
Le chemin suivi a cet embranchement dépend de la vitesse des deux réactions. A basse
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température (T < 7 x 107 K), la capture de protons étant tres lente, le systéme ira préfé-
rentiellement vers le 13C. C’est le cycle CNO froid. Il compte pour 10% du bilan énergé-
tique du Soleil. Le taux de réaction y dépend beaucoup de la température car la capture
de proton est le facteur limitant. Inversement, A haute température (7 > 7 x 107 K), la
capture ’emporte sur la décroissance et la réaction dépend peu de la température. On
parle alors de CNO chaud.
— La réaction 300 (T > 108 K):
3a — '2C (7.10)

Elle se fonde sur un processus tres improbable, aidé par deux résonances providentielles,
dont une engageant le niveau excité du '2C a 7.7 MeV, prédit par Hoyle (1954) via ’ap-
plication du principe anthropique. Le taux de réaction dépend beaucoup de la température
(o< T3%) pour T < 4 x 10% K et moins au-dela de cette température.

— Le processus RP (T > 10°K) :
5a+84p — 1%pd (7.11)

RP signifie « Rapid Protons ». Il s’agit d’un processus de nucléosynthese au-deld du fer,
qui permet de grimper la vallée de stabilité sur le flanc des noyaux riches en protons
(Schatz et al. 2001). Les sursauts X sont a priori les seuls sites astrophysiques ou ce
processus se réalise!?°.

7.4.2  Les régimes de fusion

Des les années 80, plusieurs études théoriques ont annoncé que la combustion nucléaire de la
matiere accrétée dans les sursauts (H et/ou He) devait dépendre de maniere critique du taux
d’accrétion (Fujimoto et al. 1981, Fushiki and Lamb 1987, Bildsten 1998, Cumming and Bild-
sten 2000, Narayan and Heyl 2003, Peng et al. 2007, Cooper and Narayan 2007). Il doit ainsi
exister plusieurs régimes de fusion différents que 1’on doit pouvoir retrouver par I’observation.
Dans la suite, jutiliserai le taux d’accrétion réduit comme parametre, ri1/rigqq, OU Fitgqq est le
taux d’accrétion local 2 la luminosité d’Eddington (en gs~! cm™2, § 1.4.2), et présenterai les
régimes en faisant croitre ce parametre.

(a) 1/mgga < 1076

Il s’agit d’un régime de stabilité nucléaire. Pour 7 < 10 K, des captures électroniques et des
réactions pycnonucléaires sont 4 I’ceuvre. Pour 7 = 10°~7 K, des réactions nucléaires peuvent
s’enclencher par les chaines PP (stables).

(b) 107 <sin/rggq < 0.01

Ce régime est instable. Des explosions peuvent étre amorcées par la fusion d’hydrogene via le
cycle CNO froid (10’ K < T < 7 x 107 K). Or, cela implique des désintégrations B ; le temps
de montée des sursauts doit donc étre relativement long (~10 s).

Il a été montré que la suite de I’explosion dépend du taux d’accrétion exact (e.g. Peng et al.
2007). Dans la fourchette étroite 0.003 < ri1/rmgqq < 0.01, I’allumage de H ne provoque pas
d’explosion de He. On peut voir cela dans le plan (7', P) ou (T, y) avec la pression :

P=yg (7.12)

1201] existe aussi une version avec des protons lents appelé « P-process », ol les captures de protons sont plus lentes
que les décroissances f3. Les captures de neutrons lents (S-process dans les géantes rouges par exemple) ou
rapides (R-process dans les explosion de supernovae) permettent aussi de gravir la vallée de stabilité, mais du
cOté des noyaux riches en neutrons cette fois-ci.
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Figure 7.6 — Conditions d’allumage des sursauts X. Les courbes en trait plein
avec les fleches décrivent I’histoire de la matiere accrétée dans le plan (7', y). Les
autres courbes donnent les limites de combustion stable des noyaux d’hydrogene et
d’hélium. Lorsque la pente de ces courbes est positive, la combustion est stable (la
température est une fonction croissante de la pression donc il y a auto-régulation)
et vice versa quand la pente est négative (trait avec tirets). Extrait de Epstein et al.
(1986).

ol y est la densité de colonne (en gcm™2) et g I’accélération du champ de pesanteur a la surface
de I’étoile a neutrons (Fig. 7.6). En suivant une courbe a taux d’accrétion constant dans ce plan,
on rencontre la zone d’instabilité de H, ce qui entraine une élévation de température soudaine
(trait vertical de la courbe « moderately low accretion » en Figure 7.6). Si la densité de colonne
a cet instant n’est pas suffisante, on ne croise pas la zone d’instabilité de He. Il s’agit donc
d’une explosion d’hydrogene pur, qui doit durer assez longtemps en raison des décroissances
B sous-jacentes (T ~ 100 s). Une couche d’hélium va ainsi sédimenter et finir, peut-étre, par
exploser en un sursaut long intermédiaire (§ 7.3). Pour des taux d’accrétion plus faibles, 1076 <
m/miggq < 0.003 (« low accretion », Fig. 7.6), I’explosion d’H entraine également 1’explosion
d’He et le sursaut est dit hybride (o = 50). Dans tous les cas, il n’y a pas de réactions de fusion
stables entre les sursauts.

Etant données les conditions de température (7 X 107" K< T <108 K) et de pression (« high
accretion », Fig. 7.6), I’hydrogeéne accrété briile de maniére stable par le cycle CNO chaud,
si bien qu’une couche d’hélium pur se développe sous la surface. Le démarrage dans cette
couche de la réaction triple alpha instable conduit & un sursaut d’hélium (¢ ~ 100 avec PRE en
général), qui ne mobilise que I’interaction forte et qui, donc, présente a la fois un court temps de
montée et un court temps de descente (~1 s et ~10 s, respectivement). Le systeme fonctionne en
régime permanent : pendant le laps de temps qui sépare deux sursauts consécutifs, I’hydrogene
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fusionne sans relache et le réservoir d’hélium se remplie avec une hausse progressive de T et
P, jusqu’au déclenchement de 1’instabilité.

(d) 0.1 <m/mgg <1

Avec ces taux d’accrétion élevés, on rencontre a nouveau un régime thermonucléaire hybride,
mais pour des raisons différentes du cas (b). En effet, ’hydrogene est toujours censé fusion-
ner de facon stable comme dans le cas (c) (« high accretion », Fig. 7.6), mais I’accrétion est
si rapide que tout I’hydrogene n’a pas le temps d’étre consommé avant I’emballement de la
couche d’hélium. 1l se développe donc un flash He (temps de montée rapide, ~1 s) dans une
environnement riche en noyaux hydrogene, i.e. en protons. Le processus RP s’enclenche alors
(18 KT <4x10K),ce qui amene a un sursaut moyennement brillant (o ~ 50) et relati-
vement long (7 ~ 100 s). Puisque les combustibles sont acheminés tres rapidement a la surface
de I’étoile a neutrons, les sursauts s’enchainent a une cadence de I’ordre de 1 sursaut par heure,
tandis que dans les régimes précédents (b) et (c), le temps de récurrence avoisinait plutdt un
jour.

(e) 1< m/rgaq

Dans ce régime dit « super-Eddington », toutes les réactions de fusion sont stables (« accretion
at Eddington limit », Fig. 7.6). En effet, d’une part, I’hydrogéne donne de I’hélium par le cycle
CNO chaud et d’autre part, I’hélium donne du carbone par la réaction 3¢c. Cette derniére est
stable car, dans ces conditions de température (T > 4 x 108 K), les électrons sont peu dégénérés
et le taux de réaction est moins li¢ a la température que ne I’est le refroidissement.

7.5 Motivations

Les sursauts X sont les explosions thermonucléaires les plus fréquentes de la Galaxie. Je ré-
sume dans ce paragraphe les principales raisons qui motivent 1’étude de ces événements en
astrophysique des hautes énergies :

— Les explosions thermonucléaires attestent de maniere irréfutable que 1’objet compact des
sursauteurs X présente une surface solide. Ceci permet de distinguer les étoiles a neutrons
des trous noirs stellaires dans les LMXB (Narayan and Heyl 2002).

— Les sursauteurs X peuvent jouer le role de « chandelles standards » quand il atteignent
la luminosité d’Eddington (PRE) comme I’a suggéré van Paradijs (1978). Les sursauts
permettent ainsi d’estimer les distances (ou des limites supérieures sur les distances) des
LMXB dont ils sont issus.

— Les oscillations hautes fréquences lors des sursauts procurent généralement une mesure
du spin de I’étoile a neutrons (Strohmayer and Bildsten 2006).

— Les sursauts X du régime (d) (§ 7.4.2) donnent acces a une nucléosynthese inédite avec
le processus RP, méme si les produits de cette fusion ne sont pas distillés dans le milieu
interstellaire.

— Vis-a-vis des détonations de carbone en jeu dans les novae classiques (Hernanz 2005) et
les supernovae de type Ia, les sursauts super-longs ont 1’avantage d’€étre récurrents, alors
que les explosions des novae sont rares (pour une source donnée) et les explosions de
supernovae aboutissent a la destruction totale de la naine blanche.

— Les sursauts X permettraient d’aboutir au « Saint Graal » de la physique des étoiles a
neutrons : leur équation d’état (Ozel 2006 § 1.3). A cet effet, on a recours notamment
au décalage vers le rouge gravitationnel, qui peut se retrouver imprimé dans les spectres
X haute résolution des sursauts (Cottam et al. 2002), encore que ces mesures soient for-
tement sujettes a caution (Cottam et al. 2008, Lin et al. 2010). Une autre porte d’entrée
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vers I’intérieur de I’étoile a neutrons est le chauffage qu’occasionne 1’écorce de I’étoile
dans son atmosphere et qui influence les régimes de fusion (Cumming et al. 2006).

7.6 Cette thése

Au Chapitre 8, j’examinerai deux sursauteurs X du centre Galactique émettant des sursauts
courts : GRS 1741.9-2853 et AX J1745.6-2901. Ce sont des sources relativement faibles dans
une région densément peuplée, c’est pourquoi leurs activités thermonucléaires n’ont pas encore
été étudiées dans le détail. De surcrotit, elles sont transitoires et il faut donc avoir la chance de
les observer au bon moment ; ce fut le cas entre 2007 et 2008 grace a nos campagnes XMM-
Newton/INTEGRAL successives.

Dans le Chapitre 9, j’évoquerai les résultats de travaux relatifs a des sursauteurs longs
intermédiaires (SLX 1737-282 et IRXH J173523.7-354013) auxquels j’ai collaboré et qui ont
permis de sonder les mécanismes a I’ceuvre dans cette catégorie a part de LMXB.
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EUX sursauteurs X du centre Galactique €taient en activité au moment de

la campagne 2007 : GRS 1741.9-2853 et AX J1745.6-2901. Dans la suite,

j’étudierai leur comportement en matiere de sursauts de type I a I’aide de données

privées et publiques, récoltées essentiellement par les observatoires XMM-Newton

et INTEGRAL. Une publication dans la revue Astronomy & Astrophysics a été ex-

traite de mes travaux sur GRS 1741.9-2853 (Trap et al. 2009). Elle est reproduite
en annexe A.

8.1 Introduction

L’étude des sursauteurs X faibles (103037 ergs™!) et tres faibles (103436 ergs 1) (§7.1) sest
développée a partir de la découverte par BeppoSAX de 9 sources « uniquement sursauteuses »
(burst-only sources, Cocchi et al. 2001, Cornelisse et al. 2004). Au moment de leurs décou-
vertes, I’émission persistante—et donc le taux d’accrétion—de ces objets étaient si faibles que
les sources n’ont jamais été détectées ni avant, ni apres les sursauts. Cette catégorie de sursau-
teurs a ainsi motivé des modeles théoriques suggérant que, aux plus faibles taux d’accrétion,
une combustion instable d’hydrogeéne amorce de puissants flash d’hélium dans un environne-
ment riche en proton, tandis qu’a des taux d’accrétion légerement plus forts, de faibles flash
d’hydrogene pur fabriquent une épaisse couche d’hélium sous la surface (§ 7.4.2.a, Peng et al.
2007, Cooper and Narayan 2007). Cette couche pourrait finalement s’embraser et conduire a
un sursaut X long de plusieurs minutes. Les sursauteurs peu lumineux constitueraient ainsi
une passerelle entre les sursauteurs courts et les sursauteurs intermédiaires, dont le nombre
a sensiblement augmenté ces derniers temps (Cf. Chap. 9, Falanga et al. 2008a, 2009). Souli-
gnons aussi que pratiquement tous les pulsars millisecondes connus sont des LMXB transitoires
faibles (Wijnands 2006, Falanga 2008c¢), ce qui fait de ces sursauteurs des cibles de choix pour
la recherche de rotateurs rapides.

155
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Dans ce contexte, je présente en Section 8.2 une analyse observationnelle de 1'une des
sources uniquement sursauteuses, GRS 1741.9-2853, avec toutes les données prises sur le
centre Galactique par INTEGRAL et XMM-Newton depuis février 2002, et avec Swift depuis
début 2007. En Section 8.3, j’esquisse une recherche des sursauts X d’AX J1745.6-2901 avec
toutes les données d’XMM-Newton, Chandra, Suzaku et INTEGRAL/JEM-X, prises pendant
une période éruptive qui s’est étalée de février 2007 a septembre 2008.

8.2 GRS1741.9-2853

8.2.1 Histoire de GRS 1741.9-2853 entre 1990 et 2004

GRS 1741.9-2853 a été dénichée dans le centre Galactique au primptemps 1990 par ART-
P, I'instrument de basse énergie a bord du satellite GRANAT (Sunyaev 1990, Sunyaev et al.
1991). La source a conservé un niveau de flux constant de 2 x 1010 erg sTem2 (4-30keV) a
I’occasion de deux observations en mars et avril, et était également présente dans les mosaiques
de I’instrument haute énergie GRANAT/SIGMA (40-100 keV, Goldwurm 1996). Cependant,
lors de toutes les campagnes ultérieures, GRANAT et Kvant/TTM n’ont pas réussi a re-détecter
GRS 1741.9-2853, établissant ainsi que cette source est transitoire (Arefiev 2004). Remarquons
qu’elle se trouve a seulement 10" de Sgr A* (Chap. 4), et a par conséquent figuré dans le champ
de vue de nombreux satellites de haute énergie ayant pointé cette région par le passé (voir ci-
dessous). En septembre 1994, ASCA (Advanced Satellite for Cosmology and Astrophysics) a
identifié GRS 1741.9-2853 (aussi appelée AX J1745.0-2855) en éruption a un flux de 1.8 x
1072 ergs~! cm~2 dans la bande 0.7-10 keV (Sakano et al. 2002).

Deux ans plus tard (aofit et septembre 1996), BeppoSAX a enregistré trois sursauts X de
type I en provenance de GRS 1741.9-2853 avec sa caméra grand champ (Wide Field Camera,
WEC, Cocchi et al. 1999), ce qui implique que cette LMXB abrite une étoile a neutron ac-
crétante (Chap. 7). Grace a un épisode d’expansion de la photosphére pendant le sursaut le
plus brillant, Cocchi et al. (1999) ont dérivé une distance de ~8 kpc pour GRS 1741.9-2853
(§ 7.5), la plagant ainsi treés proche du noyau Galactique. Il est a noter que BeppoSAX n’a
pas pu mesuré le flux persistant de la source et a placé une limite supérieure sur sa lumino-
sité bolométrique de ~1.6 x 10%® ergs™!, ce qui a introduit ce sursauteur dans la classe des
sources uniquement sursauteuses (Cornelisse et al. 2004). Toujours en 1996, mais un peu plus
tot (d’avril a juillet), RXTE a quadrillé le centre Galactique et détecté 8 sursauts brillants d’une
source non-identifiée de cette région tres intriquée. Bien que le champ de vue du PCA (Pro-
portional Counter Array) englobe beaucoup de sursauteurs, Galloway et al. (2008) ont attribué
ces sursauts a GRS 1741.9-2853, compte tenu de (i) ’activité observée par BeppoSAX prati-
quement a la méme période et (ii) la similarité des sursauts captés par les deux satellites. Il est
intéressant de relever que 3 des sursauts de RXTE ont présenté des oscillations périodiques a
589 Hz (Strohmayer et al. 1997), de sorte que—si I’association de la source et des sursauts est
correcte—1’étoile a neutrons de GRS 1741.9-2853 possede une période de révolution d’a peine
1.7 ms. RXTE/PCA n’a pas pu mesuré le flux persistant de la source en raison de la confusion
qui régnait dans son champ de vue. Avec son imagerie de bonne résolution, ASCA n’a pas eu
ce probleme en septembre 1996 et a renforcé 1’association des sursauts de RXTE et BeppoSAX
en apportant la preuve que la source a subi une longue éruption d’au moins 6 mois (Sakano
et al. 2002). ASCA a également apporté des contraintes spectrales physiques. Le spectre X de
I’émission persistante a ainsi été ajusté par une loi de puissance absorbée, dont les parameétres
sont la densité de colonne, Ny = 1 1.4J_r8:g x 1022 cm~2, et I’indice spectral, I'=2.36£0.16. Le
flux moyen était de 1 x 10-10 erg s~ Tem™2 (0.7-10 ke V).

La binaire est ensuite restée indécelable pendant 4 ans, avant que Chandra ne soit le té-
moin a I’automne 2000 d’une nouvelle éruption et d’un petit sursaut thermonucléaire (Muno
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Table 8.1 — Histoire du flux de GRS 1741.9-2853.

Références ®  Date Instrument Flux?
[10-11 erg s~ em™2]
[7 ........ 19902002 ...l .
2] ........ 2002 Fev 26 XMM-Newton/PN < 0.0007
2] ........ 2002 Oct 3 XMM-Newton/PN 1
2] ........ 2004 Mar 28 XMM-Newton/PN < 0.0007
2] ........ 2004 Aug 31 XMM-Newton/PN < 0.0002
[3,4] ...... 2005 Avr 10 INTEGRAL/ISGRI 31.9
[5,6] ...... 2005 Jun 5 Chandra/HRC 10
[56] ...... 2005 Jul 1 Chandral ACIS 1.7
2] ........ 2006 Fev 27 XMM-Newton/PN < 0.0058
2] ... 2006 Sep 8 XMM-Newton/PN < 0.0057
[71 .ot 2006 Sep ~20 Swift/XRT 1.2
(48] ...... 2007 Fev 15 INTEGRAL/ISGRI 13
[9,2] ...... 2007 Fev 16 Swift/XRT 15
[10] ....... 2007 Fev 22 Chandra/ ACIS 3
2] ... 2007 Fev 27 XMM-Newton/PN 11.6
[7] .ot 2007 Mar Swift/XRT 26
[11,2] ..... 2007 Avr 2 XMM-Newton/PN 13.1
[11,2] ..... 2007 Avr 4 XMM-Newton/PN 5.5
2] ... 2007 Sep 6 XMM-Newton/PN < 0.0026
2] ..ot 2008 Mar 23 XMM-Newton/PN < 0.0003

@ Références : [1] Muno et al. (2003), [2] ce travail, [3] Kuulkers et al. (2007), [4] Kuulkers et al. (2007), [5] Wi-
jnands et al. (2005), [6] Wijnands et al. (2006), [7] Degenaar and Wijnands (2009), [8] Kuulkers et al. (2007),
[9] Wijnands et al. (2007), [10] Muno et al. (2007), [11] Porquet et al. (2007).

b Flux X dans les intervalles 2-8 keV pour XMM-Newton et Chandra, 20-60 keV pour INTEGRAL/ISGRI, 3—
10 keV pour INTEGRAL/JEM-X, et 2-10 keV pour Swift/XRT.

et al. 2003)!?!. Le spectre de 1’émission persistante a alors été décrit par : Ng = (9.7 +0.2) x
1022 cm™2 et ' = 1.88 +0.04. Muno et al. (2003) ont aussi visiblement trouvé la source a
1’été 2001 dans un état de quiescence avec une luminosité de ~103? ergs™! (2-8 keV). Ces
mesures de Chandra ont procuré la position de GRS 1741.9-2853 Ia plus précise a ce jour :
R.A. = 17"45™2.33% Dec. = —28°54/49.7" (J2000), avec une incertitude de 0.7”. En parcou-
rant I’archive publique d’XMM-Newton (XMM Science Archive, XSA), j’ai trouvé qu’en oc-
tobre 2002, GRS 1741.9-2853 fut de nouveau faiblement active avec une luminosité aux alen-
tours de 103 ergs~! (2-8 keV) (Cf. § 8.2.4), ce qui rappelle la petite éruption saisie par ASCA
en 1994. J’ai résumé toutes les mesures évoquées dans ce paragraphe, ainsi que les limites
supérieures sur le flux de ce sursauteur jusqu’a 2004, dans la Table 8.1.

8.2.2 Les éruptions de 2005 et 2007

De février a avril 2005, I'imageur de haute énergie INTEGRAL/IBIS/ISGRI a percu une nou-
velle éruption de GRS 1741.9-2853 (Kuulkers et al. 2007c). La source a été temporairement
baptisée IGR J17453-2853 avant d’étre reconnue comme GRS 1741.9-2853 (Kuulkers et al.
2007b). Chandra a trouvé la source toujours en activité en juin (Wijnands et al. 2005) et décli-
nant tout doucement un mois plus tard (Wijnands et al. 2006). Le spectre de juillet était simi-

121 GRS 1741.9-2853 est aussi connue sous le nom de CXOGC J174502.3-285450 dans le catalogue Chandra
(Muno et al. 2006).
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laire a I’autre ajustement Chandra auquel nous avons fait allusion plus haut : Ny = 10.51’;‘:2 X

102 em~2 and T = 1.87} ;. Ces observations ont déclenché un suivi optique en bande 1, qui
n’est pas parvenu a identifié une contrepartie visible (Laycock et al. 2005), en conformité avec
le fort rougissement attendu des sources du centre Galactique (§ 2.2). Comme cela sera dé-
veloppé ci-apres (§ 8.2.4), pendant cette longue éruption d’au moins 3 mois, j’ai découvert 4
nouveaux sursauts de type I avec INTEGRAL/JEM-X.

En 2007, plusieurs observatoires ont détecté un regain d’activité en direction de
GRS 1741.9-2853. En février, INTEGRAL a débuté une nouvelle campagne d’exposition
longue sur le bulbe Galactique et a clairement vu la source active (Kuulkers et al. 2007ab). Le
satellite a pu suivre 1’éruption de prés jusqu’a son retour en quiescence en avril. J’ai trouvé
un total de 7 sursauts distribués entre mars et avril (Cf. § 8.2.4). La détection précoce de
cette éruption de 2007 par INTEGRAL a initié un court pointé avec Swift/XRT, qui a détecté
un nouveau sursaut X (Wijnands et al. 2007). Il est par ailleurs vraisemblable qu’un autre
sursaut ait été détecté par Swift/BAT un peu plus tot, en janvier 2007 (Fox et al. 2007). Ces
deux événements seront aussi examinés au § 8.2.4 de ce chapitre. De mars a avril, Swift/XRT
a suivi la source plus régulierement et mesuré le pic de I’éruption a une luminosité de
~2 x 10% ergs~! (2-10 keV) (Degenaar and Wijnands 2009). Ces auteurs ont ajusté le spectre
moyen par Ny = 14704 x 1022 cm~2 et I' = 2.6 +-0.2. Ils ont également constaté la présence
d’une bréve (une semaine) et faible (~10% ergs~!) éruption de la source en septembre
2006, qui a peut-étre joué le role de précurseur de 1’éruption plus longue de 2007. Chandra
a mesuré la luminosité persistante de GRS 1741.9-2853 le 22 février & 4 x 10% ergs™!
(Ng=9+0.5x 102 cm 2 et I' = 0.9+0.1, 2-8 keV) (Muno et al. 2007). Le 27 février, une
observation XMM-Newton/PN a été menée en mode Timing afin de rechercher d’éventuelles
pulsations millisecondes dans I’émission persistante et des oscillations pendant les sursauts.
Or, aucun sursaut n’a été enregistré et aucune pulsation n’a été trouvée (Wijnands 2008). Enfin,
aux printemps 2007 et 2008, nous avons pointé le centre Galactique avec XMM-Newton dans
le cadre de campagnes ciblées sur le trou noir massif central (Chap. 5). La longue observation
de 2007 (~100 ks) a coincidé avec la fin de I’éruption de GRS 1741.9-2853 et contient deux
sursauts de type I ; je les étudierai en détail au § 8.2.4.

Pour récapituler I’histoire du flux de GRS 1741.9-2853, j’ai actualisé en Figure 8.1 la
courbe de lumiere a long terme extraite de Muno et al. (2003) et Wijnands et al. (2006), qui
s’étend désormais de 1990 a 2008 (Tab. 8.1). Au cours des deux dernieres décennies, la lumino-
sité X de GRS 1741.9-2853 a varié régulierement de 1032 ergs~! en quiescence 2 10°¢ ergs™!
en éruption, justifiant ainsi sa classification de transitoire X faible.

8.2.3 Observations et analyses
INTEGRAL

Depuis le début de sa mission en octobre 2002, le satellite INTEGRAL (§ 2.4.2) a fréquemment
balayé le centre Galactique deux fois par ans, au printemps et en automne. Ci-apres, je prends
en compte les données de JEM-X (modules 1 et 2) et d’ISGRI que j’ai traitées avec OSA
(version 7.0).

Ayant pour objectif de rechercher des périodes d’activité de GRS 1741.9-2853 avec JEM-
X, j’ai sélectionné toutes les données publiques du satellite depuis le lancement, pointant a
moins de 3.5° de la position de la source. Le jeu de données disponibles comporte 2626 science
windows non-endommagées. Je les ai d’abord déconvoluées puis analysées séparément. J’ ai
ensuite divisé les données en périodes de 6 mois et combiné les pointés individuels en mo-
saiques. GRS 1741.9-2853 n’est clairement détecté que pendant deux intervalles, de février a
avril 2005 et de février a avril 2007, avec des significativités de 21 ¢ et 12 o, respectivement.
La Figure 8.2 (panneau du haut) montre la carte de significativité du centre Galactique dans
la plage 3-20 keV pour le jeu de donnée de 2007. Une poignée d’objets sont présents dans le
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Figure 8.1 — Histoire de la luminosité X de GRS 1741.9-2853. Les losanges
blancs et les limites supérieures avant 2002 correspondent a des données déja rap-
portées par d’autres groupes tandis que les losanges noirs représentent les mesures
effectuées lors de ce travail. (Cf. Table 8.1 pour les bandes d’énergie concernées
par des différents points. Les nombres de sursauts détectés lors de chaque éruption
par BeppoSAX, RXTE, Chandra, INTEGRAL, Swift et XMM-Newton sont indiqués

verticalement.)

champ de vue, mais grice a la bonne résolution angulaire de JEM-X (3.3’ FWHM au mieux,
Brandt et al. 2003), GRS 1741.9-2853 n’est pas contaminée par les objets voisins. Dans la
suite, je me concentre sur ces deux époques, 2005 et 2007, qui rassemblent 417 et 253 ScW de
~1.8 ks chacune, pour des expositions totales de ~397 ks et ~242 ks, respectivement.

XMM-Newton

GRS 1741.9-2853 a été détecté a trois reprises par XMM-Newton (§ 2.4.1) dans différentes
configurations instrumentales (voir Table 8.2 pour un journal de ces observations) : octobre
2002, février 2007 et mars/avril 2007. J’ai réduit les données comme explicité au § 5.2.1. Mise a
part la révolution 1322, pour laquelle j’ai appliqué la technique standard d’analyse des données
de type «timing », tous les spectres de 1’émission persistante ont été extraits d’une région
circulaire de 50” de rayon, encerclant 90% de la PSF de I’instrument. Les coups du fond ont été
obtenus d’une région similaire, translatée vis-a-vis de la source. Dans la mesure ol les périodes
des sursauts ont été corrompues par de I’empilement, j’ai pris des précautions particulieres pour
les courbes des lumiere et spectres des intervalles concernés : les événements des 6 secondes
d’arc centrales de la PSF ont été ignorés et le parametre PATTERN a été fixé a zéro pour rejeter
tous les événements multiples. Pour chaque sursaut, j’ai pris I’émission persistante d’avant le
sursaut comme fond. La version 11.3.2 d’XSPEC a été employée pour décrire les spectres avec
des modeles physiques. Les erreurs ainsi citées correspondent a un niveau de 90% de confiance
pour un parametre d’intérét.

S’agissant des observations pendant lesquelles GRS 1741.9-2853 n’était pas active, i.e. fé-
vrier 2002, mars/aoiit 2004, février/septembre 2006, septembre 2007 et mars 2008, j’ai calculé
des limites supérieures 2 3 ¢ en coupss~! avec ’outil ximage et les ai converti en flux non-
absorbés 2—-8 keV a I’aide de WebPIMMS. Ces chiffres sont listés dans la Table 8.1.

Swift

Avec I’aide de notre collaborateur E. Bozzo de I'ISDC, j’ai étudié les données publiques des
observations 00257213000 (~4 ks ) et 00030888001 (~3.9 ks) de Swift (Gehrels et al. 2004).
La premicre observation contient le sursaut du 22 janvier 2007 découvert par le détecteur a
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Figure 8.2 — Le centre Galactique au printemps 2007. (Haut) Mosaique en coor-
données équatoriales de JEM-X construite a partir de 253 ScW entre février et avril
2007 avec une exposition effective de 242 ks a la position de GRS 1741.9-2853.
(Bas) Zoom les données XMM-Newton d’avril 2007 (révolution 1340, 97.6 ks) (Cf.
Fig. 5.2).
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Table 8.2 — Journaux des observations d’ XMM-Newton/PN et Swift/XRT utilisées
dans ce chapitre.

Orbite Id. Obs. Début Exposition Mode ¢
[UTC] [ks]
XMM-Newton/PN
406 111350101 2002 Fev 26, 06 : 41 : 42 40.0 Imaging (T)
516 111350301 2002 Oct 3,07 :17:07 15.3 Imaging (T)
788 202670501 2004 Mar 28, 16:45:33 41.9 Imaging (M)
866 202670701 2004 Aug 31,03 :34:59 126.7 Imaging (M)
1139 302882601 2006 Fev 27,04 : 27 : 37 0.5 Imaging (M)
1236 302884001 2006 Sep 8, 17:19: 46 0.5 Imaging (M)
1322 506291201 2007 Fev 27,06 : 27 : 39 37.6 Timing (M)
1338 402430701 2007 Mar 30, 21: 28 : 14 323 Imaging (M)
1339 402430301 2007 Avr 1, 15:07 : 59 103.5 Imaging (M)
1340 402430401 2007 Avr 3, 16:39 : 17 97.6 Imaging (M)
1418 504940201 2007 Sep 6, 10: 28 : 34 11.1 Imaging (M)
1518 505670101 2008 Mar 23, 17:22: 10 96.6 Imaging (M)
Swift/XRT
0003088801 2007 Fev 16,21:39:18 39 Photon counting

¢ Le filtre optique d’XMM-Newton est précisé entre parentheses : T pour Thick et M pour Medium.

masque codé BAT (Burst Alert Telescope) (Fox et al. 2007), alors que la seconde comprend
a la fois le sursaut et I’émission persistante observée par I’instrument de basse énergie XRT
(X-Ray Telescope) les 16—17 février 2007 (Wijnands et al. 2007). Apres le sursaut du BAT,
aucun suivi XRT immédiat n’a été programmeé.

L outil batgrbproduct, inclu dans la suite HEAsoft (version 6.6.1), a été utilisé pour 1’ana-
lyse de données du BAT. Un spectre a ainsi été extrait pour toute la durée du sursaut (9 s).
Quant aux données XRT, elles ont été traitées avec la version 0.12.1 de la routine xrtpipeline.
Les criteres de filtrage et écrantage ont été appliqués en utilisant les FTOOLS (version 6.6.1).
Les données ont été prises en mode PC (Photon Counting) et seuls les événements de type
0-12 ont été conservés. Toutes ces données d’XRT ont été séverement affectées par de I’em-
pilement, c’est pourquoi nous avons choisi des régions d’extraction de spectres et courbes de
lumiere annulaires. Dans le cas du flux persistant, un rayon extérieur de 20 pixels et un rayon
intérieur de 4 pixels ont été retenus. En revanche, pendant le sursaut, il a fallu couper davan-
tage pour éliminer cet empilement : pendant la montée, le pic et le déclin du sursaut, le rayon
intérieur a été fixé a 10, 15, et 4 pixels, respectivement'?. La routine xrtlccorr a été employée
pour incorporer ces corrections dans les courbes de lumicre apreés soustraction du fond. Tous
les spectres ont été rebinnés a au moins 20 photons par canaux pour autoriser un ajustement de
x2. Enfin, les cartes d’exposition et I’ ARF ont été crées par les routine xrtexpomap et xrtmkarf,
respectivement.

8.2.4 Résultats

Pour chaque instrument, je vais dissocier les résultats relatifs a I’émission persistante et ceux
relatifs aux sursauts X.

122 Afin d’estimer les propriétés spectrales moyennes du sursaut, un rayon intérieur de 10 pixels a été choisi.
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INTEGRAL

Les éruptions En dépit du fait que la source était significative dans les mosaiques des érup-
tions de 2005 et 2007, elle était trop faible pour apparaitre clairement dans les ScW indivi-
duelles de JEM-X et ISGRI. Par conséquent, les techniques standards d’extraction de courbes
de lumiere avec OSA étaient inadéquates. J’ai donc construit ces courbes a partir des images
individuelles, en collectant le taux de comptage dans le pixel compatible avec la position
de la source dans ISGRI, et en intégrant le flux sur une PSF de 4.2" (FWHM) pour JEM-X
(§ 5.2.4)!23, En rebinnant les données en des intervalles longs (quelques jours), I’évolution des
éruptions devient visible (Cf. Fig. 8.3). En 2005, les observations d’INTEGRAL ont cessé en
avril, mais Chandra a continué de voir la source décliner en juin et juillet (Wijnands et al. 2005,
2006), donc INTEGRAL a manqué la fin de I’éruption. En 2007, a I’inverse, nous avons manqué
le début de I’éruption avec INTEGRAL, mais en avons saisi la fin. Il est a noter que le creux
dans la courbe de lumiere vers MJID 54155 (fin avril 2007) a été confirmé indépendamment
par des mesures de flux avec Swift, Chandra, et XMM-Newton a plus basse énergie (2-10 keV,
Tab. 8.1).

Les sursauts X Afin de trouver des sursauts X, j’ai travaillé sur les données publiques de
JEMX 1 et 2, en forgant le pipeline d’analyse a construire des courbes de lumiere a la position
de GRS 1741.9-2853 avec un pas de temps de 2 s. Puisque 1’émission persistante de la source
n’a jamais été détectée dans un pointé individuel, ces courbes de lumiere contiennent principa-
lement du fond et quelques pics. La plupart de ces pics est liée a des artefacts instrumentaux
et des contaminations de sursauts X puissants en provenance d’autres sursauteurs du champ de
vue (la technique du masque codé mélange toutes les sources par essence). Pour identifier 1’ ori-
gine des sursauts candidats, j’ai systématiquement bati les images du ciel entre le début et la fin
du signal. S’il s’agit d’une explosion thermonucléaire de GRS 1741.9-2853, on doit retrouver
un exces significatif a la position de la source dans I’image. Par ce biais, j’ai découvert un total
de 4 et 7 susrsauts de GRS 1741.9-2853 dans les éruptions de 2005 et 2007, respectivement, et
aucune pendant I’état quiescent de la source.

Jai également recherché les queues a haute énergie (18-40 keV) de ces 11 sursauts dans
les données d’ISGRI. Pour ce faire, j’ai extrait les courbes de lumiere (corrigées de I’effet hors-
axe) avec des événements sélectionnés selon leur schéma d’illumination, en utilisant un seuil
de fraction d’illumination de pixel (Pixel Illumination Fraction, PIF) de 0.4. Seul le sursaut le
plus brillant, #4, a pu étre détecté de maniere convaincante dans la courbe de lumiere et dans
I’image. Dans la mesure ou le champ d’IBIS est plus large que celui de JEM-X, 1’exposition
totale sur GRS 1741.9-2853 est plus grande, si bien qu’il valait la peine de rechercher des
sursauts additionnels dans le flot de données d’IBIS. A cet effet, j’ai mis a profit I’outil IBAS
(INTEGRAL Burst Alert System) qui tourne a I'ISDC. 1l est dédié a la localisation en temps
réel des sursauts gamma, des transitoires X et toute autre forme de variabilité brutale dans les
données IBIS/ISGRI (Mereghetti et al. 2003). IBAS n’a identifié que le sursaut #4.

Dans la Table 8.4, j’ai communiqué les temps de début des sursauts mesurés par JEM-X.
Ce temps est défini comme le temps auquel 1’intensité croit au-dessus du flux persistant jusqu’a
10% du pic. Sur la Figure 8.4, j’ai tracé les courbes de lumiere (apres soustraction du fond) des
11 sursauts avec un pas de temps de 2 s. La soustraction du fond a consisté a éliminer le niveau
constant présent avant et apres le sursaut dans la ScW considérée!?*. Par convention, le temps
de montée est I’intervalle qui sépare le début du sursaut du moment ot le flux atteint 90% de
I’intensité au pic. Pour tous les sursauts, ce temps est ~2—4 s, excepté peut-€tre pour le sursaut 4

123a taille de la PSF a été déterminée empiriquement 2 partir d’une source brillante du champ (GX 3+1 dans la
bande 3-20 keV).

124 Ce fond ne dérive pas du flux persistant de la source, car il était trop faible pour étre détecté en un temps si court
(~1.8s).



8.2. GRS 1741.9-2853 163

8 1-2 3 4 q
2% v v
. 2005 |
T
i ', *
c
2 Ll ISGRI (20-100 keV) L - i
o . ; .
[ ]
ob T EE b ettt |
: poott
_ob i
3
ot i
F“(I)
% 1 : poomobg i
3 JEM=X (3-20keV) g 5 ® - ¢ =
E# # 4] m% - B
or g e R
bl
1 i i i i i i i
53410 53420 53430 53440 53450 53460 53470 53480 53490
Time (MJD)
8r 6 7-89-10 -11-12-13 14-15 7
Vv VoV N 2% 2007
61 * #* 7
¥ [ .t
o af v 1
€ - [] +
3
8 21 L] + + 7
)
. AL
ISGRI (20-100 keV)
o : i
3
2 & i
@8
o "y
n
n
g 1 E gt b 4
5 . ® B EH,» B "
() ::
h b
o - JEM=X (3-20 keV) 3 i
P
T
1 i i i i i i i
54140 54150 54160 54170 54180 54190 54200 54210 54220
Time (MJD)

Figure 8.3 — Courbes de lumieére ISGRI et JEM-X des éruptions de 2005 (haut)
et 2007 (bas) dans les bandes 20-100 keV et 3-20 keV, respectivement. Tous les
sursauts étudiés dans ce travail sont indiqués par des fleches, a I’exception du sur-
saut de Swift/BAT (#5) qui s’est déroulé vers ~MJD 54122. Les barres d’erreur
sont parfois plus petites que les symboles carrés. Les taux de comptage négatifs
proviennent de fluctuations statistiques a faible flux apres soustraction du fond.
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Figure 8.4 — Courbes de lumiere individuelles de tous les sursauts détectés par
INTEGRAL/JEM-X dans l’intervalle 3-20 keV (apres soustraction du fond). Le
pas de temps est de 2 s ; les temps de début sont donnés dans la Table 8.4.

qui affiche un profil inhabituel. Les temps de décroissance exponentielle (déterminés apres les
pics et éventuels plateaux) sont spécifiés dans la Table 8.4. Ils s’étalent grossierement entre
10 et 20 s. Les durées totales des sursauts, i.e. du début au retour au niveau de flux persistant,
tournent autour de 20-30 s.

Pour I’analyse spectrale, j’ai employé les coups de JEM-X intégrés sur 5 s au pic des sur-
sauts dans la bande 3-20 keV. Le spectre net, au pic, de chaque sursaut est bien ajusté par
un modele de corps noir absorbé (BB). Malheureusement, le domaine d’énergie couvert par
JEM-X ne permet pas de contraindre la densité de colonne d’hydrogene interstellaire, Ng.
C’est pourquoi, dans tous les ajustements, j’ai fixé Ny a 12 x 10> cm~2, la valeur trouvée
par XMM-Newton (§ 8.2.4). Les température des corps noir, kgTpc, et leurs rayons apparents
Rpic (supposés a 7 kpc, § 8.2.5), sont list€s dans la Table 8.4 avec d’autres parametres. Les flux
au pic, Fpic, ont ét€ dérivés des taux de comptage au pic dans les courbes de lumicre avec une
résolution de 2 s, et extrapolés dans la bande bolométrique 0.1-100 ke V.

Pour décrypter le comportement thermonucléaire d’un sursauteur, il est essentiel de
connaitre son taux d’accrétion avant les sursauts (§ 8.2.5). Un estimateur de ce parametre
couramment usité est la luminosité permanente de la source. Ici, pour évaluer le flux persistant
avant un sursaut, j’ai d’abord construit une mosaique JEM-X (1 bande : 3-20 keV) comprenant
entre 10 et 30 pointés consécutifs précédant le sursauts. Hormis les sursauts 1 et 2, pour
lesquels seules de limites supérieures ont été obtenues, 1’émission persistante a toujours été
détectée de maniere significative dans les mosaiques. J’ai ensuite converti le taux de comptage
ajusté dans les mosaiques en un flux bolométrique, en faisant I’hypothése d’une pente spectrale
constante d’indice I' = 2 entre 0.1 et 100 keV (§ 8.2.4).

XMM-Newton

L’émission persistante Les spectres EPIC/PN de I’émission persistante de GRS 1741.9—
2853, entre 2002 et 2007, ont été ajustés par une loi de puissance absorbée entre 2 et 8 keV,
car en dehors de ces bornes, il y avait des résidus systématiques liés au fond. J’ai tout d’abord
étudié ces spectres avec Ny comme un parametre libre. Etant donné qu’on ne mesure pas de va-
riations de Ny, 1’absorption X est probablement causée par le milieu insterstellaire Galactique
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Table 8.3 — Résultats des ajustements du spectre persistant de GRS 1741.9-2853
mesuré via XMM-Newton/PN et Swift/XRT.

Date © Nyt r Fers € 2%/d.of.
[10%22 cm™2] (10~ erg slem2)
XMM-Newton/PN

2002 Oct 3 14+3 2.0+0.5 1.0+0.2 67/64
[11.9] 1.6+0.2 0.9+0.2 68/65

2007 Fev 27 11.9+0.2 1.83+£0.03 11.604+0.05 219/197

2007 Mar 30 11.6+0.4 1.76 £0.08 11.9+0.1 155/200
[11.9] 1.814+0.04 12.240.1 156/201

2007 Mar 31 12.1+£04 1.86+0.08 12.0£0.1 192/210
[11.9] 1.83+0.04 11.940.1 192/211

2007 Avr 1 12.0+0.3 2.08 +0.05 13.6+0.1 242/213
[11.9] 2.06+0.02 13.5+0.1 242/214

2007 Avr 2 12.5+0.3 2.14+0.05 13.1£0.1 213/195
[11.9] 2.044+0.02 12.4+0.1 225/196

2007 Avr 34 13.1£04 2.30+£0.08 5.5+0.1 179/200
[11.9] 2.08+£0.03 49+0.1 204/201

Swift/XRT
2007 Fev 16-17 10.9+3.6 1.940.7 19.0+3.0 31/28

¢ Pour 2007, Mar 30 et 31 renvoient aux périodes juste avant et juste apres le sursaut 12, repectivement (Cf.
Fig. 8.5). Idem pour Avr 1-2 et le sursaut 13. La période Avr 3—4 est la derniere révolution XMM-Newton
(rev-1340).

Quand il y a des crochets, la densité de colonne est figée.

¢ Flux non-absorbé dans les bandes the 2-8 keV et 2—10 keV pour XMM-Newton/PN et Swift/XRT, respectivement.
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Figure 8.5 — Courbe de lumiere XMM-Newton/PN (apres soustraction du fond) de
GRS 1741.9-2853 au printemps 2007 (rev-1338, 1339, et 1340). Deux sursauts X
de type I, 14 and 15, sont clairement visibles.

et pas par la matiere intrinseque de la source. J’ai donc réajusté toutes les données de maniere
cohérente avec Ny fixé a 11.9 x 1022 cm 2, la valeur présentant la plus faible incertitude, trou-
vée pour I’observation de février 2007 (Table 8.3). En 2007, I’indice spectral est toujours resté
proche de 2, ce qui justifie I’hypothese faite au § 8.2.4 au sujet de I’émission persistante me-
surée par JEM-X. Le flux a été divisé par deux lors de la derniére orbite. Je présente I’image
tirée de cette observation en Figure 8.2 (0.1-10 keV, apres nettoyage des événements OoT). La
courbe de lumiere des 3 dernieres observations en mars/april 2007 sont tracées en Figure 8.5.

Les sursauts X Dans la courbe de lumiere de la Figure 8.5, on reconnait clairement une paire
de sursauts X de type I (14 et 15), séparés par ~178 ks. Au vu de la longue interruption de
donnée qui est présente entre les sursauts, on ne peut pas affirmer que ces derniers ont été
consécutifs car, peut-&tre, avons-nous manqué des explosions. Un gros plan sur les courbes de
lumiere (apres soustraction de 1’émission persistante et avec un pas de temps de 2 s) est visible
sur la Figure 8.6 (panneaux du haut). Ces sursauts ont tous deux des temps de montée rapides
(~2s), suivis par des décroissances exponentielles d’environ 20 s (Cf. Tab. 8.4).

La bonne statistique des données XMM-Newton a permis une analyse spectrale résolue en
temps. A nouveau, les spectres ont été ajustés par des corps noirs absorbés (Ng étant fixé a
12 x 10*?> cm~2). La Figure 8.6 montre 1’évolution temporelle des flux bolométriques (0.1—
100 keV), Fyo1, des températures de corps noir , kg Tpp, €t des rayons de corps noir, Ryy,. Dans la
Table 8.4, je reporte ces valeurs pour les pics de sursauts, ainsi que la fluence, fi,, intégrée sur
toute la durée des explosions. Le premier événement, #14, n’a pas été couvert par le balayage du
centre Galactique d’INTEGRAL, contrairement au sursaut #15. Cela étant, ni ISGRI, ni JEM-X
ne I’ont détecté. La non-détection ISGRI découle du fait que le sursaut était relativement faible,
tandis que la non-détection JEM-X est probablement liée au fait que la position de la source
était sur le bord tres bruité du champ de vue de I'instrument. Pour déterminer le flux persistant
avant les sursauts, j’ai extrapolé les résultat du Tableau 8.3 dans I’intervalle 0.1-100 keV.

Swift

L’émission persistante Le spectre Swift/XRT de 1’émission persistante des 16-17 février
2007 a été ajusté par une loi de puissance absorbée, tout comme pour le spectre XMM-Newton.
Les paramétres du meilleur ajustement sont : Ny = 10.9+3.6 x 102 cm 2 et ' = 1.940.7
pour szed =31.5/28. Les flux moyens (2-10 keV) absorbés et non-absorbés étaient 9.8 +2.5 x
107" ergs™'em™2 et 19.040.7 x 107! ergs~! cm~2, respectivement. Ces résultats sont en
accord avec les valeurs obtenues par Wijnands et al. (2007). On peut remarquer que cette ob-
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Figure 8.7 — Courbes de lumiére des sursauts Swift (apres soustraction du fond)
ainsi que le sursaut ISGRI, pour comparaison avec le sursaut BAT. Les pas de
temps sont de 1 s pour #4 et #5, et 5 s pour #6. Les temps début sont donnés dans
la Table 8.4.

servation était contemporaine du début des observations INTEGRAL/JEM-X/ISGRI de 2007.
Le flux bolométrique (0.1-100 keV) XRT non-absorbé, ~8.1 x 1071? ergs~! cm™2, est ainsi
voisin du flux de pré-sursaut #7 enregistré par JEM-X (Tab. 8.4). Pour une courbe de lumiere a
long terme de GRS 1741.9-2853 construite avec les données de Swift/XRT, le lecteur est invité
a consulter la Figure 2 de Degenaar and Wijnands (2009).

Les sursauts X Swift a détecté deux sursauts : le premier, #5, avec le BAT (15-25 keV) le 22
janvier 2007 206 : 12 : 54 (UTC) et un second, #6, avec XRT, 25.69976 jours plus tard.

Pour le sursaut #5, on ne peut pas déterminer le temps de refroidissement, 7, puisque seule
la queue a haute énergie a été observée. En raison du faible temps d’exposition, I’émission per-
sistante n’a pas pu étre mesurée. Les propriétés des courbes de lumiere sont rassemblées dans la
Table 8.4. On note que 1’autre sursaut aussi observé a haute énergie (avec INTEGRAL/ISGRI)
est le numéro 4. Sur la Figure 8.7, je montre les sursauts 5 et 6, ainsi que la courbe de lumicre
15-25 keV du sursaut d’ISGRI pour comparaison. Le sursaut du BAT n’a pas non plus été cou-
vert par INTEGRAL. Quant au sursaut de XRT, il s’est malheureusement produit pendant un
slew I’ INTEGRAL.

L’analyse spectrale du sursaut #5 a été menée dans la bande 15-25 keV avec un modele
de corps noir absorbé et la densité de colonne figée a 12 x 10> cm~2. Les paramétres du sur-
saut ainsi inférés figurent dans la Table 8.4. Le flux non-absorbé a été extrapolé dans la bande
0.1-100 keV en générant des réponses dummy avec XSPEC. Cette extrapolation est bien jus-
tifiée dans le cas des données JEM-X, car la température de corps noir est a I’intérieur de la
bande passante de I'instrument. En revanche, ici, avec le sursaut BAT, on peut questionner la
validité de la valeur obtenue par simple extrapolation : kg Ty, = 2.4f8:§ keV . Pour estimer 1’er-
reur introduite par cette méthode, je me suis intéressé au sursaut #4 et ai comparé 1’ajustement
des données ISGRI seules et 1’ajustement conjoint du spectre JEM-X/ISGRI (3-35 keV). J’ai
trouvé qu’en ajustant uniquement le spectre haute énergie et en I’extrapolant a plus basse éner-
gie, cela conduisait a une erreur de 30%, ce qui est acceptable compte tenu des barres d’erreur
citées plus haut.

Du fait du fort taux de comptage au pic du sursaut #6, I’image XRT/PC souffre
d’empilement et I’analyse spectrale au pic est rendue impossible. En conséquence, pour
estimer le flux au pic du sursaut, j’ai utilisé les parametres du spectre moyen (Ny fixé a
12 x 10?2 cm™2 et température de corps noir : 1.6f8:‘3‘ keV), le taux de comptage au pic
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(96 430 coups s~ ') et I’outil WebPIMMS. On trouve ainsi un flux non-absorbé 0.1-100 keV
de 2.7+0.8 x 1078 ergs~! cm™2. La température au pic pourrait cependant étre plus grande
que 1.6 keV. C’est pourquoi, via WebPIMMS, j’ai aussi estimé le flux au pic pour une
température de 3 keV. Dans la mesure ou cette valeur de température est considérée comme
une limite supérieure, le flux déduit (6 x 107% ergs~!cm™2) doit également étre regardé
comme une limite supérieure.
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8.2.5 Discussion

Dans ce qui précede (§ 8.2.3), j’ai reporté les observations de la transitoire faible du centre
Galactique GRS 1741.9-2853 avec, pour I’essentiel, les satellites XMM-Newton et INTEGRAL,
durant deux périodes de visibilité, 2005 et 2007. Au cours de ces éruptions, le flux bolométrique
persistant de la source a varié entre ~0.3 et 1.8 x 107 ergs~! cm™2, avec un indice spectral
photonique toujours voisin de 2 (Tab. 8.3 et 8.4). J’ai découvert 11 nouveaux sursauts X de
type I avec INTEGRAL et examiné 4 autres de plus : 2 détectés par XMM-Newton et 2 par Swift.
Les parametres des 8 sursauts RXTE étudiés par Galloway et al. (2008) sont trés similaires
a ceux présentés ici (Tab. 8.4) en terme de flux au pic, fluence, temps de montée et profil
temporel. Ceci plaide en faveur de 1’association proposée par ces auteurs entre les sursauts et
GRS 1741.9-2853.

On peut déterminer la distance a cette binaire X a 1’aide de sursauts qui sont le sicge de
PRE (§ 7.5). Nous ne pouvons pas affirmer ici qu’aucun des sursauts n’ait atteint la luminosité
d’Eddington, mais a partir du sursaut le plus puissant, #4, on peut calculer une limite supérieure
a cette distance. En faisant I’hypotheése d’une émission isotrope et une luminosité bolométrique
au pic égale a la luminosité d’Eddington pour un sursaut d’hélium pur (teneur massique en hy-
drogene X = 0), c’est-a-dire Lggg = 3.8 X 1038 ergs~!, comme I’ont déterminé empiriquement
Kuulkers et al. (2003), nous obtenons une limite supérieure sur la distance d < 7.61%:2 kpc.
Pour comparaison, la valeur théorique (Lewin et al. 1993) pour la limite supérieure, en consi-
dérant une atmosphere d’hélium et une étoile a neutrons canonique (1.4Mg pour 10 km de
rayon), est de 6.7:1):2 kpc. Notons que supposer un sursaut riche en hydrogene (composition
solaire Xz = 0.7) conduirait a une distance plus rapprochée de S.If(l)é’ kpc. Ces estimations
sont en accord avec les résultats de Cocchi et al. (1999) et Galloway et al. (2008), ainsi que la
forte densité de colonne mesurée (~12 x 10?2 cm™2).

A présent, je présume que les sursauts observés sont des explosions d’hélium pur (X = 0)
et que la distance de la source a une valeur fiduciaire de d = 7 kpc. La fourchette de flux
persistant bolométrique dans laquelle se situe la transitoire se transforme ainsi en un intervalle
de luminosité : Lpers ~ 1.7 —10.5 X 10% ergs~!. Or, la luminosité persistante dépend du taux
d’accrétion local (par unité de surface), 1, selon la relation :

GM
Lpers = ATR? <R) (1 +Z)71 ) 8.1
ou M et R représentent la masse et le rayon de 1’étoile a neutrons, respectivement, et
26M\ 12 i
=(1- —1=(1-28)""* 1 8.2
= (1) (1-23) .2

est le décalage vers le rouge gravitationnel a sa surface. Nous adoptons les valeurs standards
M = 1.4M., R = 10 km, et par conséquent z = 0.31. De fait, 7z ~ 1000 — 6100 gs~! cm~2.
Une unité commode pour exprimer 1 est le taux d’Eddington associé :

. [2mpe\ (1+42z)
MEdd = <RGT ) m s (8.3)

avec m,, Xo, ¢ et or la masse du proton, I’abondance en H de la matiere accrétée depuis 1I’€toile
donneuse, la célérité dans le vide, la section efficace de Thomson (§ 5.3.1), respectivement.
Désormais, nous supposerons que Xo = 0.7 et donc que ritggg = 11.5 x 10* gs~'em™2, d’ott
m=~09—-53% I’i’lEdd.

Par ailleurs, les fluences observées (f,) des sursauts listés dans la Table 8.4 impliquent des
énergies totales rayonnées de Ey, = 4md>fi, ~ 1.2 —7.4 x 10°° erg. On peut, dés lors, estimer la
colonne d’allumage («ignition column ») de chaque sursaut, yjg,, €n utilisant I’équation :

E
Yign = <b> (1 +Z) ) (8'4)

4R €0,




172

Chapitre 8. Deux sursauteurs courts du centre Galactique

ol &y est I’énergie nucléaire libérée par unité de masse ; cette derniere pouvant €tre reliée a
I’énergie nucléaire libérée par nucléon,

Onue ~ 1.6 +4X MeVnucléon! | 8.5)

via e = Onue X 10'® erg g=! (Wallace and Woosley 1981, Fujimoto et al. 1987). Cela nous

donne des colonnes d’allumage : yjg, =~ 0.8 — 4.8 108 gecm—2.

Il en découle des temps de récurrence théoriques des sursauts,

Tree = (yni )(1+z) , 8.6)

qui s’étalent entre ~0.2 et 43.9 x 10° s = 0.2 — 5.1 jours. Soulignons que ce calcul de Ty
ne dépend pas de la distance admise d. Les temps écoulés entre les sursauts (Az, Tab. 8.4) et
les temps de récurrence attendus pour une combustion d’He pur, 7., s’accordent bien pour
les données des sursauts 3 et 4, ce qui suggere que ces derniers ont été consécutifs. La méme
conclusion tient pour les sursauts 1 et 2, en présumant que le flux persistant a cette époque était
proche de 0.3 x 1072 ergs~! cm™2, ce que nous ne pouvons hélas pas vérifier, car la source
était trop faible pour étre détectée. Pour placer de plus fortes contraintes sur le temps de récur-
rence, considérons le jeu de données ininterrompu le plus long, i.e. les 3 révolutions successives
d’XMM-Newton en avril 2007. Puisque le temps de récurrence théorique est a peu pres deux
fois la valeur de At mesurée entre les sursauts 14 et 15 (Tab. 8.4), nous avons trés certainement
manqué un sursaut pendant I’absence d’observation vers MJD 54191 (Cf. courbe de lumiére en
Fig. 8.5). Par contraste, en répétant le calcul précédent avec une teneur en hydrogene plus élevée
dans la fusion nucléaire, X = 0.7, on déduit des temps de récurrence plus courts. En particulier,
pour les sursauts XMM-Newton, T... tombe a 0.3 jours, ce qui signifie qu’il devrait y avoir 2
sursauts satellites entourant le sursaut #15 dans la courbe de lumiere de la révolution 1339.
Dans la mesure ou nous n’avons pas détecté ces sursauts, je conclue que GRS 1741.9-2853 est
trés probablement sujet a des sursauts d’hélium pur.

Comme je I’ai rappelé au § 7.4.2, les modeles théoriques prévoient que la nature de 1’ex-
plosion nucléaire du fluide accrété dépende de maniere critique du taux d’accrétion. Ici, la
luminosité persistante de GRS 1741.9-2853 correspond a la frontiere entre les régimes (b) et
(c) (§ 7.4.2). Or, comme je I’ai argumenté plus haut par des considérations énergétiques, il
semble que les sursauts procedent d’explosion d’hélium, i.e. régime (c), ce qui est d’ailleurs
renforcé par le fait que les temps de montée et les durées totales sont courts.

Pour tester la cohérence de cette démonstration, je vais examiner la condition d’appau-
vrissement (« depletion condition »). Admettons que H briile de maniere stable a la surface de
I’étoile a neutrons, i.e. régimes (¢), (d) et (e), a un taux fixé par les décroissances 3 (Hoyle and
Fowler 1965) :

en =58x%x10" xZeno ergs ' gt (8.7)
ol Zcno est la teneur massique en éléments CNO. Il existe alors une densité de colonne cri-
tique, Ygep, au-dela de laquelle I’hydrogene est completement consommeé, ne laissant derriere lui
que de I’hélium pour I’explosion. On peut voir cette condition d’appauvrissement comme une
condition de régime permanent. A la densité de colonne ygep, I’hydrogene est briil€ aussi vite
qu’il est remplacé par du combustible frais, acheminé par accrétion (Cumming and Bildsten
2000) :

XomEy

Ydep = P (8.8)

ol Eyy ~ 6.0 x 10'8 erg g~! est I’énergie dégagée par le cycle CNO chaud (§ 7.4.1), en incluant

I’énergie emportée par les neutrinos (Wallace and Woosley 1981). La densit€ de colonne ygep
fixe ainsi la limite entre les régimes (c) et (d) : quand y;gy > Ydep, tout I’hydrogene a eu le temps
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d’étre consommé au moment de 1’explosion, on est donc en régime (c) et vice versa. Considé-
rons le sursaut le plus intense, #4, pour lequel y;g, ~ 4.8 X 10% gcm™2. Méme dans le cas le
plus extréme d’une accrétion d’hydrogene pur (X = 1), on trouve toujours yjgn > ydep, tant que
Zcno > 0.004. Etant donné qu’une abondance CNO de 0.004 pour 1I’étoile companion est une
valeur relativement basse pour une étoile de faible masse de population II, il est raisonnable de
penser que cette condition sur la métallicité est remplie et que le sursaut 4 appartient au régime
hélium pur (c). Pour les autres sursauts en revanche, la comparaison entre les colonnes d’allu-
mage et d’appauvrissement est moins évidente, car les valeurs de Xy et Zcno jouent un réle plus
critique. Remarquons toutefois que GRS 1741.9-2853 appartient tres certainement a la CMZ
(§ 3.5), dans laquelle Najarro et al. (2009) ont mesuré des compositions CNO jusqu’a deux fois
la valeur solaire , Zcno = 0.02 (Cf. Asplund et al. 2005 pour Z). A condition que 1’astre don-
neur soit une étoile de faible masse évoluée, dotée d’une composition riche en He (Xy < 0.3),
on trouve a nouveau yjg, > yq pour tous les sursauts. (En raison des grandes incertitudes sur
les vraies valeurs de Xg et Zcno, il convient de prendre cette condition d’appauvrissement avec
précaution.)

Kuulkers et al. (2009) ont analysé des sursauts X pendant I’état quiescent d’une SXT et
étudié le role de déclencheur que pourraient jouer ces sursauts quant a I’éruption elle-méme.
Dans le cas de GRS 1741.9-2853, le sursaut vu par Swift/BAT en janvier 2007 serait un bon
candidat pour une amorce de I’éruption de 2007. Cela étant, la détection d’une courte période
d’activité en septembre 2006 (Degenaar and Wijnands 2009) implique que 1’étoile compagnon
déversait déja une quantité substantielle de matieére en direction de 1’étoile a neutrons avant
2007. Selon toute vraisemblance, ceci a aidé le développement de 1’éruption et a ensuite ouvert
la voie aux sursauts X et non I’inverse. Qui plus est, il est improbable que la source produise des
explosions pendant son état quiescent & 1032733 erg s~!. D’une part, cela est théoriquement jus-
tifié par la stabilité attendue de la fusion d’hydrogene via les réactions PP ou pycnocucléaires
en-dessous de 10> ergs™! (Fushiki and Lamb 1987). D’autre part, la non-détection, jusqu’a
présent, de sursauts X en provenance de GRS 1741.9-2853 pendant la quiescence corrobore
cet état de fait (Table 8.1). (Plus de 2.8 Ms de données s’étalant sur 4 ans pendant 1’état quies-
cent ont été explorées avec INTEGRAL sans succes.) A 10°% ergs™!, cela prendrait 5 ans pour
accumuler sur 1’étoile 4 neutrons le fuel nécessaire a un sursaut de ~10 erg. Il semble donc
que GRS 1741.9-2853 ne soit le siege d’explosions thermonucléaires que quand son niveau de

luminosité atteint 10°°736 ergs~!.

Alors que les sources uniquement sursauteuses ont souvent été présentées comme des pro-
totypes pour I’observation de sursauts d’hydrogene a faible taux d’accrétion (et potentiellement
pendant la quiescence), i.e. régime (b), il apparait a travers cette discussion que GRS 1741.9—
2853 est un membre de la catégorie des sources transitoires faibles a sursauts d’hélium pur, i.e.
régime (c). Il s’agit 1a de nouveaux éléments tendant a déconstruire la classe des « burst-only
sources ». En effet, Cornelisse et al. (2004) avait déja émis des réserves quant a I’homogénéité
de ce groupe d’objets, en s’appuyant sur les disparités dans les durées des sursauts, la nature
des systémes (transitoires faibles ou quiescientes), etc.

8.3 AXJ1745.6-2901

Dans cette section, je présente des résultats préliminaires d’un travail en cours sur la binaire
AXJ1745.6-2901, située a 1.3’ au Sud-Est de Sgr A* (Fig. 8.2). Il s’agit d’un sursauteur
court, transitoire et faible, qui affiche une riche variabilité temporelle, avec a la fois des
éclipses et des obscurations partielles (« dips »). Cette source est aussi connue sous les noms
CXOGCJ174535.6-290133 et SwiftJ174535.5-290135.6 dans les catalogues Chandra et
Swift, respectivement.
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8.3.1 Histoire de AXJ1745.6-2901 dans les années 90

A travers le satellite japonais ASCA, Maeda et al. (1996) ont découvert AX J1745.6-2901 en
éruption a deux reprises en 1993 et 1994, avec une luminosité de 1033736 ergs~!. D’une part,
la présence d’un sursaut X de type I dans les courbes de lumiere a permis d’identifier sans am-
biguité la nature de 1’objet compact accrétant (une étoile a neutrons). D’autre part, la présence
de plusieurs éclipses a permis la mesure de la période orbitale du systeme, 8.356 4+ 0.008 h,
ainsi qu’une estimation de son angle d’inclinaison (angle entre la normale au plan des orbites
du systeme et la ligne de visée) : i = 70°. Une nouvelle éruption avec éclipse a été enregis-
trée par ASCA en 1997 (Sakano et al. 2002). Kennea and Skinner (1996) ont montré, du reste,
qu’AX J1745.6-2901 était distincte de la transitoire du centre Galactique A 1742-289, observée
en 1975 par le satellite Ariel-5.

8.3.2 L’éruption de 2006

Une dizaine d’années apres les observations d’ASCA, AX J1745.6-2901 est a nouveau entrée
en éruption pendant 5 mois, de février (Kennea et al. 2006, Chenevez et al. 2006) a juin 2006,
et a atteint une luminosité au pic de ~9 x 10% ergs~! (2-10 keV). A cette occasion, un suivi
de la source avec Swift/XRT a mené a la détection de deux nouveaux sursauts X les 3 et 14 juin
2006 (Degenaar and Wijnands 2009).

8.3.3 L’éruption de 2007-2008

Des février 2007, et cela jusqu’en mai 2008, une série d’ATEL (Astronomer’s TELegrams)
a décrit succinctement des données de divers satellites, relatives a une nouvelle éruption
d’AXJ1745.6-2901. Kuulkers et al. (2007ab) et Wijnands et al. (2007) ont commencé par
annoncé les résultats de leurs suivis INTEGRAL et Swift des sources binaires du bulbe
Galactique. Puis, en avril 2007, avec les données XMM-Newton de la campagne 2007, Porquet
et al. (2007) et Grosso et al. (2008) ont montré que AXJ1745.6-2901 était le premier
« dipper » connu du centre Galactique et ont raffiné la connaissance de ses éphémérides
en mesurant une période de 30063.648 + 0.004 s. Grace a la résolution angulaire de
Chandra, Heinke et al. (2008) ont fourni la meilleure position de la source connue a ce jour :
R.A. = 17"45™35.63%, Dec. = —29°01/34.0” (J2000), avec une boite d’erreur de 0.6".

Cette éruption longue d’au moins 1.5 ans (de février 2007 a septembre 2008) a été cou-
verte par un programme d’observation régulier de Swift/XRT (Degenaar et al. 2008). On peut
observer sur la Figure 8.8 la courbe de lumiere a long terme s’étalant sur 4 ans, de 2006 a
2010, tirée de cette étude. On y constate que I’éruption de 2007-2008 a été plus lumineuse
que la précédente en 2006 (Lyic ~ 6 X 103 ergs™!, 2-10 keV) et que le spectre y était 1é-
gerement plus mou I' =~ 2.7 (contre 2.4 en 2006), avec toujours une forte absorption Galac-
tique (Mg ~ 23.8 x 10%2 cm~2). Hyodo et al. (2009) ont également étudié en détail le spectre
d’AX J1745.6-2901 via des données Suzaku datant de 2008. Ils ont notamment décelé plusieurs
raies d’absorption étroites relatives a la couche K du fer et du nickel, indiquant des abondances
solaires pour ces éléments.

8.3.4 Résultats préliminaires

Afin d’étudier le comportement thermonucléaire de 1’étoile a neutrons d’AX J1745.6-2901,
dans une perspective semblable a celle de 1’étude de GRS 1741.9-2853, j’ai analysé toutes les
données disponibles des observatoires INTEGRAL, XMM-Newton, Chandra et Suzaku prises au
cours de I’éruption de 2007-2008, dont en particulier les données propriétaires de la campagne
2008 (Chap. 5).
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Figure 8.8 — Courbe de lumiere a long terme d’AX J1745.6-2901, réalisée a partir
des pointés Swift/XRT (Degenaar and Wijnands 2010).

Obscurations partielles

Comme on le voit bien sur les courbes de lumiere XMM-Newton, Chandra et Suzaku que j’ai
tracées en Figures 8.9 et 8.10, les éclipses sont toutes précédées d’un « creux » irrégulier. On
peut 'interpréter comme une obscuration partielle de I’objet compact, par le bourrelet du bord
externe du disque d’accrétion au point d’impact de la coulée de matiere en provenance de
1’étoile compagnon'?>. En imaginant un angle d’inclinaison légérement plus faible dans le cas
de la Figure 7.1, cela correspondrait aux étapes (2-3); quant a la phase (4), elle traduirait
I’éclipse. En réalité, Frank et al. (1987) ont démontré que I’angle d’inclinaison de ces syst¢mes
qui exhibent a la fois des éclipses et des obscurations partielles, devait se situer dans I’intervalle
75-80°, soit au moins 5° de plus que I’estimation de Maeda et al. (1996). Les irrégularités de
ces creux (e.g. Fig. 8.10, panneau du haut) trahissent probablement une structure grumeleuse
du bourrelet.

Eruptions

J’ai extrait en Figure 8.11 la courbe de lumiere JEM-X a long terme de AX J1745.6-2901 avec
toutes les données INTEGRAL accessibles. On y retrouve clairement 1’éruption de 2007-2008
(MJD > 54100) tandis que celle de 2006 est moins évidente, car moins lumineuse (53800 <
MJD < 53900). Etant donnée la haute inclinaison du systéme, 1’auto-absorption du disque ré-
duit la luminosité persistante apparente de la source d’un facteur &, (Lapidus and Sunyaev
1985, Fujimoto 1988), donné par :

ép_l =2|cosi] . 8.9

Avec i =75 —80°, on trouve ainsi qu’il convient de corriger les flux bruts cités par Degenaar
and Wijnands (2009), d’un facteur &, = 1.9 —2.9, d’oli une luminosité 2-10 keV au maxi-
mum de I’éruption de ~1.2 — 1.8 x 10%7 erg s~!. On sort ainsi pratiquement de la catégorie des
sursauteurs faibles.

125Dans le cas des CV, ce bourrelet est un point chaud et donc apparait généralement dans les courbes de lumidre
non pas comme un creux, mais une bosse.
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Figure 8.9 — Courbes de lumiere XMM-Newton/PN (2-10 keV) d’AX J1745.6—
2901 en avril 2007 (haut et milieu) et mars 2008 (bas), avec des pas de temps de
20 s.
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Table 8.5 — Parametres des sursauts d’AX J1745.6-2901.

1d. Instrument ¢ Orbite Id. Obs. Exp. Début sursaut Durée ® At €
(ks] [UTC] [s] [s]

1 XMM-Newton/PN 1339 0402430301 103.5 2007 Avr 1, 16:39:32 25 e

2 XMM-Newton/PN 1339 0402430301 103.5 2007 Avr2,06:05:10 > 13 48338

3 XMM-Newton/PNT 1339 0402430301 103.5 2007 Avr2, 18:27:20 38 44530

4 XMM-Newton/PNT 1340 0402430401 97.6 2007 Apr4,09:42:04 44 > 50000

5 ChandralACIS 8567 900452 19.8 2007 Jul 19,22:21:35 32

6 ChandralACIS 8567 900452 19.8 2007 Jul 20,00:57: 12 26 9340

7 Suzaku/X1S 102013010 99.4 2007 Sep 04,17 : 09 : 30 56

8 XMM-Newton/PN 1518 0505670101  96.6 2008 Mar 24, 10:19: 34 21 > 60000

9 XMM-Newton/PN 1518 0505670101  96.6 2008 Mar 24, 12:34: 14 18 8080

10 XMM-Newton/PN 1518 0505670101  96.6 2008 Mar 24, 15:05: 39 23 9084

11 Chandra/HRC 9073 400924 5.2 2008 Mai 11, 23 :57:27 42

Les sursauts également couverts par une observation JEM-X sont assortis d’un « 1 ».

Durée approximative du sursaut dans les courbes de lumiére avec des pas de temps de 1, 3.2 et 8 s pour XMM-
Newton, Chandra et Suzaku, respectivement.

Temps écoulé depuis le dernier sursaut détecté.

Sursauts X

Sur les courbes de lumiere des Figures 8.9 et 8.10, on voit 11 nouveaux sursauts X de type I :
7 avec XMM-Newton, 3 avec Chandra et 1 avec Suzaku. J’ai rassemblé une partie de leurs
caractéristiques dans la Table 8.5.

Grace aux pointés XMM-Newton et Chandra, qui furent relativement longs et sans inter-
ruptions, nous avons acces pour la premiere fois observationnellement au temps de récurrence
de la source en avril 2007 (Fig. 8.9, haut), mars 2008 (Fig. 8.9, bas) et juillet 2007 (Fig. 8.10,
haut). On constate que ce temps a été divisé par ~5 entre avril 2007 et juillet 2007-mars 2008,
passant de ~50 ks a ~10 ks. Il est intéressant de voir que ce temps n’a visiblement pas varié
entre juillet 2007 et mars 2008 (ou les temps de récurrence des sursauts 9 et 10 sont voisins).
Ce qui est plus surprenant, en revanche, c’est que le sursaut 8 n’ait pas été aussi précédé par
un sursaut ~10 ks avant. Il n’y avait pas d’éclipse a ce moment 13, donc cette non-détection
est le signe d’un comportement assez irrégulier. A I’avenir il faudra estimer les parametres
énergétiques des sursauts en détail a 1’aide des spectres, en prenant garde aux points suivants :

— le sursaut 3 s’est produit pendant un flare solaire si intense que la télémétrie a saturé et
enclenché le mode counting (§ 5.2.1);

— en raison d’une autre éruption solaire, le sursaut 2 est tombé pendant une période a moitié
GTI et a moitié BTI ;

— deux sursauts (#6 et #8) ont eu lieu durant une obscuration partielle et ont donc été
partiellement absorbés ;

En ce qui concerne les données de JEM-X, je n’ai trouvé aucun candidat sursaut par une
recherche a I’aveugle. Néanmoins, les sursauts 3 et 4 ont bénéficié d’une couverture par INTE-
GRAL lors de la campagne 2007. J’ai donc procédé a une recherche plus ciblée de ces deux
sursauts dans les ScW en question, en modifiant la coupure sur les PIF (§ 8.2.4). Si on sélec-
tionne tous les événements tels que PIF > 0, alors les sursauts d’AX J1745.6-2901 sont noyés
dans le flux des autres binaires du champ de vue, et si la coupure est beaucoup plus dras-
tique (PIF > 0.9), la statistique est trop faible pour les observer. Il existe donc un optimum
pour la coupure (que j’ai situé au voisinage de 0.3), qui permet de mettre ces sursauts en évi-
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dence dans les courbes de lumiere JEM-X. Mais la significativité des sursauts reste faible et
les données sont inutilisables d’un point de vue spectral. Il est ainsi manifeste que les sursauts
d’AX J1745.6-2901 sont plus faibles que ceux de GRS 1741.9-2853. Peut-étre que cela est
en partie dii a la géométrie du systeme (Lapidus and Sunyaev 1985, Fujimoto 1988), dont on
pourra tenir compte avec un facteur de correction des flux &,, obéissant a la relation :

o1 =0.5+cosil . (8.10)

En reprenant I’hypothese i = 75 — 80°, &, varie entre 1.3 et 1.5.

8.4 Résumé

Depuis sa découverte, GRS 1741.9-2853 n’a pas été une cible facile pour les missions X, car il
s’agit d’une source transitoire, faible et située dans une région du ciel confuse. Par conséquent,
I’analyse détaillée de son comportement thermonucléaire explosif exige de longues exposi-
tions, une haute résolution angulaire et une bonne sensibilité, conditions que nous avons pu
réunir avec INTEGRAL, XMM-Newton et Swift. Pour ce travail, j’ai analysé toutes les données
recueillies par les deux premiers de ces satellites depuis 2002. Je confirme ainsi les résultats
obtenus par les instruments antérieurs, i.e. que la source est a une distance de ~7 kpc et n’af-
fiche des sursauts que pendant ses éruptions, tous les deux ans environ. A travers 1’étude de
15 nouveaux sursauts en 2005/2007 et I’ajustement spectral du flux persistant correspondant,
j’ai pu me pencher sur la question des processus nucléaires a I’ceuvre lors des explosions.
J’ai ainsi trouvé que des fusions instables d’hélium pur rendaient compte des observations de
maniere satisfaisante, alors que la présence de fusion d’hydrogene contredirait les temps de
récurrence mesurés et les échelles de temps des sursauts. Par ailleurs, il a été suggéré que
des oscillations rapides soient détectables dans certains sursauts de GRS 1741.9-2853 (Gallo-
way et al. 2008), ce qui est en adéquation avec le fait que ces variations temporelles a haute
fréquence apparaissent préférentiellement dans les sources avec emballement d’hélium (Cum-
ming and Bildsten 2000, Narayan and Cooper 2007). Mais I’existence d’un rotateur rapide dans
GRS 1741.9-2853 demeure encore spéculative pour I’instant et demande confirmation.

Suite a la publication de mon article (Trap et al. 2009), GRS 1741.9-2853 a été le sicge
d’une nouvelle éruption de fin septembre 2009 a début novembre 2009 (Chenevez et al. 2009,
Kennea 2009) et a atteint une luminosité au maximum de son activité de ~1 x 1037 ergs™!
(Degenaar and Wijnands 2010). Aucun nouveau sursaut X n’a été rendu public pour I’instant.

Concernant AX J1745.6-2901, j’ai débuté une analyse systématique préliminaire de 11
nouveaux sursauts de type I, présents dans les données des observatoires INTEGRAL, XMM-
Newton, Chandra et Suzaku prises lors de 1’éruption de 2007-2008. J’ai pu effectuer la premiere
mesure du temps de récurrence de cet objet et montrer qu’il affiche un comportement irrégulier.
Par ailleurs, la forte inclinaison de la source amene a I’observation d’éclipses et d’obscurations
partielles. Au moins deux sursauts ont survenus pendant ces dernieéres ce qui va apporter une
maniere originale de sonder la géométrie du systeéme, sachant qu’on ne connait qu’une poi-
gnée de sursauteurs présentant une telle richesse de variations temporelles (e.g. EXO 0748-676,
GX 13+1, 4U 1323-62, 4U 135469, 4U 1746-37).
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ES recherches observationnelles et phénoménologiques exposées dans ce ma-
L nuscrit ont principalement porté sur des objets compacts du centre de notre
Galaxie, a savoir le trou noir massif central, Sgr A*, et plusieurs étoiles a neu-
trons hébergées par des sursauteurs X. Le dénominateur commun a ces analyses
a été le recours systématique a des approches multi-longueurs d’onde et multi-
instruments, un accent particulier ayant été mis sur la recherche de variabilité sous
forme d’éruptions et/ou de sursauts. Apres avoir récapitulé les résultats essentiels
des travaux présentés au cours des chapitres précédents, je décrirai mes recherches
corollaires, qui ont également donné lieu a plusieurs publications référées (Cf. An-
nexe A). Enfin, j’ouvrirai ce bilan en évoquant les perspectives générales des do-
maines concernés et mes pistes de recherche a venir.

9.1 Sagittarius A*

9.1.1 Synthese

Cette these a été 1’occasion de mieux cerner les propriétés radiatives des éruptions actuelles de
Sgr A* dans le cadre de plusieurs collaborations internationales ayant mobilisé les instruments
XMM-Newton, INTEGRAL, VLT (NACO + VISIR), APEX et Fermi. En 2007, j’ai notamment
placé de séveres contraintes sur les flux MIR et gamma mou d’une forte éruption X/NIR. Prises
dans leur globalité, ces mesures spectrales m’ont conduit a remettre en question le processus
synchotron self-Compton en tant que rayonnement sous-tendant 1’éruption X. En 2009, faute
de pouvoir valider les résultats de 2007 ou d’avoir trouvé une contrepartic de Sgr A* au GeV,
j’ai employé le VLT pour une mesure originale de 1’indice spectral des éruptions NIR, ce qui
m’a permis de confirmer que ces dernieres sont relativement dures. Par ailleurs, les données
submillimétriques auxquelles j’ai eu acces m’ont amené a rejeter le modele d’expansion de van
der Laan (1966), dans sa forme la plus immédiate, pour rendre compte des éruptions retardées.
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Les flares X sont-ils toujours mous ? Les flares NIR sont-ils toujours durs ? Ces indices
spectraux évoluent-ils dans le temps ? Une éruption submm intense s’accompagne-t-elle simul-
tanément d’une éruption NIR ? Les nouvelles observations couplées XMM-Newton/VLT que
nous avons planifiées pour 2012, en réponse a I’AO-10 d’XMM-Newton (P.1. : A. Goldwurm),
nous livrerons, espérons-le, de nouveaux éléments de réponse, en particulier si les conditions
sont favorables & I’utilisation de la LGS de NACO, un point qui améliorera significativement
la qualité des mesures. La lumiére sur 1’origine des éruptions viendra certainement également
de I’analyse des flares d’autres trous noirs supermassifs sous-lumineux dans le voisinage de la
Voie Lactée, notamment M 31* (Garcia et al. 2010).

9.1.2 Activité passée du trou noir

En parallele de ce travail sur I’activité présente du trou noir, j’ai collaboré a deux études (Ponti
et al. 2010, Terrier et al. 2010) mettant en évidence une plausible activité exceptionnelle de
Sgr A* dans le passé. Ce résultat d’« astroarchéologie » est le fruit de I’observation répétée sur
plusieurs années de 1I’émission en X durs et mous d’essentiellement deux grands nuages molé-
culaires de la CMZ : SgrB2 et le « Bridge » (sorte de pont entre M 0.02-0.07 et G0.11-0.11,
Fig. 3.7 et 6.1). Nous pensons que ces nuages réverberent, aujourd’hui, les rayons X issus d’une
éruption géante de Sgr A* survenue il y a plusieurs siécles. Comme on peut le constater sur la
Figure 9.1, les flux de ces sources étendues sont variables dans le temps. SgrB2 a vu son flux
décliner d’un facteur ~2 en 7 ans, tandis que, dans le méme temps, le Bridge s’est progres-
sivement allumé. Un élément remarquable dans cet allumage est la vitesse apparente du front
de lumiere. Ce dernier semble avoir parcouru ~15 années-lumiére en seulement ~5 ans, d’ol
une vitesse égale environ au triple de la célérité. Par des effets de géométrie, des phénomenes
supraluminiques de ce genre sont attendus d’un écho de lumiére (Sunyaev and Churazov 1998),
mais pas d’un bombardement de rayons cosmiques. Il semble, par conséquent, que I’on puisse
trancher le débat affairant a la nature des émissions de haute énergie des nuages moléculaires
soulevé au § 3.6.1. Ainsi, pour unifier ces observations avec le moins d’hypotheses possibles,
nous avons proposé le scénario suivant : il y 400 ans, Sgr A* aurait été le siege d’une érup-
tion monumentale de ~10%° ergs™', qui aurait duré 300 ans et se serait donc achevée il y a
100 ans!'?%. Le flash de rayons X, relaché a cette occasion, aurait ensuite balayé toute la CMZ.
Compte tenu des dispositions relatives des nuages et de la Terre, de notre point de vue, le front
d’onde aurait quitté SgrB2 et G0.11-0.11 (qui nous renvoyaient, tous deux, un continuum de
rayons X par diffusion Thomson) & peu prés en méme temps qu’il rencontrait la majeure partie
du Bridge (dans lequel il excitait la fluorescence du fer neutre a 6.4 keV).

Une corrélation a été récemment mis en évidence entre le flux X des complexes molécu-
laires du centre Galactique et les cartes d’abondance de la molécule SiO, auxquelles on accede
via des raies de rotation millimétriques (Amo-Baladrén et al. 2009). La bouffée de rayons X de
I’éruption géante engendrerait probablement, localement, des pics de température, qui auraient
un impact notable sur la chimie du milieu interstellaire. Non seulement accéléreraient-ils les ré-
actions en phase gazeuse, mais ils favoriseraient également 1’évaporation des molécules de SiO
depuis des nano-grains de silicate. L’astrochimie du centre Galactique nous renseignera donc
stirement bientdt d’avantage sur le petit AGN qui y était logé voici, a peine, quelques siecles.

9.1.3  Perspectives du domaine

Quelles seront les prochaines grandes étapes de I’exploration de Sgr A* ? Comme par le passé,
les progres d’envergure procéderont, sans doute, de I’introduction de nouveaux moyens d’ob-
servation dans les principales divisions du spectre électromagnétique :

126 Ce niveau de luminosité reste 103 fois plus faible que la luminosité d’Eddington.
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Figure 9.1 Echos X dans les nuages moléculaires du centre Galactique.
(Gauche) Décroissance de 1’écho reflété par Sgr B2 au cours des dernieres années,
telle que I’a immortalisé INTEGRAL/ISGRI entre 20 et 60 keV (Cf. Fig. 3.8 et 5.17
pour des 1égendes). Chaque pose totalise ~3 Ms. Figure extraite de Terrier et al.
(2010). (Droite) Propagation d’un flash de réflexion X dans le Bridge. Les données
ont été prises par XMM-Newton/PN dans la raie Ky du fer neutre (6.4 keV). Le
front d’onde est supraluminique puisqu’il semble parcourir 15 années-lumiere en
seulement ~5 ans. Figure adaptée de Ponti et al. (2010).
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— Radio-Submillimétrique : La résolution de la source Sgr A* par des techniques VLBI
millimétriques est imminente (Doeleman et al. 2008). S’il s’agit d’un authentique trou
noir, les images VLBI dévoileront une silhouette sombre, d’environ 10 pas (Eq. 1.9, soit
la taille apparente d’une piece de monnaie sur la Lune), au milieu d’un flot d’accrétion
et/ou d’éjection (Falcke et al. 2000, Bromley et al. 2001, Broderick and Narayan 2006,
Falanga et al. 2007). Cela représentera alors une avancée prodigieuse, validant la notion
d’horizon des événements, plus de deux si¢cles apres que les théoriciens aient osé 1’ima-
giner. Parmi tous les trous noirs présumés, Sgr A* est celui qui présente la plus grande
taille apparente et sera donc le premier a étre résolu, méme si son rival, M 87* le talonne
de pres'?’...

Par ailleurs, avant I’arrivée d’ALMA d’ici quelques années, le satellite Herschel, limité
angulairement a une résolution de 6" au mieux, de méme que 1’observatoire volant SO-
FIA, parviendront peut-étre a séparer Sgr A* de la minisiprale en submillimétrique/FIR.

— Infrarouge : En proche infrarouge, la technique VLTI affinera considérablement le suivi
astrométrique des étoiles de ’amas central avec a la clé, a coup siir, des avancées de
périastre et d’autres effets relativistes aptes a tester la théorie de la relativité générale et
mesurer le spin du trou noir (Eckart et al. 2005). La position du centroide de futurs flares
pourra aussi étre suivi a la trace, si un mouvement orbital les anime (Hamaus et al. 2009).
A I’horizon 2014, le JWST (James Webb Space Telescope) devrait étre satellisé au point
de Lagrange L2. (Il ne souffrira donc plus de fréquentes occultations terrestres comme
son prédécesseur, le HST, ce qui améliorera d’autant les courbes de lumiere.) Avec un mi-
roir de 6.5 m de diametre et I’absence de turbulences atmosphériques, les performances
NIR et MIR du JWST n’auront alors rien a envier a celles du VLT.

— Rayons X : En X durs, des instruments comme NuSTAR (Nuclear Spectroscopic Teles-

cope ARray) ou Astro-H révolutionneront les images du centre Galactique par leur fi-
nesse, comme 1’ont fait Chandra et XMM-Newton en X mous au cours de la derniere dé-
cennie. L’origine de IGR J17456-2901 s’en trouvera certainement élucidée et les spectres
X des flares mesurés jusqu’a ~100 keV (Goldwurm 2008b).
En X mous, en revanche, 1’avenir est plus incertain. Un observatoire comme IXO (Inter-
national X-ray Observatory) apporterait une bien meilleure statistique pour les spectres
et courbes de lumicre que les instruments en vol a ’heure actuelle (et, souhaitons-le,
un acces a la polarisation du rayonnement). Cependant, du point de vue de la résolution
angulaire, celle atteinte par Chandra devrait rester inégalée pour encore plusieurs dé-
cennies, ce qui est fort dommage compte tenue des percées inestimables qu’ont toujours
amené les progres de I’'imagerie dans 1’étude du centre Galactique...

— Rayons gamma : Dans la région du GeV, les opérations de Fermi vont perdurer encore

plusieurs années et continueront a accumuler de la statistique. Mais aucun successeur
n’est prévu pour le moment, y compris au MeV.
Au TeV, c’est le projet CTA (Cherenkov Telescope Array) qui devrait prendre le pas
de HESS et consorts. La position de HESS J1745-290 sera alors raffinée et mesurée a
plus basse énergie. La meilleure statistique obtenue rendra peut-€tre possible, alors, la
découverte d’une éventuelle variabilité temporelle.

Pour ce qui est des potentiels rayons cosmiques que nous enverrait le centre Galactique, la
chasse est maigre pour I'instant. Les désintégrations de 7#¥ produits par des interactions de
hadrons dans la CMZ devraient fournir des neutrinos de haute énergie, que la collaboration
ANTARES (Astronomy with a Neutrino Telescope and Abyss environmental RESearch), par
exemple, recherche activement. S’agissant de particules plus lourdes, une anisotropie dans la
distribution des gerbes de particules secondaires, comportant un exces en direction du centre

127M 87* est plus distant que Sgr A*, mais il est plus lourd si bien que, au final, les tailles sont comparables.
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Galactique vers 10'8 eV, a été annoncée par Hayashida et al. (1999), au nom de la collaboration
AGASA (Akeno Giant Air Shower Array). Les particules primaires pourraient étre interpré-
tées comme des neutrons!?® en provenance du centre de la Voie Lactée, mais signalons que
I’ Observatoire Pierre Auger a récemment démenti ce signal (Abraham et al. 2007).

9.2 Les sursauteurs X

9.2.1 Synthese

La surveillance réguliere du centre Galactique que mes collabrateurs et moi avons menée ces
dernieres années, au moyen d’XMM-Newton et I’ INTEGRAL, nous a donné 1’ opportunité d’ob-
server un échantillon de sursauteurs X transitoires en éruption. J’ai ainsi caractérisé le compor-
tement explosif de GRS 1741.9-2853, en explorant un large volume de données XMM-Newton,
INTEGRAL et Swift. Selon toutes vraisemblances, ces explosions ont résulté de la combustion
d’hélium pur, la ol les modeles théoriques prévoyaient plutdt la fusion d’hydrogene. A présent,
je poursuis une recherche similaire sur AX J1745.6-2901, qui affiche une riche variabilité sous
forme de d’éclipses et d’obscurations partielles. J’ai rassemblé toutes les données pertinentes
des observatoires XMM-Newton, Chandra, Suzaku, INTEGRAL, Swift et RXTE, afin d’en tirer,
ultérieurement, une €tude exhaustive de 11 nouveaux sursauts X.

Outre leur localisation, un des points communs entre GRS 1741.9-2853 et AXJ1745.6—
2901 est leur faible niveau de luminosité (10°37 ergs~!). Cela présente un double intérét.
D’une part, il a été démontré empiriquement que les sursauteurs faibles représentent d’excel-
lentes cibles pour débusquer de nouveaux rotateurs rapides. D’autre part, ces sources consti-
tuent une passerelle vers une nouvelle catégorie de sursauteurs faibles, qui a vu le jour il y a
quelques années : les sursauteurs longs.

9.2.2 Deux sursauteurs longs

Depuis 2007, j’ai été amené a participer a 1’analyse de deux sursauteurs longs par le biais de
deux travaux collaboratifs : SLX 1737-282 (Falanga et al. 2008a) et IRXH J173523.7-354013
(Degenaar et al. 2010).

SLX 1737-282 (dans le coin en haut a droite de la Figure 8.2) est un objet de choix pour
examiner les sursauts longs, car il ne produit que des sursauts environ 10 fois plus longs que les
sursauts courts (Fig. 9.2, gauche), avec un temps de récurrence estimé a ~90 jours. Cette source
a la particularité de présenter une luminosité faible (~10%6 ergs™!) et persistante. On peut en
déduire que 1’étoile a neutrons est relativement proche de son étoile compagnon'?® et que la
période orbitale est inférieure a 1 h. C’est que 1’on appelle une « binaire ultracompacte ». Pour
alimenter un flot d’accrétion stable, il faut (i) que 1’étoile compagnon remplisse sont lobe de
Roche et (ii) que les orbites se réduisent lentement au cours du temps, afin que 1’enveloppe de
1’étoile compagnon déborde toujours légeérement son lobe de Roche!3?. Nous avons utilisé ces
deux conditions pour contraindre 1’équation d’état de 1’étoile compagnon de SLX 1737-282 et
avons montré que cette derniere était compatible avec une naine blanche faite principalement
d’hélium dégénéré!3!. Dans ce contexte, les sursauts longs découleraient de 1’accumulation,

128115 seraient non-défléchis par le champ magnétique Galactique, car non-chargés, et seraient relativistes, donc
auraient le temps de nous parvenir avant leur désintégration (avec ¥~ 10°, leur distance de vol est de ~10 kpc).

129En effet, avec un taux d’accrétion faible, les modeles de type DIM nous enseignent que, si les deux astres sont
trop éloignés 1’un de I’autre, alors des instabilités se développent dans le disque d’accrétion et la luminosité ne
peut plus demeurer constante (Dubus et al. 1999, in’t Zand et al. 2007).

13014 lente perte d’énergie du systéme par émission d’ondes gravitationnelles doit pouvoir maintenir le taux d’ac-
crétion constant (Bildsten and Chakrabarty 2001).

131D’ un point de vue évolutif, ceci s’explique par la vieillesse des systémes ultracompacts, qui ont épuisé tout leur
hydrogene.
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Figure 9.2 — (Gauche) Courbes de lumieres de trois sursauts longs de SLX 1737-
282 vus par INTEGRAL. (Droite) Spectre optique de 1RXHJ173523.7-354013
dans le voisinage de la raie Hy, pris avec spectrographe VLT/FORS?2. Figures tirées
de Falanga et al. (2008a) et Degenaar et al. (2010), respectivement.

par accrétion directe, d’une épaisse couche d’hélium a la surface de 1’étoile a neutrons, qui
s’enflammerait quand la température a sa base serait suffisante (la durée du sursaut étant fixée
par I’épaisseur a briiler). Nous avons ainsi justifié que SLX 1737-282 est le meilleur prototype
connu de sursauteur long a explosion d’hélium pur.

Pour accréditer ce scénario de fonctionnement des sursauteurs longs, j’ai pris part a un
travail concernant 1RXH J173523.7-354013 (ou IGR J17353-3539), dont le seul sursaut long
connu a été enregistré en 2008. En reprenant toutes les données de la mission INTEGRAL, j’ai
pu prouver que cette source est sujette a une accrétion faible et stable, sans la moindre trace de
sursauts X courts, un peu comme pour SLX 1737-282. En revanche, la contrepartie optique de
I’étoile compagnon de 1RXH J173523.7-354013 étant connue, un spectre a pu étre tiré a 1’aide
du spectrographe FORS2 (FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph), monté au foyer
Cassegrain de ’'unité Anfu du VLT. Il a été reproduit en Figure 9.2 et arbore une intense raie
Hg, signe qu’il reste, dans ce systeme, de I’hydrogeéne qui n’a pas fusionné en hélium. Ceci
modere naturellement 1’application systématique du scénario a base de binaire ultracompacte
mentionné plus haut.

9.2.3 Perspectives du domaine

A propos de I’observation des sursauts X, la tendance actuelle est a 1’établissement de grands
catalogues rassemblant des milliers d’événements (e.g. le travail de Galloway et al. 2008 avec
les données de RXTE). Les données INTEGRAL/JEM-X relatives aux sursauts sont encore as-
sez largement inexploitées. Etant donnée I’expertise que j’ai pu développer dans ce domaine
ces derni¢res années, je souhaite pouvoir m’associer a ce futur travail de « data mining ». Par
ailleurs, j’envisage de rechercher d’éventuelles contreparties NIR de sursauts X (si possible
avec le VLT), car c’est un sujet qui n’a jamais été réellement approfondi depuis les années
80 (Cf. Kawara et al. 1984 et les références s’y trouvant). Or, la réverbération des rayons X
des sursauts sur le disque d’accrétion et/ou la photosphere de 1’étoile compagnon offre la pos-
sibilité de mesurer les parametres du systéme (excentricité, inclinaison, etc) d’une maniere
originale. D’un point de vue plus exploratoire, je souhaiterais également initier une recherche
systématique (a I’aide de « triggers » électromagnétiques) des contreparties des sursauts X en
astroparticule et notamment en neutrinos de basse énergie, car ces derniers étant attendus des
réactions nucléaires en jeu lors des explosions.

A T’avenir, ce seront les successeurs du satellite RXTE, tels ASTROSAT ou LOFT (Large
Observatory For X-ray Timing), qui feront évoluer la recherche sur les sursauts X. Leurs im-
menses surfaces collectrices permettront, en particulier, des études spectrales et temporelles
d’une grande finesse pour mieux sonder les processus physiques au travail.
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Les objets compacts abordés tout au long de ce manuscrit ont fait I’objet exclusivement d’études
a base de rayonnements électromagnétiques. Or, il est un rayonnement d’une toute autre nature
que les objets compacts impriment mécaniquement dans la trame de 1’espace-temps : les ondes
gravitationnelles. Recherchées des les années 1950 par Joseph Weber, leur premiere détection
directe est attendue trés prochainement a haute fréquence et dans un avenir plus lointain a
basse fréquence. Notre compréhension de Sgr A* et des sursauteurs X s’en trouvera assurément
profondément modifiée :

— A haute fréquence (10-10* Hz) : Les sursauts X mettent en jeu des mouvements relati-
vistes de fluides trés denses, que ce soit par les explosions elles-mé&mes ou la rotation de
I’étoile a neutrons sous-jacente. Par ailleurs, les oscillations quasi-périodiques observées
pendant les sursauts témoignent d’une certaine inhomogénéité dans la distribution de ma-
tiere, indispensable a I’apparition de quadrupdles gravitationnels. La aussi, je souhaite-
rais démarrer un travail prospectif de recherche de signaux gravitationnels, avec triggers
électromagnétiques, en association avec les physiciens des collaborations LIGO (Laser
Interferometer Gravitational-wave Observatory) et VIRGO, dans la perspective des ver-
sions avancées des détecteurs, qui seront nettement plus sensibles qu’actuellement.

— A basse fréquence (107*~1 Hz) : D’une part, les sursauteurs longs révélateurs de binaires
ultracompactes seront des cibles prioritaires pour la future mission spatiale LISA (Light
Interferometer Space Antenna). D’autre part, les modeles de ségrégation stellaire pré-
voient que Sgr A* devrait s’étre entouré d’un véritable « cimetiere » d’objets compacts,
dont les mouvements spiralant doivent susciter des ondes gravitationnelles d’une grande
richesse (Fig. 9.3). Selon les experts, la détection de ces EMRI (Extreme Mass Ratio
Inspiral) constituera le Graal de I’astronomie gravitationnelle dans les futures décennies.
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Figure 9.3 — Phase terminale d’'une EMRI constituée d’un trou noir supermassif
de Kerr (10° M), au centre, et d’un trou noir stellaire (10 M), en orbite pendant
2 h avant son plongeon final. (Gauche) Trajectoire du trou noir stellaire dans le
plan orbital. (Droite) M&me trajectoire vue par un observateur terrestre. (Bas) Profil
temporel de 1’onde gravitationnelle de I’EMRI recue sur Terre. Une décomposition
standard sur une base de polarisation « + » et « X » a été appliquée. Figure issue
de Trap (2006).
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HESS.......... High Energy Stereoscopic System

HIPPARCOS... HlIgh Precision PARallax COllecting Satellite

HST........... Hubble Space Telescope

INTEGRAL.... INTErnational Gamma-Ray Astrophysics Laboratory
IXO............ International X-ray Observatory

JWST.......... James Webb Space Telescope

LIGO.......... Laser Interferometer Gravitational-wave Observatory
LISA........... Light Interferometer Space Antenna
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LOFT.......... Large Observatory For X-ray Timing
NTT........... New Technology Telescope

NuSTAR........ Nuclear Spectroscopic Telescope ARray

Rosat .......... Rontgensatellit

RXTE.......... Rossi X-ray Timing Experiment

SAX ........... Satellite per Astronomia a raggi X

SOFIA ......... Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy
VERITAS ...... Very Energetic Radiation Imaging Telescope Array System
VLA ........... Very Large Array

VLT@)......... Very Large Telescope (Interferometry)
XMM.......... X-ray Multi-mirror Mission

2MASS ... 2 Microns All-Sky Survey
ACIS................... Advanced CCD Imaging Spectrometer
ADAF.................. Advection-Dominated Accretion Flow
ADIOS................. Advection-Dominated Inflow-Outflow Solution
ADU................... Analog to Digital Unit
AGN................... Active Galactic Nucleus
AO........ Appel d’Offre

ARF ................... Ancillary Response Files
ART-P................. Astrophysical Rontgen Telescope
ASKE.................. American Science & Engineering
BAT.................... Burst Alert System
BB..................... Black Body

BIB.................... Blocked Impurity Band
BGO................... Bismuth Germanate Oxyde
BLR................... Broad Line Region
BoA............... ... Bolometer Array Analysis Software
CCD................... Charge-Coupled Device
CCF..........ooiitt. Current Calibration Files
CDAF.................. Convection-Dominated Accretion Flow
CMZ................... Central Molecular Zone
CND................... CircumNuclear Disk
CNR.............oal. CircumNuclear Ring
CONICA............... COudé Near-Infrared CAmera
CSO...........oiil Caltech Sub-millimeter Observatory
CV.. Cataclysmic Variable
Dec..................... Declination

DIM................... Disk Instability Model
EC..................... External Compton
EGRET................ Energetic Gamma-Ray ExperimenT
EPIC................... European Photon Imaging Camera

ESAC)............. .. European Space Agency (Center)
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ESO................... European Southern Observatory
FITS................... Flexible Image Transport System
FORS.................. FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph
FRED.................. Fast Rise Exponential Decay
FSSC.................. Fermi Science Support Center
FSRQ.................. Flat Spectrum Radio Quasar
FWHM................ Full Width at Half Maximum
GC......... Galactic Center

GRXE ................. Galatic Ridge X-ray Emission
GTLBTI............... Good, Bad Time Interval
HRC................... High Resolution Camera

HST ................... Hubble Space Telescope
IBAS................... INTEGRAL Burst Alert System
IBIS................... Imager on Board the INTEGRAL Satellite
IRAC.................. InfraRed Array Camera on the Spitzer Space Telescope
IRS.................. InfraRed Source

ISCO.................. Innermost Stable Circular Orbit
ISDC................... INTEGRAL Science Data Center

ISGRI ................. INTEGRAL Soft Gamma-Ray Imager
JEM-X................. Joint European Monitor X-ray
LABOCA.............. Large APEX BOlometer CAmera

LAT ................... Large Area Telescope
LGS................... Laser Guide Star

LHC................... Large Hadron Collider
LINER................. Low-Ionization Nuclear Emission Line Region
LLAGN................ Low-Luminosity AGN
LMXB................. Low-Mass X-Ray Binary
LP..................... Large Project

MET................... Mission Elapsed Time

MIT ................... Massachussets Institute of Technology
MJD,IJD.............. Modified, INTEGRAL Julian of Day
MOC.................. Mission Operation Center
MOS................... Metal Oxyde Silicon
MPE................... Max-Planck-Instituts fiir Extraterrestrische Physik
MPHR................. Max-Planck-Institut fiir Radioastronomie
NAOS.................. Nasmyth Adaptive Optics System
NASA.................. National Aeronautics and Space Administration
NGS................... Natural Guide Star

NICMOS............... Near Infrared Camera and Multi-Object Spectrometer
NIR, MIR,FIR......... Near-, Mid-, Far-InfraRed
NLR............. ... Narrow Line Region

NRL................... Naval Research Laboratory
OB..................... Observation Block

ODF................... Observation Data Files
OG.................... Observation Group

OoT.................... Out of Time
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OSA ................... Offline Science Analaysis
PAH................... Polycyclic Aromatic Hydrocarbon
PC..................... Photon Counting

PCA................... Proportional Counter Array

PHA ................... Pulse Height Amplitude
PL...................... Pulse Invariant / Principal Investigator
PIGSIT................. Pixellated Imaging CsI Telescope

PIF .................... Pixel Illumination Fraction
PIMMS................ Portable Interactive Multi-Mission Simulator
PRE................... Photo-Radius Expansion
PSF.................... Point Spread Function

PSD.................... Power Spectrum Density
PWV................... Precipitable Water Vapor
QPO................... Quasi-Periodic Oscillation
RA..................... Right Ascension

RIAF .................. Radiatively Inefficient Accretion Flow
RKA................... Rousskoye Mosmitcheskoye Agentsvo
RMF................... Redistribution Matrix Files
RMS................... Root Mean Square

ROI.................... Region Of Interest

SAS..... Science Analysis Software / Small Astronomy Satellite
SB ..o Synchrotron with Break

SeW ... Science Window

SED.................... Spectral Energy Distribution
Sgr..................... Sagittarius

SIGMA ................ Spectrograph for INtegral Field Observations in the Near Infrared
SINFONI .............. Systéme d’Imagerie Gamma a Masque Aléatoire
SNR................... Super Nova Remnant

SOC................... Science Operation Center
SPI.................... Spectrometre Pour INTEGRAL

SSA ... Synchrotron Self-Absorption
SSC........... Synchrotron Self-Compton / Science Survey Center
submm................. submillimétrique

SXT......ooooiiiiit Soft X-ray Transient

TAC ... Time Allocation Comittee

UA. ... Unité Astronomique

UCLA ................. University of California Los Angeles
ULX................... Ultra-Luminous X-ray source

URA, HURA, MURA ... Hexagonal, Modified Uniformly Redundant Array
UTC)..oooviiiei L Universal Time (Coordinate)
UV UltraViolet

VISIR.................. VLT Imager and Spectrometer for the mid-InfraRed
(VHE ................. (Very) High Energy

VLBI.................. Very Long Baseline Interferometry

WFS ..., Wave Front Sensor

WFEC................... Wide Field Camera
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XIS....ooooiiil X-ray Imaging Spectrometer
XSA . XMM Science Archive
XRT ...t X-Ray Telescope
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