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Titre: Jets relativistes des trous noirs accrétants

Résumé: Les processus d’éjection de matière, plus communément appelés jets, sont parmi
les phénomènes les plus omniprésents de l’univers, à toutes les échelles de taille et d’énergie
et sont indissociables de l’accrétion de matière. Ce lien intime, toujours incompris, est l’objet
d’étude de cette thèse. À travers l’observation multi-longueurs d’ondes de systèmes binaires
X comportant un trou noir je tenterai d’apporter de nouvelles contraintes sur la physique des
jets relativistes et du couplage accrétion - éjection.
Nous nous attachons tout d’abord à comparer l’évolution simultanée des émissions infra-
rouge, optique et X du système GX 339-4 sur une période de cinq ans. Nous étudions la
nature du flot d’accrétion central, une des composantes d’émission des binaires X les moins
bien comprises tant au niveau de sa géométrie que des processus physiques qui y ont lieu.
Cette composante revêt un caractère particulièrement fondamental car elle constitue probable-
ment la zone de lancement des jets. Nous nous concentrons ensuite sur l’émission infrarouge
des jets qui nous renseignent sur les conditions physiques dans les zones proches de la base
des jets. Nous étudions finalement l’influence de l’irradiation des zones externes du disque
par la source centrale de rayonnement X.
Nous présentons ensuite les résultats d’une étude radio et X à long terme du microquasar
H1743-322. Ce système appartient à une population de trous noirs accrétants semblant mon-
trer, pour une luminosité X donnée, un niveau d’émission radio (et donc des jets) plus faible
que celui habituellement observé. Nous émettons plusieurs hypothèses quant à l’origine phy-
sique de ce phénomène et montrons en particulier que ces sources pourraient posséder un flot
d’accrétion central radiativement efficace.
Nous explorons finalement les phases de retour à l’état dur de GX 339-4. Nous y suivons la
re-apparition de l’émission des jets compacts et tentons d’apporter de nouvelles contraintes
sur la physique de formation des jets.

Mots-clés: Systèmes binaires X - Trous noirs - Microquasars - Accrétion - Jets relativistes



Title: Relativistic jets from accreting black holes

Abstract: Matter ejection processes, more commonly called jets, are among the most ubi-
quitous phenomena of the universe at all scales of size and energy and are inseparable from
accretion process. This intimate link, still poorly understood, is the main focus of this thesis.
Through multi-wavelength observations of X-ray binary systems hosting a black hole, I will
try to bring new constraints on the physics of relativistic jets and the accretion - ejection cou-
pling.
We strive first to compare the simultaneous infrared, optical and X-ray emissions of the binary
GX 339-4 over a period of five years. We study the nature of the central accretion flow, one of
the least understood emission components of X-ray binaries, both in its geometry and in term
of the physical processes that take place. This component is fundamental since it is could be
the jets launching area or be highly connected to it. Then we focus on the infrared emission
of the jets to investigate the physical conditions close to the jets base. We finally study the
influence of irradiation of the outer accretion disc by the central X-ray source.
Then, we present the results of a long-term radio and X-ray study of the microquasar H1743-
322. This system belongs to a population of accreting black holes that display, for a given
X-ray luminosity, a radio emission fainter than expected. We make several assumptions about
the physical origin of this phenomenon and show in particular that these sources could have
a radiatively efficient central accretion flow.
We finally explore the phases of return to the hard state of GX 339-4. We follow the re-
emergence of the compact jets emission and try to bring new constraints on the physics of
jet formation.

Keywords: X-ray binaries - Black holes - Microquasars - Accretion - Relativistic jets
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Préface

« Il existe une théorie stipulant que si jamais quelqu’un découvre un jour pour-
quoi l’univers existe et quel est son but, alors ce dernier disparaîtra instantané-
ment et sera remplacé par quelque chose d’encore plus étrange et inexplicable. Il
en existe une autre qui affirme que cela s’est déjà produit. »

Douglas Adams

Si l’on avait demandé à Riccardo Giacconi d’opter pour une de ces deux théories lorsqu’il
découvrit, en 1962 (Giacconi et al. 1962), la première source X extra-solaire alors qu’il

cherchait le rayonnement X émit par la lune, il aurait probablement choisi la deuxième.
Cette première source X située nommée Scorpius X-1 ouvrit la porte à un bestiaire com-

plexe d’objets célestes énergétiques, dont la population n’a cessé de croître à mesure que les
techniques et les instruments d’observation se perfectionnaient. À la fin des années 1960, une
soixantaine de sources X étaient répertoriées. En 2007, on en dénombrait plus de 550 000 1.

Les années 1970 virent s’envoler de nombreux satellites dédiés à l’observation du ciel X
tel Uhuru, Ariel V, SAS-3, OSO-8 ou HEAO-1. Un des principaux résultats obtenus par ces
missions fût d’établir que bon nombre des sources identifiées se situaient dans notre Galaxie
et que celles-ci étaient probablement des systèmes binaires abritant un objet compact (naine
blanche, étoile à neutrons ou trou noir). On réalisa rapidement que le rayonnement issu de ces
« systèmes binaires X » pouvait être provoqué par l’accrétion de matière de l’étoile normale
sur l’objet compact.

Parallèlement au développement de l’astronomie X, le domaine d’énergie diamétralement
opposé fit une entrée remarquée sur la scène des binaires X, lorsqu’en 1971, on découvrit les
contreparties radio de Sco X-1 (Hjellming et Wade 1971b) et de Cyg X-1 (Hjellming et Wade
1971a). En 1972, on détecta un sursaut radio géant dans la direction de Cyg X-3 (Gregory
et Kronberg 1972). Cette découverte déclencha une campagne d’observations dans plusieurs
domaines de longueurs d’onde (Gregory et al. 1972). Les satellites Uhuru et Copernicus décou-
vrirent une modulation de 4.8 heures de l’émission X, interprétée comme la période orbitale
du système (Parsignault et al. 1972, Sanford et Hawkins 1972). La position précise de la source
obtenue grâce aux observations radio permit ensuite à Becklin et al. (1972) d’identifier une
contrepartie infrarouge de 12 magnitudes en bande K. On observa finalement la source dans
le domaine millimétrique et son émission s’avéra relativement bien corrélée à l’activité radio
(Pomphrey et Epstein 1972).

Malgré ces débuts prometteurs, les observations conjointes radio/X des sources galac-
tiques de haute énergie restèrent relativement peu nombreuses à cette époque. Il fallut at-
tendre la mise en route de l’interféromètre radio VLA en 1980 pour voir cette approche se

1. http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/heasarc/headates/how_many_xray.html
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systématiser. Dans le même temps, l’amélioration progressive de la sensibilité et de la réso-
lution spatiale des satellites X permit d’étudier le comportement de ces objets célestes avec
beaucoup plus de détails (variations des flux, modulations, sursauts...) et de réduire considé-
rablement l’incertitude sur leur position. Cela conduisit à la recherche systématique de leurs
contreparties dans les autres domaines de longueur d’onde. Tout comme Cyg X-3, on réa-
lisa que ces sources émettaient dans la quasi-totalité du spectre électromagnétique, chaque
domaine d’énergie révélant la présence d’une composante physique distincte au sein du sys-
tème (étoile compagnon, disque, jet...). Ces sources étaient de plus très variables, la nécessité
d’effectuer ces observations simultanément s’imposa pour mieux comprendre leur fonctionne-
ment. L’astrophysique multi-longueurs d’onde des sources galactiques de haute énergie prit
alors son envol.

La présence de jets fut d’abord observée sous forme de longues structures fines pouvant
atteindre plusieurs kiloparsecs, dont l’une des extrémités semblait connectée au noyau d’une
galaxie. On comprit que ces structures représentaient de puissants flots d’énergie et de matière
s’éloignant d’un trou noir accrétant super-massif. Cependant, l’association intime des jets avec
les processus d’accrétion ne fut pas immédiatement généralisée aux autres systèmes accrétants
comme les binaires X. Malgré les découvertes des contreparties radio de Sco X-1, Cyg X-1 et
X-3, il fallut attendre les observations de la binaire atypique SS 433, qui réussirent à résoudre
la source radio, pour que débute l’étude systématique des jets des binaires X (Spencer 1979,
Hjellming et Johnston 1981). Une nouvelle étape fut franchie lorsqu’on découvrit des éjectas
en mouvement superluminique émis par la binaire X transitoire GRS 1915+105 (Mirabel et
Rodriguez 1994). On comprit alors que ces systèmes étaient capables d’éjecter de la matière à
des vitesses aussi relativistes que celles observées dans les noyaux actifs de galaxies.

L’apport majeur de cette approche multi-fréquences appliquée aux systèmes binaires X,
mais également aux noyaux actifs de galaxies, fut la mise en lumière d’une connexion phy-
sique récurrente dans l’univers, à toutes les échelles de taille et d’énergie : le couplage entre
l’accrétion et l’éjection. On invoqua l’accrétion pour expliquer ces objets célestes car, comme
nous le verrons aux chapitres 1 et 2, elle constitue un mécanisme redoutablement efficace pour
convertir l’énergie gravitationnelle en rayonnement.

Aujourd’hui, tant sur le plan théorique qu’observationnel, de nombreuses avancées ont
été effectuées dans la compréhension de ces sources et du lien physique entre l’accrétion et
l’éjection. Nous savons que la population des binaires X est très diverses et développe une
variété de comportement dépendant de la masse de l’étoile compagnon, du type d’objet com-
pact et par conséquent du mode d’accrétion qui se met en place. Nous comprenons mieux
leur formation, leur évolution et leurs différents modes d’émission, thermique ou non. L’amé-
lioration des techniques observationnelles, mais aussi le nombre d’instruments à notre dis-
position, nous permettent actuellement d’effectuer des observations multi-longueurs d’ondes,
quasi-simultanées, de façon très régulière. Nous pouvons ainsi cerner de mieux en mieux les
mécanismes physiques à l’œuvre dans ces objets célestes étranges et fascinants.

Cependant, plus nous regardons en profondeur, plus les comportements deviennent com-
plexes et plus les questions se multiplient et s’affinent. Mais certains problèmes de base et
essentiels, comme les mécanismes capables d’éjecter de la matière à partir d’un flot d’accré-
tion, sont toujours irrésolus. Voici donc un aperçu des grandes questions relatives aux binaires
X, au lien accrétion-éjection en général et aux jets en particuliers :

– Quelle est l’origine de la variabilité, à court et long terme, des binaires X ?
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– Pourquoi certaines binaires X sont-elles persistantes et d’autres transitoires ?
– Quelle est l’origine des états spectraux X (voir chapitre 1) des binaires X transitoires ?
– Quelle la nature et la géométrie de la zone proche de l’objet compact d’où est émis le

rayonnement X et d’où sont issus (en principe) les jets ?
– Quelle sont les relations de causalité entre les différentes composantes du système ?
– Quelle est le mécanisme de lancement des jets ?
– Quelle fraction de la puissance d’accrétion totale est injectée dans les jets ?
– Ces derniers sont-ils composés de matière leptonique et baryonique (e−/p+) ou essen-

tiellement leptonique (e−/e+) ?
– Quelle est l’influence à long terme de l’action des jets et du rayonnement sur le milieu

environnant ?
Ces questions s’insèrent bien sûr dans le cadre plus général des questions liées aux objets
compacts, à la physique en champ gravitationnel fort et à la physique des plasmas magnétisés
ou non. Pour certaines de ces questions, nous possédons déjà les grandes lignes d’une réponse
mais de nombreuses zones d’ombres restent à éclaircir.

Ma thèse a donc débuté dans ce cadre dynamique d’observations multi-fréquences qui
s’appuient sur une recherche théorique tout aussi dynamique pour interpréter les phénomènes
complexes observés. Les travaux présentés dans ce manuscrit se concentrent sur l’étude des
jets relativistes des systèmes binaires X à trou noir (aussi appelés microquasars), et de leur lien
profond avec les flots d’accrétion.

Ce manuscrit se divise en deux parties qui suivent un ordonnancement simple et somme
toute assez classique. La première partie présente tout ce que vous avez toujours rêver de
savoir sur les systèmes binaires X à trou noir ainsi que certaines des principales questions
qu’il reste à élucider à leur sujet.
Elle se divise en quatre chapitres :

Le premier chapitre est une entrée en matière qui présente, d’un point de vue subjectif et
observationnel, les principales caractéristiques des binaires X à trou noir.

Le deuxième chapitre se concentre sur la physique des processus d’accrétion et sur les diffé-
rents modèles qui tentent de reproduire les caractéristiques exposées au chapitre précédent.

Le troisième chapitre est le pendant du deuxième version jets compacts.
Le quatrième chapitre expose les différents instruments d’observations utilisés pour mener

à bien mes travaux ainsi que les méthodes de réduction et d’analyse des données qu’ils pro-
duisent.
La deuxième partie cherche, du mieux qu’elle peut, à apporter un début de commencement
de réponse aux questions soulevées dans la première partie. Elle se divise en trois chapitres :

Pour le cinquième chapitre, je me suis tout d’abord attaché à caractériser les connexions
existantes entre les jets, le flot d’accrétion central proche du trou noir et les zones externes
du disque d’accrétion dans le cas du microquasar GX 339-4. Cette source a été l’une des plus
actives ces dix dernières années. Elle a peu à peu acquis le statut de « modèle standard » de
microquasar de part son comportement « stable » et récurrent (et donc rassurant).

Pour mener à bien cette étude, j’ai comparé l’évolution simultanée des émissions infra-
rouge, optique et X de cette source sur une période de cinq ans, ce qui représente un total
de plus de 1500 observations. Ce travail m’a tout d’abord permis d’étudier la nature du flot
d’accrétion central, une des composantes d’émission des binaires X les moins bien comprises
tant au niveau de sa géométrie que des processus physiques qui y ont lieu. Cette composante
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revêt un caractère particulièrement fondamental car elle constitue probablement la zone de
lancement des jets.

J’ai pu ensuite me concentrer sur l’émission infrarouge des jets. Ce domaine d’émission
constitue une zone de transition entre deux régimes d’émission. La localisation de la fréquence
de transition et son évolution avec le flux nous renseignent sur les conditions physiques dans
les zones proches de la base des jets. Je me suis finalement intéressé à l’influence de l’irradia-
tion des zones externes du disque par la source centrale de rayonnement X. L’irradiation est
un présupposé important couramment invoqué pour expliquer certains faits observationnels
(voir chapitre 2) des binaires X à trou noir ou à étoile à neutrons.

Je terminerai ce chapitre en présentant les résultats préliminaires d’observations optique
et infrarouge que j’ai conduit avec les instruments du Very Large Telescope. Ces observations
visaient, premièrement, à étudier la polarisation de l’émission infrarouge des jets et, deuxiè-
mement, à confirmer ou à infirmer certaines des hypothèses que j’ai proposé lors de l’étude
globale présentée précédemment dans ce chapitre.

Dans le sixième chapitre, je présenterai les résultats d’une étude radio/X à long terme effec-
tuée sur un système binaire X dont l’objet compact postule au statut de trou noir. H1743-322,
de son petit nom, appartient à une catégorie de sources semblant montrer, pour une luminosité
X donnée, un niveau d’émission radio (et donc des jets) plus faible que les autres trous noirs
stellaires accrétants. On possède peu de données sur ces sources et celle-ci se restreignent
à une faible plage de luminosité. Par conséquent on ne sait dire si ces sources possèdent
un couplage accrétion-éjection intrinsèquement différent des autres sources et si elles restent
sous-lumineuses en radio à basse et haute luminosité X. À travers l’étude de la corrélation
entre les émissions radio et X de H1743-322 sur une période d’activité de sept ans, je tenterai
d’apporter quelques réponses à ces questions.

Retour aux origines dans le septième chapitre. Je n’en avais pas terminé avec GX 339-4...
Dans ce chapitre, j’explore d’abord une phase particulière des sursauts des binaires X à trou
noir : le retour à l’état dur. Cette phase n’a bien sûr rien à voir avec une quelconque austérité
gouvernementale, mais elle est particulièrement intéressante car on peut en principe y obser-
ver la re-formation des jets après une brève absence pour cause d’état mou. À travers l’étude
en radio, infrarouge et X de deux de ces phases, je tenterai d’apporter certaines contraintes sur
la physique de formation des jets. Je terminerai finalement ce chapitre en étudiant l’influence
des pertes énergétiques le long des jets à travers l’analyse de la corrélation radio/X de cette
source sur les treize dernières années de sa vie.

Dans la suite de ce manuscrit et jusqu’à sa conclusion, j’abandonnerai la première personne
du singulier au profit de celle du pluriel. Ceci par respect pour mes collaborateurs et pour
les diverses personnes qui m’ont apporté leur aide à travers de passionnantes discussions.
Cependant, mon apport à ces travaux se devant d’être estimé, voici quelques précisions à ce
sujet :

– J’ai réduit (ou re-réduit) et analysé (ou ré-analysé) la quasi-totalité des données X présen-
tées dans cette thèse. Le pourcentage restant correspond aux huit observations Chandra
et Swift présentées au chapitre 6.

– Les observations optique et infrarouge effectuées avec le télescope SMART et présentées
au chapitre 5 ont été obtenues et réduites par Michelle Buxton et Charles Bailyn. J’ai
travaillé ensuite à partir des magnitudes absolues qu’ils m’ont fournies.

– Les observations optique et infrarouge (photométrie et polarimétrie) effectuées avec le
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VLT et présentées au chapitre 5 ont été obtenues grâce à un programme d’observations
que j’ai conduit. J’ai également effectué la réduction et l’analyse de ces données.

– J’ai réduit et analysé environ 25% des données radio présentées dans cette thèse. Ste-
phane Corbel, James Miller-Jones et David Cseh ont effectué les 75 autres pourcents. Les
programmes d’observations qui ont permis d’obtenir ces données ont été conduits par
Stephane Corbel pour l’ATCA et James Miller-Jones pour le VLA.

– L’étude scientifique de ces données et les interprétations qui en découlent sont de mon
fait (aidé bien sûr par mon directeur de thèse et les discussions passionnantes sus-
mentionnées).

En dehors des travaux exposés dans ce manuscrit, j’ai également contribué à divers projets
(sous forme de réduction de données ou d’aide à l’analyse et à l’interprétation) dont les
publications (si elles existent déjà) sont listées en annexe. Parmi ces projets, j’ai effectué sur
site les observations radio interférométriques de l’amas globulaire NGC 6388 présentées dans
Cseh et al. (2010). J’ai également eu l’occasion de diriger l’interféromètre ATCA depuis la
France pour conduire des observations de plusieures binaires X.

Cette thèse a fait l’objet de divers travaux écrits qui seront présentés en annexe.





Première partie

Astrophysique des trous noirs
accrétants
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Bien que cette thèse ait pour objet d’étude les trous noirs de masse stellaire en système
binaire, l’ubiquité des processus d’accrétion-éjection nous amènera plusieurs fois à faire

référence aux trous noirs supermassifs, tout comme aux autres classes d’objets compacts dont
les étoiles à neutrons. Ce chapitre introductif débute donc par une description brève des dif-
férents systèmes dans lesquels sont rencontrés les objets compacts. Ceci nous permettra de
replacer dans un contexte générale les binaires X à trou noir que nous étudierons plus en
détail dans la deuxième partie du chapitre. Cette partie exposera essentiellement la phéno-
ménologie de ces objets et la compréhension globale que nous avons de leur fonctionnement.
Nous présenterons leur morphologie et l’évolution de leurs propriétés spectrales et tempo-
relles lors de phases d’activité intense que l’on qualifie de sursaut. Dans le même temps, nous
soulignerons certaines des nombreuses questions relatives à ces objets et sur lesquelles nous
nous sommes penchés. Nous reviendrons finalement sur certains points de comparaison entre
les différents systèmes composés d’objets compacts lorsque nous aborderons les corrélations
multi-longueurs d’onde à la fin du chapitre.
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1.1 Les objets compacts et leurs environnements
Les objets compacts constituent l’étape ultime de l’évolution des étoiles, une fois que les réac-
tions thermonucléaires ont cessé. La nature du produit final de l’évolution dépend essentielle-
ment de la masse du progéniteur et de sa métallicité. Grossièrement, plus sa masse est élevée
et sa métallicité faible et plus l’objet formé est compact. Par ordre de compacité croissante, on
trouve les naines blanches, les étoiles à neutrons et les trous noirs.

Comme leur nom l’indique, ces objets ont comme caractéristique commune d’être le siège
de densités extrêmes, bien supérieures à celles rencontrées dans les étoiles habituelles. On doit
donc tenir compte des effets relativistes pour décrire correctement ces astres. De telles densités
sont atteintes quand les forces de pression usuelles ne sont plus suffisantes pour compenser
la gravité. Il faut alors faire appel à des mécanismes de pression différents. Le cas du trou noir
est un peu particulier, une densité ne pouvant être définie stricto-sensu.

Un astre auto-gravitant est en équilibre quand les forces de pression compensent son
propre poids. Pour une étoile habituelle, ces forces sont essentiellement générées par la pres-
sion de radiation des photons et par la pression thermique du gaz constituant l’étoile. Toute-
fois, si les réactions nucléaires s’arrêtent, la pression de radiation chute et l’étoile commence
à se contracter. Ce phénomène se poursuit jusqu’à ce que la densité soit suffisante pour que
d’autres sources de pression puissent compenser l’action de la gravité. C’est le mécanisme
de formation des naines blanches. La force qui s’oppose à la gravité est alors la pression de
dégénérescence des électrons, pression qui trouve sa source dans le principe d’exclusion de
Pauli.

Mis à part la contraction, une augmentation globale de masse peut également être à l’ori-
gine de la naissance d’un objet compact. C’est ce qui se produit dans le cas des étoiles à neu-
trons et des trous noirs. Typiquement, un cœur de fer dégénéré se forme au centre de l’étoile,
ce fer étant le produit des réactions nucléaires en son sein. Quand la masse atteint une cer-
taine valeur critique, la pression ne peut plus supporter la gravité et le cœur s’éffondre. Selon
la masse du progéniteur, le résultat est soit une étoile à neutrons, pour laquelle l’interaction
forte entre les baryons contrebalance la gravité, soit un trou noir. Ce dernier est le cas limite
où aucune force ne peut équilibrer la gravité et donc plus rien n’empêche l’effondrement.

En dehors des trous noirs de masse stellaire, on pense que la majorité des galaxies pos-
sèdent un trou noir supermassif en leur cœur dont la masse serait comprise entre 106 et
1010 M�. La formation de ces trous noirs est encore mal comprise, mais il existe essentielle-
ment trois alternatives :

– Soit le trou noir se forme rapidement par effondrement d’un nuage de gaz en même
temps que la formation de la galaxie.

– Soit les processus collisionnels entre étoiles, au coeur de la galaxie, provoquent une
libération et une accumulation de gaz qui finit également par s’effondrer.

– Soit une première population de trous noirs de masse modérée se forme avec la première
génération d’étoiles ; la masse observée étant alors atteinte par accrétion et fusions suc-
cessives. On parle de processus hiérarchique.

Les nouvelles générations de détecteur d’ondes gravitationnelles devraient permettre d’obser-
ver directement les processus responsables de la formation de ces trous noirs supermassifs et
donc de lever un coin du voile...
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Astre
Masse M Rayon R Densité ρ Compacité Ξ
(M�) (km) (kg m−3)

Naine blanche 0.1 à 1.4 ∼ 104 ∼ 109−10 10−4 à 10−3

Étoile à neutrons 1 à ∼ 3 ∼ 10 ∼ 1018 ∼ 0.2

Trou noir stellaire >∼ 3 9(M = 3M�) ∞ 1

Trou noir supermassif 106−9 ∼ 20 UA ∞ 1

Table 1.1 – Caractéristiques moyennes des objets compacts

1.1.1 Compacité et énergie d’accrétion

Paramètre de compacité

Une bonne mesure de la compacité d’un objet peut-être obtenue par le rapport entre l’éner-
gie gravitationnelle newtonienne et l’énergie de masse du système. Supposons que le corps
est une sphère homogène de masse M et de rayon R. On peut alors montrer que l’énergie
gravitationnelle, en théorie newtonienne, est simplement :

Egrav = −3
5

GM2

R
(1.1)

tandis que l’énergie de masse est obtenue par la fameuse formule :

Emasse = Mc2 (1.2)

Le rapport de ces deux énergies donne :

Egrav

Emasse
= −3

5
GM
Rc2 (1.3)

où l’on voit apparaître le paramètre sans dimension dit paramètre de compacité :

Ξ =
GM
Rc2 (1.4)

Bien entendu, plus un objet est compact et plus Ξ est grand. On trouvera dans le tableau 1.1
quelques-unes des valeurs typiques de Ξ pour les trois types d’objets compacts.

Puissance d’accrétion et limite d’Eddington

De part l’intense champ gravitationnel qu’ils génèrent, les objets compacts sont un réservoir
d’énergie sans commune mesure. Leur présence est donc souvent invoquée pour expliquer
les événements les plus énergétiques observés dans l’univers (NAG, supernovae, sursauts γ,
etc.).

L’accrétion est un des mécanismes les plus efficaces dans l’univers pour puiser dans ce
réservoir d’énergie. Pour un astre de masse M? et de rayon R?, l’énergie gravitationnelle
libérée par l’accrétion d’une quantité de matière de masse m à sa surface est :

∆Eacc =
GM?m

R?
= Ξmc2 (1.5)
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On voit tout de suite que plus l’astre est compact et plus l’accrétion est efficace (en prin-
cipe). Pour comparaison, la fusion d’une masse équivalente d’hydrogène en hélium libère une
énergie :

∆Enuc = 0.007mc2 (1.6)

Pour des objets compacts comme les étoiles à neutrons ou les trous noirs, le mécanisme d’ac-
crétion est donc plus efficace que la fusion nucléaire (cf. table 1.1). Pour une compacité Ξ
donnée, la puissance libérée par ce mécanisme dépend du taux Ṁ auquel la matière est accré-
tée. On définit ainsi la puissance d’accrétion Qacc :

Qacc =
GM?Ṁ

R?
= Ξ Ṁ c2 (1.7)

À haute luminosité, le taux d’accrétion Ṁ peut être contrôlé par la pression qu’exerce le
rayonnement sur la matière accrétée. Dans certains cas, ceci peut conduire à une luminosité
maximale dite luminosité d’Eddington.

Pour obtenir un ordre de grandeur de cette limite on se place dans le cas d’un flot d’ac-
crétion stationnaire à symétrie sphérique. On suppose également que la matière accrétée
est principalement constituée d’hydrogène et que celui-ci est complètement ionisé. Dans ces
conditions, le rayonnement agit essentiellement sur les électrons libres par diffusion Thom-
son ; la section efficace de diffusion sur les protons étant (me/mp)2 ∼ 10−7 fois inférieure
à celle des électrons. Si F est le flux d’énergie rayonnée (en erg s−1cm−2) et σT la section
efficace de Thomson, alors la force (radiale et dirigée vers l’extérieur) subit par chaque élec-
tron correspond au taux de transfert de quantité de mouvement des photons vers l’électron :
σT F/c. La force d’attraction électrostatique implique ensuite que les protons sont entrainés
par le mouvement des électrons. Au final, le rayonnement s’oppose à la force de gravité,
GM?(mp + me)/r2 ' GMmp/r2, agissant sur chaque pair d’électron-proton située à une dis-
tance r du centre. La force résultante est donc :

(
GM?mp −

LσT

4πc

)
1
r2 (1.8)

où L = 4πr2F est la luminosité de l’astre accrétant. Il existe par conséquent une luminosité
limite pour laquelle cette expression s’annule, la limite d’Eddington :

LEdd =
4πGM?mpc

σT
' 1.3× 1038

(
M?

M�

)
erg s−1 (1.9)

Si la luminosité de la source dépasse cette limite, la pression de radiation excède l’attraction
gravitationnelle et on peut s’attendre à ce que l’accrétion s’arrête. Si la luminosité est entiè-
rement dérivée du processus d’accrétion, on a L = Qacc = Ξ Ṁ c2. Dans ce cas, la luminosité
d’Eddington correspond à un taux d’accrétion limite qu’on définira par convention :

ṀEdd =
LEdd

c2 (1.10)

Si l’astre accrétant est un trou noir, il n’est pas clair du tout que la luminosité totale dégagée
par accrétion corresponde à Ξ Ṁ c2. En effet, on définit le paramètre de compacité d’un trou
noir comme Ξ = 1, essentiellement par convention. Cependant le rayon d’un trou noir ne
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se réfère pas à une surface dure, mais à une région dans laquelle la matière ne peut plus
s’échapper. Pour masquer les incertitudes concernant la façon dont l’énergie est libérée dans
l’environnement proche du rayon limite, on définit le paramètre sans dimension η tel que :

L = ηṀc2 (1.11)

η correspond donc à l’efficacité avec laquelle le processus d’accrétion convertit l’énergie de
masse de la matière accrétée en rayonnement. Bien que la valeur de η soit difficile à mesu-
rer dans le cas des trous noirs, on peut toutefois poser des limites supérieures à celle-ci en
considérant que la matière orbitant autour du trou noir ne peut y tomber si elle ne dissipe pas
son énergie gravitationnelle. L’efficacité η peut donc s’exprimer comme l’énergie de liaison
gravitationnelle par unité de masse à la dernière orbite stable (voir Frank, King et Raine 2002,
Chapitre 7). Pour un trou noir de Schwarzschild (de spin nul) on obtient ainsi ηmax ∼ 0.06 et
pour un trou noir de Kerr (en rotation maximale) on trouve ηmax ∼ 0.4.

1.1.2 Systèmes binaires

« La majorité des étoiles vivent en couple. » Cet aspect romantique bien connu, implique no-
tamment que les systèmes binaires sont des environnements privilégiés d’étude des objets
compacts. L’interaction entre les deux composantes du système génère d’intenses rayonne-
ments couvrant tout le spectre électromagnétique ; une caractéristique qu’ils partagent avec les
noyaux actifs de galaxies qui sont également de puissants émetteurs multi-longueur d’ondes.
Cependant, les échelles de temps typiques sur lesquelles se produisent les principales varia-
tions dans les systèmes binaires (de la milliseconde à l’année) sont beaucoup plus compatibles
avec la courte durée de vie d’un thésard que la variabilité séculaire des NAGs .

Considérons donc un système binaire formé d’un astre compact (naine blanche, étoile à
neutrons ou trou noir) et d’une étoile « normale » (étoile sur la séquence principale ou géante
rouge). Cette dernière sera qualifiée dans la suite de compagnon et les grandeurs la décrivant
auront l’indice « 2 » ; l’indice « 1 » étant attribué à l’objet compact. Notons qu’un tel indiçage
ne présuppose rien sur l’ordre des masses. On pourra avoir tout aussi bien M1 > M2 − le
système binaire est alors dit de faible masse − que M2 > M1 − le système binaire est alors dit
de grande masse. On notera :

q :=
M2

M1
(1.12)

Dire qu’un tel système binaire est serré signifie que le champ gravitationnel de l’astre compact
a une influence appréciable sur la structure du compagnon. Cette influence engendre des
processus d’accrétion de matière de l’étoile compagnon vers l’objet compact qui sont l’origine
d’émissions fortement énergétiques dont l’intensité maximale est atteinte dans le domaine X.
D’un point de vue observationnel, les systèmes binaires serrés contenant un objet compact
accrétant peuvent être rangés en deux catégories :

• Variables cataclysmiques : l’objet compact est une naine blanche ;

• Binaires X : l’objet compact est une étoile à neutrons ou un trou noir.

Nous nous concentrerons par la suite sur la seconde catégorie. Le lecteur intéressé est renvoyé
à Hellier (2001, et références incluses) pour une revue exhaustive des propriétés des variables
cataclysmiques. La catégorie des systèmes binaires X possède elle-même une zoologie assez
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complexe, mais deux facteurs principaux influencent leur classification : la nature de l’étoile
compagnon et celle de l’objet compact.

Nature de l’étoile compagnon

La nature de l’étoile compagnon influence le transfert de masse entre les deux composantes
du système binaire. Si le compagnon est une étoile massive, il produit un intense vent stellaire
de façon isotrope dont une partie peut être accrétée par l’objet compact, et ce, même si la
séparation orbitale est importante. Ces systèmes sont dits binaires X de grande masse (HMXB
pour High Mass X-ray Binary). Si la séparation orbitale est faible, ou si le rayon de l‘étoile com-
pagnon augmente, l’accrétion par débordement du lobe de Roche peut également se mettre en
place : la matière est directement « arrachée » de l’étoile compagnon par des forces de marées
intenses et tombe en spiralant (par conservation du moment cinétique) vers l’objet compact. Ce
processus crée un disque d’accrétion, source d’un fort rayonnement X. Si la masse de l’étoile
compagnon est faible, celle-ci développe un vent stellaire faible lui aussi qui, même si il peut
être accrété, ne génère pas une émission suffisamment intense pour être détectée. L’accrétion
par débordement du lobe de Roche est donc le mode privilégié dans ce cas. Ces systèmes sont
dits binaires X de faible masse (LMXB pour Low Mass X-ray Binary). La figure 1.1 présente une
vue d’artiste des deux modes d’accrétion que nous venons brièvement de décrire.

Comme nous l’avons défini plus haut, une binaire est dite de grande masse lorsque q > 1.
Dans la pratique, les HMXBs sont généralement définies comme des systèmes binaires com-
posés d’un objet compact accrétant la matière d’une étoile évoluée de type O ou B, de masse
supérieure à environ 8 M�. Population jeune, on les trouve généralement dans les bras spi-
raux. Dans la plupart des cas, l’objet compact est un pulsar, une étoile à neutron magnétisée en
rotation rapide. Les HMXBs se subdivisent ensuite en trois grandes familles selon le type de
l’étoile compagnon (Be ou supergéante) et le mode d’accrétion (par vent et/ou débordement
du lobe de Roche). Le transfert de masse dans ces systèmes peut-être persistant ou intermit-
tent (quand l’orbite est excentrique par exemple), ou bien particulièrement instable, dans le

Figure 1.1 – Vue d’artiste des différents modes d’accrétion : par débordement du lobe de Roche à gauche et par
accrétion du vent stellaire à droite.
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cas du débordement du lobe de Roche, car le transfert s’effectue d’une étoile plus massive
vers une étoile moins massive. Par conséquent, les HMXBs possèdent une phénoménologie
riche et complexe qui dépasse le cadre de cette courte introduction. Nous renvoyons donc le
lecteur intéressé à e.g. Negueruela (2009) et Chaty (2010) pour de plus amples détails sur les
propriétés de ces systèmes.

L’étoile compagnon dans une LMXB est généralement de type tardif (G, K ou M) et sa
masse dépasse rarement 1M�. Les LMXBs se trouvent préférentiellement dans le bulbe ga-
lactique et dans des amas globulaires. Comparativement aux HMXBs, le transfert de masse
par débordement du lobe de Roche est ici beaucoup plus stable, car l’astre accrétant est tou-
jours plus massif que son compagnon. Mais ceci ne signifie pas pour autant que l’émission du
système soit persistante. On observe en effet d’intenses variations sur des échelles de temps
allant de la milliseconde à l’année, comme nous le détaillerons dans la suite. Cependant, cette
variabilité est attribuée à des processus physiques propres au disque d’accrétion plutôt qu’au
transfert de masse lui-même.

Nature de l’objet compact

Hormis la différence de masse entre les divers objets compacts, la présence d’une surface est
un paramètre influant sur l’interaction directe de la matière accrétée avec l’astre compact. La
matière s’accumulant sur la surface d’une étoile à neutrons, par exemple, engendre de façon
récurrente des réactions thermonucléaires à l’origine de flashs X très violents. Ce phénomène
est absent dans les binaires possédant un trou noir, ce qui est souvent considéré comme une
preuve indirecte de la présence d’un horizon des événements. La présence d’un champ ma-
gnétique influence également l’écoulement de matière sur l’objet compact. Si l’intensité du
champ est suffisamment importante, il peut forcer la corotation du gaz avec l’étoile à neutrons
et guider la matière le long des lignes de champ vers les pôles magnétiques sur lesquels elle
tombe en chute libre. Le choc qui en résulte produit un rayonnement X focalisé par le champ
magnétique et modulé selon la période de rotation de l’étoile à neutrons. On constate, en
revanche, la présence d’éjection de matière de façon beaucoup plus fréquente dans les sys-
tèmes à trou noir. La raison de cette dernière différence est très mal comprise, à l’image des
processus conduisant à ces éjections.

1.1.3 Noyaux actifs de galaxies

Un noyaux actif de galaxie (NAG) est une région compacte et extrêmement lumineuse si-
tuée au centre d’une galaxie. Ces noyaux peuvent développer, dans une région de la taille
du système solaire, une luminosité cent fois supérieure à celle d’une galaxie comme la Voie
Lactée. Cet excès de luminosité est observé sur tout ou partie du spectre électromagnétique.
On pense, depuis longtemps maintenant (Lynden-Bell 1969), que les NAGs sont alimentés par
l’accrétion de masse sur un trou noir supermassif (106 à 1010M�) situé au centre de la galaxie
hôte. Pour certaines catégories de NAGs, on observe également la présence de jets collimatés
s’étendant sur des échelles de plusieurs parsecs. Ces jets sont par ailleurs la seule compo-
sante résolue spatialement dans ces systèmes. On infère également la présence d’un disque
d’accrétion optiquement épais, dont le maximum de luminosité est atteint dans le domaine
optique-ultraviolet (le fameux « big blue bump »). Les similarités morphologiques entre NAGs
et binaires X sont donc relativement évidentes. Elles ont motivé, entre autres, l’invention du
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terme microquasar après la découverte de jets en apparence superlumiminiques émis par la
binaire X à trou noir GRS 1915+105 (Mirabel et Rodriguez 1994).

Jets et disques semblent former des systèmes symbiotiques que l’on peut reproduire, par
simple loi d’échelle, sur une large gamme de masses, d’énergies, de longueurs, etc. D’où l’idée
de comprendre les propriétés des différents types de NAGs en étudiant leurs homologues de
masse stellaire, dont les échelles de temps de variation sont beaucoup plus courtes.

1.2 Systèmes binaires X à trou noir
Nous nous concentrons maintenant sur les propriétés des systèmes binaires X de faible masse
dont l’objet compact est un trou noir. Pour des questions de concision, nous utiliserons souvent
le terme microquasar pour désigner ces objets. Il faut cependant garder à l’esprit que ce terme
englobe toute binaire X à trou noir (de faible ou forte masse) qui montre la présence de jets.

1.2.1 Anatomie

Jets

Étoile compagnon
Disque d’accrétion

Flot central

Figure 1.2 – Vue d’artiste d’un microquasar. Crédits Rob Hynes.

La figure 1.2 est une représentation schématique d’un microquasar où l’on distingue quatre
composantes majeures : l’étoile compagnon, le disque d’accrétion, le flot central et les jets.
L’émission combinée de ces composantes couvre la quasi-totalité du spectre électromagné-
tique, de la radio aux X durs. Comme nous l’avons déjà précisé, les microquasars apparaissent
souvent très variables, alternant entre des périodes de repos, dites de « quiescence », et des
phases d’activité, appelées « sursaut », durant lesquelles la luminosité globale peut augmenter
de plus de six ordres de grandeur en quelques jours. Nous détaillons ci-dessous les caracté-
ristiques principales des trois composantes responsables de ces variations : le disque, le flot
central et les jets. Nous mentionnerons également certaines des principales questions qui y
sont associées, et qui ont, entre autres, motivé les recherches présentées dans cette thèse.
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Figure 1.3 – Représentation schématique d’un spectre de disque d’accrétion.

Disque d’accrétion

Par conservation du moment cinétique, la matière issue de l’étoile compagnon se circularise
tout d’abord à une distance Rcirc du trou noir, appelée, à juste titre, rayon de circularisation.
Puis, par dissipation visqueuse, elle transfère petit à petit son moment cinétique vers l’ex-
térieur et enchaine une série d’orbites circulaires de plus en plus proches du trou noir. La
dissipation visqueuse convertit son énergie gravitationnelle en énergie thermique, qui est en-
suite rayonnée par la surface du disque. Dans le modèle standard de disque optiquement
épais et géométriquement mince (Shakura et Sunyaev 1973) que nous détaillerons au chapitre
suivant, ce rayonnement est de type corps noir. Or plus la matière approche du trou noir,
plus sa température s’élève. On peut donc associer à chaque rayon du disque une tempéra-
ture équivalente de corps noir. En première approximation, le spectre résultant se présente
sous la forme d’une superposition de corps noirs de différentes températures (cf. figure 1.3)
dont le domaine d’émission va de l’infrarouge aux X mous 1. Précisons que plus de la moi-
tié de l’énergie totale rayonnée s’effectue dans les parties les plus internes du disque, où la
température est la plus élevée. La luminosité maximale est donc atteinte dans le domaine X.

Flot d’accrétion central

De manière générale, le spectre X observé lors d’un sursaut présente deux composantes ma-
jeures : une composante d’origine thermique dans les X mous, attribuée aux zones internes du

1. définis de 0.1 à 10 keV
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disque d’accrétion, et une composante d’émission non-thermique 2, présentant la forme d’une
loi de puissance décroissante des X mous jusqu’aux X durs, exhibant parfois une coupure ex-
ponentielle à haute énergie (∼ 100 keV). La nature et la géométrie de la composante physique
responsable de cette émission non-thermique, sont toujours fortement débattues. Plusieurs
modèles ont été proposés pour expliquer les caractéristiques observées, certains ayant plus de
succès à reproduire les propriétés spectrales, d’autres les propriétés temporelles. Malheureu-
sement aucun ne fait totalement consensus à l’heure actuelle. Par souci de généralité, nous
l’appellerons donc « flot d’accrétion central ». Malgré les débats concernant l’énergétique et
la géométrie exacte du flot central, le mécanisme d’émission majoritairement invoqué reste
le processus Compton inverse de photons UV et X mous sur une population énergétique
d’électrons. Toute la question est ensuite de savoir :

1. Quelle est la géométrie (disque géométriquement épais, base du jet, couronne de plasma
située au dessus du disque mince...) et la distribution énergétique (thermique ou non)
de cette population d’électrons ?

2. Quelle est la source des photons incidents et le processus d’émission qui les a produit :
rayonnement thermique du disque, émission synchrotron ou bremsstrahlung de la base
du jet ou du flot central lui-même (si la distinction entre les deux n’est pas qu’une
question de vocabulaire...) ?

Nous discuterons plus en détail des principaux modèles de flot central au chapitre 2.

Dans le même domaine d’énergie, on détecte également la présence de composantes
d’émission plus faibles, sous la forme d’une raie d’émission Fe Kα autour de 6.4 keV et d’un
excès piquant autour de 30 keV. Ces composantes sont attribuées à la réflexion de l’émission
X dure du flot central sur le disque d’accrétion.

Jets

Les binaires X à trous noirs, dans un grand nombre de cas, sont également le siège d’éjections
relativistes de matière leptonique et/ou baryonique, orthogonales au plan du disque et dont
l’émission principale se situe de la radio à l’infrarouge proche. Ces éjections se manifestent
principalement sous deux formes :

Éjections discrètes : ce sont des nuages de plasma en expansion, éjectés à des vitesses haute-
ment relativistes voire superluminiques (en apparence). Ces nuages émettent un rayon-
nement de type synchrotron optiquement mince, caractérisé par un spectre en loi de
puissance d’indice négatif (Fν ∝ να avec α ∼ −0.6), essentiellement détecté dans le
domaine radio (voir e.g. Mirabel et Rodriguez 1994). Du fait des pertes énergétiques en-
gendrées par le rayonnement et l’expansion, qu’on pense adiabatique, le pic d’émission
diminue en intensité et en énergie au cours du temps. Cette diminution se fait sur des
échelles de temps de l’ordre de quelques jours. Ces éjections sont donc rarement réso-
lues spatialement avant que l’intensité de leur rayonnement chute en dessous du niveau
de détection. Elles sont donc observées distinctement que lorsqu’elles rentrent en inter-
action avec le milieu interstellaire environnant. Les chocs qui en résultent produisent un

2. J’emploie ici le terme « non thermique » pour qualifier une émission qui n’est pas de type corps noir. Ceci ne
signifie pas pour autant que les particules à l’origine du rayonnement possèdent une distribution non-thermique.
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rayonnement synchrotron intense qui peut être détecté jusque dans le domaine X (figure
1.5).

Jets compacts : ce sont des jets continus de matière faiblement relativiste, de petite taille
(quelques dizaines d’unités astronomiques, voir e.g. Dhawan et al. 2000, Stirling et al.
2001, Fuchs et al. 2003), caractérisés par un spectre plat ou légèrement inversé (α & 0)
s’étendant de la radio jusqu’au proche infrarouge. Ce type de spectre, déjà observé dans
les cœurs compacts des NAGs, est interprété comme la superposition du rayonnement
synchrotron auto-absorbé issu de différentes zones non résolues d’un jet conique (Bland-
ford et Königl 1979, Hjellming et Johnston 1988, Falcke 1996). En effet, découpons ce jet
(par pur intérêt scientifique...) en une succession de tranches minces de plasma, orthogo-
nales à la direction de propagation. Chaque couche émet un rayonnement synchrotron
auto-absorbé, dont le spectre présente un pic d’émission à la fréquence où le plasma de-
vient optiquement mince. Or la densité d’énergie d’une tranche diminue avec la distance
à la base du jet, du fait de l’expansion et des pertes par rayonnement. On suppose éga-
lement que l’intensité du champ magnétique diminue avec la distance. Le tout implique
que plus on s’éloigne de la base, plus la fréquence à laquelle le plasma devient optique-
ment mince diminue et plus l’intensité du rayonnement qu’il produit à une fréquence
donnée décroît. Sachant que les jets compacts sont trop petits pour que leur structure
spatiale soit résolue, le spectre résultant est une superposition des spectres produits par
les différentes tranches (cf. figure 1.4). Une des fréquences caractéristiques de ce spectre
est située à la transition entre le régime optiquement épais (α ∼ 0) et optiquement mince
du jet (α ∼ −0.6), et correspond au pic d’émission du plasma situé à la base (νmax sur
la figure 1.4). Elle présente un intérêt majeur, car elle est directement liée à la dimension
physique de la base (donc à la masse du trou noir) et à la puissance injectée dans le jet ;
deux inconnues essentielles à la compréhension des processus d’éjection et du budget
énergétique total emporté par les jets. Pour les cœurs compacts des NAGs, cette fré-
quence de coupure est observée dans le domaine millimétrique (Bloom et al. 1994). Par
simple loi d’échelle, on l’estime dans l’infrarouge moyen ou proche, pour un trou noir
de masse stellaire. La position de cette coupure est également essentielle pour estimer la
contribution du rayonnement synchrotron dans les rayons X. En effet, on a pu constater
dans certain cas (e.g. Corbel et Fender 2002) que les spectres X étaient compatibles avec
une extrapolation du régime synchrotron optiquement mince. D’où l’idée que les jets
compacts pourraient contribuer à haute énergie, en complément ou à la place du flot
d’accrétion central (Markoff et al. 2003; 2005).

On peut finalement inférer la présence d’éjections de matière à partir de leur action à long
terme sur le milieu interstellaire comme pour la nébuleuse de Cyg X–1 (Gallo et al. 2005) ou
les jets larges (quelques minutes d’arc) de 1E 1740.7-2942 (Mirabel et al. 1992) ou GRS 1758-258
(Martí et al. 2002). La figure 1.5 montre les manifestations des différents types d’éjection que
nous venons de décrire.

Distribution spectrale d’énergie

Pour résumer les contributions de ces trois composantes à l’émission globale, nous présentons
en figure 1.6 le schéma simplifié d’une distribution spectrale d’énergie (SED dans la suite) d’un
microquasar lors d’un sursaut. Précisons que cette SED correspond à une phase particulière du
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Figure 1.4 – Représentation schématique d’un spectre de jet compact.

sursaut (état « dur », voir ci-dessous) où les trois composantes sont présentes. Nous pouvons
faire plusieurs remarques à partir de cette SED :

– Dans le cas d’une LMXB, la contribution de l’étoile compagnon lors d’un sursaut, est
souvent négligeable par rapport à celle du disque d’accrétion.

– On constate que la fréquence de coupure du spectre des jets compacts est particuliè-
rement difficile à déterminer, car elle est située dans un domaine de fréquence où les
parties externes du disque d’accrétion contribuent également.

– Dans le domaine X, il est possible que différentes composantes d’émission se che-
vauchent, d’où la difficulté de les déterminer.

1.2.2 Un sursaut

Nous venons de décrire brièvement les principaux constituants d’une binaire X à trou noir.
Or cette image figée n’est pas très représentative de ces sources au regard des intenses et
complexes variations qu’elles affichent. Dans cette section, nous leur rendons justice en abor-
dant la phénoménologie d’un sursaut, la scène maîtresse où tout se joue. À titre d’exemple, la
figure 1.7 montre une courbe de lumière X mous du trou noir GX 339-4 sur une période de 8
ans entre 2002 et 2010. On y observe la présence de quatre sursauts majeurs (dont un en cours
à la date où j’écris) entrecoupés de phases de repos ou de faible activité.

Nous décrivons ci-dessous la succession d’états d’accrétion/éjection par lesquelles la bi-
naire transite entre son réveil et son retour en quiescence. Nous définirons d’abord ces états du
point de vue des hautes énergies avant d’y associer le comportement multi-longueur d’onde.
Nous terminerons finalement par un exposé succinct de la variabilité temporelle rapide (. 1s)
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Figure 1.5 – Différentes manifestations d’éjection de matière dans les systèmes binaires X à trou noir. La co-
lonne de gauche présente deux exemples d’observations VLBI qui ont permis de résoudre spatialement les jets
compacts. La figure du haut est une observation de Cyg X-1 (Stirling et al. 2001). Celle du bas de GRS 1915+105
(Fuchs et al. 2003). La colonne centrale montre le déplacement superluminique d’une éjection transitoire de GRS
1915+105 (Mirabel et Rodriguez 1994). La colonne de droite présente deux exemples d’interactions d’éjecta avec
le milieu interstellaire (MIS). En haut, une image en rayons X de la source XTE J1550-564 (Corbel et al. 2002).
En bas, une image des jets larges de 1E 1740.7-2942 (Mirabel et al. 1992)

et ses liens avec les états spectraux. Mais avant ceci, on peut se demander quel est le phéno-
mène physique qui fait entrer une source en phase de sursaut.

Les raisons d’un sursaut : le modèle d’instabilité du disque

Globalement, le réservoir d’énergie à la source de l’activité des binaires est l’énergie gravi-
tationnelle. L’accrétion est le processus qui permet de puiser dans ce réservoir et d’utiliser
cette énergie pour produire, entre autres, le rayonnement observé. Si ce dernier augmente
fortement, comme à l’occasion d’un sursaut, on peut imaginer qu’il reflète une variation dans
la puissance d’accrétion, puisque le champ gravitationnel, lui, ne change pas. Or l’accrétion
s’effectue en deux étapes majeures : le transfert de masse de l’étoile compagnon jusqu’au bord
externe du disque, et le disque d’accrétion lui même. Comme on l’a vu, un des paramètres
fondamentaux qui caractérisent l’accrétion est le flux de masse vers l’objet compact, qu’on
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Figure 1.6 – Représentation schématique de la distribution spectrale d’énergie à large bande d’un microquasar
lors d’un sursaut.

appelle simplement taux d’accrétion (noté Ṁ). Clairement, plus ce taux est important, plus la
quantité d’énergie gravitationnelle extraite par unité de temps est importante et donc plus le
rayonnement est élevé. Un sursaut pourrait donc s’expliquer dans les deux cas suivant :

1. Le taux de transfert de masse de l’étoile compagnon est variable. Son enveloppe pourrait
être, par exemple, dynamiquement instable. Un sursaut serait donc lié à une brusque
variation du transfert de masse de l’étoile.

2. Le taux d’accrétion local dans le disque varie à cause d’un changement dans les proprié-
tés physiques du flot.

La première hypothèse s’est avérée relativement infructueuse, principalement par manque
d’un réel mécanisme physique responsable de l’instabilité de l’enveloppe 3. C’est la deuxième
hypothèse, bien que souffrant de plusieurs problèmes, qui a rencontré le plus de succès pour
reproduire les propriétés globales des sursauts, notamment leurs durées et leurs temps de
récurrence. Le modèle le plus abouti, qui permet d’expliquer à la fois les sursauts dans les
novae naines et les binaires X de faible masse, se nomme simplement modèle d’instabilité du
disque (Disk instability model, DIM). Nous en décrivons ci-dessous les idées principales.

Le flot d’accrétion à un rayon donné dans le disque est à l’équilibre thermique lorsque les
mécanismes de chauffage et de refroidissement se compensent. Pour un disque optiquement
épais et géométriquement mince, cet équilibre se traduit par une relation entre la densité

3. Le mécanisme plausible proposé par Hameury et al. (1986) fût démontré inefficace en pratique par Gontika-
kis et Hameury (1993).
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Figure 1.7 – Courbe de lumière X mous de GX 339-4 entre 2002 et 2010 obtenue avec l’instrument RXTE/ASM.

surfacique 4 Σ et la température T. Pour un rayon R donné, cette relation prend la forme d’une
courbe en S dans un plan Σ− T, comme le montre la figure 1.8. Chaque point de cette courbe
représente un état d’équilibre thermique du gaz. On distingue trois branches d’équilibre :

– Une branche d’équilibre stable, dite « froide » (partie inférieure du S), qui correspond à
un état où l’hydrogène constituant le disque est principalement neutre.

– Une deuxième branche stable, dite « chaude » (partie supérieure du S) correspondant à
un état où l’hydrogène est principalement ionisé.

– Une branche d’équilibre instable (partie centrale du S). Cette branche est située autour
de la température d’ionisation de l’hydrogène (∼ 7000K). Elle est caractérisée par le fait
que pour un accroissement de température donné, le chauffage par frottement visqueux
augmente plus vite que le refroidissement radiatif, ce qui augmente d’autant plus la
température. Cette instabilité thermique est due à la forte augmentation de l’opacité
lorsque l’hydrogène commence à s’ioniser. En effet, lorsque la température est suffisante,
les photons les plus énergétiques du rayonnement thermique local commencent à ioniser
une partie de l’hydrogène. Leur énergie est donc conservée à l’intérieur du disque au
lieu de s’échapper, ce qui augmente la température et le mécanisme s’emballe jusqu’à
l’ionisation quasi-complète. La même instabilité peut être vue dans le sens inverse, en
partant d’un état complètement ionisé. Cette fois-ci l’opacité chute lorsque l’hydrogène
commence à se recombiner. Le taux de refroidissement devient plus élevé que le taux de
chauffage et la température décroît brutalement.

Un état d’équilibre stable ne peut donc être représenté que par un point sur la branche chaude
ou la branche froide. Ceci implique que la densité de surface dans un état froid doit être in-
férieure à la densité maximale Σmax de la branche froide. Inversement, dans l’état chaud la
densité de surface doit être supérieure à Σmin. À Σmax et Σmin correspondent grossièrement
et respectivement les températures d’ionisation et de recombinaison de l’hydrogène. Suppo-
sons donc que l’anneau de gaz, initialement dans l’état froid, atteint la densité critique Σmax.

4. Obtenue en intégrant verticalement la densité volumique ρ
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L’instabilité thermique se déclenche et amène le gaz dans un nouvel état stable sur la branche
chaude. Or l’instabilité thermique entraîne également une instabilité dite « visqueuse ». En
effet, les frottements visqueux augmentent avec la température, entraînant un accroissement
local du taux d’accrétion. L’anneau se vide, la température et la densité surfacique diminuent
jusqu’à ce que le gaz atteigne la densité Σmin. L’instabilité thermique se déclenche à nouveau,
ramenant le système dans un équilibre froid. Ceci constitue le cycle limite de l’instabilité
thermo-visqueuse. Il est représenté sur la figure 1.8. Rappelons cependant que ce mécanisme
est purement local, mais son extension à l’ensemble du disque est relativement simple. En
effet, lorsqu’un anneau effectue une transition vers un état chaud, il créé localement un fort
gradient de température et de densité qui entraine une rapide diffusion de masse et de chaleur
dans les anneaux adjacents, les poussant à entamer la même transition.

À partir de ce modèle, on peut donc dresser une image globale d’un sursaut. Tout d’abord,
les sources qui montrent ce genre de comportement transitoire, doivent avoir un taux de trans-
fert de masse du compagnon qui implique une température d’équilibre du plasma proche de
la température d’ionisation de l’hydrogène. Si le taux est trop élevé, tout le disque se trouve
dans un état d’équilibre chaud et stable et n’évoluera donc pas. Ce qui correspondrait aux
sources persistantes. Si le taux est trop bas, le disque est stable dans un état froid et proba-
blement invisible pour un observateur. On se place donc dans le cas d’un taux de transfert
intermédiaire. La source est initialement dans un état quiescent où le taux d’accrétion local
dans le disque est partout (à l’exception des zones les plus externes du disque) inférieur au
taux de transfert de masse Ṁext. Durant cette phase, la masse s’accumule dans le disque, la
densité et la température augmentent. Suivant le profil de densité Σ(R), une zone du disque
(probablement proche du centre) va atteindre la densité critique et déclencher l’instabilité qui
se propage ensuite dans le reste du disque. C’est la phase de croissance du sursaut durant
laquelle la luminosité augmente. La majeure partie du disque se trouve maintenant en équi-
libre chaud avec un taux d’accrétion supérieure à l’apport externe de masse. Une partie de la
masse accumulée dans le disque est alors accrétée par l’objet compact. Dans l’équilibre chaud,
le nouveau profil de densité du disque implique que les zones externes du disque atteindront
en premier la densité critique Σmin. La deuxième instabilité se déclenche et propage une onde
de refroidissement vers l’intérieur du disque. C’est la décroissance du sursaut. Le disque re-
vient en équilibre froid à un taux d’accrétion plus bas que Ṁext (état quiescent) et le cycle
redémarre.

Ce scénario constitue la trame de base (particulièrement simplifiée) du DIM. Dans sa ver-
sion généralisée, il prend en compte de nombreux autres mécanismes physiques que nous
n’avons pas mentionnés. Ces mécanismes se sont avérés nécessaires pour expliquer en pra-
tique certaines propriétés fondamentales des sursauts. Dans le cas des binaires X de faible
masse par exemple, les modèles numériques utilisant le DIM standard produisent des sur-
sauts d’une durée maximale de quelques dizaines de jours avec des temps de récurrence très
courts (Mineshige et Wheeler 1989, Menou et al. 2000). Ils prédisent également des temps
de décroissance rapides des sursauts, contrairement aux lentes décroissances exponentielles
ou linéaires généralement observées. L’ingrédient fondamental proposé pour corriger le DIM
(King et Ritter 1998) est l’irradiation des zones externes du disque par la source centrale de
rayonnement X. Lors d’un sursaut, l’irradiation permettrait de maintenir les zones externes du
disque au-delà de la température de recombinaison de l’hydrogène. L’instabilité thermique de
retour ne pourrait donc se mettre en place que lorsque l’irradiation diminue. Cette dernière



26 Chapitre 1. Entrée en matière

" (g cm-2)

T 
(K

)

103

100 1000

104

10 !max!min

Équilibre chaud (H ionisé)

Instabilité      thermique

Instabilité      thermique

Équilibre froid (H neutre)

Figure 1.8 – Courbe d’équilibre thermique dans le plan Σ− T.

étant dépendante du taux d’accrétion des zones centrales, elle diminue progressivement sur
un temps caractéristique dit « visqueux » (voir chapitre 2), nettement plus long que le temps
« thermique » de propagation de l’onde de refroidissement. On peut obtenir de cette façon des
sursauts globalement plus longs et à décroissance exponentielle (Dubus et al. 2001).

Malgré les différents succès du DIM généralisé, de nombreuses zones d’ombre subsistent,
dont certaines particulièrement fondamentales comme la prise en compte de la turbulence
comme source principale de viscosité ou l’influence des jets sur le déroulement d’un sursaut
(ce qui requiert au préalable que l’on comprenne comment ils sont produits). Pour de plus
amples détails sur la physique du DIM, ses forces et ses faiblesses, nous renvoyons le lecteur
à la revue de Lasota (2001).

États d’accrétion et diagramme intensité-dureté

Nous abordons maintenant les différentes étapes d’un sursaut d’un point de vue plus obser-
vationnel. Nous préciserons tout de même les interprétations physiques qui y sont associées
(dans la mesure du possible). Tout astrophysicien qui se respecte travaillant sur les binaires
X vous parlera assez rapidement des deux principaux états spectraux par lesquels la source
transite, en général, lors d’un sursaut. Ces états ont initialement été définis par les propriétés
spectrales de l’émission X comme nous le décrivons ci-dessous. Cependant, avec le déve-
loppement des observations multi-longueurs d’onde et l’avènement de satellites tel RXTE,
possédant une excellente résolution temporelle, la définition des états a été élargie pour in-
clure les propriétés d’éjection et la variabilité temporelle rapide (. 1s). Deux aspects que nous
aborderons dans les sections suivantes.

Comme on l’a vu, le spectre X exhibe deux composantes principales : la composante ther-
mique du disque d’accrétion et la composante non-thermique en loi de puissance du flot
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central. En fonction de l’importance relative d’une composante vis-à-vis de l’autre, on peut
dégager deux états spectraux principaux :

État dur (Hard State, HS) : c’est l’état dans lequel entre la source en sortant de la quiescence
et dans lequel elle revient lors de la décroissance, avant son retour au repos. Il est carac-
térisé par un spectre X dominé par la composante non-thermique. La température du
bord interne du disque se situe autour de 0.1 keV. L’indice de photons Γ de la loi de
puissance (avec N(E) ∝ E−Γ où N est le nombre de photons d’énergie E) est générale-
ment compris entre 1.4 < Γ < 2.0 et présente souvent une coupure exponentielle autour
de 100 keV (voir e.g. McClintock et Remillard 2006). Dans une représentation du spectre
en νFν, l’émission pique donc dans les X durs autour de la centaine de keV, d’où le nom
donné à cet état.

État mou (Soft State, SS) : c’est l’état de la source entre les deux phases d’état dur, quand la
luminosité X est proche du pic du sursaut. Il est donc caractérisé par une forte luminosité
X et par la prépondérance de la composante thermique du disque dont la température
au bord interne est comprise entre 0.5 et 2 keV. Une émission non-thermique en loi de
puissance est également présente dans l’état mou. Elle est plus faible et plus pentue
(Γ > 2.4) que dans l’état dur, mais elle s’étend au moins jusqu’au MeV, sans coupure
exponentielle apparente (Grove et al. 1998, Tomsick et al. 1999).

Les composantes de réflexion que nous avons décrites plus haut (raie du Fer et excès à 30 keV)
sont présentes dans les deux états. Mais elles semblent plus faibles dans l’état dur que dans
l’état mou.

En dehors de ces deux états principaux, il existe plusieurs états intermédiaires pour décrire
les phases de transition. Ils sont généralement caractérisés par des contributions équivalentes
du disque et du flot central et possèdent des propriétés spectrales intermédiaires entre les
deux états majeurs. Leur classification reste tout même un sujet de débat et nous renvoyons
le lecteur aux nomenclatures de Homan et Belloni (2005) et Remillard et McClintock (2006)
pour une discussion plus détaillée. Lorsque cela sera nécessaire, nous distinguerons l’état
intermédiaire dur et l’état intermédiaire mou (terminologie de Homan et Belloni 2005) comme les
deux phases consécutives d’une transition entre état dur et mou.

À partir de ces quelques définitions, nous pouvons d’ores et déjà présenter l’ossature d’un
sursaut du point de vue spectral X. Pour se faire, introduisons le diagramme intensité-dureté
(Hardness Intensity Diagram, HID). Ce diagramme est une méthode de représentation très utile
et indépendante des modèles pour décrire les différentes étapes d’une phase d’activité. Il
représente l’évolution de l’intensité X de la source en fonction de son rapport de dureté. Ce
dernier est défini comme le quotient du flux X durs par le flux X mous. La figure 1.9 montre
un exemple de HID du microquasar GX 339-4.

Le sursaut débute lorsque la source sort de l’état quiescent pour entrer dans l’état dur.
Sa luminosité augmente en conservant des caractéristiques spectrales et un rapport de dureté
relativement stables. La durée de cette phase d’état dur initial est de l’ordre de quelques
semaines à quelques mois. La source entame ensuite sa transition vers l’état mou en passant
successivement par les états intermédiaires dur et mou. Durant cette phase, la composante
thermique liée au disque d’accrétion devient dominante en terme de flux, et s’accompagne
d’une augmentation de la température au bord interne du disque. Conjointement, l’émission
du flot central diminue et devient plus « molle ». Cette transition dure en général de quelques
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Figure 1.9 – Diagramme intensité-dureté et états d’accrétion-éjection associés. Les données utilisées pour ce
diagramme sont issues du sursaut 2007 de GX 339-4. Les couleurs rouge, vert et bleu représentent respectivement
les états dur, mou et intermédiaires. L’évolution temporelle de la source au cours du sursaut est indiquée par les
flèches. Autour du diagramme, sont également représentées les SEDs typiques de l’état dur et mou ainsi que
l’évolution des formes d’éjection lors du sursaut.

jours à quelques semaines. Une fois dans l’état mou, le spectre à large bande est complètement
dominé par l’émission du disque d’accrétion, comme nous le verrons par la suite. La source
débute ensuite sa décroissance et transite successivement par les états intermédiaires et l’état
dur, avant de retourner en quiescence.

L’image standard, couramment acceptée pour expliquer l’augmentation de la température
du bord interne du disque et la diminution de l’émission non-thermique, est qu’initialement,
le disque d’accrétion est tronqué et remplacé dans ses parties internes par le flot central chaud.
Avec l’augmentation du taux d’accrétion, le rayon de troncature diminue, remplaçant peu
à peu le flot central par le disque standard. Les observations X réalisées à haut niveau de
luminosité (LX ∼ 1037−39 erg s−1) ont révélé des raies du fer Kα gravitationnellement élargies
(Miller et al. 2002, Reynolds et Nowak 2003), indiquant que le disque d’accrétion atteignait la
dernière orbite stable (Innermost Stable Circular Orbit, ISCO) autour du trou noir.

Une caractéristique importante qui est particulièrement visible sur le HID est que les tran-
sitions état dur vers état mou et état mou vers état dur, s’effectuent à des luminosités diffé-
rentes (de plusieurs ordres de grandeur). C’est ce phénomène d’hysteresis qui donne sa forme
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particulière au HID et son surnom de diagramme « en tête de tortue ». Néanmoins, malgré
l’aspect fondamental qu’il revêt, ce phénomène est toujours incompris.

États d’éjection

Comme nous l’avons mentionné, les états et modifications de la zone d’accrétion interne sont
accompagnées par différents processus d’éjection de matière. Ces phénomènes sont géné-
ralement détectés dans le domaine radio (voir e.g. Hjellming et Johnston 1981, Mirabel et
Rodriguez 1994, Fender 2006, et références incluses) bien qu’ils puissent également dominer
l’émission jusqu’au proche IR (Corbel et al. 2001, Jain et al. 2001, Corbel et Fender 2002, Ho-
man et al. 2005a, Russell et al. 2006, Coriat et al. 2009).

Lorsque la source débute son sursaut dans l’état dur, on observe une augmentation de la
luminosité radio présentant un spectre plat caractéristique de la présence de jets compacts.
Ces derniers sont habituellement détectés pendant toute la durée de l’état dur. Leur émis-
sion est persistante et leur luminosité est fortement corrélée à la luminosité X (Hannikainen
et al. 1998, Corbel et al. 2000; 2003, Gallo, Fender et Pooley 2003b, voir chapitre 5). Lorsque
la binaire entre dans les états intermédiaires, on observe généralement une brusque augmen-
tation du flux radio sur une échelle de temps de quelques jours. Ce phénomène qualifié de
« flare 5 » radio présente un spectre typique d’émission synchrotron optiquement mince et
est interprété comme la signature d’une éjection discrète et massive de plasma (e.g. Han et
Hjellming 1992). Dans certain cas, ces éjections massives ont été résolues spatialement sous la
forme de bulles d’émission synchrotron, s’éloignant du cœur de la source dans des directions
opposées, (e.g. Mirabel et Rodriguez 1994, voir figure 1.5). Ce premier flare radio majeur est
parfois accompagné d’une succession de flares de plus faibles amplitudes, résultant probable-
ment d’éjections moins massives. La structure physique du flot d’éjection est particulièrement
obscure durant ces phases transitoires. Le scénario de base voudrait que les jets deviennent
initialement instables et produisent des éjections fortement relativistes, qui rentrent en colli-
sion avec le plasma plus lent émis précédemment (Fender et al. 2004). Il résulterait des chocs
internes à l’origine des flares radio. Cependant, il n’est pas établie que la structure collimatée
du jet compact survive durant cette série d’événements transitoires. Toujours est-il que lorsque
la source atteint finalement l’état mou, l’émission radio est supprimée, ou du moins fortement
diminuée (d’un facteur 20 à 50), car elle se situe généralement au-dessous des limites de dé-
tection (Fender et al. 1999a, Corbel et al. 2000). Pendant l’état mou, on pense donc que les jets
compacts sont supprimés. Lorsque la source entame son retour vers l’état dur, la signature
des jets compacts réapparaît vers la fin des états intermédiaires, sans être précédée de phase
d’éjections transitoires. On observe d’abord un pic d’émission radio et infrarouge signalant la
re-formation des jets, puis leur luminosité décroît dans l’état dur, tout comme l’émission des
autres composantes du système.

Variabilité rapide de l’émission X

On caractérise la variabilité de l’émission X en étudiant l’amplitude de ses variations en fonc-
tion des échelles de temps sur lesquelles elle se produisent. L’outil d’analyse le plus couram-
ment utilisé est le spectre de puissance (Power Density Spectrum, PDS, Leahy et al. 1983), qui

5. Le terme flare est apparemment toléré en français dans le cadre de l’astronomie (http://www.larousse.
fr/dictionnaires/francais/flare)

http://www.larousse.fr/dictionnaires/francais/flare
http://www.larousse.fr/dictionnaires/francais/flare
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Figure 1.10 – Exemples de spectres de puissance associés aux différents états spectraux X du microquasar GX
339-4. Figure adaptée de Homan et Belloni (2005).

représente (grossièrement) le carré du module de la transformée de Fourier de la courbe de
lumière X. Les spectres de puissances des binaires X montrent habituellement un continuum
de variations apériodiques auquel s’ajoutent parfois différents types de composantes fines de
largeur variable. L’émission X est donc modulée par des résonances de différents degrés de
cohérence et par un ensemble de processus stochastiques non-périodiques. Les structures fines
sont désignées de façon générique comme des oscillations quasi-periodiques (Quasi Periodic
Oscillations, QPOs). La phénoménologie des spectres de puissance et des QPOs est riche et
complexe et leur traduction en terme de processus physiques en est encore à ses débuts. Par
souci de concision, nous nous contenterons d’une description des propriétés principales des
spectres de puissance durant les étapes d’un sursaut. Le lecteur intéressé pourra consulter van
der Klis (2006) pour une revue exhaustive du domaine.
Les caractéristiques des PDS pendant les différents états spectraux X peuvent être résumées
de la façon suivante (McClintock et Remillard 2006) :

– Pendant l’état dur, le spectre de puissance est caractérisé par un fort continuum de
variabilité, dont la puissance RMS (intégrée entre 0.1 et 10 Hz) est de l’ordre de 20 à 30%
du taux de comptage moyen. La présence de QPOs est aléatoire, mais on les observe
généralement lorsque la luminosité est élevée.

– La variabilité dans l’état mou est caractérisée par un faible continuum (puissance inté-
grée < 7%) et l’absence d’oscillations quasi-périodiques.

– Pendant les états intermédiaires, on détecte la présence quasi-systématique de QPOs
intenses et fortement cohérentes. La puissance intégrée du continuum se situe générale-
ment entre les valeurs de l’état dur et de l’état mou (∼ 10%).

La figure 1.10 montre quatre exemples de spectres de puissance lors d’un sursaut du micro-
quasar GX 339-4. On constate également que la forme du continuum évolue lors d’un sursaut.
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Dans les états de dureté élevée, le continuum présente la forme d’un plateau à basse fréquence,
suivi d’une décroissance en loi de puissance d’indice α ∼ −2 (avec Pν ∝ να, où Pν est la densité
spectrale de puissance). Dans les états plus mous, le plateau disparaît et le continuum peut
être ajusté par une simple loi de puissance d’indice α ∼ −1.

1.3 Corrélations multi-longueurs d’onde
La source galactique GX 339-4 a été l’un des piliers du développement des idées sur la
connexion accrétion/éjection dans les microquasars. Après la détection, dans cette source,
de variabilités optiques rapides très similaires à celles observées dans les rayons X (Motch
et al. 1982), la communauté observationnelle s’est de plus en plus intéressée à l’étude des
variations simultanées dans plusieurs domaines de longueurs d’onde. Cette approche s’est ré-
vélée extrêmement fructueuse car elle a mis en lumière la présence de corrélations très fortes
entre les émissions hautes et basses énergies, soulignant la connexion intime entre les proces-
sus d’accrétion et d’éjection. Dès lors, les campagnes d’observations multi-longueurs d’onde
simultanées sont apparues essentielles pour comprendre les systèmes dans leur globalité.

1.3.1 Corrélations radio / X

Trous noirs :

La campagne d’observations radio menée avec le MOST (Molongo Observatory Synthesis Teles-
cope) sur plusieurs années d’activité de GX 339-4 (Hannikainen et al. 1998) a mis en évidence,
sur une petite plage de luminosité, que les courbes de lumière radio étaient corrélées aux
courbes de lumière X des instruments RXTE/ASM (X-mous) et BATSE (X-durs) lorsque la
source était dans l’état dur. Cette corrélation a ensuite été confirmée et quantifiée pour cette
même source par Corbel et al. (2000; 2003), sous la forme d’une loi de puissance FR ∝ F0.71±0.01

X ,
où FR et FX sont respectivement la densité de flux radio à 8.6 GHz et le flux X dans la bande
3-9 keV ou 9-20 keV (figure 1.11). Une fois établie pour GX 339-4, cette corrélation a été éten-
due à d’autres trous noirs dans l’état dur (Gallo et al. 2003b) et notamment V404 Cyg (figure
1.12). Elle s’étend sur plus de quatre ordres de grandeur de ∼ 10−5 à ∼ 2% LEdd. Ce lien
radio/X semble donc universel pour tous les trous noirs stellaires accrétants dans l’état dur,
et implique une connexion forte entre le flot central et les jets compacts.

De plus, l’étude de la dispersion des mesures radio/X autour de la corrélation indiquerait
que le facteur de Lorentz du jet compact n’est pas très élevé (Γ . 2 i.e. β ∼ 0.8) et a priori plus
faible que lors des éjections impulsives et relativistes de plasma.

Avec l’étude du trou noir galactique A0620-00 (Gallo et al. 2006), la corrélation universelle
radio/X est apparue valide même dans l’état quiescent (∼ 10−8LEdd).

L’interprétation physique de cette corrélation est toujours débattue au sein de la commu-
nauté. Le sujet de discorde est principalement lié à la nature de l’émission X dans l’état dur
(qui était déjà conflictuelle avant la découverte de la corrélation). On peut distinguer deux
interprétations principales. La première consiste à dire que cette corrélation découle de la
simple dépendance des émissions X et radio sur le taux d’accrétion. Il est donc naturel, quand
ce dernier varie, que les flux X et radio varient conjointement. Sur un plan plus quantitatif,
on montre que l’émission radio synchrotron (LR) d’un jet conique varie approximativement
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Figure 1.11 – Corrélation des flux X dans la bande 3-9 keV et des flux radio à 8.6 GHz pour le trou noir GX
339-4 entre 1997 et 2000. Figure extraite de Corbel et al. (2003)

comme Q1.4
jet (voir chapitre 3). On suppose ensuite que la puissance injectée dans le jet est une

fraction de la puissance d’accrétion Qacc = ΞṀc2. Par conséquent, si cette fraction est fixe,
on a LR ∝ Ṁ1.4. Pour reproduire la corrélation LR ∝ L0.7

X , on a donc besoin que la luminosité
X varie comme Ṁ2. Cette dépendance est prédite par plusieurs modèles de flots d’accrétion
radiativement inefficaces (e.g. ADAF, voir chapitre 2). L’existence de la corrélation radio/X
serait donc une confirmation de la présence de ce type de flot dans les zones internes proches
de l’objet compact.

La deuxième interprétation suppose que ce sont les jets compacts qui produisent l’essentiel
du rayonnement X non-thermique dans l’état dur (Markoff et al. 2001; 2005). On montre que
cette hypothèse prédit naturellement une corrélation LR ∝ L0.5−0.7

X (voir chapitre 3).
Il est à noter cependant que plusieurs sources sont apparues « en dessous » de la corrélation

universelle dans le sens où, pour une luminosité X donnée, leur luminosité radio est plus faible
que celle prédite par la corrélation (Corbel et al. 2004, Rodriguez et al. 2007, Cadolle Bel et al.
2007). Certaines de ces sources apparaissent déjà sur la figure 1.12 tirée de Gallo et al. (2003b).
Le manque de données (surtout à bas flux) concernant ces systèmes n’a pas permis jusqu’ici
de déterminer si elles présentaient également une corrélation radio/X. Si oui, on ne sait donc
pas si elles suivent une corrélation de même pente mais avec une normalisation plus faible, ou
si la pente est différente. L’étude de ces sources est donc primordiale pour comprendre plus
avant le couplage accrétion/éjection. Nous reviendrons plus longuement sur cette population
de trous noirs lors de la présentation de nos travaux au chapitre 6.

Notons que le terme anglais « outliers » est généralement utilisé pour qualifier ces sources.
La traduction française « valeurs aberrantes » est peu commode à utiliser et, malgré nos nom-
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Figure 1.12 – Flux radio (mJy) en fonction du flux X (Crab) pour un échantillon de 10 trous noirs accrétants
dans l’état dur, normalisés à une distance de 1kpc. L’axe horizontal supérieur indique la luminosité X en unité
d’Eddington pour un trou noir de 10 M�. Figure extraite de Gallo et al. (2003b)

breuses tentatives, nous n’avons pas trouvé de dénomination suffisamment concise et évoca-
trice pour ces binaires X. Avec nos plates excuses, nous conserverons donc le terme anglais
dans le reste de cette thèse.

Le plan fondamental d’activité des trous noirs

La communauté scientifique s’est ensuite naturellement intéressée aux autres systèmes ac-
crétants pour déterminer si une corrélation radio/X similaire était observée. Les premiers
résultats sont venus des trous noirs super-massifs. Peu après la publication des travaux sur
les trous noirs galactiques, deux groupes indépendants (Merloni et al. 2003, Falcke et al. 2004)
ont mis en évidence une corrélation similaire pour les noyaux actifs de galaxie. Dans un hyper-
plan à trois dimensions – masse du trou noir, luminosité X, luminosité radio – cette corrélation
suit celle mesurée pour GX 339-4 et V404 Cyg si l’on tient compte d’un terme correctif lié à
la masse du trou noir accrétant : LR ∝ L0.6

X M0.8. Ce « plan fondamental » d’activité des trous
noirs est illustré sous ses deux formes sur les figures 1.13 et 1.14.

Étoiles à neutrons

En étudiant les systèmes binaires X à étoile à neutron dans l’état « île » (considéré comme
le pendant de l’état dur des trous noirs), Migliari et Fender (2006) ont également trouvé une
corrélation entre les flux X et radio. Les systèmes à étoile à neutrons étant globalement plus
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Figure 1.13 – Illustration du plan fondamental d’activité des trous noirs selon Merloni et al. (2003). Représen-
tation de la luminosité radio des sources de l’échantillon en fonction de leur luminosité X corrigée de la masse
du trou noir. Les abréviations GBH, Sy et QSO dans la légende se réfèrent respectivement aux binaires X à trou
noir, aux galaxies Seyfert et aux quasars. L+T correspond aux noyaux LINER et transition LINER/Hii.

Figure 1.14 – Le plan fondamental d’activité des trous noirs selon Falcke et al. (2004). Représentation de la
luminosité X des sources de l’échantillon en fonction de leur luminosité radio. Gauche : aucune correction relative
à la masse du trou noir n’a été apportée. Droite : le terme correctif de masse a été appliqué à la luminosité X qui
a ensuite été normalisée à un trou noir de 6 M�. Les BL Lac ont été corrigés de l’amplification Doppler.
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Figure 1.15 – Corrélation radio/X des systèmes binaires X à étoile à neutrons comparée à celle des systèmes à
trou noir : GX 339-4 dans l’état dur (cercles oranges), autres trous noirs en états intermédiaires et mous (carrés
bleus), étoiles à neutrons en état dur (cercles rouges), étoiles à neutrons en états mou et intermédiaire (cercles
violets, triangles verts et carrés jaunes). Figure extraite de Migliari et Fender (2006).

faibles en radio que les systèmes à trou noir, les données sont peu nombreuses et s’étendent
sur une plage de luminosité restreinte. La corrélation est donc faiblement contrainte, mais
il apparaît que l’indice de corrélation est plus de l’ordre de & 1.4 que du 0.5-0.7 déterminé
pour les trous noirs (figure 1.15). En utilisant le raisonnement précédent, on en déduit que
la luminosité X doit être linéairement dépendante du taux d’accrétion (LX ∝ Ṁ). Ceci peut
découler du fait que l’accrétion dans les étoiles à neutrons est radiativement efficace. En effet,
contrairement au cas des trous noirs, la présence d’une surface permet en principe à la matière
accrétée de rayonner la quasi-totalité de l’énergie potentielle gravitationnelle libérée lors du
processus d’accrétion.

Parmi les autres similarités/différences entre les comportements radio des étoiles à neu-
trons et des trous noirs, on peut aussi noter celles-ci (e.g. Gallo 2010) :

– Comme les trous noirs, les étoiles à neutrons semblent produire des jets compacts et
stationnaires ainsi que des éjections transitoires. La présence de ces jets est également
associée aux états spectraux durs.

– Le rapport entre luminosité X et radio dans les étoiles à neutrons est en général plus
faible (typiquement d’un facteur ∼ 30) que dans les trous noirs.

– Contrairement aux trous noirs, les étoiles à neutrons ne montrent pas de forte suppres-
sion de l’émission radio dans les états spectraux mous.

– Les jets des étoiles à neutrons peuvent être autant voire plus relativistes que ceux des
trous noirs.
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1.3.2 Corrélations optique - infrarouge / X

Les spectres optique et infrarouge (OIR) des binaires de faible masse X à trous noirs se
forment à partir de plusieurs mécanismes d’émission concurrents. On distingue principale-
ment : l’émission des zones externes du disque d’accrétion, chauffées par viscosité ou par
irradiation (voir chapitre 2), l’émission du compagnon irradié par la source X centrale et
l’émission synchrotron des jets compacts. Russell et al. (2006) ont collecté des données quasi-
simultanées optique, proche infrarouge et X d’un large échantillon de binaires X galactiques
(étoiles à neutrons et trous noirs) dans les différents états spectraux X. Les auteurs mettent
en évidence que la luminosité OIR des trous noirs en état dur ou quiescent est globalement
corrélée à la luminosité X avec un indice de ∼ 0.6, en accord avec la corrélation radio/X (voir
figure 1.16). Il faut toutefois préciser que cette corrélation tient compte des luminosités optique
et proche infrarouge sans distinction. Les auteurs trouvent également que l’émission proche
IR est fortement diminuée dans l’état mou ce qui indiquerait que, dans l’état dur, l’émission
des jets compacts domine à ces longueurs d’ondes. En se basant sur les prédictions de van
Paradijs et McClintock (1994; 1995), les auteurs concluent en revanche que l’émission optique
dans les états dur et mou est dominée par les zones externes du disque, irradiées par la source
X centrale. Nous reviendrons sur ces conclusions au chapitre 5.

Figure 1.16 – Luminosités optiques (BVRI) et proche infrarouge (JHK) en fonction de la luminosité X quasi-
simultanée pour un ensemble de systèmes binaires X à trous noirs dans l’état dur. Figure extraite de Russell et al.
(2006).
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Au chapitre précédent, nous avons abordé les systèmes binaires X à trou noir d’un point de
vue essentiellement phénoménologique. Le but du présent chapitre est d’exposer plus en

détail la physique des processus d’accrétion. Nous mettrons bien sûr l’accent sur l’accrétion
de matière d’une étoile de faible masse sur un trou noir. Néanmoins, une bonne partie de la
physique décrite dans ce chapitre est valable quelque soit l’astre accrétant et l’origine de la
matière accrétée.

Bien loin d’être exhaustive, cette présentation cherche à donner une idée générale des prin-
cipaux modèles de flot d’accrétion. Le but est de faire émerger quelques idées et équations qui
seront utiles pour discuter nos résultats. La première section décrit le principe du transfert de
masse par débordement du lobe de Roche, qui entraine la formation d’un disque d’accrétion.
Il existe ensuite plusieurs solutions aux équations de l’écoulement du gaz vers l’astre accrétant
qui ont donné lieu à de nombreux modèles de flots d’accrétion. Le disque d’accrétion stan-
dard géométriquement mince et optiquement épais est une solution parmi d’autres. Pour ne
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pas se noyer dans la multiplicité des modèles, nous présenterons tout d’abord une description
générale des solutions d’accrétion pour souligner les propriétés essentielles qui différencient
les modèles. Parmi ceux-ci, nous décrirons ensuite les deux principales catégories : le disque
géométriquement mince et optiquement épais et le disque géométriquement épais et optique-
ment mince. Nous terminerons finalement ce chapitre en abordant les couronnes de disque
d’accrétion, troisième grande catégorie de modèles visant à expliquer l’origine de l’émission
non-thermique en rayons X durs dans l’état dur et dans l’état mou.

Hormis les différentes références mentionnées dans le texte, ce chapitre s’inspire largement
des travaux publiés par : Frank et al. (2002), Dubus (2003), Malzac (2007), Done et al. (2007) et
Narayan et McClintock (2008)
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2.1 Accrétion par débordement du lobe de Roche
L’essence du problème de Roche 1 est l’étude de l’orbite d’une particule-test soumise au po-
tentiel gravitationnel de deux corps massifs en système binaire. Ces étoiles (dans notre cas)
suivent des orbites Kepleriennes l’une autour de l’autre : le problème de Roche pose comme
première hypothèse que ces orbites sont circulaires. Pour les systèmes binaires de faible masse,
cette approximation est généralement correcte, les effets de marée tendant à circulariser les
orbites initialement excentriques. Une restriction supplémentaire du problème de Roche est
de supposer que la masse des deux corps est concentrée en leur centre (sans toutefois négliger
leur volume). Du point de vue dynamique, cela revient à considérer les étoiles comme des
masses ponctuelles.

Si M1 et M2 sont les masses des deux étoiles, et P la période orbitale, la séparation orbitale
a s’obtient par la troisième loi de Kepler :

4πa3 = GMP2 (2.1)

avec M = M1 + M2. Pour des périodes orbitales de l’ordre de l’heure ou de la journée, la
séparation a peut s’écrire :

a =

{
2.9× 1011 m1/3

1 (1 + q)1/3 P2/3
jour cm;

3.5× 1010 m1/3
1 (1 + q)1/3 P2/3

heure cm;
(2.2)

où m1 = M1/M� et q = M1/M2 est le rapport de masse. On obtient ainsi une idée de la taille
typique des systèmes en termes de périodes et de rapport de masse.

Dans un référentiel en rotation à la vitesse angulaire ω de la binaire, chaque point du
système est plongé dans le potentiel ΦR, dit potentiel de Roche. Il tient compte de l’attraction
gravitationnelle de chacune des étoiles ainsi que de la force centrifuge.

ΦR(~r) = −
GM1

|~r− ~r1|
− GM1

|~r− ~r2|
− 1

2
(~ω ∧~r)2 (2.3)

où ~r1 et ~r2 sont les vecteurs positions des centres des étoiles, et~r celui du point considéré. On
peut ensuite tracé les surfaces équipotentielles de ΦR, et en particulier leurs sections dans le
plan orbital comme le montre la figure 2.1.

On note, sur cette figure, la présence d’équipotentielles circulaires autour du centre de
chaque étoile. Le mouvement de la matière située à l’intérieur de ces surfaces est dominé par
la force de gravité de l’étoile la plus proche. La caractéristique la plus importante de la figure
2.1 est la courbe en forme de huit qui montre l’endroit où les équipotentielles circulaires se
connectent. La zone entourant chaque étoile à l’intérieur de cette « surface critique » représente
son lobe de Roche. Les lobes se rejoignent au point de Lagrange L1, qui est un point selle de
ΦR. Ceci signifie que la matière située à l’intérieur d’un des lobes, à proximité du point L1,
aura plus de facilité à traverser le point L1 et entrer dans le second lobe qu’à s’échapper de la
surface critique.

Supposons maintenant que pour une raison donnée (e.g. l’évolution stellaire), une des
deux étoiles (l’étoile 2) ait suffisamment gonflé pour que sa surface remplisse son lobe de

1. Du nom du mathématicien français Édouard Roche. Il fût le premier à s’intéresser à ce problème, pour
déterminer la survie des satellites planétaires soumis aux forces de marées de leur planète (Roche 1849).
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Figure 2.1 – Section des surfaces équipotentielles du potentiel de Roche dans le plan orbital

Roche. Une partie de l’enveloppe est donc proche du point de Lagrange L1. Il s’en suit qu’une
simple perturbation (aisément produite par les forces de pressions) peut amener cette matière
à entrer dans le lobe de Roche de l’étoile primaire et à entamer le processus d’accrétion.

2.1.1 Formation d’un disque

Une fois passé le point L1, l’écoulement de gaz suit initialement une trajectoire elliptique
autour de l’étoile primaire. Dans un référentiel fixe, la rotation orbitale implique que la tra-
jectoire du flot continu de gaz va se croiser, entraînant des dissipations d’énergie par chocs.
Cependant, la matière a initialement très peu de possibilité de transférer son moment ciné-
tique, on peut donc considérer qu’elle en conserve l’essentiel sur l’échelle de temps où se
produisent les dissipations d’énergie. Elle va donc tendre vers la trajectoire orbitale de plus
basse énergie pour un moment cinétique donné, i.e. une orbite circulaire. Si on néglige toute
perte de moment cinétique, cette circularisation s’effectue à une distance Rcirc du centre de
l’étoile primaire :

Rcirc =
J2

GM1
(2.4)

où J est le moment cinétique de la matière lorsqu’elle quitte le point de Lagrange L1. Une fois
l’anneau de gaz établit à R = Rcirc, la dissipation d’énergie se poursuit (chocs, frottements
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visqueux, etc.). La matière convertit une partie de son énergie « orbitale » en énergie interne
qui sera finalement rayonnée et donc perdue. Ces pertes énergétiques impliquent que le gaz
tend à se rapprocher de l’objet compact pour retrouver un état d’équilibre, ce qui nécessite
en retour qu’il évacue son moment cinétique. Cependant, l’échelle de temps sur lequel le gaz
redistribue son moment cinétique est généralement plus long que celui sur lequel il perd son
énergie par rayonnement et plus long que sa période de rotation. On s’attend donc à ce que le
gaz spirale lentement vers l’intérieur, sur une succession d’orbites quasiment circulaires. Cette
configuration est appelée « disque d’accrétion ». En l’absence de couples externes, la perte de
moment angulaire ne peut se faire que par action de couples internes au disque entraînant
un transfert de moment cinétique vers l’extérieur. Les zones externes du disque vont donc
gagner du moment cinétique et l’anneau initial à R = Rcirc finira par se disperser à la fois vers
l’extérieur et vers l’intérieur.

Dans la plupart des cas, la masse du disque est très inférieure à la masse de l’objet compact,
on peut donc négliger l’auto-gravité du disque. Les orbites circulaires sont donc Kepleriennes
et la vitesse angulaire du gaz est :

Ω ∼ ΩK(R) =
(

GM1

R3

)1/2

(2.5)

L’énergie de liaison (gravitationnelle et cinétique orbitale) d’un élément de gaz de masse ∆M
sur une orbite effleurant l’objet compact est ∼ 1

2 GM1 ∆M/R∗, où R∗ est le rayon de l’astre
compact (ou le rayon de Schwarzschild dans le cas d’un trou noir). Si le rayon externe du
disque est suffisamment grand devant R∗, la luminosité totale (et maximale) du disque doit
être :

Ldisque =
GM1Ṁ

2R∗
=

1
2

Qacc (2.6)

où Ṁ est le taux d’accrétion et Qacc la puissance d’accrétion définie au chapitre 1 (équation
1.7). La moitié de l’énergie disponible est donc rayonnée dans le disque. Dans le même temps,
la matière accrétée perd la quasi-totalité de son moment cinétique (J ∝ R1/2 et R∗ � Rcirc).
La viscosité est le principal processus de dissipation de l’énergie en chaleur, mais il permet
également aux particules d’échanger du moment cinétique. On peut montrer (voir e.g. Frank
et al. 2002) que pour un fluide en rotation différentielle dont la vitesse angulaire décroît vers
l’extérieur, la viscosité entraîne un flux résultant de moment cinétique dirigé vers l’extérieur.
En théorie cinétique des gaz, on montre que la viscosité moléculaire standard peut s’exprimer
comme νmol ∼ λṽ où λ est le libre parcours moyen et ṽ la vitesse d’agitation thermique
des particules. Pour les températures et densités typiques d’un disque d’accrétion, on obtient
νmol ∼ 106 cm2 s−1. Cependant, une rapide estimation de la viscosité nécessaire pour expliquer
la durée des sursauts observés dans les binaires conduit à ν ∼ 1014−15 cm2 s−1. La viscosité
moléculaire standard est donc beaucoup trop faible pour un disque d’accrétion. Dans le même
temps, si l’on estime le nombre de Reynolds, Re, typique dans les conditions d’un disque, et
pour une viscosité moléculaire standard, on obtient facilement Re > 1014. D’où l’idée que
l’écoulement du plasma est en réalité turbulent. Dans ce cas, on peut exprimer la viscosité
turbulente par le même formalisme que précédemment, νturb ∼ λturb ṽturb, où on utilise cette
fois-ci les taille et vitesse typiques des tourbillons du flot. Pour un disque d’accrétion, la taille
typique des tourbillons ne peut pas excéder l’épaisseur H du disque et il est peu probable que
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leur vitesse soit supersonique. On peut donc écrire :

νturb ' αcsH (2.7)

avec cs la vitesse du son et α . 1. Cette expression est la fameuse paramétrisation-α introduite
par Shakura et Sunyaev (1973). Bien qu’elle reflète notre ignorance des processus turbulents,
elle s’est avérée très efficace en pratique pour établir les principales propriétés des disques
d’accrétion. On peut ensuite se poser la question de l’origine physique de cette turbulence.
À ce jour, le meilleur candidat est une instabilité MHD dite magnéto-rotationnelle (Magneto-
Rotational Instability, MRI, voir Balbus et Hawley 1998). Ce mécanisme prédit une viscosité en
accord avec les observations et s’avère efficace pour n’importe quelle configuration initiale du
champ magnétique, si tant est qu’il ne soit pas trop intense et que le degré d’ionisation du gaz
soit suffisant pour être sensible au champ.

2.2 Flots d’accrétion : description générale
Les équations générales d’un flot d’accrétion s’obtiennent ensuite à partir des équations de
l’hydrodynamique (on néglige, pour simplifier, l’influence du champ magnétique), d’un mo-
dèle pour la viscosité (on se limitera ici à la prescription α), d’une équation d’état du gaz
et d’une description des processus radiatifs. On peut débuter en considérant les hypothèses
suivantes :

1. Le flot est à symétrie cylindrique ( ∂
∂φ = 0 en coordonnées cylindriques).

2. L’auto-gravité du disque est négligeable.

3. Le gaz est parfait.

4. On suppose le flot en équilibre hydrostatique vertical, ce qui est justifié si les mouve-
ments selon cet axe sont subsoniques.

Si on considère de plus que la hauteur H reste toujours . R, l’équilibre hydrostatique conduit
à la relation :

H ' cs

ΩK
(2.8)

L’étape suivante consiste à intégrer les grandeurs physiques (pression, température, densité,
etc.) et les équations d’évolution du disque selon l’axe z. Ces dernières ne dépendent en-
suite que du rayon R et du temps, comme illustré par les quatre équations de conservation
suivantes :

∂Σ
∂t

+
1
R

∂

∂R
(ΣRvR) = 0 Masse (2.9)

DvR

Dt
= R(Ω2 −Ω2

K)−
1
ρ

∂P
∂R

Quantité de mouvement radiale (2.10)

D(R2Ω)

Dt
=

1
ΣR

∂

∂R

(
νΣR3 ∂Ω

∂R

)
Moment cinétique (2.11)

T
Ds
Dt

=
1
Σ
(Q+ −Q−) Énergie (2.12)
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où Σ = 2ρH est la densité de surface, ρ est la masse volumique, s est l’entropie par unité de
masse, vR est la vitesse radiale (ou vitesse d’accrétion) du gaz. L’opérateur D

Dt =
(

∂
∂t + vR

∂
∂R

)

est la dérivée lagrangienne à une dimension. Par souci de généralité, la vitesse angulaire Ω
n’est pas forcément considérée comme Keplerienne. La pression totale P (= ρc2

s ) est définie
généralement comme la somme de la pression du gaz et de la pression de radiation. Notons
que toutes les grandeurs physiques que nous venons de citer (densité de surface mise à part)
s’entendent « moyennées verticalement ». Finalement, on peut définir le taux d’accrétion :

Ṁ = −2πRΣvR (2.13)

Dans l’équation de conservation de l’énergie, Q+et Q− sont respectivement les taux de
chauffage et de refroidissement radiatif par unité de surface. Si le gaz est uniquement chauffé
par frottements visqueux, Q+ s’écrit :

Q+ = νΣ
(

R
∂Ω
∂R

)2

(2.14)

Le terme de refroidissement Q− peut, par contre, prendre de multiples formes selon que le gaz
est optiquement épais ou mince, et selon les processus d’absorption et d’émission considérés
(diffusion Thomson, transitions libre-libre, etc.).
À partir de ces équations générales, on peut ensuite définir (subjectivement) plusieurs familles
de flots d’accrétion selon trois critères principaux :

1. Le rapport Q+/Q− entre le taux de chauffage et de refroidissement radiatif.

2. L’opacité du gaz.

3. La pression dominante (gaz ou rayonnement).

Le premier critère permet de définir les flots d’accrétion radiativement efficaces (Q+ ∼ Q−),
les flots radiativement inefficaces (Q+ � Q−) et les flots dominés par le refroidissement
(Q+ � Q−). Chaque classe possède ensuite des solutions dans les cas optiquement mince et
épais, et des régimes (généralement instables) où la pression de radiation domine la pression
du gaz. Nous détaillerons par la suite quelques propriétés des classes de flots radiativement
efficaces et inefficaces, qui sont les cas pertinents dans le cadre de ce travail. Commençons par
le modèle standard du disque d’accrétion.

2.3 Le modèle standard du disque mince
Ce modèle fût développé initialement par Pringle et Rees (1972) et Shakura et Sunyaev (1973)
et correspond au cas radiativement efficace, optiquement épais et dominé par la pression du
gaz. On suppose donc que Q+ ∼ Q− : la chaleur produite par friction est rayonnée localement.
Le flot étant optiquement épais, il est refroidi efficacement et sa température reste proche de la
température de corps noir, d’où T � Tg. Il s’en suit que cs � RΩK, qui se traduit, en utilisant
l’Eq. (2.8), par :

H � R (2.15)

Le disque est donc géométriquement mince et optiquement épais.
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2.3.1 État stationnaire

Pour étudier plus avant les propriétés de ce disque, on peut simplifier le problème en se
plaçant dans le cas stationnaire ( ∂

∂t = 0). À partir de l’équation de conservation de la masse,
on obtient RΣvR = const, ce qui implique (Eq. 2.13) que le taux d’accrétion est constant
partout dans le disque. En utilisant les autres équations de conservation, on peut également
montrer que l’écoulement stationnaire est Keplerien avec Ω ' ΩK.

Spectre d’émission

Si l’on suppose que la matière est à l’équilibre thermodynamique local, le flot étant optique-
ment épais, on peut supposer que chaque anneau du disque rayonne à peu près comme un
corps noir de température Teff. On obtient la variation de Teff avec R en égalisant le taux de
dissipation Q+ par unité de surface avec le flux de corps noir σT4

eff (σ est la constante de
Stefan-Boltzmann). L’expression de Q+ dans le cas du disque mince stationnaire s’obtient à
partir de (2.14) avec Ω = ΩK :

Q+ =
9
4

νΣΩ2
K (2.16)

En intégrant sur R l’équation de conservation du moment cinétique (2.11) dans le cas station-
naire et Keplerien, on peut montrer que le produit νΣ s’écrit :

νΣ =
Ṁ
3π

[
1−

(
R∗
R

)1/2
]

(2.17)

ce qui nous permet finalement d’obtenir :

σT4
eff = Q+ =

3GMṀ
8πR3

[
1−

(
R∗
R

)1/2
]

(2.18)

Cette équation montre clairement que l’émission d’un disque stationnaire est indépendante du
mécanisme particulier qui chauffe le gaz (la viscosité dans ce cas). Il n’est donc pas nécessaire
de connaître le mécanisme local de transport de moment cinétique pour prédire la luminosité
du disque. On constate également que pour R� R∗, l’Eq. (2.18) peut se réécrire :

Teff = T∗

(
R
R∗

)−3/4

(2.19)

où T∗ =
(

3GMṀ
8πR3∗σ

)1/4
s’apparente à la température du bord interne du disque. Sous l’hypo-

thèse que la profondeur optique est grande (τ � 1), on peut ensuite relier cette température
effective à la température du gaz T en utilisant l’approximation de diffusion (voir e.g. Rybicki
et Lightman 1979) :

Q+ = σT4
eff = Q− =

4σ

3τ
T4 (2.20)

On peut maintenant calculer le spectre émis par le disque. On modélise son émission
comme une superposition de corps noirs de température et de luminosité décroissantes avec
la distance au centre d’accrétion. Ce modèle de disque « multicolore » est schématisé figure
2.2.
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Figure 2.2 – Représentation schématique du spectre d’émission du disque multicolore. Les axes sont en échelle
logarithmique. Les trois régimes d’émission sont également indiqués ainsi que la dépendance du flux en fréquence.
La coupure de Wien est une décroissance exponentielle.

Comme Teff joue un rôle analogue à la température effective d’une étoile, chaque élément
du disque émet approximativement selon la loi de Planck. Le flux Fν du disque à la fréquence
ν reçu par un observateur à la distance D peut donc s’exprimer ainsi :

Fν =
2π cos i

D2

∫ Rext

R∗
Bν[Teff(R)]R dR (2.21)

avec Bν(Teff) =
2hν3

c2(ehν/kTeff(R) − 1)
(2.22)

où h est la constante de Planck, Rext le rayon externe du disque et i l’angle entre la ligne de
visée et la normale au plan du disque. Le spectre globale peut se décomposer en trois parties
(voir figure 2.2) :

Queue Rayleigh-Jeans : pour hν � kT(Rext) la fonction de Planck (2.22) prend la forme de
Rayleigh-Jeans : Bν = 2kTeff ν2/c2. D’où Fν ∝ ν2.

Coupure de Wien : pour hν � kT∗ la fonction de Planck prend la forme de Wien Bν =
2hν3c−2e−hν/kTeff . L’intégrale (2.21) est dominée par les températures élevées (Teff ∼ T∗).
Le spectre intégré est donc une décroissance exponentielle.

Partie centrale : pour des fréquences intermédiaires, kT(Rext)� hν� kT∗, le changement de
variable x = hν/kTeff ' (hν/kT∗)(R/R∗)3/4 permet de montrer (e.g. Frank et al. 2002)
que Fν ∝ ν1/3. Cette dépendance en ν1/3 dans les spectres optique et UV est souvent
considérée comme la signature typique d’un disque d’accrétion.
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2.3.2 Temps caractéristiques d’évolution

On peut enfin s’intéresser aux échelles de temps qui caractérisent l’évolution des différents
processus physiques dans le disque. Dans le cas stationnaire, les propriétés observables du
disque comme le spectre ne sont pas directement dépendantes de la viscosité. Cette dernière
n’intervient que pour fixer le taux d’accrétion effectif, d’autant plus élevé que la viscosité
est grande. En revanche, l’évolution temporelle du flot est principalement contrôlée par la
viscosité. Les temps caractéristiques de variation peuvent donc fournir, dans certains cas, des
informations sur la viscosité et potentiellement sur les changements du taux d’accrétion. On
définie généralement quatre temps caractéristiques :

– Le temps dynamique :

tdyn ∼
R
vφ
≈ 30 s M−1/2

10 R3/2
10 (2.23)

où M10 = M/10M� et R10 = R/(1010 cm). C’est l’échelle de temps la plus courte.
Elle caractérise l’évolution d’inhomogénéités dans la direction azimutale qu’on pourrait
observer sous forme d’oscillations quasi-périodiques de luminosité.

– Le temps visqueux :

tvis ∼
R2

ν
∼ R

vR
≈ 7 jours α−4/5 Ṁ3/10

16 M1/4
10 R5/4

10 (2.24)

où Ṁ16 = Ṁ/(1016 g s−1). C’est le temps nécessaire pour accréter la matière située
initialement au rayon R. C’est aussi le temps de propagation d’une perturbation axi-
symétrique de densité à travers le disque. On doit donc s’attendre à atteindre l’état
stationnaire (s’il existe) au bout d’un temps visqueux. C’est l’échelle de temps la plus
longue du système.

– Le temps vertical :

tz ∼
H
cs
∼ tdyn (2.25)

Les écarts à l’équilibre hydrostatique vertical doivent normalement se propager dans le
temps tz nécessaire pour qu’une onde sonore parcoure la distance H. tz est du même
ordre de grandeur que le temps dynamique (i.e. très court devant le temps visqueux).

– Le temps thermique :

ttherm ∼
c2

s

v2
φ

R2

ν
∼ 1

α
tdyn (2.26)

C’est le temps caractéristique de réponse du disque à une perturbation de l’équilibre
thermique (Q+ − Q− 6= 0). La matière évolue sur un temps ttherm pendant lequel elle
retourne ou s’éloigne de l’équilibre thermique (cf. chapitre 1).

On peut finalement relier ces quatre temps caractéristiques de la façon suivante :

tdyn ∼ tz ∼ αttherm ∼ α(H/R)2tvis. (2.27)
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On remarque que, tant que l’hypothèse du disque mince (H � R) est valide, le temps vis-
queux est très grand devant tous les autres temps caractéristiques du système.

2.3.3 Disque irradié

Nous avons vu au chapitre 1 que les propriétés des sursauts des LMXBs, pouvaient s’expliquer
dans le cadre du DIM, en tenant compte de l’irradiation X des zones externes du disque. Il
existe d’autres arguments observationnels en faveur de l’irradiation, le plus important étant
la différence de luminosité optique entre les variables cataclysmiques et les LMXBs. Ces deux
classes de système possèdent des étoiles compagnons de faible masse et ne diffèrent que par la
nature de l’objet compact. En se basant sur l’Eq. (2.18), à taux d’accrétion identiques, les deux
types de système devraient posséder des luminosités optiques comparables. Or on observe
que les LMXBs sont ∼ 100 fois plus brillantes en optique que les variables cataclysmiques (van
Paradijs et McClintock 1995). Cette différence est attribuée à l’augmentation de la température
de surface des zones externes du disque par irradiation.

Pour prendre en compte l’influence de l’irradiation, on exprime généralement la tempéra-
ture de surface du disque comme :

T4
surf = T4

eff + T4
irr (2.28)

où Teff est liée aux frottements visqueux (Eq. 2.18) et où T4
irr est due au chauffage par irradia-

tion. Cette dernière s’exprime ensuite à partir de la luminosité X :

σT4
irr = C

LX

4πR2 (2.29)

C représente la fraction de luminosité X qui chauffe le disque. Elle dépend de la géométrie
de la source irradiante et du disque ainsi que de l’albédo ε du gaz aux rayons X. Dans le cas
simple d’une source X ponctuelle, centrale et dans le plan du disque, la fraction C s’exprime de
façon simple (voir e.g. Shakura et Sunyaev 1973). Cependant Dubus et al. (1999) ont montré
qu’une telle configuration engendrait un profil de disque convexe. Les parties externes du
disque sont donc écrantées par les zones plus internes et n’interceptent pas le rayonnement X.
Comme l’irradiation semble nécessaire pour expliquer les observations, cela implique que la
source d’irradiation est située au dessus du plan du disque et/ou qu’elle n’est pas ponctuelle
et/ou que le disque est déformé. Néanmoins, si on considère en première approximation que
C est constante, les modèles fournissent des résultats en bon accord avec les observations (King
et al. 1997, Dubus et al. 1999; 2001). Pour simplifier, nous adopterons cette approximation, ce
qui implique que pour une luminosité LX donnée, Tirr décroît comme R−1/2. Sachant que
Teff ∝ R−3/4, il se peut que Tirr domine Teff dans les parties externes du disque si C est
suffisamment importante.

En se plaçant dans le cas limite où l’irradiation domine (T4
surf ∼ T4

irr), on peut remplacer
Teff par Tirr dans l’Eq. (2.21) pour obtenir une idée du continuum d’émission d’un disque
irradié. On trouve que dans le régime Rayleigh-Jeans, la dépendance du flux en fréquence
reste inchangée, Fν ∝ ν2. Pour la partie centrale, en revanche, le nouveau changement de
variable x = hν/kTirr ∝ νR1/2 conduit à Fν ∝ ν−1. Cette dépendance en fréquence serait
donc la signature typique du spectre optique-UV d’un disque irradié. Nous rediscuterons de
l’influence de l’irradiation dans nos travaux sur GX 339-4 présentés au chapitre 5.
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2.4 Flots d’accrétion dominés par l’advection
Le contraste immédiat avec l’approche du disque mince est de chercher des solutions aux Eqs.
(2.9)-(2.12) pour lesquelles Q+ � Q−. Ces flots d’accrétion n’étant pas refroidis efficacement
par rayonnement, l’énergie thermique dégagée par viscosité est donc stockée par le gaz et
advectée par l’écoulement en direction de l’objet compact (Ichimaru 1977). Si ce dernier est
un trou noir, cette énergie traverse l’horizon des événements et est définitivement perdue. On
s’attend donc à ce que les trous noirs accrétant dans ce régime soient sous-lumineux pour un
Ṁ donné. Ces solutions sont appelées « flots d’accrétion dominés par l’advection » (Advection
Dominated Accretion Flows, ADAF, Narayan et Yi 1994; 1995a;b, Abramowicz et al. 1995, Chen
et al. 1995).

Sous ces hypothèses, on peut reformuler l’équation de conservation de l’énergie (2.12) de
façon plus appropriée :

Q+ = Qadv + Q− (2.30)

qui exprime que l’énergie dissipée par viscosité est partiellement rayonnée et partiellement
advectée. Le disque mince correspond au cas où le gaz accrétant est radiativement efficace
et donc Q− � Qadv et la luminosité du disque est L ∼ ηṀc2. Un ADAF correspond au
régime opposé. Le gaz est radiativement inefficace et le flot d’accrétion est sous-lumineux :
Qadv � Q− et L� ηṀc2.

On distingue deux régimes d’accrétion dominée par l’advection. Le premier est le cas opti-
quement mince. Il apparaît quand la densité du gaz est faible et que son temps caractéristique
de refroidissement est long devant le temps visqueux : tfroid � tvis. Le deuxième est le cas
optiquement épais. Il est attendu aux taux d’accrétion très élevés lorsque la pression de ra-
diation domine. Dans ce régime, les particules refroidissent rapidement mais l’opacité du gaz
est tellement élevée, que le rayonnement y reste « piégé ». Ce régime a été discuté initialement
par Begelman (1979) et fut développé en détail dans le modèle slim disk de Abramowicz et al.
(1988). La condition qui définit ce régime est que le temps de diffusion des photons est très
long devant le temps visqueux : tdiff � tvis. Nous nous concentrons dans la suite sur le régime
optiquement mince car il est le plus pertinent dans l’étude des binaires X. Pour simplifié, nous
utiliserons le terme ADAF sans préciser le régime.

Dans un ADAF, la plupart de l’énergie dissipée est retenue dans le gaz, ce qui implique
que la pression et donc la vitesse du son sont élevées (cs ∼ vK, où vK est la vitesse de rotation
Keplerienne). La pression élevée a plusieurs conséquences immédiates. La première est que le
flot devient géométriquement épais, avec H . R. La deuxième est que les forces de pression
fournissent un soutien considérable à la rotation pour équilibrer la gravité. Par conséquent, la
vitesse angulaire devient sous-Keplerienne. Troisièmement, la vitesse radiale, en revanche,
devient relativement élevée : vR ∼ αvK(H/R)2 (avec α ∼ 0.1− 0.3). Quatrièmement, la vitesse
radiale élevée implique que le temps visqueux : tvisc = R/vR ∼ tcl/α, est court et approche du
temps de chute libre tcl = (2GM/R3)−1/2. Finalement, l’épaisseur élevée et la vitesse radiale
importante entraînent que la densité du gaz est faible, ce qui diminue les interactions entre
particules et entre particules et photons. Le milieu devient donc optiquement mince et le
temps de refroidissement long.
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2.4.1 Propriétés thermiques

D’un point de vue thermique, les ADAFs sont clairement chauds puisqu’ils refroidissent mal.
Avec cs ∼ vK, la température obtenue est proche du viriel. Dans des conditions normales, un
gaz aussi chaud devrait rayonner copieusement, surtout dans les zones internes (radialement)
où la température peut atteindre 1012 K. Par conséquent, pour maintenir les conditions de base
d’un ADAF, le gaz accrétant doit généralement être décrit comme un plasma à deux tempé-
ratures (aux moins aux faibles rayons) ; la température des électrons Te étant très inférieure à
la température des ions Ti, puisque le rayonnement est essentiellement dû aux électrons. En
général, cette condition peut être évitée uniquement à très faible taux d’accrétion ∼ 10−6ṀEdd.
Les modèles typiques d’ADAF expriment les deux températures comme :

Ti ∼ 1012 K/r Te ∼ Min(Ti , 109−11 K) (2.31)

avec r = R/RS, où RS = 2GM/c2 est le rayon de Schwarzschild. Mais un gaz à deux tempéra-
tures signifie que le couplage entre les électrons et les ions est faible. Les modèles supposent
généralement que ce couplage se fait principalement par collisions Coulomb, collisions qui
sont inefficaces aux densités considérées. Néanmoins, cette hypothèse peut être questionnée
au regard des possibilités d’interaction existantes dans un plasma magnétisé (e.g. instabilités
de plasma, Begelman et Chiueh 1988). Mais pour l’instant, il semble qu’aucun mécanisme
permettant d’augmenter le couplage et de conduire rapidement le plasma à une seule tempé-
rature n’ait été clairement identifié.

Les premiers travaux sur les ADAFs à deux températures supposent aussi que le chauf-
fage par viscosité turbulente agit principalement sur les ions, ces derniers possédant la ma-
jeure partie de l’énergie gravitationnelle du plasma. Encore une fois, cette hypothèse peut être
questionnée. Rien ne dit, apriori, que la turbulence MHD ne puisse pas également chauffer les
électrons efficacement. Pour décrire la proportion d’énergie fournie aux électrons, on définit le
paramètre δ comme le rapport entre le taux de chauffage des électrons et le taux de chauffage
total. Initialement estimé de l’ordre de δ ∼ me/mp ∼ 10−3 (Esin et al. 1997), les études ulté-
rieures (Quataert et Narayan 1999) ont montré qu’il n’était pas nécessaire que δ soit si petit
pour obtenir des solutions viables d’ADAF. Mais il faut prendre en compte la perte de masse
(voir ci-dessous). Dans ce cas, on peut avoir δ de l’ordre de ∼ 0.3− 0.5.

Les études des effets de la turbulence MHD sur le chauffage des particules (Quataert
1998, Blackman 1999, Medvedev 2000) ne s’accordent pas sur une valeur précise de δ mais
montrent clairement qu’il doit être supérieur à 10−3. Il faut noter cependant que même si
le taux de chauffage des ions et des électrons est identique (δ ∼ 0.5), le plasma peut quand
même se trouver à deux températures. Ceci découle du fait qu’une grande partie du chauffage
dans un ADAF se fait par compression (puisque la densité augmente vers l’intérieur). Si
kTe & mec2, ce qui arrive pour des rayons r . 100, les électrons sont relativistes et leur
indice adiabatique devient γe ∼ 4/3. Les ions, par contre, restent non-relativistes et γi ∼ 5/3.
Puisque le chauffage par compression adiabatique implique que la température évolue comme
T ∝ ργ−1, les électrons chauffent en suivant la relation Te ∝ ρ1/3 tandis que la température
des ions varie comme T ∝ ρ2/3. Par conséquent, même dans le cas limite où δ ∼ 0.5, l’ADAF
devient naturellement à deux températures dans les zones les plus proches du trou noir.

Malgré les travaux entrepris, la question du chauffage des électrons et donc de l’hypo-
thèse des deux températures reste encore mal comprise. Cependant, la plupart des modèles
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récents s’accordent à considérer que le plasma est à deux températures pour r < 103 et à une
température au-delà (si tant est que l’ADAF s’étende jusque-là).

2.4.2 Taux d’accrétion critique

Dans la suite, nous exprimons la masse de l’objet compact en unité d’une masse solaire et le
taux d’accrétion en unité d’Eddington :

m =
M

M�
, ṁ =

M
ṀEdd

avec LEdd = ṀEddc2 (2.32)

Comme nous l’avons dit, la solution ADAF optiquement mince n’est valable que pour des
taux d’accrétion relativement faibles. Il existe donc un taux d’accrétion critique ṁcrit au-delà
duquel les propriétés du flot changent.

Pour le cas une température, on peut dériver ce taux en supposant que le gaz optique-
ment mince refroidis principalement par rayonnement libre-libre (bremsstrahlung). Le taux
de chauffage visqueux varie comme 2 : Q+ ∝ m−2ṁr−4, et le taux de refroidissement comme :
Q− ∝ np ne T1/2

e ∝ α−2 m−2 ṁ2 T1/2
e r−3 (np et ne sont les densités numériques de protons et

d’électrons). Pour un ADAF à une température, Te ∼ mpc2
s /k ∼ 1012 K/r et est indépen-

dante de ṁ. En comparant Q+ et Q−, on voit qu’il existe un taux ṁcrit ∝ α2r−1/2 au-delà
duquel Q− > Q+, ce qui implique que la solution ADAF n’est plus viable. On constate que
ṁcrit décroît quand le rayon augmente. Cette décroissance en r−1/2 est valable si les pertes
énergétiques sont dominées par l’émission libre-libre. Si on inclut d’autres processus de re-
froidissement atomiques, cette décroissance est plus rapide. La constante de proportionnalité
dans l’expression de ṁcrit est estimée à ∼ 10−3 (e.g. Esin et al. 1996)

Si on suppose que le plasma est à deux températures, alors, par hypothèse, l’énergie dé-
gagée par viscosité chauffe principalement les ions, tandis que les pertes énergétiques se font
presque entièrement par les électrons. À faible densité, le couplage Coulomb est inefficace,
mais lorsque ṁ augmente, ce couplage devient de plus en plus important. Au-delà d’une
certaine densité critique, il est suffisamment efficace pour qu’une grande fraction de l’éner-
gie visqueuse soit transférée aux électrons puis rayonnée. Le flot étant refroidi efficacement,
il s’effondre en un disque mince (ou passe dans le régime LHAF décrit ci-dessous). Le ṁcrit

correspondant peut être estimé en égalisant le taux de chauffage visqueux Q+ et le taux de
transfert d’énergie entre les ions et les électrons par interactions Coulomb Qie. On obtient de
cette façon ṁcrit ∼ 10 α2. Pour résumer :

ADAF standard :

{
1 T : ṁcrit ∼ 10−3 α2r−1/2

2 T : ṁcrit ∼ 10 α2
(2.33)

2.4.3 Propriétés spectrales et processus radiatifs

Le spectre d’un pur ADAF entourant un trou noir s’étend de la radio jusqu’aux rayons gamma.
L’émission de la radio aux X-durs est due aux rayonnements synchrotron, bremsstrahlung et

2. Cette relation s’obtient à partir des solutions auto-similaires présentées dans e.g. Narayan et Yi (1995a)
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Figure 2.3 – Représentation schématique du spectre d’un ADAF autour d’un trou noir. S, C et B se réfèrent
respectivement aux zones d’émission synchrotron, Compton inverse et bremsstrahlung des électrons. La ligne
continue correspond aux faibles taux d’accrétion, la ligne tiretée aux taux intermédiaires et la ligne pointillée aux
ṁ élevés (∼ ṁcrit). Le spectre γ est dû à la décroissance des pions neutres créés lors des collisions protons-protons.
(Figure adaptée de Narayan et al. 1998).

inverse Compton des électrons 3 (Mahadevan 1997). L’émission gamma est une conséquence
de la décroissance des pions neutres créés lors des collisions protons-protons (Mahadevan
et al. 1997). La figure 2.3 montre une représentation schématique d’un spectre d’ADAF.

La partie de plus basse énergie (S sur la figure), est due au rayonnement synchrotron
des électrons thermiques. Cette émission est fortement auto-absorbée et très sensible à la
température des électrons (νLν ∝ T7

e ). Le rayonnement synchrotron de plus haute énergie (au
pic) vient des zones proches du trou noir et la fréquence du pic varie comme νpic ∝ ṁ1/2.

Une partie des photons synchrotrons est diffusée par effet Compton inverse sur les élec-
trons chauds et produit un rayonnement plus dur (C sur la figure) qui s’étend approximative-
ment jusqu’à l’énergie thermique des électrons ∼ 100 keV (hνC

max ≈ kTe). L’importance relative

3. La distribution énergétique des électrons est apriori thermique. On pense qu’à faible taux d’accrétion la
thermalisation entre électrons se fait principalement par émission et absorption de photons synchrotrons. Pour
ṁ > 10−1α2, les collisions Coulomb entre électrons sont en principe suffisamment efficaces pour prendre le relais.
Pour les protons, ces deux processus sont inefficaces aux taux d’accrétion considérés. Leur distribution énergétique
dépend donc des détails du mécanisme de chauffage visqueux. Elle peut donc être thermique ou pas.
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de ce processus dépend du taux d’accrétion. Quand ṁ augmente, l’opacité augmente et la
composante Compton domine le spectre (ligne pointillée sur la figure). À faible taux d’accré-
tion, la Comptonisation est moins efficace (ligne tiretée et ligne continue dans la zone C) et le
spectre X est dominé par l’émission bremsstrahlung (zone B) qui pique également autour de
kTe ∼ 100 keV.

2.4.4 Efficacité radiative

Près du taux d’accrétion critique où la solution ADAF commence à devenir viable, par conti-
nuité, l’efficacité radiative de l’ADAF devrait être proche de celle du disque mince : η ∼ 0.1.
Néanmoins, lorsque le taux d’accrétion décroît, l’efficacité décroît également. Très grossière-
ment, on peut exprimer η pour un ADAF à deux températures comme (Narayan et Yi 1995b,
Esin et al. 1997) :

ηadaf ∼ ṁ , pour ṁ < 0.1 (2.34)

Par conséquent, la luminosité bolométrique d’un ADAF varie comme :

Ladaf = ηadaf Ṁ c2 ∝ ṁ2 (2.35)

Il faut noter cependant que la relation exacte L ∝ ṁq dépend du processus d’émission domi-
nant. Comme celui-ci varie avec le taux d’accrétion (à haute énergie principalement), l’expo-
sant q n’est pas constant et peut évoluer entre e.g. ∼1.5 et ∼3 (voir Merloni et al. 2003, par
exemple). Il faut donc voir la relation (2.35) comme une « moyenne » sur la plage de taux
d’accrétion considérée dans les binaires X.

2.4.5 Convection et perte de masse

Les propriétés des ADAF discutées jusqu’ici représentent en quelque sorte le modèle « stan-
dard ». Cependant, plusieurs aspects inhérents à la physique des ADAF, ont été mis en évi-
dence par les études théoriques et numériques 4 qui ont suivi. Deux phénomènes en particulier
peuvent considérablement modifier les propriétés de l’image standard : la perte de masse et
la convection.

Perte de masse

Le premier apparaît lorsqu’on regarde l’énergie totale locale du gaz (par unité de masse).
Celle-ci est définie comme la somme des énergies cinétique, interne, gravitationnelle et de
l’énergie potentielle liée à la pression :

E = ec + ei + eg + ep =
1
2
(v2

R + R2Ω2) + ei −
GM

R
+

P
ρ

(2.36)

Cette expression est aussi appelée intégrale, fonction, paramètre ou constante de Bernoulli.
Pour un fluide adiabatique et non-visqueux, cette énergie est constante le long d’une ligne de

4. Les flots épais et optiquement minces sont beaucoup plus faciles à traiter numériquement que les disques
minces. Pour ces derniers, on ne peut pas négliger le transfert de rayonnement. De plus, l’échelle de hauteur, très
petite vis-à-vis des autres échelles du système, est une importante difficulté numérique. Les travaux théoriques
ont donc bénéficié de la possibilité de simuler des flots adiabatiques incluant le transport de moment cinétique
via la MRI. Certaines approximations analytiques ont donc pu être confirmé ou infirmé.
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courant. On s’est aperçu que dans un ADAF, cette fonction est positive. Ce qui signifie que le
gaz n’est pas lié au trou noir. Il peut donc s’échapper, avec la possibilité de former des jets si
ces pertes de matière sont collimatées.

La prise en compte des éjections de matière dans un ADAF à amener la définition des
solutions d’accrétion-éjection dominées par l’advection (Advection Dominated Inflow-Outflow
Solutions, ADIOS, Blandford et Begelman 1999). Ce modèle considère un ADAF dont le taux
d’accrétion varie avec le rayon et est paramétré par : ṁ ∝ rp, avec p constant et compris entre
0 (ADAF, pas de perte de masse) et 1 (ADIOS maximal).

Les simulations numériques hydrodynamiques et MHD d’ADAF ont effectivement montré
la présence de fortes éjections de matières (e.g. Hawley et Balbus 2002, Igumenshchev et al.
2003). En dehors des éjections à large échelle, dominées par le gaz, les simulations MHD
montrent également un deuxième type d’éjection, le long de l’axe de rotation, sous la forme de
jets collimatés, dominés par le flux de Poynting i.e. des jets essentiellement électromagnétiques
(e.g. McKinney 2006).

Néanmoins, plusieurs études mettent en doute le lien direct entre une fonction de Bernoulli
positive et la présence de jets. Il est en effet possible d’obtenir des modèles avec E > 0 sans
pour autant qu’il y ait d’éjections (Paczynski 1998, Abramowicz et al. 2000).

Convection

Une autre propriété des ADAF soulignée par Narayan et Yi (1994) est que l’entropie augmente
vers l’intérieur. Le flot devrait donc être sujet à la convection selon le critère de Schwarzschild.
La convection transfère du moment cinétique et de l’énergie et peut donc changer la struc-
ture radiale du flot. Les simulations hydrodynamiques ont confirmé la présence d’une forte
convection et ont amené au développement de modèles analytiques appelés CDAF (Convec-
tion Dominated Accretion Flow ; Narayan et al. 2000, Quataert et Gruzinov 2000). Ces modèles
supposent que la convection transporte le moment cinétique vers l’intérieur et qu’un état sta-
tionnaire est atteint quand le transport convectif équilibre le transport visqueux dirigé vers
l’extérieur. On obtient un flux d’énergie résultant dirigé vers l’extérieur, mais une accrétion
effective fortement diminuée (à l’opposé des ADAFs). Ceci entraîne finalement que la densité
du gaz varie comme r−1/2.

Cependant la présence de convection est fortement débattue pour de multiples raisons,
notamment le choix du critère de stabilité et la pertinence des simulations hydrodynamiques
ou MHD pour décrire un plasma en principe non-collisionnel.

2.4.6 ADAF radiativement efficace

Parmi les récents développements apportés aux flots advectifs, on peut citer les travaux de
Yuan (2001) qui ont proposé une extension du modèle ADAF aux taux d’accrétion supérieur
à ṁcrit. Ce modèle appelé LHAF (Luminous Hot Accretion Flow) postule que l’advection peut
jouer un rôle de « chauffage » aux ṁ élevés pour stabiliser le flot chaud contre les pertes par
interactions Coulomb devenues trop importantes.

En effet, l’équation énergétique des ions peut s’exprimer par : Qadv = Q+
vis − Q−ie , où Q−ie

représente les pertes énergétiques des ions par collisions Coulomb avec les électrons. À faible
taux d’accrétion, on a initialement Q−ie � Q+

vis. Or Q−ie (∝ ṁ2) augmente plus vite que Q+
vis

(∝ ṁ) et nous avons vu que pour ṁ ∼ ṁcrit, on a Q+
vis ≈ Q−ie . À ce niveau, dans le modèle
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standard, l’énergie transférée aux électrons est rayonnée et le flot cesse d’être dominé par
l’advection.

Cependant, si l’on considère que l’advection peut être un apport d’énergie (Qadv < 0) d’un
point de vue Lagrangien, alors on peut conserver la structure d’un flot d’accrétion chaud au-
delà de ṁcrit.En d’autre terme, le terme advectif peut s’écrire : Qadv = Qint − Qcom, où Qint ∝
vR dT/dr représente le transfert d’énergie interne dû au gradient de température et Qcom

représente le travail des forces de pression. Pour ṁ & ṁcrit tant que l’on a Qcom + Q+
vis > Q−ie

alors Qint > 0 et donc dT/dr < 0 (car vR < 0). Ce qui signifie que le flot restera chaud si il
démarre chaud, comme dans le cas des ADAFs.

Le taux d’accrétion critique d’un LHAF est atteint une fois que Qcom + Q+
vis . Q−ie . Dans ce

cas, le gradient de température devient négatif et la solution d’un flot chaud n’est plus viable.
(Yuan 2001) estime qu’un LHAF peut atteindre des taux d’accrétion 4 à 5 fois supérieurs aux
ṁcrit des ADAFs ce qui en ferait une extension naturelle des ADAFs pour expliquer les états
durs de haute luminosité (ṁ ∼ 0.1− 1).

2.5 Le modèle du disque tronqué
Nous avons vu que les observations requièrent la présence simultanée d’une composante
d’émission optiquement mince et d’une composante optiquement épaisse. Cette contrainte
s’explique relativement bien dans le cadre d’un modèle où cohabite un disque mince et un
flot d’accrétion chaud de type ADAF. Le flot d’accrétion chaud s’étend de la dernière orbite
stable à un rayon de transition rtrans puis est remplacé dans les zones externes par un disque
mince standard. Ce modèle de disque tronqué, initialement développé par Esin et al. (1997),
est illustré par la figure 2.4

Le paramètre essentiel qui détermine l’état spectral, dans ce modèle, est le taux d’accrétion.
Quand ṁ > ṁcrit, seule la solution du disque mince est valable. Ce dernier s’étend jusqu’à la
dernière orbite stable et son spectre est correctement décrit par un corps noir multicolore. Le
système est donc dans l’état mou.

Quand ṁ est sous le taux critique, les solutions ADAF et disque mince sont toutes les deux
possibles (tout du moins aux faibles rayons). Le flot conserve sa forme de disque mince pour
r > rtrans et devient un ADAF (en principe 2T) aux rayons inférieures. L’émission Compton
inverse produite par l’ADAF est alors générée à partir du rayonnement interne synchrotron et
du rayonnement externe du disque mince. Le rayon rtrans est supposé augmenter quand le taux
d’accrétion diminue si bien qu’initialement, quand ṁ passe juste en dessous de ṁcrit, l’ADAF
est peu étendu et possède une efficacité ηadaf ∼ 0.1. Le système est dans l’état intermédiaire.
À mesure que ṁ diminue l’ADAF s’étend et son efficacité radiative décroit. Le système est
dans l’état dur.

La transition du disque standard en un flot chaud et optiquement mince se fait proba-
blement par « évaporation » (voir e.g. Meyer et al. 2000, Różańska et Czerny 2000, Mayer
et Pringle 2007, et références incluses). Cependant les détails du mécanisme physique et les
paramètres qui l’influencent sont très mal compris.

La configuration de disque tronquée s’est montrée relativement robuste pour expliquer
qualitativement et quantitativement les principales propriétés des binaires X et en particulier
celles comportant un trou noir (voir la revue de Done et al. 2007, et les références incluses).
Cependant, l’existence du phénomène d’hysteresis dans les binaires X (voir chapitre 1) suggère
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État quiescent

État dur

États intermédiaires

État mou

Figure 2.4 – Représentation schématique des états spectraux selon le modèle du disque tronqué. La zone centrale
bleutée dans les états quiescent, dur et intermédiaires représente le flot d’accrétion chaud. Le flot externe orangé
représente le disque mince standard. Les zones éparses bleues, au dessus du disque mince, qui apparaissent dans
les états intermédiaires et mou, indiquent des structures de type couronne de disque d’accrétion (voir section
2.6 ci-dessous). Le schéma montre également la présence d’éjection de matière issues des zones centrales du flot
d’accrétion chaud. (Figure adaptée de Done et al. 2007).

fortement que le taux d’accrétion n’est pas le seul paramètre qui dirige les transitions entre
états spectraux. Le disque tronquée est donc un modèle phénoménologique très utile mais qui
comporte de nombreuses zones d’ombres.

2.6 Couronnes de disque d’accrétion
Les différents états spectraux que nous avons décrits au chapitre 1 sont généralement compris
en terme de changement de la géométrie d’accrétion, comme nous venons de le voir briève-
ment dans le scénario du disque tronqué. Par extension, le flot central chaud de type ADAF
(ou autre) est souvent appelé « couronne », malgré le manque d’analogie physique entre ce
type de flot et l’enveloppe de gaz raréfié des étoiles. Par conséquent, nous réserverons le terme
« couronne » aux composantes physiques que nous allons brièvement décrire ci-dessous et que
l’on désignera par la suite sous le terme de « couronne de disque d’accrétion » (Accretion Disc
Corona, ADC).

Dans l’état mou, nous avons vu que la géométrie se résumait essentiellement au disque
mince standard. Or une composante X durs en loi de puissance est tout de même présente
et s’étend jusqu’au MeV sans coupure apparente. On pense que cette émission est due au
processus Compton inverse d’une distribution non-thermique d’électrons énergétiques (ou
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hybride thermique et non-thermique) sur le champ de photons produit par le disque. Ces
électrons seraient situés dans de petites régions actives au-dessus et au-dessous du disque
(voir figure 2.4) et non à la place de celui-ci comme dans le cas des ADAFs.

De part là « flottabilité magnétique », il est probable que les lignes de champ puissent s’éle-
ver et transporter avec elles une fraction significative de la puissance d’accrétion dans la zone
de faible densité située au-dessus du disque, i.e., la couronne. Cette puissance serait ensuite
dissipée par reconnexion magnétique (Galeev et al. 1979), conduisant à une accélération de
particules dans la zone coronale. La population d’électrons énergétiques ainsi formée céderait
ensuite son énergie par diffusion des photons mous du disque. Ce mécanisme serait à l’ori-
gine de l’émission X en loi de puissance qui, en retour, illuminerait le disque et produirait les
fortes composantes de réflexion observées dans l’état mou (voir e.g. Zdziarski et Gierliński
2004).

Les modèles d’ADC proposent également une alternative au scénario du disque tronqué
évoqué plus haut. Nous avons vu que le spectre en rayons X durs pique généralement autour
de 100 keV dans une représentation νFν. Si le mécanisme d’émission est la diffusion Compton
inverse, ce pic d’émission est plus facilement explicable si la distribution énergétique de par-
ticules Comptonisantes est majoritairement thermique (comme c’est le cas dans les ADAFs).
On peut donc imaginer une géométrie analogue à la couronne de disque de l’état mou mais
constituée cette fois-ci d’une distribution Maxwellienne d’électrons. On suppose donc que le
disque mince standard s’étend très près du trou noir mais qu’il ne produit pas de forte com-
posante d’émission thermique dans le spectre X car il est simplement trop froid (et non pas
froid donc loin). Cette faible température pourrait s’expliquer si la puissance d’accrétion n’est
pas dissipée localement dans le disque mais extraite de celui-ci pour alimenter une couronne
de disque et des jets compacts. Ceci peut s’obtenir, au moins en principe, par le mécanisme
de flottement-reconnexion magnétique mentionné plus haut (Miller et Stone 2000, Merloni et
Fabian 2002) et/ou par le couple exercé sur le disque d’accrétion par les lignes de champ ma-
gnétique qui le traversent et donnent naissance aux jets (si le champ est suffisamment intense
et organisé, Ferreira 1997).

Cette idée a donc été développée en considérant plusieurs géométries et en raffinant les
processus de rétroaction entre le disque et la couronne. Le principal problème est venu du
fait qu’une trop grande quantité de rayonnement était interceptée par le disque, conduisant à
une émission thermique du disque trop forte, un spectre X pas assez dur et des composantes
de réflexion trop élevées. Les différentes études sont finalement arrivées à la conclusion que
la couronne devait être fragmentée et en mouvement, par rapport au disque, à des vitesses
relativistes. De cette façon, la surface du disque couverte par la couronne est réduite, et la
fraction de rayonnement dirigée vers le disque est diminuée par effet Doppler (Haardt et
Maraschi 1993, Haardt et al. 1994, Stern et al. 1995, Poutanen et Svensson 1996, Beloborodov
1999, Malzac et al. 2001; 2005). Les vitesses de la couronne, nécessaires pour reproduire les
spectres X, sont apparues proches de celles estimées pour les jets compacts, ce qui suggère
naturellement un rapprochement entre la couronne et la base des jets (voir chapitre 3). Aucun
modèle détaillé n’a pour l’instant été développé pour expliquer comment se forment les jets à
partir de la couronne.

L’efficacité radiative des couronnes de disque est un des aspects qui va nous intéresser
pour la suite. Certains modèles prévoient en effet qu’elles sont radiativement efficaces et pro-
duisent une luminosité X linéairement proportionnelle au taux d’accrétion. Cette caractéris-
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tique les différencie nettement des flots radiativement inefficaces de type ADAF (où LX ∝ Ṁ2)
et devrait imposer des contraintes observationnelles. Nous reviendrons sur cette aspect au
chapitre 6.
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Nous avons mentionné dans le chapitre 1 la présence quasi-systématique d’une émission
radio présentant un spectre plat lors des phases d’état dur des BHXBs. Cette émission,

persistante et corrélée à l’émission X, fût rapidement associée à la présence de jets par analo-
gie avec les spectres radio plats des coeurs compacts de noyaux actifs de galaxies. Le premier
modèle cherchant à expliquer ces spectres plats par l’émission de jets coniques et compacts
fût développé par Blandford et Königl (1979). Dans ce travail, qui tient lieu de modèle stan-
dard aujourd’hui, les auteurs montrent qu’un spectre plat est une conséquence naturelle de
l’évolution des conditions physiques du plasma le long du jet (en particulier la décroissance
de la densité de particules et du champ magnétique). Bien que fondateur, ce premier modèle
suppose implicitement que les pertes énergétiques dues à l’expansion latérale du jet et au
rayonnement sont entièrement compensées par un mécanisme d’accélération continue, mais
inconnu... Sans cette supposition, il est difficile de maintenir un spectre plat avec les hypo-
thèses de base du modèle (jet de forme conique, distribution énergétique d’électrons en loi
de puissance, expansion latérale libre, etc.). Ce problème majeur a donc fait l’objet des nom-
breuses études qui ont suivi. Certains travaux expliquent cet apport continu d’énergie par
des chocs internes (e.g. Kaiser et al. 2000, Spada et al. 2001, Jamil et al. 2010). D’autres choi-
sissent de modifier les hypothèses physiques initiales du modèle standard en considérant par
exemple une géométrie non-conique, ou une distribution d’électrons hybride thermique et
non thermique (e.g. Reynolds 1982, Hjellming et Johnston 1988, Kaiser 2006, Pe’er et Casella
2009).
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Dans ce chapitre, nous abordons la physique de base du modèle standard de Blandford et
Königl (dans une formulation un peu différente cependant). Nous décrirons ensuite les diffé-
rentes modifications proposées par les travaux plus récents pour pallier le problème des pertes
énergétiques. Nous verrons finalement les modèles développés par Markoff et al. (2001; 2003;
2005) qui proposent que la base des jets soit une source non-négligeable, voire dominante,
de l’émission X durs. Cette hypothèse permet, entre autres, d’expliquer de façon naturelle les
corrélations X/IR/radio observées dans l’état dur.
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3.1 Modèle standard d’émission des jets compacts
On considère un jet dont l’axe central (axe x) fait un angle θ avec la direction de l’observateur.
On suppose que le jet est conique et que son rayon en coordonnées cylindriques est définie
par :

r(x) = r0

(
x
x0

)
(3.1)

où x0 est la position de la base du jet et r0 son rayon. On suppose aussi que l’expansion latérale
du jet est libre i.e. on néglige tout effet de confinement dû à la pression du milieu extérieur ou
au champ magnétique. On considère de plus que la vitesse d’ensemble du plasma le long de
l’axe, β j ≡ (1− Γ−2

j )1/2, est constante (Γj est le facteur de Lorentz du mouvement d’ensemble
du plasma).

Le champ magnétique est supposé perpendiculaire à l’axe du jet et gelé dans le plasma.
Par conservation du flux magnétique, l’intensité du champ B varie comme r−1. On peut donc
écrire :

B = B0

(
r
r0

)−1

= B0

(
x
x0

)−1

(3.2)

où B0 est l’intensité du champ à la base du jet.
Pour produire du rayonnement synchrotron, le jet doit contenir une population d’électrons

relativistes. On suppose que ces derniers ont une distribution en loi de puissance :

N(E)dE = K E−pdE (3.3)

où E = γmec2 est l’énergie de l’électrons, N est la densité volumique d’électrons d’énergie
E et K la constante de normalisation de la distribution. Le facteur de Lorentz γ est associé
aux mouvements individuels des électrons. La distribution (3.3) s’étend de γmin à γmax (avec
γmax � γmin) correspondant aux énergies minimales et maximales de la population d’élec-
trons. En dehors de ces bornes, on suppose que la distribution chute exponentiellement.

On attend ce genre de distribution en loi de puissance lors d’accélération par, e.g., choc
diffusif ou reconnexion magnétique, mais la valeur de l’indice p est encore incertaine. Une
accélération de type Fermi I dans un choc puissant et non-relativiste, produit une distribution
d’indice p ∼ 2− 2.2 (Bell 1978, Blandford et Ostriker 1978, Drury et al. 1982). Dans les cas très
relativistes, l’indice est légèrement plus accentué, p ∼ 2.3 (Gallant et al. 1999, Achterberg et al.
2001). Les travaux sur l’accélération par reconnexion magnétique sont encore peu nombreux et
n’ont jamais été explicitement développés dans le cadre des jets de binaires X. Mais ces études
convergent vers des indices p ∼ 1− 1.5 (e.g. Larrabee et al. 2003, Lyubarsky et Liverts 2008,
Ding et al. 2010). D’un point de vue observationnel, les spectres synchrotrons optiquement
minces des éjections discrètes dans les binaires impliquent plutôt des indices de l’ordre de
p ∼ 2− 2.4 et donc plus en accord avec un mécanisme d’accélération par chocs.

Dans le modèle standard, on suppose que les électrons sont continuellement accélérés le
long du jet de telle façon que les pertes d’énergie par expansion adiabatique et par rayonne-
ment sont entièrement compensées 1. La distribution énergétique d’électrons peut donc être
considérée comme « stable » dans le sens où γmin, γmax et p sont constants.

1. Ce modèle de jet conique, en expansion libre et sans pertes adiabatiques, est donc quasiment équivalent
à un jet balistique où les éléments de fluide suivent des trajectoires rectilignes sans interagir entre eux ou avec
l’environnement extérieur.
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Si on représente l’évolution de la distribution due à l’expansion du jet en posant :

K = K0

(
x
x0

)a

(3.4)

on peut déterminer l’exposant a en utilisant la conservation de l’énergie et du nombre de
particules. En effet, pour un volume ∆V de fluide, la conservation du nombre de particules
entraîne :

∆V Kγ−p dγ = ∆V0 K0γ
−p
0 dγ0 (3.5)

où l’indice ‘0’ se réfère aux valeurs des quantités en x = x0. Si l’on exclue en premier lieu
les pertes énergétiques par expansion adiabatique ou par rayonnement, on a γ = γ0. Par
conséquent, K/K0 = (∆V/∆V0)−1. Puisque le plasma se propage à vitesse constante le long
de l’axe x, on a ∆V ∝ r(x)2 et donc a = −2.

À partir des expressions de r, B et K, on peut maintenant construire un modèle d’émission
du jet. Pour ce faire, on divise le jet en segments de longueur dx le long de l’axe x. On
suppose que ces segments se déplacent à la vitesse constante vj = β j c. En tenant compte de
l’absorption, l’intensité monochromatique d’un de ces segments est :

Iν = δ3
∓

Jν

4πχν

(
1− e−χνr(x)

)
(3.6)

où Jν est l’émissivité par unité de volume, χν le coefficient d’absorption et
δ∓ = [Γj(1∓ β j cos θ)]−1 est le facteur Doppler du jet approchant (−) ou s’éloignant (+).
Pour simplifié, la fréquence ν est définie dans le référentiel de repos du plasma. La fréquence
vue par l’observateur s’obtient par νobs = δ∓ν. On suppose également que le chemin moyen
parcouru par un photon dans le jet est r(x). Un calcul exact du transfert radiatif à travers
les différents éléments du jet devrait prendre en compte les effets d’aberration relativiste,
ce qui est impossible à intégrer dans un modèle analytique. Néanmoins, cette hypothèse de
chemin moyen n’introduit pas d’erreurs importantes tant que l’angle θ de la ligne de visée est
suffisamment grand.

Le segment possède une surface de 2πr(x)dx, sa densité de flux s’écrit donc :

dFν = δ3
∓

r(x)
2D2

Jν

χν

(
1− e−τν

)
dx (3.7)

où on a introduit la profondeur optique τν(x) = χνr(x) et où D est la distance du système
binaire. On utilise ensuite l’émissivité Jν et le coefficient d’absorption χν fournie par la théorie
du rayonnement synchrotron dans le cas d’une distribution énergétique d’électron d’indice p
(Longair 1994) :

Jν = J? K B
p+1

2 ν
1−p

2 (3.8)

χν = χ? K B
p+2

2 ν
−(p+4)

2 (3.9)

J? et χ? sont des coefficients qui dépendent des constantes fondamentales e, me, ε0 et c et
faiblement de l’indice p. Leurs expressions exactes ne présentent pas de grand intérêt ici,
on pourra néanmoins les trouver dans e.g. (Rybicki et Lightman 1979). Quoi qu’il en soit, si
l’indice p est considéré comme fixe, ces coefficients sont constants. Il est par contre important
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de noter que, p mis à part, Jν et χν dépendent essentiellement de B et K et donc de la façon
dont ils varient avec x.

En substituant les expressions (3.1), (3.2), (3.4), (3.8) et (3.9) dans l’équation (3.7), le flux du
segment devient :

dFν = δ2
∓

r0 x0 B−1/2
0

2D2
J?
χ?

ν5/2l3/2
(

1− e−τν(l)
)

dl (3.10)

où on a posé l = x/x0. On peut déjà s’intéresser au spectre émis par ce segment à un instant
t donné (et donc à une distance l fixée) :

– Pour le domaine de fréquences où la profondeur optique est très élevée (τν � 1), on voit
que le flux varie comme ν5/2.

– À l’inverse, quand τν � 1, on obtient dFν ∝ τν ν5/2. Or en utilisant (3.9), on a

τν(l) = χ?K0r0B(p+2)/2
0 ν

−(p+4)
2 l

−(p+4)
2 = τ? ν

−(p+4)
2 l

−(p+4)
2 (3.11)

où on a posé le coefficient τ? ≡ K0r0B(p+2)/2
0 . Pour l fixée, on obtient donc τν ∝ ν

−(p+4)
2 .

Par conséquent, dans le domaine de fréquences où le plasma du segment est optique-
ment mince, le flux varie comme ν

1−p
2 .

Ces deux dépendances en fréquence dans les cas optiquement mince et épais impliquent que
le spectre du segment atteint un maximum à la fréquence pour laquelle τ ∼ 1 (voir figure 3.1).
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Figure 3.1 – Spectre d’émission d’un segment de jet compact de rayon r situé à une distance x de la base.

On peut maintenant calculer la densité de flux total du jet, en intégrant (3.10) sur toute la
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longueur du jet :

Fν = δ2
∓

r0 x0 B−1/2
0

2D2
J?
χ?

ν5/2
∫ lmax

1
l3/2

(
1− e−τν(l)

)
dl (3.12)

où lmax est la limite physique du jet. Il est ensuite plus pratique d’étudier les propriétés du
spectre en exprimant cette intégrale en fonction de la profondeur optique :

Fν = δ2
∓

r0 x0 B−1/2
0

D2(p + 4)
J?
χ?

τ
5

p+4
?

∫ τmax

τmin

τ
−5
p+4−1

ν

(
1− e−τν

)
dτ (3.13)

où τmax = τν(l = 1) et τmin = τν(lmax). À partir de cette expression, on voit que Fν n’a de
dépendance en fréquence qu’à travers τmax et τmin. Ceci signifie que si le jet est suffisamment
étendu, il existe un domaine de fréquences pour lequel on peut considérer que τmin → 0 et
τmax → ∞. Dans ce cas, on montre que l’intégrale se réduit à la fonction −Γ( −5

p+4 ). Sur cette
plage de fréquences, Fν est donc indépendant de ν et le spectre est plat.

On peut ensuite estimer que la partie plate du spectre s’étend jusqu’à une fréquence maxi-
male νb, pour laquelle τmax(νb) ∼ 1. Cette fréquence correspond au pic d’émission du plasma
situé à la base du jet. Au-delà de cette fréquence de coupure, on à τmax � 1 et τmin � 1, i.e.,
le rayonnement est optiquement mince. Dans ce cas, on montre que l’intégrale devient :

∫ τmax

τmin

τ
−5
p+4−1

ν

(
1− e−τν

)
dτ ∼ p + 4

p− 1

(
τ
−5
p+4+1

max − τ
−5
p+4+1

min

)
(3.14)

Or comme τmax ∝ τmin ∝ ν−(p+4)/2, on retombe bien sur Fν ∝ ν(1−p)/2.
À basse fréquence, le spectre plat s’étend jusqu’à la fréquence νmin pour laquelle

τmin(νmin) ∼ 1. Pour les fréquences inférieures à νmin, on à τmax et τmin qui deviennent� 1 et
on montre que : ∫ τmax

τmin

τ
−5
p+4−1

ν

(
1− e−τν

)
dτ ∼ −5

p + 4

(
τ
−5
p+4

max − τ
−5
p+4

min

)
(3.15)

On retrouve donc la dépendance Fν ∝ ν5/2 du synchrotron auto-absorbé.
Il existe ensuite une dernière fréquence caractéristique dans le spectre qui correspond à

l’émission des électrons les plus énergétiques (γ = γmax) à la base du jet. Pour déterminer
γmax, on suppose que l’accélération cesse quand les pertes énergétiques par rayonnement
synchrotron sont égales au gain d’énergie par accélération, ou de façon équivalente, en éga-
lisant le temps d’accélération et le temps de refroidissement synchrotron. Dans le cas d’ac-
célération par choc diffusif, on peut approximer le temps d’accélération par tacc ' E/cqB0.
Le temps de refroidissement synchrotron tsync = 9m3

e c5/4q4B2
0γ, permet ensuite d’obtenir

γmax = (3/2)mec2/(q3B0)1/2. Finalement la fréquence caractéristique d’émission de ces élec-
trons lorsqu’ils sont situés à la base du jet est :

νmax =
3

4π

γ2
maxqB0

mec
=

27
16π

mec3

q2 = 5.7× 1022Hz (3.16)

Cette valeur n’est bien entendu qu’un ordre de grandeur. Au-delà νmax, on peut globalement
estimer que le spectre chute exponentiellement (voir figure 3.2).
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Figure 3.2 – Représentation schématique du spectre d’émission d’un jet compact selon le modèle standard.

3.2 Énergétique et lien disque/jet
Jusqu’ici, nous nous sommes concentrés sur le jet compact lui-même sans faire intervenir
le lien, pourtant fondamental, avec le flot d’accrétion. Ceci découle essentiellement de notre
ignorance des mécanismes de formation des jets. Pour pallier (partiellement) cette méconnais-
sance, il est utile de raisonner en terme de fraction d’énergie d’accrétion injectée dans le jet
et d’exprimer certains des paramètres inconnus (e.g. K0, B0) en fonction de l’énergie du jet.
Cette démarche a l’avantage de regrouper certaines inconnues du problème et de créer un lien
simple avec l’accrétion. Mais elle se fait au prix d’hypothèses simplificatrices qui sont bien sûr
discutables. Cependant, elle s’est avérée particulièrement efficace pour comprendre dans les
grandes lignes le lien accrétion-éjection.

On suppose donc que la puissance totale Qjet injectée dans le jet est une fraction f j < 1 de
la puissance d’accrétion :

Qjet = f j Qacc = f j ηṀc2 (3.17)

Cette hypothèse implique que la densité d’énergie (comobile) du plasma à la base du jet peut
s’écrire :

u0 =
Qjet

πr2
0Γjβ j c

(3.18)

Si on suppose maintenant que la densité d’énergie magnétique uB et la densité d’énergie
des électrons relativistes ue sont reliées par une certaine forme de dissipation (e.g. chocs,
reconnexion), on peut s’attendre à ce que ue ∝ uB ∝ u0. En d’autres termes :

K0 ∝ B2
0 ∝ Qjet (3.19)



66 Chapitre 3. Physique des jets compacts

À partir de ces hypothèses, on peut re-exprimer le flux monochromatique du jet en fonction
de Qjet, en utilisant (3.13) et (3.11) :

Fν ∝ Qξ
jet avec ξ =

2p− (p + 6)α + 13
2(p + 4)

(3.20)

où α est l’indice spectral du jet (Fν ∝ να). Pour p = 2− 3 et α = 0, on a ξ = 1.36− 1.42.
On voit donc que pour des valeurs standard de p, l’indice ξ reste proche de 1.4. Le fait
d’exprimer Fν en fonction de Qjet permet de relier l’émission du jet au taux d’accrétion en
utilisant l’hypothèse (3.17). De même, on peut exprimer la fréquence de coupure νb entre
la partie plate et optiquement mince du jet en fonction de Qjet et donc de Ṁ. Sachant que
τmax(νb) ∼ 1, l’équation (3.11) donne :

νb ∝ Q
p+6

2(p+4)
jet (3.21)

Pour p = 2, on obtient la relation νb ∝ Q2/3
jet qui est habituellement rencontrée dans la littéra-

ture (e.g. Falcke et Biermann 1996). Les relations (3.20) et (3.21) nous seront particulièrement
utiles dans l’étude des corrélations Radio/X et IR/X comme nous le verrons par la suite.

3.3 Pertes d’énergie
Nous avons vu les résultats principaux qui découlent des hypothèses standard de jet conique
en expansion libre dont les particules rayonnantes sont distribuées en loi de puissance. Nous
avons déjà mentionné en introduction qu’une des faiblesses majeures du modèle standard
est de négliger les pertes énergétiques dues au rayonnement et à l’expansion adiabatique. La
conséquence principale de ces pertes est qu’il n’est plus possible de maintenir un spectre plat
si on conserve les hypothèses standard. Il faut donc modifier certaines de ces hypothèses ou
bien trouver un mécanisme d’apport continue d’énergie.

3.3.1 Pertes adiabatiques

Si les particules qui constituent le jet interagissent suffisamment entre elles pour qu’on puisse
les considérer comme un fluide, alors l’expansion latérale (supposée adiabatique) du jet, va
entraîner des pertes énergétiques selon l’équation suivante :

∂ log(γβ)

∂t
= −1

3
∂ log(∆V)

∂t
(3.22)

où ∆V est l’élément de volume occupé par les particules. On en déduit que γβ ∝ (∆V)−1/3.
Cette relation est valable dans les régimes relativistes ou non. Si, comme précédemment, on
considère que la vitesse le long de l’axe x est constante, alors ∆V ∝ r(x)2 et donc γβ ∝
r(x)−2/3. Dans le cas très relativiste, γ� 1, cette formule tend vers γ ∝ r(x)−2/3.

La conséquence principale est que la normalisation de la distribution énergétique d’élec-
trons n’évolue plus comme l−2 mais comme :

K = K0 l−(4+2p)/3 (3.23)
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ce qui implique que le flux du jet devient :

Fν = δ2
∓

3r0 x0 B−1/2
0

2D2(8 + 7p)
J?
χ?

τ
15

8+7p
? ν

10(p−1)
8+7p

∫ τmax

τmin

τ
−15

8+7p−1
ν

(
1− e−τν

)
dτ (3.24)

Dans le domaine de fréquences où précédemment le spectre était plat, on voit maintenant qu’il
varie comme ∼ ν0.5 (pour p = 2). Les régimes optiquement épais (∝ ν5/2) et mince (∝ ν(1−p)/2)
restent par contre inchangés.

3.3.2 Pertes radiatives

Dans le régime optiquement mince, l’évolution du facteur de Lorentz d’un électron relativiste
due aux pertes par rayonnement synchrotron est donnée par :

dγ

dt
= −4

3
σ

3mec
B2

0
8π

(
t
t0

)−2

γ2 (3.25)

Les conséquences des pertes radiatives sur la forme du spectre sont plus difficiles à décrire
analytiquement, mais globalement, elles contribuent à rendre le spectre encore plus inversé
(α > 0). Si le champ magnétique n’est pas trop élevé, les pertes radiatives sont en général
faibles comparées aux pertes adiabatiques. À mesure que le champ magnétique diminue avec
la distance elles deviennent de plus en plus négligeables. En revanche, si le champ magné-
tique est élevé, ces pertes sont extrêmement fortes à la base du jet et dominent les pertes
adiabatiques (Kaiser 2006, Pe’er et Casella 2009).

3.3.3 Géométrie non-conique

Une des façons de récupérer un spectre plat en tenant compte des pertes énergétiques est de
modifier la géométrie du jet (e.g. Hjellming et Johnston 1988, Kaiser 2006). On conserve les
mêmes hypothèses que dans le modèle standard mais en incluant les pertes adiabatiques et
en exprimant l’équation (3.1) de façon plus générale :

r(x) = r0

(
x
x0

)ajet

(3.26)

Un jet non-conique est donc représenté par ajet 6= 1. La valeur de ajet dépend des détails relatifs
au confinement du jet (pression extérieure, champ magnétique). En général, on considère
0 6 ajet 6 1. On peut également envisager un jet fortement sur-pressurisé, avec ajet > 1, mais
la pression dans ce cas chuterait rapidement et le jet évoluerait vers une situation où ajet 6 1.

La géométrie non-conique (3.26) modifie l’évolution du champ magnétique et de la distri-
bution d’électrons le long du jet :

B = B0

(
x
x0

)−ajet

et K = K0

(
x
x0

)−(4+2p)ajet/3

(3.27)

ce qui entraîne finalement que le flux varie comme νaF avec aF =
5−(p+4)(9ajet+6)

2ajet(8+7p) . En choisissant
bien ajet, on peut retrouver aF ∼ 0. Pour p = 2 par exemple, on a besoin de ajet ∼ 0.6. Ceci
revient à chercher le bon réglage qui permet de minimiser les pertes adiabatiques tout en
laissant la profondeur optique varier suffisamment le long du jet.
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3.3.4 Chocs internes

Pour compenser les pertes énergétiques, d’autres études ont avancé l’hypothèse de chocs in-
ternes tout le long du jet, engendrés par des variations aléatoires de la vitesse d’injection du
plasma (e.g. Kaiser et al. 2000, Spada et al. 2001, Jamil et al. 2010). Si ces chocs sont suffisam-
ment violents, ils pourraient ré-accélérer suffisamment les électrons pour compenser les pertes
et maintenir un spectre plat. Cependant, il réside une grande incertitude quant à la quantité
d’énergie qui peut réellement être transmise aux particules lors de ces chocs.

3.3.5 Distribution d’électrons et champ magnétique

Les détails de l’accélération des particules dans les jets sont mal compris, comme on l’a vu.
On considère, la plupart du temps, une distribution en loi de puissance sur la totalité du do-
maine d’énergie. Cependant, les modèles d’accélération par ondes de choc prédisent que la
distribution en loi de puissance des électrons ne s’étend qu’à haute énergie et qu’une fraction
significative des électrons maintient une distribution Maxwellienne à basse énergie (Bland-
ford et Eichler 1987, Axford 1994, Amato et Blasi 2006, Spitkovsky 2008). Cette distribution
thermique pique autour de γmin et entraîne en retour la présence d’un pic dans le spectre syn-
chrotron autour de la fréquence caractéristique d’émission νpic des électrons d’énergie γmin.
L’évolution de cette fréquence le long du jet peut modifier la dépendance du flux en fréquence,
à la fois, à basse et à haute énergie.

Le champ magnétique a également une influence importante sur l’émission du jet. Il est
courant de supposer que la densité d’énergie magnétique est en équipartition avec la den-
sité d’énergie des électrons. Nous avons supposé pour établir la relation (3.19) que ces deux
formes d’énergie étaient linéairement proportionnelles, mais rien n’impose en effet qu’elles
aient la même valeur. Plusieurs études ont montré que l’énergie magnétique nécessaire pour
ajuster correctement les données à l’aide de modèles de jet était souvent supérieure à l’équi-
partition (Markoff et al. 2005, Gallo et al. 2007, Migliari et al. 2007). Si l’on considère un champ
magnétique fort, Pe’er et Casella (2009) ont montré que les pertes énergétiques peuvent être
séparées en deux régimes distincts : un refroidissement initial rapide au niveau de la base
du jet, pendant lequel les électrons rayonnent à hautes énergies (UV, X), et une deuxième
phase plus longue où le taux de perte se stabilise. Le spectre synchrotron résultant conserve
globalement la même forme avec une partie plate à basse énergie qui se brise en une décrois-
sance en ν−1/2 (indépendant de p), puis en ν−p/2 quand on se déplace vers les plus hautes
énergies. On montre également qu’au-delà d’une valeur critique du champ magnétique, le
flux radio est fortement diminué à cause de l’accroissement trop important de la profondeur
optique. L’émission à plus haute énergie (proche-IR, optique, UV, X) n’est en revanche pas
affectée. Ce phénomène pourrait être responsable du faible niveau d’émission radio observé
dans certaines sources. Nous reviendrons sur cet aspect au chapitre 6.

Un champ magnétique hors équipartition et une distribution hybride thermique et non-
thermique permet de produire une variété de spectres qui peuvent s’avérer pertinent pour
plusieurs aspects observationnels. Cependant, si les pertes adiabatiques sont prises en compte,
il est toujours impossible de maintenir un spectre plat si le jet est conique (ajet = 1) et si aucun
mécanisme ne ré-accélère les particules dans le jet (Kaiser 2006, Pe’er et Casella 2009).
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3.4 Contribution des jets à l’émission X
Nous avons détaillé au chapitre 1 les différentes corrélations observées dans l’état dur entre
l’émission du jet et celle du flot central. Sachant que ces deux composantes sont liées, d’une
façon ou d’une autre, à l’évolution du taux d’accrétion dans les parties internes, il semble
naturel d’observer ce genre de corrélation. Mais il est également naturel d’imaginer que les
jets compacts sont responsables entièrement ou partiellement de l’émission X durs. Les corré-
lations en seraient une conséquence encore plus directe. D’un point de vue spectral, il est de
plus apparu que l’émission X en loi de puissance était compatible avec une extrapolation du
régime synchrotron optiquement mince du jet, de l’infrarouge aux X durs (Corbel et Fender
2002).

Cette idée de contribution des jets en X a été développée en détails par Markoff et al.
(2001; 2003; 2005) et Markoff et Nowak (2004). Les auteurs ont montré qu’à partir de conditions
physiques raisonnables, les jets compacts pouvaient contribuer de façon non-négligeable, voire
dominante, à l’émission X, à travers :

– Le rayonnement synchrotron direct des électrons les plus énergétiques situés à la base
du jet.

– Le rayonnement Compton inverse de ces électrons sur le champ de photon synchrotron
qu’ils émettent (SSC) et/ou sur une source externe de photons comme celle du disque
d’accrétion.

Figure 3.3 – Schéma du modèle de jet compact de Markoff et al. Figure extraite de Markoff et Nowak (2004)

Ce modèle part d’une géométrie standard où un jet compact de forme conique (figure 3.3)
se développe, de part et d’autre, orthogonalement au disque d’accrétion. Pour traduire notre
ignorance actuelle des mécanismes de formation et de collimation, la base du jet est reliée au
disque par une région cylindrique appelée « nozzle » 2, de rayon r0, dont la limite inférieure

2. On pourrait traduire de ce terme par « buse » en français.
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est la dernière orbite stable du trou noir. Les incertitudes concernant la physique de formation
des jets sont absorbées par la paramétrisation initiale de ce « nozzle ». À la sortie du nozzle
(au-delà de ∼ 10 rayons gravitationnels, rg = GM/c2), le jet s’étend latéralement à la vitesse
du son pour un plasma d’électrons/protons (i.e. ∼ 0.4 c), puis subit une légère phase d’ac-
célération par la présence d’un gradient du pression longitudinal. L’équation d’Euler permet
ensuite de calculer une solution exacte du profil de vitesse (voir Falcke 1996). Après cette
courte phase d’accélération initiale, le gradient de vitesse diminue et la vitesse sature à des
facteurs de Lorentz Γj & 2-3. Au bout d’une distance de ∼ 100rg, les particules du jet, qui pos-
sédaient initialement une distribution quasi-thermique, sont accélérées par des chocs internes
et produisent une distribution énergétique non thermique sous forme de loi de puissance. Les
hypothèses de base de ce modèle sont similaires à celles que nous avons vu pour le modèle
standard (pertes énergétiques compensées par une accélération continue, etc.). Au premier
ordre, le spectre d’émission résultant (figure 3.4) est composé des contributions suivantes :

1. Le rayonnement synchrotron optiquement épais (spectre plat de la radio à l’infrarouge)
provenant des régions externes du jet au-delà de la première zone de chocs.

2. Le rayonnement synchrotron optiquement mince (spectre avec indice spectral négatif)
provenant des régions proches de la zone des premiers chocs émettant aux fréquences
au-delà desquelles le jet est transparent (> IR).

3. Le rayonnement synchrotron (optiquement épais et mince) issu de la distribution ther-
mique de particules dans le nozzle.

4. Le rayonnement Compton inverse des photons provenant du disque (Comtpon externe,
EC) et des photons synchrotron de la base du jet (SSC).

Figure 3.4 – Composantes d’émission du modèle de jets compacts de Markoff et al. Figure extraite de Markoff
et al. (2005)
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Si l’émission X est dominée par le rayonnement synchrotron optiquement mince des élec-
trons de la base, sa dépendance en fréquence et en puissance du jet devrait avoir la forme :

LX ∝ ν(1−p)/2 ∝ Q
p(p+9)+20

4(p+4)
jet (3.28)

Pour p = 2.5 on a LX ∝ Q1.9
jet , ce qui est compatible avec la corrélation LR ∝ L0.7

X observée.
Si l’émission X est plutôt dominée par le rayonnement SSC, on obtient une relation du type
(Falcke 1996) :

LXSSC ∝ Q11/4
jet (3.29)

Dans ce cas, la corrélation radio/X prédite s’approche d’avantage de LR ∝ L0.5
X

Les ajustements statistiques des données de différentes sources effectués à l’aide de ce
modèle se sont avérés aussi efficaces que les modèles de Comptonisation thermique d’un
flot d’électrons chauds. La coupure exponentielle autour de 100 keV et les composantes de
réflexion peuvent également être reproduites dans le cadre de ce modèle (voir Markoff et
Nowak 2004, Markoff et al. 2005). Il faut noter toutefois que les modèles de flot d’accrétion
permettent d’expliquer (approximativement) les propriétés temporelles rapides (« timing »)
de l’émission X ; propriétés que ce modèle de jet n’a pas cherché à expliquer pour l’instant. Ce
modèle de jet en X est donc une alternative au modela dominant de flots d’accrétion. Certaines
recherches vont maintenant dans le sens d’une unification des deux types de modèles en
supposant que le flot d’accrétion central correspond à la base du jet, juste sous le nozzle.
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Nous avons vu que les binaires X à trou noir sont de puissants émetteurs multi-fréquences
dont l’émission varie couramment sur des échelles de temps inférieures à la journée. Si

l’on veut comprendre le fonctionnement de ces objets, les liens entre les différentes compo-
santes et leurs relations de causalité, il nous faut coordonner l’action de plusieurs instruments
dans des temps très courts. L’entrée d’une binaire X en phase de sursaut n’étant pas prévisible,
les observations se font majoritairement selon une procédure appelée « cible d’opportunité »
(Target of Opportunity, ToO) qui permet de déclencher une observation à n’importe quel mo-
ment (ou presque). La demande de la communauté sur les dernières générations de télescopes
au sol et les satellites hautes énergies étant particulièrement élevée, il est difficile de monter
une campagne d’observations ToO multi-fréquences. Avec la mise en place d’outils de commu-
nication comme les circulaires IAU (International Astronomical Union) et les Atels (Astronomer’s
Telegram), la communauté a appris à réagir très rapidement, lorsqu’une source entre en érup-
tion, pour que des programmes d’observations soient déclenchés dans tous les domaines de
longueurs d’ondes. L’avantage de cette situation est qu’elle favorise ensuite la collaboration
internationale entre les chercheurs et les échanges de données. Avec les années, la découverte
de nouvelles sources et la multiplication des sursauts, les archives des différents instruments
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se sont remplies de données accessibles publiquement. Il est donc possible aujourd’hui de
puiser dans ces archives une quantité considérable (et souvent inexploitée) de données pour
effectuer des études multi-longueurs d’onde à long terme comme celles présentées dans cette
thèse.

Dans ce chapitre, nous présentons dans un premier temps les caractéristiques techniques
des instruments d’observation que nous avons utilisés pour mener à bien nos travaux. Ces
instruments couvrent les domaines radio, optique, proche-infrarouge et X. Nous aborderons
également, de façon succincte, les méthodes de réduction et d’analyse des données que nous
avons utilisées pour chaque domaine d’énergie.



4.1. Interféromètres radio 75

4.1 Interféromètres radio
4.1.1 Australian Telescope Compact Array (ATCA)

Figure 4.1 – Australia Telescope Compact Array

L’interféromètre radio ATCA 1 est basé
à l’Observatoire Paul Wild à 25 kilo-
mètres à l’ouest de Narrabi dans le New
South Wales en Australie. Il est consti-
tué de six antennes de 22 mètres de dia-
mètre alignées est-ouest et fonctionne
en mode de synthèse d’ouverture. Cette
technique utilise l’ensemble des combi-
naisons des signaux issus des antennes
et la rotation de la terre pour échan-
tillonner les fréquences spatiales dans le
plan (u, v) des composantes de Fourier.
La longueur des lignes de base dispo-
nibles va de 31 m à 6 km selon la confi-
guration du réseau. L’interféromètre opère dans sept longueurs d’onde, allant de 20 cm à 3
mm, et permet d’observer dans deux bandes de fréquences simultanément. Depuis le mois
d’avril 2009 et la mise en place du système CABB (Compact Array Broadband Backend), la lar-
geur des bandes de fréquence est passée de 128 Mhz à 2 GHz, améliorant entre autres la
sensibilité d’un facteur 4. La table 4.1 résume les propriétés observationnelles principales de
l’ATCA.

1. http://www.narrabri.atnf.csiro.au/

Table 4.1 – Paramètres d’observation de l’ATCA après la mise en place du système CABB

Bande 20 cm 13 cm 6 cm 3 cm 1 cm 7 mm 3 mm
Code L S C X K Q W
Domaine de fréquence (GHz) 1.3-1.8 2.2-2.7 4.5-6.5 8.0-10 16-25 30-50 83-105
Température du système (K) a 63 85 76 76 47 106 454
Faisceau primaire b 33’ 22’ 10’ 5’ 2’ 2’ 70"
Faisceau synthétisé c 6” 4” 2” 1” 0.5” 0.2” 2” d

Sensibilité en flux e (mJy/beam)
(10 min)

0.15 0.26 0.09 0.09 0.06 0.14 1.6

Sensibilité en flux (µJy/beam)
(12 h)

17 31 10 11 7 16 192

a. Pour une élévation importante et des conditions météo raisonnables.
b. Champ de vue (largeur à mi-hauteur).
c. Résolution spatiale (largeur à mi-hauteur) pour une extension maximale du réseau de 6 km.
d. L’antenne 6, qui fournit les plus grandes lignes de base, n’est pas utlilisée lors d’observations à 3mm. La

résolution spatiale est donc affaiblie.
e. RMS théorique ; une fréquence ; deux polarisations orthogonales ; pondération naturelle.

http://www.narrabri.atnf.csiro.au/
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4.1.2 Very Large Array (VLA)

Le VLA 2 est un réseau interférométrique composé de vingt-sept antennes de 25 m de dia-
mètre, disposées en forme de «Y» (Fig. 4.2). Il est situé à 2100 m d’altitude sur les plaines de
San Augustin au sud-ouest du Nouveau-Mexique. Il existe quatre configurations principales
du réseau, notées A, B, C et D, respectivement de la plus étendue à la plus compacte. Selon la
configuration, la longueur des bases varie de 35 m à 36 km. Le VLA opère dans sept bandes
de longueurs d’onde entre 90 et 0.7 cm, avec des largeurs de bandes de 50 MHz maximum. Il
est également possible d’observer dans deux bandes de fréquence simultanément, cependant
et contrairement à l’ATCA, ces fréquences ne doivent pas être séparées de plus de ∼ 450 MHz.
Les principales caractéristiques d’observation du VLA sont présentées en table 4.2.

Figure 4.2 – Very Large Array

Table 4.2 – Paramètres d’observation du VLA courant 2009 pour les principales fréquences

Bande 20 cm 6 cm 3.6 cm 1.3 cm 0.7 cm
Code L C X K Q
Domaine de fréquence (GHz) 1.24 - 1.70 4.5 - 5.0 8.1 - 8.8 22.0 - 24.0 40.0 - 50.0
Température du système (K) a 35 45 35 50 - 80 80
Faisceau primaire b 30’ 9’ 5.4’ 2’ 1’
Faisceau synthétisé c 1.4” 0.4” 0.24” 0.08” 0.05”
Sensibilité en flux d (mJy) (10 min) 0.061 0.058 0.049 0.11 0.27
Sensibilité en flux (µJy) (12 h) 7.1 6.9 5.7 13 32

a. Pour une élévation de 45˚ et des conditions météo raisonnables.
b. Champ de vue (largeur à mi-hauteur).
c. Résolution spatiale (largeur à mi-hauteur) dans la configuration A.
d. RMS théorique ; deux fréquences ; deux polarisations circulaires ; pondération naturelle.

2. http://www.vla.nrao.edu/

http://www.vla.nrao.edu/
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4.1.3 Traitement des données radio

La réduction des données radio interférométriques peut s’avérer parfois obscure et complexe.
Il existe de nombreuses subtilités qu’il serait difficile de résumer ici sans alourdir l’exposé.
La méthode que nous décrivons ci-dessous est donc une version brève et très simplifiée du
processus de réduction. Le lecteur intéressé est renvoyé aux ouvrages suivant pour de plus
amples détails sur les techniques de radioastronomie et d’interférométrie en particulier : Kraus
(1986), Christiansen et Högbom (1987), Taylor et al. (1999), Bracewell (2000), Thompson et al.
(2001), Rohlfs et Wilson (2004).
Le schéma de réduction se résume en trois grandes phases :

1. Calibration du gain des antennes et application des corrections aux données brutes.

2. Transformée de Fourier inverse des données calibrées pour obtenir l’image brute.

3. Déconvolution de l’image brute pour pallier l’échantillonnage partiel du plan u− v et
obtenir l’image finale.

Nous avons utilisé le logiciel MIRIAD pour réduire les données ATCA et le logiciel AIPS pour
réduire celles du VLA. Les deux interféromètres et leur logiciel associé présentent quelques
différences, mais la procédure de réduction, que nous développons un peu plus ci-dessous,
est similaire.

Calibration

La réponse de chaque antenne au rayonnement reçu peut se modéliser par la fonction de gain
suivante :

g(t)gP(ν) exp(i 2π τ(t)(ν− ν0)) (4.1)

La fonction g(t) représente les variations temporelles (indépendantes de la fréquence) du
gain de l’antenne au cours de l’observation. Ces variations sont principalement d’origine at-
mosphérique bien que la contribution instrumentale ne soit pas négligeable. La fonction gP(ν)
modèle la variation en fréquence du gain de l’antenne, i.e., la bande passante. Elle est essen-
tiellement d’origine instrumentale. La fonction τ(t) est le facteur de délai. Ce facteur quantifie
le décalage temporel de réception du signal entre l’antenne considérée et une antenne choisie
comme référence. Il est calculé pour une fréquence de référence ν0. La variation de ce délai au
cours du temps est d’origine atmosphérique et instrumentale.

Le but de la phase de calibration, est de déterminer cette fonction de gain à partir de
l’observation de deux sources ponctuelles utilisées comme références. La première source,
appelée calibrateur primaire ou calibrateur de flux, est une source brillante et stable, dont le flux
et le spectre sont connus. Cette source est observée au début (ou à la fin) de chaque programme
d’observations. Dans le cas idéal, elle est uniquement utilisée pour étalonner l’échelle de flux
absolue.

La seconde source, appelée calibrateur secondaire ou calibrateur de phase, est également une
source brillante et stable, mais sa densité de flux n’est pas connue avec exactitude en général.
Le calibrateur secondaire doit être situé près (dans le plan du ciel) de la source cible du
programme car elle est observée régulièrement tout au long de l’observation. Ce calibrateur
sert à déterminer les variations temporelles du gain, la fonction de bande passante et le terme
de délai. À l’aide de l’observation du calibrateur primaire, on détermine ensuite la densité de
flux réelle du calibrateur secondaire.
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En pratique, la fonction de gain déterminée à l’aide du calibrateur secondaire se présente
sous forme de tables de calibration. Ces tables doivent être appliquées aux données de la
source cible pour corriger des variations du gain. Cependant, ces corrections sont obtenues
uniquement sur les intervalles de temps d’observation du calibrateur de phase. Typiquement,
ce dernier est observé deux minutes toutes les quinze à vingts minutes dans des conditions
météo favorable. Il est donc nécessaire d’interpoler et d’extrapoler la fonction de gain sur les
intervalles d’observation de la source cible 3.

Transformée de Fourier inverse et déconvolution

Une fois calibrées, les données de la source cible sont encore brutes et se présentent sous la
forme d’un échantillonnage partiel du plan u− v. L’étape suivante consiste donc à effectuer la
transformée de Fourier inverse des données brutes pour obtenir une première image que nous
appellerons image brute (pour éviter la traduction du terme anglais dirty image). L’algorithme
d’inversion produit également la transformée de Fourier de la fonction d’échantillonnage du
plan u− v que nous appellerons faisceau brut (dirty beam en anglais). Le faisceau brut représente
en quelque sorte la fonction d’étalement du point (point spread function, PSF) de l’image brute.

L’échantillonnage partiel du plan u− v signifie une connaissance incomplète de la trans-
formée de Fourier de la distribution d’intensité de la source. Les données brutes obtenues pen-
dant l’observation peuvent être vues comme la vraie distribution dans le plan u− v, V(u, v),
multipliée par la fonction d’échantillonnage, S(u, v). Le théorème de convolution précise en-
suite que la transformée de Fourier de la distribution échantillonnée (l’image brute, IB) est
égale à la convolution de la transformée de Fourier de la vraie distribution (l’image réelle I)
et de la transformée de Fourier de la fonction d’échantillonnage (le faisceau brut, B0) :

IB(l, m) = I(l, m) ∗ B0(l, m)
 V(u, v)× S(u, v) (4.2)

où ∗ représente la convolution, et
 représente la transformée de Fourier (TF). Le but de l’al-
gorithme de déconvolution est de déterminer les régions non échantillonnées du plan u− v.
Si celui-ci était entièrement couvert, la fonction d’échantillonnage serait une constante, et sa
TF une fonction delta de Dirac ; un faisceau parfait. L’échantillonnage partiel entraine l’appa-
rition de lobes secondaires dans le faisceau brut. L’algorithme de déconvolution cherche donc
à éliminer les lobes secondaires présents sur l’image brute. L’algorithme CLEAN (Högbom
1974) est le plus couramment utilisé en radioastronomie pour ce genre d’opération. C’est un
processus itératif (que nous ne détaillerons pas ici) qui produit l’image finale et un faisceau
nettoyé de ses lobes secondaires. L’image est enfin prête à être analysée !

Analyse de l’image

Pour la majorité des observations que nous avons analysées, la source étudiée était ponctuelle
et notre objectif était de déterminer la densité de flux total de la source. Dans ce cas, l’analyse
de l’image est relativement simple et consiste à convoluer un modèle de gaussienne ou une
fonction de Dirac par le faisceau nettoyé, puis ajuster l’émission de la source par ce modèle
convolué. On obtient ainsi la densité de flux de la source en mJy.

3. Si les conditions météo se dégradent et que le gain fluctue rapidement, il faut observer le calibrateur secon-
daire plus régulièrement pour minimiser les erreurs d’interpolation.
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4.2 Télescopes optiques : visible et proche infrarouge
4.2.1 Small and Moderate Aperture Research Telescope System (SMARTS)

Figure 4.3 – Les télescopes du consortium SMARTS

Le consortium SMARTS, composé de plu-
sieurs universités et instituts 4, gère quatre
des télescopes de l’observatoire du Cerro To-
lolo (CTIO) au Chili. Ces télescopes ont des
diamètres respectifs de 0.9 m, 1.0 m, 1.3 m
et 1.5 m. Les données présentées dans cette
thèse proviennent du télescope de 1.3 m (an-
ciennement télescope 2MASS) au foyer du-
quel est monté l’instrument ANDICAM 5 (A
Novel Double Imaging CAMera). Ce dernier
permet d’effectuer des images dans le visible
et le proche infrarouge simultanément. Il est
composé d’un détecteur CCD de 2048 × 2048
pixels, opérant dans le visible entre 360 et
975 nm et d’un détecteur CMOS (Complemen-
tary Metal Oxyde Semiconductor) de type Ha-
waï de 1024 × 1024 pixels, opérant dans l’infrarouge proche entre 1.0 et 2.4 µm. Le détecteur
visible offre un champ de vue de 6.′0 × 6.′0 et une résolution effective de 0.′′369/pixel. Le
détecteur IR offre un champ de vue de 2.′4× 2.′4 et une résolution effective de 0.′′274/pixel.
ANDICAM permet de faire de la photométrie dans différents filtres larges. Ceux que nous
avons utilisés sont les filtres visibles V (557± 87 nm) et I (838.5± 136.0 nm), de type Johnson-
Kron-Cousins (Bessell, Castelli et Plez 1998) et les filtres infrarouge J (1.247± 0.104 µm) et H
(1.629± 0.185 µm), de type CIT/CTIO (Elias et al. 1982).

4.2.2 Very Large Telescope (VLT)

Mis en service en 1998 sous la direction de l’ESO 6 (European Southern Observatory), cet en-
semble de quatre télescopes indépendants, dont les miroirs primaires ont un diamètre effectif
de 8.2 m, est installé à 2635 m d’altitude sur le mont Paranal au Chili. Les quatre télescopes
(Fig. 4.4), disposés selon une configuration trapézoïdale, offrent une possibilité d’usage indé-
pendant ou au contraire de combinaison cohérente (interférométrie). Dans ce dernier cas, la
résolution atteinte est fixée par la séparation maximale de B = 120 m. Quatre télescopes mo-
biles, de taille inférieure (1.8 m), complètent le dispositif interférométrique, offrant des bases
de longueur et d’orientation variables, pouvant atteindre 200 m. De nombreux instruments,
spectromètres et imageurs, permettant l’observation dans des longueurs d’onde allant de l’ul-
traviolet à l’infrarouge moyen, sont disponibles aux foyers des télescopes. Pour les travaux
présentés dans cette thèse, nous avons utilisé les instruments ISAAC (Infrared Spectrometer And
Array Camera) et FORS2 (FOcal Reducer and low dispersion Spectrograph 2), que nous présentons
ci-dessous.

4. http://www.astro.yale.edu/smarts/
5. http://www.astro.yale.edu/smarts/ANDICAM/
6. http://www.eso.org/public/teles-instr/vlt/

http://www.astro.yale.edu/smarts/
http://www.astro.yale.edu/smarts/ANDICAM/
http://www.eso.org/public/teles-instr/vlt/
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Figure 4.4 – Schéma du VLT. Les noms des différents instruments disponibles
aux foyers des télescopes sont indiqués.

ISAAC

ISAAC est un spectro-imageur et polarimètre opérant dans l’infrarouge proche entre 1 et 5
µm. Il est composé de 2 bras, chacun équipé d’un détecteur CMOS de 1024 × 1024 pixels.
Le premier, de type Hawaï, est dédié aux courtes longueurs d’onde (1–2.5 µm), le second, de
type Aladdin, est utilisé pour les longueurs d’onde plus élevées (3–5 µm). En mode imageur
et polarimètre, le détecteur Hawaï offre un champ de vue de 2.′5× 2.′5 et une résolution de
0.′′148/pixel. En mode imageur, le détecteur Aladdin offre un champ de vue de 1.′25 × 1.′25
pour une résolution de 0.′′071/pixel. Durant notre étude, nous avons utilisé ISAAC en mode
imageur dans les filtres Js (1.24± 0.16 µm), H (1.65± 0.30 µm), Ks (2.16± 0.27 µm) et L (3.78±
0.58 µm) et en mode polarimètre dans les filtres Js, H et Ks.

FORS2

FORS2 est un spectro-imageur opérant dans le visible et le proche UV entre 330 et 1100 nm,
composé d’une mosaïque de 2 détecteurs CCD de 2048 × 4096 pixels donnant un champ de
vue de 6.′8× 6.′8 et une résolution de 0.′′250/pixel. Nous avons utilisé FORS2 en mode imageur
dans les filtres U (361± 50 nm), B (437± 102 nm), V (555± 123 nm), R (655± 165 nm) et I
(768± 138 nm).

4.2.3 Traitement des données optique et infrarouge

Photométrie

Les images brutes obtenues par les détecteurs CCD sont entachées de plusieurs imperfections
instrumentales qu’il faut corriger avant l’analyse. la première étape consiste à soustraire le
courant d’obscurité (dark en anglais), qui est un flux additionnel créé par l’agitation thermique
des électrons. Pour ce faire, on effectue une pose dans l’obscurité totale pendant le même
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temps que l’image à corriger. On obtient ainsi une image produite par le courant d’obscurité
qui peut être soustraite à l’image brute.

Les images brutes sont aussi contaminées par le courant de précharge (bias en anglais),
c’est-à-dire le signal contenu dans une pose de zéro seconde. En pratique, on soustrait donc
une image obtenue avec un temps de pose le plus petit possible.

Il reste ensuite à corriger des défauts d’uniformité de l’image causées par le vignettage, les
poussières sur l’optique et les différences de sensibilité entre les pixels. La procédure consiste à
obtenir une plage de lumière uniforme (flatfield en anglais) en observant le dôme du télescope
éclairé par une lumière blanche (on parle de dome flat) ou en observant le ciel crépusculaire
(on parle alors de sky flat). Les images issues des étapes précédentes sont alors divisées par
cette plage de lumière uniforme, elle même corrigée du courant d’obscurité et du courant de
précharge. L’équation 4.3 résume la procédure complète :

image corrigée =
image brute− dark− bias

f lat f ield− dark− bias
(4.3)

Une fois ces corrections effectuées, les images acquises en optique peuvent être analysées.
Les images dans l’infrarouge doivent par contre être corrigées du fond du ciel car le niveau
d’émission de celui-ci est très élevé et variable dans ce domaine de longueur d’onde. Pour
ce faire, on créé une carte du fond du ciel en combinant plusieurs images décalées les unes
par rapport aux autres pour les étalonner au même niveau médian. Cette carte est ensuite
soustraite à chacune des images. Ces dernières sont finalement alignées puis combinées pour
obtenir une image finale avec un bon rapport signal sur bruit.

Une fois la source cible identifiée sur l’image, on peut ensuite mesurée son flux instru-
mental. Si le champ est suffisamment dégagé on peut calculer le flux par simple photométrie
d’ouverture. Cette technique consiste à mesurer le flux de la source à travers une ouverture
circulaire de rayon rint, et à lui soustraire la valeur du fond, mesurée dans une couronne
autour de la source, de rayon intérieur rint et extérieur rext.

Si il existe de nombreux objets dans le champ, il est donc courant que la source cible
soit « mélangée » avec d’autre sources. Pour démêler les contributions individuelles et déter-
miner leur flux, on utilise la technique de reconstruction de la PSF de l’image. Cette procé-
dure consiste à sélectionner sur l’image un ensemble de sources ponctuelles, suffisamment
brillantes et isolées, que l’on combine pour obtenir une estimation de la PSF. On mesure en-
suite le flux de notre source en lui ajustant le modèle de PSF.

La dernière étape consiste à transformer le flux instrumental obtenu en flux physique. C’est
la raison pour laquelle, parallèlement aux observations du champ de la source cible, il faut
observer dans les même conditions plusieurs étoiles standards dont le flux physique dans le
filtre considéré est constant et connu avec une bonne précision. Elles permettront d’étalonner
le flux instrumental de la source cible en résolvant un système d’équations comme celui-ci
(exemple pour les filtres J, H et K) :

MJ = ZJ + mJ − extJ × αJ + k J × (J − H)

MH = ZH + mH − extH × αH + kH × (H − K)

MK = ZK + mK − extK × αK + kK × (J − K)
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où M est la magnitude apparente, m la magnitude instrumentale, α la masse d’air et Z, ext, et
k, le point zéro, l’extinction et le terme de couleur qui sont les inconnues. Il faut donc observer
au minimum trois étoiles standards dans chaque filtre pour pouvoir résoudre complètement
ce système. Une fois les trois inconnues déterminées, on peut utiliser ce même système pour
convertir les magnitudes instrumentales de la source en magnitudes absolues.

On peut ensuite convertir ces magnitudes absolues en unité de mesure de flux plus adé-
quat (comme le Jy), pour pouvoir comparer l’émission de la source dans différents domaines
de longueur d’onde. Cependant, le rayonnement optique et infrarouge des sources étudiées
étant absorbé par le milieu interstellaire, il est nécessaire, au préalable, de corriger les magni-
tudes absolues par l’absorption, Aλ, exprimée en magnitude. Cette dernière, qui dépend de
la longueur d’onde, est, par commodité, exprimée en fonction de l’absorption dans la bande
V, AV , par la relation suivante :

Aλ = AV × g(λ) (4.4)

où g est la fonction chromatique d’extinction interstellaire. Plusieurs auteurs ont estimé cette
fonction pour des longueurs d’ondes allant de l’ultraviolet à l’infrarouge moyen. Pour notre
étude, nous avons utilisé la loi empirique de Cardelli et al. (1989) qui correspond à la valeur
moyenne obtenue pour un milieu interstellaire diffus en direction du plan Galactique. Pour
déterminer l’extinction dans chaque bande à l’aide de cette loi d’extinction, il faut d’abord
connaitre l’extinction optique de la source considérée. Pour notre étude de GX 339-4 nous
avons utilisé l’estimation de Zdziarski et al. (1998) : AVGX339−4 = 3.7± 0.2.

Une fois déterminée l’extinction dans chaque filtre, on convertit les magnitudes absolues
en flux non absorbés, Fλ avec la relation suivante :

Fλ = 10(Aλ−M)/2.5 F0λ
(4.5)

où F0λ
est le flux de la magnitude zéro dans le filtre considéré. Ce flux zéro est, dans le meilleur

des cas, déterminé expérimentalement par l’équipe technique du télescope. Sinon, il peut
être estimé à l’aide d’une recherche bibliographique de plusieurs semaines pour retrouver
les caractéristiques du système photométrique standard à partir duquel les filtres ont été
étalonnés.

4.3 Satellite de hautes énergies
4.3.1 Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE)

Le satellite RXTE 7 de la NASA, fut lancé en orbite basse le 30 décembre 1995. Initialement
conçu pour étudier la variabilité rapide des sources X, il possède une excellente résolution
temporelle (∼ 1µs) et une résolution spectrale modérée couvrant une bande d’énergie de 2 à
250 keV. Le satellite embarque à son bord trois instruments :

All Sky Monitor (ASM) : Le moniteur ASM a pour mission de scanner environ 80% du ciel
toutes les 90 minutes dans la bande d’énergie 1.2-12 keV. Il mesure l’évolution temporelle
de l’intensité des ∼ 50 sources X les plus brillantes toutes les 90 minutes et d’environ
25 sources X transitoires tous les jours. Sa résolution spatiale est de 3′ × 15′ (largeur à

7. http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/XTE.html

http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/XTE.html
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Figure 4.5 – Vue d’ensemble du satellite RXTE

mi-hauteur) et sa surface collectrice totale de 90 cm2. Il possède une sensibilité de 30
mCrab et une résolution temporelle de 540s.

Proportional Counter Array (PCA) : Le PCA est un collimateur couvrant une région du ciel
de ∼1˚. Il est constitué de cinq détecteurs xénon co-alignés, appelés compteurs pro-
portionnels (Proportional Counter Units, PCUs) de 6500 cm2 de surface collectrice totale.
Chaque PCU est constitué de plusieurs couches de propane et de xénon-méthane. Le
PCA est sensible aux photons d’énergie comprise entre 2 et 60 keV, mais atteint sa sen-
sibilité maximale dans la bande d’énergie 2-25 keV. Il possède une résolution spectrale
(∆E/E) de 18% à 6 keV. Sa sensibilité est de 0.1 mCrab et sa résolution temporelle de
1µs, ce qui en fait un instrument idéal pour l’étude des sources à variations rapides.

High Energy X-ray Timing Experiment (HEXTE) : HEXTE est constitué de deux modules in-
dépendants contenant chacun quatre détecteurs à scintillation. Une des particularités de
cet instrument, est la capacité des modules de « basculer » dans deux directions orthogo-
nales (cf figure 4.6). Ce système permet une mesure du bruit de fond à 1.5 ou 3 degrés de
la source, toutes les 16 à 128 secondes. HEXTE est sensible à la bande d’énergie 15-250
keV avec une résolution spectrale de 15% à 60 keV pour une sensibilité de 1 mCrab. et
une résolution temporelle de 8 µs. HEXTE est également un collimateur et possède la
même résolution spatiale que le PCA.

Pour chaque observation PCA et HEXTE, les données sont collectés en mode dit standard,
en plus des modes sélectionnés par l’observateur. Le PCA possède deux modes standards :
le premier (standard 1) propose une résolution temporelle de 0.125 s mais ne fournit pas
d’information sur la distribution énergétique du signal. Il est donc dédié à l’étude de la va-
riabilité temporelle rapide. Le second (standard 2) possède une résolution temporelle de 16
s et 129 canaux d’énergie couvrant la totalité des détecteurs PCA. Ce dernier est donc dédié à
l’analyse spectrale. HEXTE ne possède qu’un seul mode standard, le mode archive : il offre
une résolution temporelle de 16 s et possède également 129 canaux d’énergie. Cette produc-
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Figure 4.6 – Schéma explicatif du principe de balancement des détecteurs de HEXTE.

tion standard permet la constitution d’une base de données continue et cohérente à mesure
que les données deviennent publiques. Pour les observations présentées dans cette thèse, nous
avons uniquement utilisé les modes standards des deux instruments.

4.3.2 Traitement des données RXTE

Les données X du satellite RXTE ont été traitées à l’aide de la suite de logiciels heasoft. Cette
suite contient les outils nécessaires à la réduction des données brutes ainsi qu’à l’analyse
spectrale et temporelle une fois les données réduites.

Réduction des données PCA

La réduction des données PCA commence par la détermination de l’intervalle de temps d’ob-
servation pour lequel les données vont être extraites. En effet, plusieurs paramètres concer-
nant les conditions de vols et le fonctionnement des instruments pendant l’observation, sont
stockées dans un fichier que l’on utilise pour discriminer le temps d’observation pendant le-
quel des perturbations ou des dysfonctionnements aurait pu altérer la qualité des données
recueillies. Il est en particulier important de déterminer le cas échéant :

- Le nombre de PCUs allumés : Certains PCUs peuvent être éteints pour dysfonctionnement, il
est donc important de réduire séparément les périodes ou le nombre de PCUs allumés
est différent car la matrice de réponse que l’on créé par la suite diffère selon le nombre
de détecteurs.

- L’occultation Terrestre : Il est nécessaire d’éliminer le temps d’observation où la Terre est
proche de la ligne de visée de la source. On exclue, typiquement, les périodes où l’élé-
vation de la Terre par rapport a la source est inférieure à 10˚. En effet, certains effets dus
à l’émission X de la Terre ont été constatés pour une élévation de l’ordre de 5˚.

- La stabilité du pointage : Cette stabilité peut varier assez régulièrement sur des échelles de
l’ordre de 10−3 degrés, et, bien que mineure, ces variations peuvent affecter l’analyse des
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données. Elles sont principalement dues aux mouvement de balancement de HEXTE.
Nous excluons donc les instants où l’offset est inférieur à 0.02.

- Le passage à l’Anomalie Sud-Atlantique (SAA) : Cette anomalie est une région au-dessus de
l’Atlantique Sud, où la ceinture intérieure de Van Allen, contenant une forte densité des
particules chargées, est particulièrement proche de la surface de la Terre. Elle constitue
donc une zone de perturbation, où le bruit de fond augmente considérablement. Durant
le passage à l’anomalie, tous les PCUs sont éteints. On élimine donc une période de 30
minutes entourant le pic du passage à la SAA.

Cet ensemble de critères permet, à l’aide de la procédure maketime, de créer un fichier GTI
(Good Time Interval) qui sera utilisé pour filtrer les données à chaque extraction de spectre
ou de courbe de lumière.

On extrait ensuite une courbe de lumière et un spectre des données, avec l’outil saextrct.
La courbe de lumière nous permet de déterminer quel type de modèle de bruit de fond nous
devons appliquer. Il n’y a effectivement pas de mesure directe du fond pour l’instrument
PCA, on utilise à la place un modèle développé par l’équipe responsable du PCA et qui tient
compte des paramètres suivant :

– L’environnement local de particules.
– La radioactivité induite du satellite.
– Le rayonnement cosmique de fond en X.

En générale, ces composantes varient dans le temps, il est donc nécessaire de les paramétrer.
Ceci est effectué en ajustant les paramètres à un ensemble d’observations dédiées à une zone
vide du ciel. Une fois le bon ajustement obtenu, cette même paramétrisation peut-être appli-
quée à d’autres observations. Le modèle de fond se décline en deux versions, une pour les
sources dites « brillantes » et l’autre pour les sources dites « faibles ». Le modèle brillant est
plus approprié pour des sources dont le flux est supérieure à 40 coups/s/PCU.

A l’aide des outils pcabackest et saextrct, on créer ensuite un spectre et une courbe de lu-
mière du bruit de fond correspondant aux conditions d’observations, que l’on pourra ensuite
soustraire aux données.

L’étape suivante consiste à créer la matrice de réponse de l’instrument. Cette réponse est
divisée en deux parties : le fichier de réponse auxiliaire (ARF), qui tient compte de la fenêtre
du détecteur et de la réponse du collimateur ; et la fonction matricielle de redistribution (RMF),
qui prend en compte la redistribution de l’énergie des photons à travers les différents canaux.
Le produit de ces deux composantes correspond à la réponse (RSP) de l’instrument. Cette
matrice de réponse est crée par la procédure pcarsp, puis est utilisée par le logiciel d’analyse
spectral xspec pour effectuer, entre autre, la conversion des canaux en énergie.

Réduction des données HEXTE

La réduction de donnée HEXTE, débute par la séparation des mesures du fond et de la source.
Nous avons vu en effet que chaque ensemble de détecteurs de HEXTE effectue un mouvement
de balancier, pour mesurer alternativement la source, puis le fond. Il est donc nécessaire en
premier lieu de séparer les données provenant de la source et celles du fond. Sachant que les
deux ensembles se déplace sur des axes perpendiculaires l’un à l’autre, nous devons traiter
séparément leur données que nous additionnerons par la suite. La procédure de séparation
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s’effectue à l’aide de l’outil hxtback, qui produit dans le même un temps un fichier GTI spéci-
fiant précisément les intervalles de temps « on » et « off-source ».

La seconde étape consiste à corriger les données du temps mort pendant lequel les détec-
teurs sont en mouvement entre deux position « on » et « off ». Ce temps mort est calculé à
l’aide de diverses données instrumentales. Cette étape est essentielle à la bonne qualité des
données, car ce temps est relativement long et pourrait induire des erreurs importantes dans
l’estimation du bruit de fond et donc dans le spectre soustrait. La procédure hxtdead réalise
cette étape.

L’extraction finale des spectres (source et fond) s’effectue en filtrant une dernière fois les
données à l’aide du même fichier GTI que celui utilisé pour PCA et relatif aux conditions de
vols (passage à la SAA etc.). La réduction se termine, tout comme PCA, par la création de la
matrice de réponse de l’instrument (procédure hxtrsp).

Compte tenu de la quantité d’observations à traiter, de la longueur de ces opérations et
de leur aspect particulièrement répétitif, nous les avons automatisées par l’écriture d’un pro-
gramme en langage csh incluant une interaction de l’utilisateur pour l’estimation du modèle
de fond à utiliser. Ce script effectue toutes les opérations précédemment citée et fournit un
spectre prêt à être analyser.

Analyse spectrale

Une fois les données réduites, nous utilisons le logiciel d’analyse spectral xspec pour effectuer
l’ajustement statistique des données à l’aide de modèles de processus radiatifs. La qualité des
ajustements est ensuite estimée à partir de la statistique du χ2.
Étant donné la nature des systèmes que nous étudions, nous avons utilisé principalement les
trois modèles suivants :

powerlaw : Une loi de puissance servant à modéliser l’émission du flot central :

f (E) = K(E/1 keV)−Γ (4.6)

où Γ est l’indice de photon de la loi de puissance (sans dimensions), et K la constante de
normalisation (en photons keV−1 cm−2 s−1). Si nécessaire, une coupure exponentielle de
la loi de puissance, a été rajoutée (cutoffpl).

diskbb : Un modèle de disque d’accrétion multicolore (Mitsuda et al. 1984). Ce modèle n’a été
utilisé que pour les observations à haut flux. En effet, les données RXTE exploitables se
situent globalement dans une bande d’énergie comprise entre 3 et 200 keV. Sachant que
la température interne typique d’un disque en phase d’activité est de l’ordre de 1 keV,
seule une faible partie de l’émission contribue au domaine d’énergie que nous traitons.
Il est donc nécessaire d’ajouter cette composante uniquement quand la luminosité du
disque est significative, à savoir lorsque la source commence à sortir de l’état dur. Ce
modèle est décrit par l’expression suivante :

f (E) =
8πR2

in cos θ

3D2

∫ Tin

Tout

(
T

Tin

)− 11
3

B(E, T)
dT
Tin

(4.7)

où Rin et Rout sont les limites internes et externes du disque, D la distance de la source, θ

l’angle d’inclinaison du disque par rapport à la ligne de visée, Tin et Tout la température
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au bord interne et externe du disque, et B(E, T) la distribution de Planck d’un corps
noir.

gaussian : Fonction gaussienne servant à modéliser une raie d’absorption ou d’émission :

f (E) =
K

σ
√

2π
e−

(E−Epic)
2

2σ2 (4.8)

avec Epic l’énergie du pic d’émission (keV), σ la largeur de la raie (en keV), et K le
nombre total de photons/cm2 s−1 dans la raie. Nous avons essentiellement utilisé de
modèle pour ajuster la raie d’ionisation Kα du fer autour de 6.4 keV.

wabs : Un modèle d’absorption photo-électrique utilisant la section efficace de Wisconsin
(Morrison et McCammon 1983) pour modéliser l’absorption interstellaire sur la ligne de
visée :

f (E) = e−NH σ(E) (4.9)

où σ(E) est la section efficace photo-électrique d’absorption et NH la densité de colonne
d’hydrogène équivalente (en atomes cm−2).
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Dans ce chapitre nous présentons les résultats d’une étude infrarouge, optique et X du
microquasar GX 339-4, visant à caractériser les connexions existantes entre les zones

externes du disque d’accrétion, le flot central et les jets compacts.
GX 339-4 a été l’une des sources les plus actives ces dix dernières années et a peu à peu

acquis le statut de microquasar de référence de part son comportement « stable » et récurrent.
Nous présentons ici l’évolution simultanée des émissions infrarouge, optique et X de cette
source sur une période de cinq ans durant laquelle elle exhiba trois sursauts majeurs. Cette
étude nous a permis d’apporter de nouvelles contraintes sur la nature du flot central, la posi-
tion et l’évolution de la fréquence de coupure des jets compacts et l’influence de l’irradiation
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des zones externes du disque. Les travaux présentés dans cette première partie du chapitre
ont fait l’objet d’une publication (Coriat et al. 2009) qu’on pourra trouver en annexe.

Nous terminerons ce chapitre en présentant les résultats préliminaires d’observations op-
tique et infrarouge que nous avons conduites avec les instruments ISAAC et FORS du Very
Large Telescope. Ces observations visaient à étudier la polarisation de l’émission infrarouge des
jets et à étudier plus en détail la position et l’évolution de la fréquence de coupure des jets.
L’article présentant ces résultats est en cours de préparation.
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5.1 Biographie de GX 339-4
GX 339-4 a été découverte en 1973 (Markert et al. 1973a;b) à l’aide du satellite américain OSO-7
dédié à l’observation du Soleil. À l’époque, aucune modulation périodique de signal émis par
cette source n’était détectée, et sa variabilité plus importante que toute autre source X était un
mystère. Les premières indications sur sa nature furent révélées en 1979 (Samimi et al. 1979),
sous la forme de similitudes avec Cygnus X-1, déjà identifié comme trou noir stellaire.

Aucune identification de l’étoile compagnon de GX 339-4 n’a été réussie à ce jour, ce qui a
particulièrement compliqué la détermination de la période orbitale et donc la nature de l’objet
compact. Ce n’est qu’en 2003 que cette période orbitale fut estimée grâce à l’étude de la raie
d’émission de l’azote deux fois ionisé (N III). Des variations de vitesse de plus de 300 km·s−1

ont pu être observées en une seule nuit. La période orbitale ainsi déduite est de 1.76 jours
(Hynes et al. 2003), en désaccord avec d’autres mesures qui pointaient en 1992 une période
de 14.8 heures (Callanan et al. 1992). Les mesures de 1992 s’étaient avérées incohérentes par
la suite, la fonction de masse déduite étant trop faible (2× 10−4M�) pour correspondre à un
système binaire ordinaire (Buxton et Vennes 2003). La fonction de masse finalement obtenue
en 2003 donne une limite inférieure à la masse de l’objet compact de 5.8± 0.5M� confirmant
sa nature de trou noir. La distance à laquelle se situe GX 339-4 est très mal connue. Tout au
plus a-t-on une limite inférieure de 6 kpc (Hynes et al. 2004) pour une valeur préférée à 8 kpc
environ (Zdziarski et al. 2004).

GX 339-4 a été l’une des binaires X à trou noir les plus actives de cette dernière décennie.
La figure 5.1 présente les courbes de lumières RXTE/ASM (X mous), et Swift/BAT (X durs)
de GX 339-4 entre 1996 et 2010. Au cours de cette période, la source a effectué cinq sursauts
majeurs séparés par des périodes de repos ou d’activité plus faible.

Le premier sursaut, 1998/99, a été moins couvert que les autres par les instruments PCA
et HEXTE, mais c’est à partir des données de la décroissance de ce sursaut que fut établie la
première corrélation radio/X par Corbel et al. (2003).

Le second sursaut, un des plus lumineux observé sur cette période, débuta en 2002 et prit
fin en 2003 (Miller et al. 2004, Belloni et al. 2005, Homan et al. 2005a). Lors de la transition vers
l’état intermédiaire mou, un puissant flare radio fut détecté (Fender et al. 2002) qui entraîna
par la suite la formation d’un jet large relativiste (Gallo et al. 2004).

GX 339-4 entra dans un troisième sursaut en 2004 et revint en quiescence au cours de
l’année 2005 (Belloni et al. 2006, Miller et al. 2006a, Joinet et al. 2007). Les données radio/X
obtenues pendant cette période ont révélé une variation significative de la normalisation dans
la corrélation radio/X. Comme nous le verrons au chapitre 7, ce comportement en apparence
bi-modal fût la première indication d’une dispersion intrinsèque dans la corrélation, proba-
blement liée aux pertes énergétiques le long des jets. Le sursaut 2004 fût suivi par un autre,
mineur, en 2006, au cours duquel la source se maintint dans l’état dur.

En 2007, débuta un nouveau sursaut majeur (Tomsick et al. 2008, Del Santo et al. 2009) de
luminosité comparable à celui de 2002. Pendant l’état dur initial, Miller et al. (2008) signalent
la détection, dans le spectre X, d’une raie d’émission du fer élargie par effet relativiste. Leur
résultat indiquerait que le spin du trou noir serait proche de la valeur maximale. La validité
de ce résultat est toutefois fortement critiqué aujourd’hui. Après le retour à l’état dur pendant
la phase finale de ce sursaut, le flux X de la source, initialement décroissant, a de nouveau
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Figure 5.1 – (a) : Courbe de lumière RXTE/ASM (X mous : 1.5-12 keV) de GX 339-4 de 1996 à 2010. Les
principaux sursauts pour lesquels le cycle complet des états X a été observé sont indiqués par leur période en
gras. Les sursauts mineurs pour lesquels GX 339-4 est resté dans l’état dur sont indiqués par les flèches et ne
sont pas réellement discernables avec ASM. (b) : Courbe de lumière Swift/BAT (X durs : 15-50 keV) de GX 339-4
de 2005 à 2010. Les sursauts sont identifiés par leur période. On voit que les sursauts mineurs 2006, 2008 et 2009
sont nettement plus visibles en X durs. On note également qu’après le retour à l’état dur lors de la décroissance
du sursaut 2007, le flux de la source a augmenté de nouveau pendant quelques semaines en restant dans l’état
dur (indiqué « Rebond 2007 » sur la figure).
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augmenté durant quelques semaines avant de retourner à l’état quiescent. Par la suite, nous
désignerons cette phase « rebond 2007 ».

Dans les deux années qui suivirent le sursaut 2007, GX 339-4 entra dans deux sursauts
mineurs en 2008 et 2009 (Russell et al. 2008, Kong 2008, Ueda 2009, Still et al. 2009). Tout
comme en 2006, la source resta dans l’état dur au cours de ces deux phases d’activité mineures.

Finalement, un nouveau sursaut majeur a débuté en 2010 (Yamaoka et al. 2010, Tomsick
2010, Corbel et al. 2010, Prat et al. 2010). À l’heure où ces lignes sont écrites GX 339-4 se trouve
dans l’état mou.

Dans la suite du chapitre, nous nous référerons aux différents sursauts par leur année de
départ, i.e. 1998, 2002, 2004, 2006, 2007, 2008, 2009 et 2010.

5.2 Observations
5.2.1 Optique et infrarouge

Entre le 22 janvier 2002 et le 2 octobre 2007 (MJD 52296 - 54375), approximativement 840
observations optique et infrarouge de GX 339-4 ont été effectuées avec le télescope SMARTS
1.3 m. Dans les travaux présentés ici, nous utilisons les données issues des filtres V et I pour
le visible, et J et H pour l’infrarouge proche. Les courbes de lumière correspondantes sont
présentées sur la figure 5.2b. Les magnitudes observées ont été converties en densité de flux,
en utilisant la loi d’extinction de Cardelli, Clayton et Mathis (1989) avec une extinction optique
AV = 3.7± 0.2 (Zdziarski et al. 1998). Les incertitudes sur les densités de flux prennent en
compte l’erreur sur l’extinction optique qui s’est avérée dominante sur les autres sources
d’erreur.

5.2.2 Rayons X

Les observations X de GX 339-4 présentées dans cette thèse ont été conduites à l’aide du
satellite RXTE. Nous avons analysé la quasi-totalité des données publiques disponibles entre
le 3 février 1997 et le 3 juin 2010 (MJD 50482 - 55350), correspondant à un total de 1108
observations. Les données ont été réduites à l’aide de la version 6.8 des heasoft et selon la
procédure standard décrite au chapitre 4.

Analyse spectrale et classification des états

Pour chaque observation, les spectres PCA (3–25 keV) et HEXTE (20–150 keV) ont été analysés
simultanément à l’aide du logiciel XSPEC V12.5.1n. Nous avons appliqué une constante de
normalisation pouvant varier librement pour tenir compte des différences de calibration entre
les deux instruments. Pour ajuster les spectres, nous avons utilisé diverses combinaisons des
modèles suivants : une loi de puissance avec (si nécessaire) coupure exponentielle (powerlaw
ou cutoffpl), un modèle de corps noir de disque d’accrétion (diskbb), une raie d’émis-
sion gaussienne d’énergie comprise entre 6 et 7 keV (gaussian), un seuil d’absorption élargi
(smedge) et un modèle d’absorption photoélectrique (wabs). La densité de colonne d’hydro-
gène NH a été fixée à 5× 1021 atomes cm−2 (Kong et al. 2000). À plus bas flux, quand GX
339-4 n’était pas significativement détectée par HEXTE, nous n’avons ajusté que les données
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Figure 5.2 – (a) : Courbes de lumière X mous (3-9 keV) et X durs (9-20 et 20-100 keV) de GX 339-4 sur la
période 2002-2007. Les données sont issues des instruments PCA et HEXTE du satellite RXTE. (b) : Courbes
de lumière proche infrarouge (bandes H et J) et optiques (bandes I et V) pour la même période. Les données sont
issues du télescope SMART 1.3m.

PCA. Nous avons ensuite estimé les flux non-absorbés dans les bandes d’énergie 3–9, 9–20 et
20–100 keV.

Nous classons finalement les observations dans les divers états spectraux (dur, intermé-
diaires et mou) en utilisant les dates de transition fournies par les études de variabilité rapide
précédemment publiées (e.g. Belloni et al. 2005 ; Smith, Homan et Bezayiff 2005 ; Belloni et al.
2006, Kalemci et al. 2007, Del Santo et al. 2009). Quand ces dates n’étaient pas disponibles,
nous avons déterminé l’état X des observations en nous basant sur l’indice de photon de la loi
de puissance et l’évolution du rapport de dureté.

Dans ce chapitre nous n’utilisons que les observations X de la période 2002-2007 couverte
par nos données optique-infrarouge (OIR). Les courbes de lumières 3-9, 9-20 et 20-100 keV
correspondant à cette période sont présentées sur la figure 5.2a. Le reste des observations X
sera discuté au chapitre 7.
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Émission X diffuse du plan Galactique

Lorsque le flux de la source est faible (. 10−11 erg s−1cm−2 typiquement), l’émission X diffuse
du plan Galactique (Galactic ridge emission, Valinia et Marshall 1998) commence à contaminer
significativement les données du PCA qui possède un champ de vue de 1˚. Pour soustraire
cette contribution, nous avons utilisé des observations quasi-simultanées des satellites Chandra
et RXTE/PCA prises en MJD 52911, lorsque GX 339-4 se trouvait en état quiescent (Gallo,
Fender et Corbel 2003a). Le satellite Chandra est un imageur de haute résolution spatiale. Il
permet donc d’estimer le flux de la source en minimisant la contribution de l’émission X
Galactique. Nous avons combiné les spectres des sept observations PCA effectuées ce jour-
là pour en extraire le flux 3–9 keV moyen. En soustrayant à ce dernier le flux mesuré par
Chandra, nous avons obtenu une estimation du flux 3–9 keV de l’émission X Galactique :
FGR = (4.2± 0.5)× 10−12 erg s−1cm−2. Cette contribution a finalement été soustraite à tous les
flux PCA dans la bande 3–9 keV.

Pour vérifier si une simple soustraction de flux était appropriée pour corriger de l’émis-
sion Galactique, nous avons utilisé le spectre combiné des sept observations PCA comme un
spectre additionnel de bruit de fond pour quelques-unes des observations à bas flux de GX
339-4. Nous avons comparé les flux 3–9 keV obtenus par cette méthode avec ceux obtenus
par simple soustraction. Nous n’avons pas noter de différences significatives entre les deux
méthodes. Par conséquent, nous nous sommes limités à la simple soustraction de flux.

5.3 Études des corrélations OIR-X
Les études précédentes de plusieurs trous noirs accrétants (e.g. Jain et al. 2001, Corbel et al.
2001, Corbel et Fender 2002, Buxton et Bailyn 2004, Homan et al. 2005a, Russell et al. 2006) ont
permis d’obtenir une vision générale de la distribution spectrale d’énergie pendant l’état dur.
Nous avons décrit cette image globale au chapitre 1. Rappelons qu’en principe, le jet compact
domine de la radio jusqu’à l’IR, que le disque d’accrétion domine les bandes optiques et UV,
et que le flot central domine les X mous et durs. Dans l’état mou, le disque d’accrétion domine
de l’infrarouge aux X mous et une composante rayonnant de façon non-thermique domine les
X durs.

Dans le but d’étudier les connexions entre le disque d’accrétion, le flot central et les jets,
nous représentons les flux infrarouge (bande H) et optique (bande V) en fonction des flux X
(3–9 keV) quasi-simultanés (∆t 6 1 jour). Les figures 5.3a,b et 5.5 montrent l’évolution du lien
infrarouge-X au cours des quatre sursauts. La figure 5.3a regroupe les données par état X, la
figure 5.3b par phase (croissante ou décroissante) de chaque sursaut et la figure 5.5 montre
chaque sursaut séparément pour étudier leur comportement respectif. Finalement, l’évolution
de la connexion optique-X en fonction de l’état spectral est présentée en figure 5.4.

5.3.1 Corrélation infrarouge - X

On distingue nettement sur la figure 5.3a la présence de deux structures distinctes correspon-
dant aux états dur et mou ; l’état intermédiaire apparaît sans surprise comme une connexion
entre les deux.
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Figure 5.3 – (a) : Flux infrarouge dans la bande H en fonction du flux X 3–9 keV au cours des quatre sursauts
de la période 2002-2007. Les données sont regroupées selon l’état spectral X. Les couleurs rouge, vert et bleu
indiquent respectivement les états dur, mou et intermédiaire. Les lignes continues rouge et verte correspondent
respectivement aux ajustements des données de l’état dur et de l’état mou. La zone grisée indique l’intervalle de
confiance à 90% du flux X, Fbreak, pour lequel la corrélation change de pente. (b) : Identique à la figure (a) mais
les données sont groupées selon la phase (croissante ou décroissante) de chaque sursaut.
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Figure 5.4 – Flux optique dans la bande V en fonction du flux X 3–9 keV au cours des quatre sursauts. Les
couleurs rouge, vert et bleu indiquent respectivement les états dur, mou et intermédiaire.

État dur

Dans l’état dur, les émissions IR et X sont fortement corrélées sur plus de quatre ordres de
grandeur en flux X. On constate cependant la présence d’une rupture dans la corrélation au-
tour de flux X de l’ordre de ∼ 3× 10−11 erg s−1cm−2. Pour tester la signification statistique de
cette rupture, nous ajustons les données de l’état dur à l’aide d’une loi de puissance simple
et d’une loi de puissance brisée. La loi de puissance brisée améliore la qualité de l’ajuste-
ment avec un χ2 de 584 (pour 130 degrés de liberté [d.d.l.]) comparé au χ2 de 848 (pour
132 d.d.l.) obtenu avec la loi de puissance simple. De plus, les intervalles de confiance à 90%
des deux pentes de la loi de puissance brisée, b1 et b2, ne présentent aucun recouvrement
(0.64 6 b1 6 0.74 et 0.47 6 b2 6 0.49). Nous effectuons un test de Fisher pour comparer les
deux modèles en prenant la loi de puissance simple comme hypothèse nulle. Nous obtenons
une probabilité de 3× 10−11 pour que cette hypothèse soit correcte, ce qui confirme que la
rupture est significative. On remarque cependant que les modèles donnent un χ2 réduit signi-
ficativement supérieur à 1. Il existe donc une source intrinsèque de variabilité en dehors de la
loi de puissance qui domine les erreurs observationnelles.

La rupture de pente s’effectue pour un flux X Fbreak = (3.3+1.6
−1.0)× 10−11 erg s−1cm−2 dans la

bande 3–9 keV. La luminosité bolométrique (3–100 keV) correspondante a une valeur moyenne
de 8.4× 1035 erg s−1, si l’on suppose une distance D = 8 kpc (Hynes et al. 2004). En unité
d’Eddington, cette luminosité de rupture devient Lbreak ∼ 10−3 LEdd pour un trou noir de
masse M = 5.8 M� (Hynes et al. 2003).

État mou

Les émissions IR et X sont également corrélées pendant l’état mou. L’ajustement en loi de
puissance donne une pente b = 0.34± 0.01. Cependant, cette corrélation est plus faible dans
l’état mou (coefficient de corrélation : 0.84) que dans l’état dur (coefficients de corrélation : 0.96
et 0.97 pour, respectivement, les parties à basse et haute luminosité). Ces deux corrélations
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distinctes reflètent des connexions différentes entre les processus physiques. Ceci n’a a priori
rien d’étonnant sachant que les processus physiques sont eux-mêmes différents : le disque
d’accrétion domine les X mous et on suppose que les jets compacts sont supprimés.

L’étude de la figure 5.5 souligne la stabilité du comportement de GX 339-4 sur plusieurs
sursauts. Le chemin suivi par la source lors d’un sursaut démarre à bas flux le long de la
portion basse de la corrélation de l’état dur. Les flux augmentent et la source évolue ensuite sur
la partie haute de la corrélation jusqu’à la transition dur-mou. Lors de cette transition, le flux
IR chute significativement et la source atteint la corrélation de l’état mou. Elle évolue ensuite
de façon plus ou moins aléatoire le long de cette trace, en accord avec les variations d’émission
observées durant l’état mou. Les flux IR et X diminuent ensuite jusqu’à la transition mou-dur,
pendant laquelle le flux IR augmente à nouveau, ramenant la source sur la corrélation de
l’état dur. Les flux décroissent ensuite suivant le même chemin que la phase initiale. Précisons
toutefois que la partie basse de la corrélation de l’état dur comporte seulement cinq points
appartenant à une phase de croissance (sursaut 2002). On ne peut donc pas exclure que la
source suive une corrélation différente lors des phases initiales d’état dur. Il pourrait être
important de garder cet aspect à l’esprit lors de futures discussions.

5.3.2 Corrélation Optique - X

Les émissions optiques et X montrent elles aussi deux corrélations distinctes pour les états
dur et mou, mais on peut noter plusieurs différences par rapport à l’infrarouge. Si l’on ajuste
les données de l’état dur avec des lois de puissance simple et brisée comme précédemment, la
qualité de l’ajustement n’est pas améliorée par la loi de puissance brisée. On peut en déduire
que soit aucune rupture n’est présente, soit celle-ci est trop faible pour être statistiquement
significative. On remarque aussi que la chute de luminosité lors de la transition dur - mou
est plus faible. Ces différences soulignent que le domaine optique est dominé par une ou
plusieurs composantes autres que les jets. Comme suggéré par les études précédentes (voir
e.g. van Paradijs et McClintock 1995, Homan et al. 2005a, Russell et al. 2006, et références
incluses), l’émission optique est fort probablement dominée par les zones externes du disque
d’accrétion, que celles-ci soient chauffées par viscosité ou par irradiation X.

Nous ajustons finalement les données optique-X avec deux lois de puissance simples de
pente : b = 0.44 ± 0.04 et b = 0.45 ± 0.04 pour les états dur et mou respectivement. Les
paramètres des divers ajustements statistiques sont reportés dans la Table 5.1.

Table 5.1 – Coefficients résultant des ajustement statistiques à l’aide d’une loi de puissance (FOIR = a Fb
X) et

d’une loi de puissance brisée (FOIR = a Fb1
X pour FX 6 Fbreak et FOIR = a Fb2

X × Fb2−b1
break pour FX > Fbreak) des

corrélations OIR/X avec FOIR en mJy, FX en en erg s−1cm−2 et Fbreak = (3.3± 1.3)× 10−11 erg s−1cm−2. Les
incertitudes correspondent à un niveau de confiance de 90%.

Données État X b b1 b2 a

H/3–9 keV
Dur – 0.68± 0.05 0.48± 0.01

(
0.7+2.6
−0.5

)
× 108

Mou 0.34± 0.01 – – (3.5± 0.6)× 103

V/3–9 keV
Dur 0.44± 0.01 – – (3.5± 0.3)× 105

Mou 0.45± 0.04 – –
(

1.7+2.4
−1.0

)
× 105
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Figure 5.5 – Identique à la figure 5.3b, mais les sursauts sont présentés séparément. Les flèches indiquent l’évolution temporelle lors du sursaut.
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5.3.3 Traces parallèles dans l’état dur

Nous nous référons ici au phénomène signalé par Russell et al. (2007) dans la corrélation infra-
rouge X de XTE J1550-564 lors de son sursaut 2000 (phénomène appelé « hystéresis » dans cet
article). Les auteurs montrent la présence de deux traces de corrélation quasi-parallèles, cor-
respondant respectivement aux phases d’état dur croissant et décroissant d’un même sursaut.
D’après les figures 5.3b et 5.5, nous n’observons pas ce phénomène pour GX 339-4. Les phases
d’état dur croissant et décroissant des quatre sursauts partagent la même trace de corrélation.
Toutefois, il est intéressant de noter que nous observons la présence de variations de norma-
lisation dans la corrélation radio/X de GX 339-4 (cf. chapitre 7). Ceci implique que bien qu’il
y ait de fortes indications que les émissions radio et infrarouges de l’état dur proviennent des
jets compacts, elles ne semblent cependant pas connectées à l’émission X de la même façon.
Nous reviendrons sur ce point au chapitre 7.

5.4 Discussion et interprétation
Isoler la connexion jets compacts - flot central

Pour étudier la connexion entre l’émission IR des jets compacts et l’émission X du flot central,
nous avons souhaité déterminer l’influence de la contribution du disque d’accrétion sur les
valeurs des pentes de corrélation IR/X de l’état dur.

On se concentre tout d’abord sur la corrélation à haut flux de pente 0.48. On voit claire-
ment sur les figures 5.3 et 5.5 que le rapport du flux du jet sur celui du disque augmente avec
le flux X. En effet, plus les transitions état dur vers état mou s’effectuent à flux élevé, plus la
diminution du flux IR due à l’extinction des jets est importante. On estime ainsi qu’à l’extré-
mité haute de la corrélation l’émission du jet représente 95% du flux H total. A l’extrémité
basse de la corrélation, on peut utiliser les transitions état mou vers état dur pour déterminer
l’augmentation du flux IR due à la re-formation des jets compacts. Nous trouvons que les jets
contribuent au minimum à 70% du flux H total une fois le pic d’émission atteint. En sous-
trayant la contribution du disque aux données situées aux deux extrémités de la corrélation et
en ajustant uniquement ces extrémités avec une loi de puissance, nous constatons que la pente
de corrélation devient 0.49. Cette méthode est évidemment très grossière mais elle permet de
constater que la contribution du disque a une influence négligeable sur la valeur de l’indice
de la corrélation à haut flux.

La corrélation à bas flux est essentiellement constituée de données issues des phases d’état
dur final des sursauts 2002 et 2004. La figure 5.6 montre la courbe de lumière infrarouge en
bande H du sursaut 2002. On constate que l’évolution de l’émission IR dans l’état mou, attri-
buée au disque d’accrétion, peut être ajustée par une décroissance exponentielle. Cependant,
si on extrapole cette décroissance jusque dans la phase d’état dur final, on constate que le flux
du disque prédit n’est pas compatible avec le flux H mesuré. L’émission du disque doit donc
décroitre plus abruptement une fois revenu dans l’état dur. Il est donc difficile d’estimer la
réelle contribution du disque à l’émission IR et par conséquent son influence sur la valeur de
la pente de la corrélation à bas flux. Ce que nous pouvons affirmer est que la pente devrait
être plus prononcée que celle mesurée : b1 = 0.68± 0.05 ce qui confirme d’autant plus la pré-
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Figure 5.6 – Courbe de lumière infrarouge dans la bande H lors du sursaut 2002/03 de GX 339-4. Les lignes
pointillées séparent globalement les phases d’état dur et d’état mou. La ligne continue représente l’ajustement des
données de l’état mou à l’aide d’une fonction exponentielle décroissante. La ligne tiretée représente l’extrapolation
de cette fonction dans la phase d’état dur final.

sence d’une rupture dans la corrélation et donc d’une réelle modification dans la connexion
jets compacts - flots central.

5.4.1 Fréquence de coupure et nature de l’émission X durs

Pendant les états durs des quatre sursauts de GX 339-4 entre 2002 et 2007, nous trouvons
une forte corrélation entre la luminosité infrarouge dans la bande H, LIR, et la luminosité X
dans la bande 3–9 keV, LX. Cette corrélation peut être ajustée par une loi de puissance bri-
sée de pentes b1 = 0.68± 0.05 et b2 = 0.48± 0.01. Le flux X de rupture est estimé autour
de Fbreak =

(
3.3+1.6
−1.0

)
× 10−11 erg s−1cm−2. Les précédentes études optique et infrarouge de

plusieurs BHXBs (Jain et al. 2001, Corbel et al. 2001, Corbel et Fender 2002, Buxton et Bailyn
2004, Homan et al. 2005a, Russell et al. 2006; 2007) ont montré que les jets compacts sont
vraisemblablement à l’origine de l’émission infrarouge dans l’état dur. De plus, nous savons
que l’émission X dans la bande 3–9 keV est dominée, dans l’état dur, par le flot central. Nos
résultats confirment la forte connexion déjà observée entre ces deux composantes. Cependant,
l’important échantillon de données collecté sur une période de cinq ans et couvrant quatre
sursauts d’une même source, nous a permis de contraindre précisément les indices de cor-
rélation et de révéler certains comportements additionnels non observés auparavant. Ceci,
soit parce que les échantillons de données étaient plus restreints, soit parce que les études
combinaient plusieurs sources et introduisaient, par conséquent, une dispersion significative
due aux estimations de distance et aux variabilités intrinsèques des sources considérées. D’un
autre côté, les résultats et interprétations présentés ici ne sont valides que pour GX 339-4 et
devront être confirmés pour d’autres sources avant d’être généralisés.
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Rupture de pente due à la variation de la fréquence de coupure des jets

Concernant les indices de corrélation dans l’état dur, nous savons que plusieurs modèles ont
expliqué les valeurs trouvées dans les études IR/X ou radio/X précédentes (e.g. Merloni et al.
2003, Markoff et al. 2003; 2005 ; Yuan et Cui 2005). Par conséquent, l’interprétation présentée
ci-dessous ne prétend pas être unique mais a l’avantage d’expliquer de façon cohérente à la
fois les valeurs des indices de corrélation et la présence d’une rupture autour de ∼ 10−3 LEdd.

Comme suggéré précédemment par Markoff et al. (2005), l’émission non-thermique dans
les X durs pourrait provenir de la Comptonisation par les électrons de la base des jets, des
photons synchrotrons émis par cette même population d’électron. Ce processus synchrotron
auto-Compton (SSC) implique la relation suivante entre de la luminosité X, et la puissance du
jet Qjet (chapitre 3 et Falcke et Biermann 1996. Voir aussi la discussion dans Corbel, Körding
et Kaaret 2008a pour V404 Cyg) :

LX ∝ Q11/4
jet (5.1)

D’après les modèles standards de jets coniques, la luminosité monochromatique Lν du jet
varie avec la fréquence comme Lν ∝ να. Dans la partie optiquement épaisse du spectre du jet,
nous observons généralement pour GX 339-4, un indice spectral α = 0 – 0.15. Dans la partie
optiquement mince (i.e pour ν supérieure à la fréquence de coupure νb), le modèle standard
prévoit α = (1− p)/2, où p est l’indice de la distribution d’électrons (voir chapitre 3).

À partir d’arguments physiques simples, nous avons vu au chapitre 3 (voir également
Falcke et Biermann 1996, Markoff et al. 2003) que la luminosité monochromatique du jet
pouvait s’exprimer en fonction de la puissance injectée Qjet comme :

Lν ∝ Qξ
jet avec ξ =

2p− (p + 6)α + 13
2(p + 4)

(5.2)

En utilisant l’équation (5.1), on obtient donc :

LH ∝ L4ξ/11
X (5.3)

où LH est la luminosité du jet dans la bande H.
Pour p compris entre les valeurs standards 2 et 3, nous attendons par conséquent un

indice de corrélation b = 0.49± 0.03 (avec LH ∝ Lb
X) si la bande H est située sur la partie

optiquement épaisse (α = 0 à 0.15) et b = 0.68± 0.05 si elle est située sur la partie optiquement
mince (α = (1− p)/2). Ces valeurs sont en parfait accord avec nos résultats pour l’état dur :
b2 = 0.48± 0.01 pour la corrélation à haut flux et b1 = 0.68± 0.05 pour la corrélation à bas
flux. Comme la fréquence de coupure est censée varier avec la puissance du jet (νb ∝ Q2/3

jet ),
ceci suggère que la bande H est située sur la partie optiquement épaisse du spectre pour
LX & 10−3 LEdd et sur la partie optiquement mince quand LX . 10−3 LEdd. La figure 5.7 illustre
le fait que, pour une variation donnée de la luminosité X, la variation correspondante de la
luminosité IR sera plus importante (et donc la corrélation IR/X plus inclinée) si la fréquence
d’observation est située sur la partie optiquement mince du spectre du jet.

Nos résultats concordent donc avec une origine SSC des X dans l’état dur. Néanmoins, si
l’on ajoute l’hypothèse que la puissance du jet est une fraction (indépendante de Ṁ) de la
puissance d’accrétion, alors Qjet ∝ Ṁ. Si de plus la luminosité X du flot central peut s’écrire
de façon générale LX ∝ Ṁq, alors l’équation (5.3) devient :

LH ∝ Lξ/q
X (5.4)
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Figure 5.7 – Représentation schématique
d’un spectre de jets compacts, illustrant
les variations respectives de luminosité
dans les parties optiquement épaisses et
minces, pour une diminution de la puis-
sance du jet.
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Par conséquent, si on conserve l’idée que la rupture dans la corrélation est due à la variation
de la fréquence de coupure νb, alors toute composante émettant un rayonnement X tel que
q ∼ 11/4 = 2.75 pourrait également concorder avec nos résultats. Les modèles d’ADAF
montrent en général que q ∼ 2 pour des taux d’accrétion Ṁ & 10−4ṀEdd (voir e.g. Merloni
et al. 2003 et références incluses), ce qui est en principe le cas dans la plage de luminosité
étudiée ici. Si l’on prend en compte la perte de masse ou la convection, on s’attend à ce que
le domaine X mous soit dominé par l’émission bremsstrahlung pour lequel q = 2 également.
Cette valeur de q est un peu trop faible pour expliquer les pentes de corrélation que nous
observons (on s’attendrait à une pente de 0.6-07 pour la partie haute et de 0.9-1 pour la partie
basse). Nous n’excluons cependant pas cette possibilité, au vue des incertitudes concernant la
microphysique des modèles et les incertitudes concernant observations et particulièrement la
valeur de la pente de la corrélation à bas flux.

Fréquence de coupure

Sans hypothèse particulière sur l’origine physique de l’émission X dans l’état dur, si la rup-
ture de la corrélation IR/X est due à la variation de la fréquence de coupure du jet, on peut
déduire une expression fournissant une estimation de νb en fonction de la luminosité mono-
chromatique Lν. Comme nous l’avons vu au chapitre 3, pour la valeur canonique p = 2, on a
Lνb ∝ Q17/12

jet et νb ∝ Q2/3
jet , avec Lνb la luminosité à la fréquence νb. On en déduit donc :

Lνb = kb ν17/8
b , (5.5)

où kb est une constante de normalisation. L’ajustement par la loi de puissance brisée nous
fournit la valeur du flux IR au niveau de la rupture de la corrélation : FH ' 5.2± 1.5 mJy. Pour
cette valeur de FH, nous avons donc νb ≈ νH = 1.84× 1014 Hz, où νH est la fréquence effective
du filtre H. En supposant une distance de 8 kpc pour la conversion flux-luminosité, nous en
déduisons la constante de normalisation :

kb ' (1.9± 0.6)× 10−10 erg s−1 Hz−
25
8 (5.6)



106 Chapitre 5. Connexions disque - flot central - base du jet dans GX 339-4

La luminosité Lν à une fréquence donnée, située indifféremment dans le régime optiquement
épais ou mince, peut s’exprimer en fonction de νb et Lνb comme :

Lν = Lνb

(
ν

νb

)α

(5.7)

En utilisant l’équation (5.5), on peut finalement exprimer νb en fonction de la luminosité
observée Lν du jet, la fréquence d’observation ν et l’indice spectral α où cette fréquence est
située :

νb =

(
Lν

kb να

) 1
17
8 −α

, (5.8)

avec la valeur de kb donnée plus haut.

Comparaison avec la bande J

Pour tester l’hypothèse impliquant la variation de la fréquence de coupure pour expliquer la
rupture dans la corrélation, nous présentons en figure 5.8 la densité de flux infrarouge dans
la bande J en fonction du flux X dans la bande 3-9 keV pour l’ensemble des observations dans
l’état dur. On constate que la rupture de pente dans la corrélation est également présente.
L’ajustement avec une loi de puissance brisée nous donne un flux X de rupture : Fbreak =
(3.5± 0.6)× 10−11 erg s−1cm−2. Le flux correspondant dans la bande J est : FJ ' 7.2± 1.3 mJy.

En utilisant l’équation (5.5) avec νb = νJ = 2.40× 1014 Hz, nous estimons que la rupture
devrait se produire pour une flux J compris entre 6.2 et 11.8 mJy. Nos résultats sont donc
cohérents avec cette prédiction. Cependant, étant données les barres d’erreur du flux mesuré
et du flux prédit, les bandes H et J sont trop proches pour y voir une confirmation de notre
hypothèse. Il faudrait plutôt tester sa validité en comparant avec des fréquences situées dans
l’infrarouge moyen. Notons à ce propos que Farid Rahoui et collaborateurs mènent actuelle-
ment une étude moyen-IR de Cyg X-1 et nous ont signalé que les prédictions de l’expression
(5.8) était en accord avec leurs résultats.

Rupture de pente due à un changement dans l’émission X

Pour expliquer le plan fondamental d’activité des trous noirs, Merloni et al. (2003) ont testé
plusieurs modèles de flots d’accrétion pouvant être à l’origine de l’émission non-thermique X.
En se basant sur les résultats initiaux de Heinz et Sunyaev (2003), les auteurs fournissent les
expressions analytiques des coefficients de corrélation radio/X attendus pour chaque classe
de modèle. Nous avons sélectionné les deux classes de flots d’accrétion identifiés par les au-
teurs comme modèles plausibles pour expliquer la relation du plan fondamental : les modèles
ADAF, et la classe plus générale de flots d’accrétion radiativement inefficaces et refroidis mé-
caniquement par convection et/ou éjections pour lesquels le spectre X est supposé dominé
par l’émission bremsstrahlung.

Dans la suite, nous supposons que la distribution d’énergie des électrons des jets est une loi
de puissance d’indice compris entre p = 2− 3. Si le flot d’accrétion central est de type ADAF
et que la fréquence d’observation IR se situe dans le régime optiquement épais du jet 1, nous

1. Signalons que l’indice spectral α utilisé dans Merloni et al. (2003), est défini selon la convention suivante :
Fν ∝ ν−α, qui est donc opposée à celle adoptée ici.
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Figure 5.8 – Flux infrarouge dans la bande J en fonction du flux X 3–9 keV au cours des quatre sursauts
de la période 2002-2007. Seul les données de l’état dur sont représentées. Les zones grisées correspondent aux
intervalles de confiance à 90% du flux X, Fbreak, et du flux J correspondant pour lesquels la corrélation change
de pente.

attendons un indice de corrélation b = 0.56–0.62. Si la fréquence IR est située dans le régime
optiquement mince, nous obtenons b =0.76–0.80. Dans le cas de flots d’accrétion dominés par
l’émission bremsstrahlung, nous attendons des valeurs de b légèrement supérieures : pour
α = 0 à 0.15, on a b = 0.66–0.71 et pour α = −0.5 à −0.7 on à b = 0.88–0.92.

Dans le cadre des flots d’accrétion mentionnés ci-dessus, nous constatons que les indices
de corrélation attendus pour le régime d’émission optiquement mince du jet, sont relative-
ment éloignés de la pente que nous observons à haut flux dans GX 339-4. Il nous faut donc
considérer, comme précédemment, que la bande H est située dans le régime optiquement
épais à haut flux. Dans ce régime, ce sont les prévisions du modèle ADAF (b = 0.56–0.62)
qui concordent le plus avec nos résultats (b = 0.48± 0.01). Pour la corrélation à bas flux, une
émission bremsstrahlung du flot d’accrétion couplée à l’émission optiquement épaisse des
jets (b = 0.66–0.71) est en parfait accord avec nos résultats (b = 0.68± 0.05). On pourrait donc
de considérer que la bande H est constamment située dans le régime optiquement épais du
jet et que le rayonnement X soit dominé par l’émission inverse Compton d’un ADAF quand
LX & 10−3 LEdd puis par l’émission bremsstrahlung aux taux d’accrétion plus faibles.

Cependant, comme nous le verrons au chapitre 7, la corrélation radio/X de GX 339-4
couvrant la période 1997-2010 ne montre aucune trace de changement de pente ce qui invite
plutôt à chercher du côté des propriétés de l’émission infrarouge.

5.4.2 Irradiation des zones externes du disque d’accrétion

État dur

Nous avons montré, en section 5.3.2, la présence d’une corrélation optique/X dans l’état dur,
sous la forme d’une loi de puissance de pente b = 0.44± 0.01. Contrairement au couplage
IR/X étudié plus haut, nous n’observons pas de changement de pente significatif. D’après les
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Figure 5.9 – Figure de gauche : Courbes de lumière IR bande H (mJy), optique bande V (mJy) et X-durs 9–100
keV lors du retour à l’état dur en 2003. Figure de droite : Identique à la figure de gauche pour le retour à l’état
dur en 2005

équations (5.5) et (5.6), on s’attend à ce que la fréquence de coupure νb atteigne la bande V,
pour un flux des jets de l’ordre de 60 mJy (dans la bande V). Ce flux se situe près du maximum
atteint dans notre échantillon de données (figure 5.4). Par conséquent, si la contribution des
jets dans le domaine optique était significative, on ne s’attendrait pas, en effet, à observer
de rupture dans la corrélation. Cependant, l’indice de corrélation devrait être proche de 0.7
comme observée en IR à bas flux. De plus, la faible diminution du flux optique lors de la
transition état dur - état mou, suggèrent plutôt qu’une composante autre que les jets compacts
domine l’émission dans la bande V. Comme suggéré précédemment par e.g. van Paradijs
et McClintock (1995), Homan et al. (2005a), Russell et al. (2006), cette composante pourrait
être le disque d’accrétion ou l’étoile compagnon, et dans chaque cas, il pourrait s’agir de
l’émission de corps noir standard ou de la « ré-émission » (reprocessing) de l’irradiation X
des parties centrales. Homan et al. (2005a) ont montré que, lors d’un sursaut, l’émission OIR
de l’étoile compagnon était négligeable dans GX 339-4. Le disque d’accrétion serait donc la
composante la plus probable comme source dominante du rayonnement optique dans l’état
dur et mou. Par conséquent, la corrélation observée dans l’état dur entre l’optique et les X,
refléterait la connexion entre les parties externes du disque mince et le flot central (couronne,
ADAF, base du jet...). Pour tester l’influence de l’irradiation sur l’émission du disque externe,
nous représentons en figure 5.9, l’évolution du flux X dur (9-200 keV), optique (bande V) et
infrarouge (bande H) lors du retour à l’état dur en 2003 et 2005 (celui de 2007 sera étudié
plus en détail au chapitre 7). On remarque que le délai entre les pics d’émission X et OIR est
supérieur à 10 jours. Ce délai est donc incompatible avec un mécanisme d’irradiation si les X
durs sont en effet la source d’irradiation et l’émission OIR, le rayonnement « retraité ».
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Table 5.2 – Indices de corrélation attendus en fonction du régime
d’émission et du type de disque (standard ou irradié)

Régime d’émission Disque standard Disque irradié
Rayleigh-Jeans b = 0.25 b = 0.25

Central b = 0.66 b = 1

Les raisonnements précédent impliqueraient donc que l’émission optique (bande V) dans
l’état dur, serait dominée par l’émission de corps noir « standard » des parties externes du
disque. Toutefois, la contribution des jets compacts ne semble pas négligeable au regard de la
variation du flux V lors des transitions entre états dur et mou. Nous constatons en effet une
variation de flux de l’ordre de 40% lors de ces transitions.

État mou

Les jets compacts étant supprimés dans l’état mou, le disque externe est la composante d’émis-
sion dominante en OIR. La question de l’influence de l’irradiation sur l’émission des parties
externes se pose également dans l’état mou. Mais cette fois-ci, la source d’émission X serait
les parties internes du disque standard. Bien que l’irradiation semble négligeable dans l’état
dur, nous ne supposons pas, à priori, qu’elle le soit également dans l’état mou sachant que la
géométrie du flot central et la source d’irradiation ont changé.

Considérons un modèle simple de disque d’accrétion géométriquement mince et optique-
ment épais en régime stationnaire. La température évolue avec le rayon comme T(r) ∝ r−n

avec n = 3/4 dans le cas d’un disque standard et n = 1/2 dans le cas d’un disque iso-
therme dominé par l’irradiation (voir chapitre 2 et e.g. Frank, King et Raine 2002). En fonction
du régime d’émission du disque, nous avons les relations suivante entre la luminosité à une
fréquence donnée ν et la température :

1. Dans le régime Rayleigh-Jeans (RJ) :

LνRJ ∝ Tν2

2. dans la partie « central » 2 :
Lνcent ∝ T

2
n ν 3− 2

n

Si l’on suppose que LX ∝ T4
in ∝ T4, où LX est la luminosité X du disque et Tin sa température

au bord interne, on obtient :

LνRJ ∝ L1/4
X et Lνcent ∝ L1/2n

X (5.9)

On s’attend donc à ce que Lνcent ∝ L2/3
X pour un disque standard et Lνcent ∝ LX pour un

disque irradié. Les relations pour le régime RJ sont identiques dans les deux cas, LνRJ ∝ L1/4
X .

La table 5.2 résume les indices de corrélation attendue en fonction du régime d’émission et
du type de disque.

Nous avons obtenu un indice de corrélation IR/X b = 0.34± 0.01 pendant l’état mou. Cette
valeur ne concorde pas avec le cas où la bande H serait située dans le régime d’émission central

2. Correspondant à la portion du spectre du disque située entre la queue Rayleigh-Jeans et la coupure de Wien.
Ce régime est généralement associé à un indice spectral α = 1/3 dans le cas d’un disque standard
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d’un disque standard ou irradié, mais se rapproche de la valeur attendue pour le régime RJ.
Notons toutefois que l’indice de corrélation b dérivé des relations analytique précédentes, est
inversement proportionnel à la valeur de l’indice spectral α du spectre du disque. Sachant
que cet indice spectral décroît entre le régime RJ (Lν ∝ ν2) et la partie centrale (Lν ∝ ν1/3), on
s’attend à ce que l’indice de corrélation correspondant augmente de b = 0.25 à b = 0.66 (ou
b = 1 dans le cas irradié). Par conséquent, la légère différence entre l’indice b = 0.34± 0.01 que
nous observons et la valeur attendue dans le régime RJ, b = 0.25, peut aisément s’expliquer si
la bande H est située dans une zone transitoire entre le régime RJ et la partie centrale.

Ceci implique également que l’indice de corrélation optique/X dans l’état mou, doit être
supérieur à 0.34 sachant que la bande V doit être plus proche de la partie central que la
bande H. C’est effectivement ce que nous observons : b = 0.45± 0.04. Le fait que les bandes
H et V soient situées à la transition des régimes RJ et central, est également en accord avec
les indices spectraux que nous obtenons à partir de nos SEDs OIR. La figure 5.10 montre
l’évolution de l’indice spectral H–V avec le flux optique. On constate que l’indice augmente
avec le flux optique, de ∼ 1 à ∼ 2. Sachant que si le taux d’accrétion augmente, la température
du disque augmente, on s’attend à ce que le spectre du disque se « déplace » vers les plus
hautes fréquences, repoussant ainsi les bandes V et H vers le régime RJ. Par conséquent
l’indice spectral H–V tend vers 2 quand le flux optique augmente.

En dehors de ces quelques raisonnements concernant la position des bandes V et H sur le
spectre du disque, on constate que la seule information des indices de corrélation, ne permet
pas de statuer sur l’influence de l’irradiation du disque externe dans l’état mou. De plus,
les indices de la table 5.2 ont été obtenus à partir d’hypothèses simplificatrices (stationnarité,
disque dénué d’irradiation ou complètement irradié et isotherme). Nous souhaitions insister
sur cet aspect, car il est couramment accepté qu’un indice de corrélation optique/X de 0.5,
implique que le chauffage des parties externes soit dominé par l’irradiation. Nous pensons
que des études basées sur des ajustements statistiques de SED à large bande et/ou sur le
décalage temporel entre les différents domaines d’émission, sont plus appropriées pour traiter
l’irradiation.

Notons toutefois que Homan et al. (2005a) ont montré que lors de l’état mou du sursaut
2002/03 de GX 339-4 les variations des émissions optiques et infrarouges précédaient celles de
l’émission X d’une dizaine de jours, ce qui correspond globalement au temps caractéristique
visqueux du disque. Il semblerait donc que l’irradiation des zones externes du disque soit
négligeable également dans l’état mou. Il serait donc possible que les zones externes du disque
sont essentiellement chauffées par viscosité quelque soit l’état spectral.

Cependant, l’irradiation est le principal mécanisme invoqué pour expliquer l’excès de lu-
minosité optique des LMXBs vis à vis des variables cataclysmiques. Si les caractéristiques
de GX 339-4 sont représentatives des LMXBs (ou du moins celles comportant un trou noir),
on peut donc se poser la question de l’origine physique de cet excès. De même, l’irradiation
semble nécessaire pour expliquer la durée des sursauts dans le modèle d’instabilité de disque.
L’absence apparente d’irradiation a donc des conséquences importantes sur la physique de ces
objets. Cet aspect mérite donc d’être approfondi dans de futurs travaux.
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Figure 5.10 – Indice spectral OIR (de H à V) en fonction du flux dans la bande V (mJy) pendant l’état mou. Les
indices sont obtenus à partir des SEDs pendant l’état mou. La ligne discontinue indique l’indice spectral attendu
pour le régime RJ. Les barres d’erreur des indices spectraux et des flux V ne sont pas indiquées pour des questions
de lisibilité. Elles correspondent à une valeur moyenne de ±0.2 pour les indices spectraux et de ±20% pour les
flux V. Cependant, ces erreurs sont dominées par l’incertitude sur l’extinction optique et affecteront donc toutes
les données de la même façon sans changer la tendance globale.

5.5 Observations VLT optique-IR et mesures polarimétriques
Nous souhaitions contraindre plus précisément l’évolution de la fréquence de coupure au
cours d’un sursaut et de déterminer le degré d’ordre du champ magnétique dans la zone du
jet où est émis le rayonnement IR. J’ai donc effectué une demande de temps d’observation en
mode ToO sur les instruments ISAAC et FORS du VLT. Le programme consistait à effectuer
des mesures photométriques optique et IR et polarimétriques IR d’une binaire X à trou noir
à différents niveaux de flux pendant une phase d’état dur. Durant la période de validité de
notre programme d’observations, seule GX 339-4 a bien voulu donner signe de vie (il y en a
sur qui on peut toujours compter).

5.5.1 Photométrie et SED radio-IR-optique

Nous avons effectué les mesures photométriques les 6, 13 et 26 mars 2009 (MJD 54896, 54903,
54916) dans les bandes optiques U, B, V, R, I et dans les bandes infrarouges J, H, K et L.
Durant cette période de 20 jours, GX 339-4 se trouvait dans une phase d’état dur de luminosité
croissante. La méthode standard de réduction et d’analyse des images est décrite au chapitre
4. Les figures 5.11 et 5.12 présentent des exemples d’images infrarouge et optique obtenues
après traitement.

Durant cette période, nous n’avons pas pu effectuer d’observations radio dans le cadre de
nos programmes ATCA ; l’interféromètre était inopérant suite à la mise en place du système
CABB. Nous avons donc utilisé la corrélation radio/X (qui sera présentée au chapitre 7) pour
estimer les flux radio à 8.6 GHz à partir des flux X 3-9 keV obtenus avec RXTE. Nous avons
également trouvé une observation radio à 843 MHz effectuée avec le Molongo Observatory
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Figure 5.11 – Exemple d’image infrarouge en bande H du champ de GX 339-4 obtenue avec l’instrument ISAAC
du VLT. L’image correspond au champ de vue entier d’ISAAC. Les dimensions sont indiquées en arcsecondes. Le
cercle rouge indique la position de GX 339-4 .
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Figure 5.12 – Exemple d’image optique en bande V du champ de GX 339-4 obtenue avec l’instrument FORS du
VLT. L’image correspond à la moitié du champ de vue de FORS. Les dimensions sont indiquées en arcminutes.
Le cercle rouge indique la position de GX 339-4 .

Synthesis Telescope (MOST) le 6 mars 2009 (Hunstead et al. 2009). Les distributions spectrales
d’énergie de la radio à l’optique construites à partir de ces données sont présentées en figure
5.13.

À titre illustratif, nous ajustons ces données à l’aide de la somme d’une loi de puissance
brisée et d’une loi de puissance simple. La loi de puissance brisée symbolise le spectre des
jets compacts. Elle possède une pente b1 jusqu’à la fréquence de coupure νb puis décroit avec
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Figure 5.13 – Distributions spectrales d’énergie radio-IR-optique de GX 339-4 en phase d’état dur. (Figure du
haut) : SED du 6 mars 2009. Les flux radio MOST et optique-IR sont issus d’observations effectuées le même
jour. Le flux radio à 8.64 GHz est estimé en utilisant la corrélation radio/X à partir du flux X 3-9 keV obtenue
par RXTE le 6 mars 2009. À titre illustratif, les données sont ajustées par la somme d’une loi de puissance
brisée (d’indices b1 = 0.18 et b2 = −0.51) censée reproduire le spectre des jets compacts et d’une simple loi de
puissance de pente fixée à b3 = 2 reproduisant la queue Rayleigh-Jeans du disque d’accrétion. La fréquence de
coupure obtenue par cet ajustement (νb ∼ 9× 1013 Hz) est située entre la bande L et la bande K. (Figure du
bas) : SED du 26 Mars 2009. Le flux radio est également estimé à partir de la corrélation radio/X. Les données
sont ajustées avec la même fonction que précédemment. La pente de la loi de puissance simple est également fixée
à 2. Nous obtenons b1 = 0.19, b2 = −0.40 et une fréquence de coupure νb ∼ 9.5× 1013 Hz.

une pente b2 aux fréquences plus élevées. La loi de puissance simple représente la queue
Rayleigh-Jeans du spectre du disque d’accrétion et possède une pente b3.
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Lorsque tous les paramètres étaient libres de varier, l’algorithme d’ajustement fournissait
systématiquement des valeurs de la pente b3 supérieures à 2.5. Comme on l’a vu sur la figure
5.10, l’indice spectral IR-optique dans l’état mou (lorsque le disque est seul présent) ne dé-
passe jamais 2 qui est la valeur attendue de l’indice spectral dans le régime Rayleigh-Jeans.
Sachant que le flux V pour les deux dates se situe entre 20 et 30 mJy et que cette bande est
principalement dominée par l’émission du disque, la figure 5.10 indique que l’indice spectral
doit être proche de 2. Nous avons donc fixé la pente b3 à la valeur théorique 2 pour mieux
contraindre l’évolution des autres paramètres.

L’ajustement de la SED du 6 mars fournit des pentes b1 = 0.18± 0.03 et b2 = −0.51± 0.2
pour le spectre des jets et une fréquence de coupure νb = (8.9± 1.7) × 1013 GHz. L’ajuste-
ment de la SED du 26 mars fournit des paramètres relativement similaires : b1 = 0.19± 0.05,
b2 = −0.40± 0.17 et νb = (9.5± 1.6) × 1013 GHz. Bien que relativement élevées, les pentes
de la partie optiquement épaisse du spectre des jets (b1) concordent avec les indices spectraux
observés en radio dans les binaires X. Les valeurs des pentes b2 sont également en accord
avec les indices spectraux attendus dans le régime d’émission optiquement mince des jets,
i.e. α = −0.5 à− 1 pour p compris entre 2 et 3. Ces ajustements très simples ne prétendent
pas contraindre précisément les indices spectraux étant données les barres d’erreurs, mais les
valeurs obtenues semblent tout à fait raisonnables. Bien que la fréquence de coupure soit éga-
lement mal contrainte, les valeurs obtenues par ajustement et la forme générale des spectres
indiquent qu’elle se situe avant la bande L ou entre la bande L et K dans les deux SEDs. Ceci
concorde avec les résultats de Corbel et Fender (2002) pour cette même source.

Sachant que le flux dans la bande H est autour de 25 mJy dans les deux cas et que cette
bande semble se situer sur la partie optiquement mince du spectre des jets, cela indiquerait
que notre interprétation de la rupture de pente dans la corrélation est incorrecte car, d’après
la figure 5.3, on s’attend à ce que νb soit située au-delà de la bande H quand le flux H dépasse
environ 7 mJy. Les valeurs des flux OIR (particulièrement en bande L) présentées dans ces
SEDs restent encore préliminaires car plusieurs difficultés liées à la calibration restent encore
à régler et pourraient faire varier significativement la valeur des flux. Mais supposons que
la bande H se situe effectivement sur la partie optiquement mince. Pour pouvoir expliquer
la corrélation LH ∝ L∼0.5

X observée à haut flux, les équations 5.2 et 5.4 nous indiquent que la
luminosité X du flot central doit varier comme Ṁ3.5−4. À notre connaissance (certes limitée),
il n’existe aucun mécanisme fournissant une telle relation entre LX et Ṁ à des niveaux de flux
aussi élevés. Par conséquent, si la bande H est effectivement située dans la partie optiquement
mince, on peut en déduire que :

1. L’équation 5.2 est incorrecte. Il peut y avoir, bien sûr, de nombreuses raisons à cela et
nous ne pouvons toutes les citer. Mais une hypothèse qui serait intéressante à envisager
est que la fréquence de coupure νb ne varie pas (ou très peu) avec la puissance du jet
une fois un certain niveau d’émission atteint. Cette hypothèse reviendrait à poser α = 0
dans l’équation 5.2. Dans ce cas, l’hypothèse SSC ou ADAF serait de nouveau valide
pour expliquer la corrélation à haut flux. Il est également fort probable que la forme
du spectre du jet soit beaucoup plus complexe, notamment dans le domaine infrarouge,
que la simple image de « trapèze » utilisée couramment. Comme nous l’avons déjà dis-
cuté dans le chapitre 3, la prise en compte, par exemple, d’une distribution énergétique
d’électrons plus réaliste (e.g. hybride thermique/non-thermique) entraîne l’apparition
de variations de la dépendance du flux du jet en fonction de la fréquence et de la puis-
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sance injectée dans le jet (e.g. Pe’er et Casella 2009). Ces changements ont évidemment
des conséquences sur le lien IR/X et pourraient peut être expliquer la rupture de pente
dans la corrélation. Nous reviendrons sur cette aspect au chapitre 7.

2. La puissance du jet n’est pas linéairement proportionnelle au taux d’accrétion. Cette
hypothèse est également envisageable et nous serons amener à la discuter au chapitre
suivant.

Nous insistons tout de même sur le fait que les travaux et conclusions présentés dans cette
section sont encore préliminaires. Nous travaillons actuellement à l’interprétation des don-
nées, en ajustant notamment des modèles plus évolués jet+disque (Markoff et collaborateurs)
sur nos données radio, OIR et X. On teste ainsi, à différents niveaux de flux et dans différentes
phases de sursauts, les possibles processus d’émission X (e.g. SSC), l’influence de l’irradiation
et les variations des paramètres d’émission des jets compacts.

En regardant la figure 5.13, le trou béant entre 1010 et ∼ 1014 Hz est particulièrement
frappant. Les données moyen-IR et millimétriques font cruellement défaut dans l’étude des
jets compacts. Il est particulièrement important de concentrer nos efforts sur ces domaines
de longueurs d’onde si l’on veut espérer contraindre la forme du spectre des jets et donc la
physique sous-jacente. Pour cette raison nous débutons actuellement des programmes d’ob-
servations millimétriques à l’IRAM et préparons une demande de temps d’observations dans
le moyen-IR au VLT et dans le millimétrique avec APEX.

5.5.2 Mesure de polarisation en proche infrarouge

Introduction

La plupart du rayonnement issu des binaires X de faible masse est en principe non polarisé,
e.g., l’émission de corps noir du disque d’accrétion ou de l’étoile compagnon. La dispersion
des photons non polarisés pourrait entrainer un léger degré de polarisation dans certaines
géométrie (Dolan 1984). Mais il existe un mécanisme d’émission, présent dans les binaires
X, qui est connu pour produire intrinsèquement un rayonnement polarisé : l’émission syn-
chrotron. On sait maintenant depuis plusieurs décennies que le rayonnement synchrotron
optiquement mince peut produire un niveau de polarisation linéaire de l’ordre de la dizaine
de pourcents si la structure du champ magnétique est ordonnée (e.g. Westfold 1959, Bjornsson
et Blumenthal 1982). On peut exprimer le degré de polarisation linéaire attendu dans le cas
synchrotron optiquement mince comme étant 70%× f , où f est un paramètre qui symbolise
grossièrement le degré d’ordre du champ magnétique à grande échelle (Rybicki et Lightman
1979, Bjornsson et Blumenthal 1982).

Dans les binaires X à trou noir dans l’état dur, le rayonnement radio associé à l’émission
synchrotron optiquement épaisse des jets compacts montre un degré de polarisation linéaire
(PL) de l’ordre de 1− 3%. Lors de flares radio associés à des éjections transitoires, l’émission
est optiquement mince et le niveau de PL observé en radio peut atteindre ∼ 30% (voir la
revue de Fender 2006). Ceci signifie que le paramètre f peut, dans certain cas, être aussi élevé
que 0.5 ce qui implique un champ magnétique relativement ordonné (Fender et al. 1999b,
Hannikainen et al. 2000, Gallo et al. 2004, Brocksopp et al. 2007).

Comme on l’a vu, l’émission proche-IR dans l’état dur est issue des zones proches de
la base des jets compacts. Par conséquent, si l’émission proche-IR est optiquement mince et



116 Chapitre 5. Connexions disque - flot central - base du jet dans GX 339-4

qu’un haut degré de polarisation est détecté, on peut en déduire que la structure du champ
magnétique à la base des jets doit être ordonnée. Les mesures de polarisation en IR sont donc
essentielles pour comprendre les conditions dans les zones internes des jets. Les photons IR
étant de plus haute énergie, ils ont également l’avantage de ne pas souffrir de la rotation
Faraday qui peut compliquer l’interprétation des mesures polarimétriques en radio.

Dubus et Chaty (2006) ont été les premiers à reporter des observations polarimétriques IR
de binaires X à trou noir. Les auteurs ne trouvent aucune PL significative dans H1743-322 en
sursaut ou dans GRO J1655-40 en quiescence. En revanche, ils détectent un niveau de polari-
sation intrinsèque (à 2.5σ) dans XTE J1550-564 lors d’un sursaut faible. Aucune étoile standard
polarisée n’a pu être observée, les auteurs n’ont donc pas pu calibrer l’angle de polarisation
(AP). Cependant, si les corrections liées à la calibration sont faibles, alors AP ∼ 10˚ ce qui
est perpendiculaire à la direction connue de l’axe des jets (Corbel et Fender 2002). L’angle de
polarisation est une mesure de la direction du champ électrique, qui est perpendiculaire au
champ magnétique dans le cas synchrotron optiquement mince. Le champ magnétique serait
donc parallèle aux jets dans XTE J1550-564. Shahbaz et al. (2008) ont également effectués des
observations spectropolarimétriques IR de trois binaires X de faibles masse. Pour deux d’entre
elles (les étoiles à neutrons Sco X-1 et Cyg X-2), les auteurs reportent des niveaux significa-
tifs de PL intrinsèque et interprètent ces résultats comme la première détection de la région
polarisée des jets compacts. Finalement, Russell et Fender (2008) ont étudié la polarisation IR
de sept binaires X (trou noir et étoile à neutrons) dont GX 339-4. Parmi ces sept, ils ne dé-
tectent un niveau de polarisation intrinsèque significatif que dans deux d’entre elles : l’étoile
à neutrons Sco X-1 et le trou noir GRO J1655-40. Pour ce dernier, ils attribuent l’origine de
l’émission polarisée à l’étoile compagnon.

Observations

Nous avons effectué des mesures de polarisation le 12 mars 2009 dans les bandes J, H et
K à l’aide de l’instrument ISAAC. Pour mesurer la polarisation du rayonnement avec cet
instrument, un prisme Wollaston est disposé sur le trajet du faisceau incident et divise celui-ci
en deux faisceaux polarisés perpendiculairement. Les deux faisceaux sont séparés de ∼ 21
arcsecondes. Une image prise avec le prisme Wollaston contient donc deux images de chaque
objet. Pour éviter la superposition de sources sur l’image, un masque spéciale, constitué de
bandes opaques et transparentes alternées (respectivement de 24 et 20 arcsecondes), est inséré
dans le plan focal. En conséquence, pour une seule exposition, plus de la moitié du champ
est manquant. Il est donc nécessaire d’effectuer au moins trois expositions décalées les unes
par rapport aux autres pour obtenir une image complète du champ. La figure 5.14 montre un
exemple d’image obtenue avec le prisme Wollaston.

Pour mesurer les paramètres de Stokes et donc l’angle et le degré de polarisation, une
deuxième série d’images doit être effectuée avec le prisme tourné de 45˚ par rapport à la
première série d’images. On détermine ensuite les paramètres de Stokes (pour la polarisation
linéaire) comme suit :

Q = i(0)− i(90)

U = i(45)− i(135)

I = i(90) + i(0) = i(45) + i(135)
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~
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Figure 5.14 – Exemple d’image infrarouge en bande H du champ de GX 339-4 obtenue par ISAAC avec le
prisme Wollaston. L’image est constituée de plusieurs bandes de ∼ 20 arcsecondes de largeur. Chaque objet du
ciel est présent deux fois sur deux bandes différentes qui correspondent à des polarisations perpendiculaires. Les
cercles rouges indiquent la position de GX 339-4 sur chacune des bandes.

où i(α) est l’intensité du rayonnement polarisé selon l’angle α. Le paramètre I représente
l’intensité totale de la source dans le filtre considéré. Le degré P et l’angle de polarisation θ

s’obtiennent finalement par :

P =

√
U2 + Q2

I

θ =
1
2

arctan
U
Q

La réduction des images polarimétriques comme celle de la figure 5.14 est très similaire à
celle opérée sur les images photométriques (cf. chapitre 4). Nous n’entrerons donc pas dans
les quelques détails qui les différencient.

Pour obtenir le degré intrinsèque de polarisation de la source cible, il est nécessaire de cor-
riger de la polarisation instrumentale et interstellaire. Pour ce faire, on observe une (ou plu-
sieurs) étoile standard non polarisée qui permet de déterminer les paramètres Qinst et Uinst de
la polarisation induite par l’instrument. Ces paramètres sont ensuite soustraits à ceux obtenus
pour la source cible. La polarisation induite par le milieu interstellaire se corrige en utilisant
les étoiles présentes dans le champ de l’image. Si l’on suppose qu’elles sont majoritairement
non polarisées, les valeurs moyennes QMIS et UMIS de leurs paramètres de Stokes (corrigés
des valeurs instrumentales) donne une estimation de la polarisation induite par la traversée
du MIS. On soustrait ensuite ces paramètres moyens à ceux de la source cible. Notons que
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ces corrections se font plutôt en utilisant les paramètres de Stokes normalisés à l’intensité I :
q = Q/I et u = U/I. Pour résumer, le degré de polarisation intrinsèque de la source s’obtient
par :

q′source = qsource − qinst − qMIS

u′source = usource − uinst − uMIS

Psource =
√

q′2source + u′2source

Pour connaitre l’angle de polarisation absolu de la source il est nécessaire d’observer une
étoile standard fortement polarisée dont l’angle de polarisation par rapport au ciel est connue.
On détermine ainsi la position sur l’image de l’angle 0 de l’instrument. Dans notre cas mal-
heureusement, nous n’avons pas pu observer d’étoiles standards polarisées par manque de
temps d’observation.

Résultats

Après corrections des polarisations instrumentale et interstellaire pour chacune des observa-
tions J, H et K, nos résultats préliminaires ne montrent aucune polarisation linéaire significa-
tive (> 3σ) dans aucune des bandes. Nous obtenons les limites supérieures suivantes (3σ) :

PJ < 3.1% PH < 3.9% PK < 4.5%

Ces résultats sont encore préliminaires et méritent d’être travaillés et approfondis mais il
est peu probable que nous obtenions finalement un haut degré de polarisation. Ceci s’accor-
derait avec du rayonnement synchrotron optiquement épais. Si par contre les bandes J, H et
K sont situées dans la partie optiquement mince comme le suggère les SEDs étudiées précé-
demment, on peut en déduire que la structure du champ magnétique dans les zones proches
de la base des jets est faiblement ordonnée.

Conclusion du chapitre
Grâce à un important échantillon de données multi-longueurs d’onde, nous avons pu étudier
les connections entre le flot central, le disque d’accrétion et les jets compacts dans GX 339-4.
Nos principales conclusions peuvent se résumer de la façon suivante :

1. Nous observons une forte corrélation en loi de puissance entre les émissions IR et X
pendant l’état dur, avec la présence d’une rupture de pente pour une luminosité X de
l’ordre de ∼ 10−3LEdd. La corrélation observée est similaire pour chaque sursaut, à la
fois dans les phases de croissance et décroissance.

2. La rupture de pente et les valeurs des indices de corrélation peuvent être interprétés
de façon cohérente en considérant un processus SSC dominant l’émission X couplé à
une variation de la fréquence de coupure du spectre des jets. Notons que nos résul-
tats ne sont pas incompatibles avec un rayonnement X produit par un flot d’accrétion
radiativement inefficace de type ADAF. Cependant, l’étude préliminaire des SED radio-
optique-IR obtenues avec le VLT ne semble pas s’accorder avec l’hypothèse impliquant
la variation de la fréquence de coupure pour expliquer la rupture dans la corrélation
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IR/X. Si ces résultats préliminaires sont confirmés, la nature de cette rupture restera
donc à déterminer.

3. Les émissions optique et X sont également corrélées dans l’état dur. Nos résultats sug-
gèrent que l’émission optique provient principalement des parties externes du disque
d’accrétion. On estime toutefois la contribution des jets compacts à . 40% dans la bande
V.

4. Pendant l’état mou, les corrélations OIR/X indiquent également que le domaine OIR est
dominé par l’émission des parties externes du disque. Cependant, nous montrons que
la seule connaissance des indices de corrélation est insuffisante pour estimer l’influence
de l’irradiation par l’émission X des parties internes du disque.

5. En comparant les courbes de lumière optique, IR et X durs lors des retours à l’état dur
des sursauts 2002/03 et 2004/05, nous trouvons un retard supérieur à ∼ 10 jours entre
les pics d’émission OIR et les pics d’émission X durs. Ce délai est donc incompatible
avec l’hypothèse que les zones externes du disque sont principalement chauffées par
l’irradiation de la source centrale de rayon X.

6. Les mesures de polarisation IR effectuées lors d’un état dur de la source ne montrent
aucune polarisation linéaire significative, impliquant un rayonnement IR optiquement
épais ou une structure peu ordonnée du champ magnétique à la base des jets compacts.
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Dans ce chapitre, nous présentons les résultats d’une étude radio/X à long terme effectuée
sur le candidat trou noir H1743-322. Cette source appartient à la population des outliers

de la corrélation radio/X des trous noirs accrétants. Cette population montre, pour une lumi-
nosité X donnée, un niveau d’émission radio plus faible que les autres trous noirs stellaires
tel GX 339-4. Nous possèdons peu de données sur ces sources et celle-ci se restreignent à une
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faible plage de luminosité. Par conséquent on ne sait dire si ces sources possèdent un cou-
plage accrétion-éjection intrinsèquement différent des autres sources et si elles restent sous-
lumineuses en radio à basse et haute luminosité X. À travers l’étude de la corrélation entre
les émissions radio et X de H1743-322 sur une période d’activité de sept ans, nous cherchons
donc à apporter quelques réponses à ces questions.

Ce travail de recherche a donné lieu a une publication soumise à MNRAS et qui se trouve
en annexe.
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6.1 Biographie de H1743-322
H1743-322 fut découverte lors d’un sursaut brillant en 1977-1978 par les satellites Ariel V et
HEAO I (Doxsey et al. 1977, Kaluzienski et Holt 1977). Durant les sept mois (minimum) que
dura ce sursaut, la source atteignit 70 % de l’intensité du Crabe (1-10 keV). Ses caractéristiques
spectrales amenèrent White et Marshall (1984) à classer l’objet compact comme candidat trou
noir (BHC).

Ce n’est qu’en 2003 que la source montra de nouveau signe de vie et de façon très affirmée :
elle débuta un sursaut long et puissant, détecté en premier lieu par le satellite INTEGRAL
(Revnivtsev et al. 2003). La source fut alors nommée IGR J17464-3213 avant d’être démasquée
par Markwardt et Swank (2003). Ce sursaut fut l’objet de nombreuses études dans la quasi-
totalité des domaines de longueurs d’onde (e.g. Parmar et al. 2003, Joinet et al. 2005, Homan
et al. 2005b, Capitanio et al. 2005, Lutovinov et al. 2005, Miller et al. 2006b, Kalemci et al.
2006, McClintock et al. 2009). On découvrit notamment les contreparties variables en radio
(Rupen et al. 2003) et en optique (Steeghs et al. 2003) ainsi qu’une paire de QPOs hautes
fréquences à 165 Hz et 240 Hz (Homan et al. 2005b, Remillard et McClintock 2006). Des QPOs
très similaires, de rapport 3:2 également, sont détectés dans trois autres sources dont l’objet
compact est confirmé dynamiquement comme étant un trou noir : GRO J1655-40 (Strohmayer
2001a), GRS 1915+105 (Strohmayer 2001b) et XTE J1550-564 (Miller et al. 2001) (voir aussi
McClintock et Remillard 2006). La présence de ces harmoniques dans H1743-322 renforce
donc l’hypothèse de candidat trou noir.

Lors du retour en quiescence suivant le sursaut 2003, Corbel et al. (2005) détectèrent des
éjections relativistes, en X et en radio, s’éloignant de la source centrale et dont le spectre était
compatible avec le rayonnement synchrotron optiquement mince de particules très énergé-
tiques (allant jusqu’à ∼ 10 TeV). On attribua donc ce rayonnement à l’interaction du plasma
éjecté avec le milieu interstellaire. Le mouvement propre des jets en X permit également de
dériver une limite supérieure à la distance de H1743-322 de 10.4± 2.9 kpc. Sachant de plus
que ses coordonnées (l = 357.255 et b = −1.83) la situent en direction du bulbe galactique
et que sa densité de colonne d’hydrogène est relativement élevée, on attribue généralement à
H1743-322 une distance de ∼ 8 kpc proche du centre galactique.

Le sursaut 2003 fut suivi par plusieurs périodes d’activité de plus faible intensité : en 2004
(Swank 2004), 2005 (Rupen et al. 2005), au début 2008 (sursaut 2008a dans la suite ; Kalemci
et al. 2008, Jonker et al. 2010), en septembre-novembre 2008 (sursaut 2008b dans la suite ;
Corbel et al. 2008b, Prat et al. 2009, Capitanio et al. 2009), en 2009 (Krimm et al. 2009, Motta
et al. 2010) et au début 2010 (Yamaoka et et al. 2009). La figure 6.1 montre la succession des
sursauts en X entre 2003 et 2010 vu par RXTE/ASM.

Durant l’état dur de décroissance du sursaut 2008a, Jonker et al. (2010) reportent une
corrélation radio/X de pente b = 0.18 ± 0.01 (avec LR ∝ Lb

X), clairement plus faible que
celle couramment observée dans les binaires X à trous noirs. En plaçant H1743-322 dans le
diagramme radio/X des trous noirs galactiques, les auteurs trouvent également que H1743-
322 est un outlier de la corrélation « traditionnelle ».
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Figure 6.1 – Courbes de lumière RXTE/ASM de H1743-322 entre 2003 et 2010. On remarque un sursaut
majeur en 2003, suivi de six sursauts mineurs entre 2004 et 2010. L’échelle d’intensité des deux graphes est
différentes pour plus de clarté.

6.2 Observations
6.2.1 Rayons X

RXTE

Nous avons analysé toutes les observations disponibles des données d’archives de RXTE entre
le 1er janvier 2003 (MJD 52640) et le 13 février 2010 (MJD 55240). Les données ont été réduites
à l’aide de la version 6.8 des heasoft et selon la procédure standard décrite au chapitre 4.

En plus des spectres PCA et HEXTE, nous avons construit les diagrammes intensité-dureté
de chaque sursaut à partir des données PCA. Nous avons utilisé l’ensemble des couches du
PCU2 pour extraire le taux de comptage moyen (corrigé du bruit de fond) dans les bandes
2.5–6.1 keV et 9.4–18.5 keV (canaux 2–10 et 19–40 respectivement). Le rapport de la deuxième
bande sur la première définit le rapport de dureté, et leur somme est utilisée comme intensité.

Les ajustements spectraux des données PCA et HEXTE ont été effectués avec la version
12.5.1n du logiciel xspec. La procédure d’analyse et les modèles utilisés sont identiques à
ceux décrits au chapitre 5. La densité de colonne d’hydrogène a été fixée à la valeur obtenue
par Prat et al. (2009) à l’aide des satellites Swift et XMM/Newton : NH = 1.8± 0.2× 1022cm−2.
Les courbes de lumière PCA et HEXTE sont présentées sur les figures 6.2 et 6.3.

Le χ2 réduit moyen obtenu lors de ces ajustements est de 1.04, avec un minimum de 0.74
et un maximum de 1.21.

Autres satellites X

Nous avons également utilisé les flux X des satellites Swift et Chandra obtenus par Jonker et al.
(2010). Ces observations ont été effectuées lorsque la luminosité de la source était particuliè-
rement faible, elles s’avèrent donc essentielles pour contraindre la corrélation radio/X à bas
flux.

À partir de la densité de colonne d’hydrogène et de l’indice de photon de la loi de puis-
sance fournis par les auteurs, nous avons d’abord converti leurs flux non-absorbés 0.5–10 keV
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Figure 6.2 – Courbes de lumière RXTE/PCA et RXTE/HEXTE des sursauts 2003, 2004 et 2005 de H1743-322.
Les couleurs jaune, violet et vert indiquent respectivement les flux non-absorbés dans les bandes 3-9, 9-20 et
20-100 keV.
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Figure 6.3 – Courbes de lumière RXTE/PCA et RXTE/HEXTE des sursauts 2008a, 2008b, 2009 et 2010 de
H1743-322. Les codes couleur sont identiques à la figure 6.2.

en flux absorbés 3–9 keV à l’aide de l’outil Webpimms 1. Pour des raisons de cohérence, ces flux
ont ensuite été corrigés de l’absorption avec la même densité de colonne que celle utilisée pour
les données RXTE. Néanmoins, si nous corrigeons l’absorption avec le NH de 2.3× 1022cm−2

utilisé par Jonker et al. (2010), l’écart de flux obtenu ne dépasse pas 2%.

Classification des états spectraux X

Nous avons classé les observations en état X selon la définition de Homan et Belloni (2005).
Toutefois, pour plus de clarté, nous avons regroupé les états intermédiaire dur et intermédiaire
mou en un seul état intermédiaire. Cette distinction s’est avérée suffisante pour l’objet de nos
travaux. Par conséquent, nous distinguerons dans la suite les états dur, mou et intermédiaire.

Émission X diffuse du plan galactique

Comme discuté au chapitre précédent, nous nous sommes attachés à corriger les flux PCA
de l’émission X diffuse du plan galactique. D’après notre analyse, cette émission commence
à être significative quand le flux 3-9 keV de H1743-322 approche ∼ 10−10 erg s−1cm−2. En
se basant sur l’analyse de neuf observations en 2004 (MJD 53021-53055), Kalemci et al.

1. http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html

http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html
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(2006) ont estimé un flux X galactique dans la bande 3–25 keV de 1.08× 10−10 erg s−1cm−2.
En analysant de nouveau ces données, nous estimons un flux 3–9 keV non absorbé de
(6.0 ± 0.6) × 10−11 erg s−1cm−2, en accord avec les résultats de Kalemci et al. (2006). Nous
avons donc soustrait cette valeur à l’ensemble de nos flux PCA 3–9 keV après avoir vérifié,
comme décrit au chapitre précédent, qu’une simple soustraction de flux était appropriée.

6.2.2 Radio

ATCA

Nous avons effectué un total de 38 observations de H1743-322 avec ATCA entre le 24 avril
2003 (MJD 52753) et le 13 février 2010 (MJD 55240). Nous avons mené les observations dans
deux bandes de fréquences simultanées, centrées sur 4.8 GHz et 8.64 GHz, puis sur 5.5 GHz
et 9 GHz après la mise en place du nouveau système CABB en avril 2009 (voir chapitre 4).

La réduction et l’analyse des données a été effectuée selon la procédure standard décrite au
chapitre 4, en utilisant PKS 1934-638 et PMN 1729-37 comme calibrateur primaire et secondaire
respectivement. Pour la réduction des données CABB, nous avons utilisé un algorithme de
déconvulution multi-fréquences (Sault et Wieringa 1994), plus adapté à la largeur de bande
de 2 GHz.

VLA

H1743-322 a été régulièrement suivie par le VLA entre 2003 et 2010. Les flux radio présentés
dans ce chapitre sont issus de données publiées, de données d’archives non publiées et d’une
campagne d’observation que nous avons menée en 2009.

Pour les sursauts 2003, 2005 et 2008a, nous avons utilisé les flux radio publiés par Rupen
et al. (2008a;b), Jonker et al. (2010) et McClintock et al. (2009). La réduction et l’analyse de ces
données sont détaillées dans les références mentionnées.

Pour le sursaut 2004, nous avons utilisé les flux radio de Rupen et al. (2004; 2005) et
récupéré les données d’archives non publiées de la base du NRAO 2.

Pour le sursaut 2009, nous avons déclenché une campagne d’observation VLA, en col-
laboration avec James Miller-Jones et collaborateurs, après la détection d’un flare X par le
moniteur BAT (Burst Alert Telescope) à bord du satellite Swift le 26 mai 2009 (Krimm et al.
2009), annonçant le début du sursaut. Cette campagne a couvert le sursaut de l’état dur initial
jusqu’au retour en quiescence. La dernière observation a été conduite le 6 août 2009. Nous
avons principalement observé à 8.46 et 4.86 GHz et quelques fois à 1.4 GHz et 22.4 GHz, bien
que la source ne fut jamais détectée à ces fréquences. Durant le programme d’observations,
l’interféromètre se trouvait dans les configurations CnB et C.

Les données d’archives du sursaut 2004 et celles de notre campagne d’observation ont
été réduites à l’aide de la suite de logiciel aips en suivant la procédure standard décrite
au chapitre 4. Nous avons utilisé 3C286 comme calibrateur primaire et J1744-3116 comme
calibrateur secondaire.

2. https://archive.nrao.edu/archive/e2earchivex.jsp

https://archive.nrao.edu/archive/e2earchivex.jsp
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6.2.3 Simultanéïté

Pour la majorité des observations radio, nous avons pu trouver des observations X quasi-
simultanées (∆t 6 1 jour). Dans les cas contraires, nous avons estimé le flux X par interpolation
de la courbe de lumière PCA à partir d’ajustements polynomiaux. L’incertitude introduite par
cette méthode est en principe faible car lorsque nous y avons eu recours, l’évolution du flux
s’est avérée régulière.

Lorsque le flux X manquant n’était pas encadré par des observations PCA, nous avons
converti le taux de comptage ASM en flux 3–9 keV non absorbé avec WebPimms, en utilisant
les paramètres spectraux de l’observation X la plus proche. Cette méthode a été utilisée pour
deux dates au début du sursaut 2008a (MJD 54472 et MJD 54475) et une date au début du
sursaut 2005 (53589).

6.3 Comportement global
Nous mentionnons dans la suite certaines particularités ou certains événements notables qui
pourraient (ou non) être liés au statut d’outlier de H1743-322. Le but n’étant pas d’être ex-
haustif dans notre description, nous invitons le lecteur plus curieux à se référer aux articles
mentionnés en section 6.1 ; les sursauts 2003, 2008a, 2008b et 2009 y sont analysés en détail.
Une analyse radio/X du sursaut 2009, à laquelle nous avons participé, sera également présen-
tée par Miller-Jones et al. (en préparation). Le sursaut 2005 a malheureusement été très peu
couvert par les instruments X et radio, par conséquent il n’existe aucune étude précise du com-
portement de H1743-322 pendant cette phase. Le sursaut 2004 a bénéficié d’une couverture
plus importante mais n’a pas été étudié non plus.

La figure 6.4 présente les HIDs de chaque sursaut. Les détections radio y sont indiquées
ainsi que les données sélectionnées pour déterminer la corrélation radio/X présentée en figure
6.7 (voir section 6.4.3). Ces HIDs montrent que parmi les six sursauts, seul celui de 2003 semble
exhiber le chemin complet dans le HID en transitant par l’ensemble des états X. Cependant,
l’analyse de la variabilité X du sursaut 2009 de Motta et al. (2010) semble indiquer que la
source a atteint l’état mou entre MJD 54992 et MJD 55013. Le sursaut 2004 montre certaines
caractéristiques assez singulières que nous aborderons dans la section suivante

Indice spectral radio : Lors de notre analyse radio globale, nous avons également remarqué
que même dans les états les plus durs, où l’émission radio est stable et peut être attribuée aux
jets compacts, l’indice spectral radio est très souvent légèrement négatif, i. e. α ∈ [−0.2, 0] (avec
Fν ∝ να). Il est intéressant de noter que cette particularité semble être partagée par d’autres
outliers : XTE J1650-500 (Corbel et al. 2004) et Swift J1753.5-0127 (Soleri et al. 2010).

Amollissement du spectre X à bas flux : Une dernière remarque à propos de la figure 6.4.
On constate une diminution du rapport de dureté quand la source atteint de faibles taux de
comptage (typiquement ∼ 20 coups/s sur le HID). Cet « amollissement » du spectre X n’est
pas intrinsèque à la source, car les taux de comptage PCA utilisés dans les HID n’ont pas été
corrigés du flux de l’émission X galactique. Nous souhaitions conserver le HID indépendant
des modèles. Or l’émission galactique présente un spectre caractéristique particulièrement
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Figure 6.4 – Diagrammes intensité-dureté de H1743-322 entre 2003 et 2010. Les diagrammes ont été séparés
en plusieurs graphes pour faciliter leur lecture. Les carrés (pleins et vides) signalent les détections radio et sont
placés à la position de l’observation RXTE la plus proche. Les carrés pleins indiquent les données sélectionnées
pour le diagramme radio/X de la figure 6.7. Les flèches montrent l’évolution temporelle au cours du sursaut. On
remarque que seuls les sursauts 2003 et 2004 ont atteint des rapports de dureté typiques de l’état mou. Les autres
sursauts ont atteint des duretés intermédiaires caractéristiques des états intermédiaires dur et mou (mais voir
Motta et al. 2010). On note également que le sursaut 2004, bien qu’incomplet sur le graphe, semble avoir suivi
un cycle « inversé » dans le HID (voir texte).
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mou avec une loi de puissance de l’ordre de ∼ 2.4. L’amollissement apparent du spectre X de
la source est donc dû à la contamination de l’émission galactique.

6.3.1 Sursaut 2004

Aucune étude n’a été publiée sur le sursaut 2004, probablement parce que les données X
et radio disponibles sont peu nombreuses. Or ce peu de données révèlent des particularités
intéressantes qui méritent que l’on s’y attarde quelque peu.

Cycle « inversé » : Les observations PCA ont débuté le 11 juillet 2004 (MJD 53197), quand la
source était encore dans la phase montante du sursaut. À cette date, comme on le voit sur la
figure 6.4b, H1743-322 se trouvait déjà dans l’état mou et son intensité a continué de croître
en restant dans cet état. Près du pic du sursaut (∼MJD 53235), elle débuta la transition vers
l’état dur. D’après la courbe de lumière ASM sur la figure 6.1, l’intensité de la source n’a pas
cessé d’augmenter de la sortie de l’état quiescent jusqu’à la première observation PCA. Par
conséquent, si la source a effectué une transition initiale de l’état dur vers l’état mou avant
d’être observée par PCA, cette transition s’est produite à une luminosité plus basse que la
transition mou vers dur. En d’autres termes, la source a tracé un chemin inverse dans le HID
lors de son sursaut 2004. Un comportement à peu près similaire a été observé pour la source
4U 1630-47 lors de son sursaut 2002-2004 (Tomsick et al. 2005). Mais à notre connaissance, ce
cas reste la seule autre occurrence de cycle « inversé » dans un HID.

Phase d’éjection lors de la transition mou vers dur : Une autre caractéristique inhabituelle
observée pendant ce sursaut est la détection de l’émission lors de la transition état mou vers
état dur (carrés vides dans le HID 2004 de la figure 6.4). La figure 6.5 présente l’évolution
des flux X-mous (3-9 keV), X-durs (9-100 keV), du rapport de dureté X, des flux radio 4.86
et 8.46 GHz du VLA et de l’indice spectral radio, pendant cette transition. L’évolution du
flux radio et de l’indice spectral indique un flare radio. Le flux radio augmente brusquement
d’un facteur > 10 en six jours avec un indice spectral initialement plat ou légèrement positif
typique du rayonnement synchrotron auto-absorbé. S’en suit une décroissance plus lente sur
∼ 30 jours, pendant laquelle l’indice spectral devient négatif, suggérant que le plasma éjecté
devient optiquement mince au rayonnement émis. Ce comportement est en accord avec les
modèles d’émission synchrotron d’une bulle de plasma en expansion adiabatique. Ces mo-
dèles prédisent en effet qu’initialement, le rayonnement est optiquement épais et croit rapi-
dement à mesure que la surface émettrice de la bulle augmente. L’expansion entraîne ensuite
une diminution de la densité d’électrons, de l’intensité du champ magnétique et de l’énergie
interne due aux pertes adiabatiques. L’émission synchrotron devient alors optiquement mince
et diminue exponentiellement.

Le VLA se trouvait dans la configuration D pour les deux premières observations de la
figure 6.5c et dans la configuration A pour les suivantes. L’analyse des données ne montre
aucune séparation angulaire significative entre la position de la source radio et celle connue de
H1743-322. Sachant que la configuration A possède la meilleure résolution angulaire (∼ 0.3′′

à 8.46 GHz), ceci suggère que ce flare radio est bien issu de la source centrale et ne résulte pas
de l’interaction d’éjecta émis plus tôt dans le sursaut avec le milieu environnant.
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Figure 6.5 – Évolution temporelle de l’activité X et radio lors de la transition état mou vers état dur du sursaut
2004. (a) : Courbes de lumières PCA et HEXTE dans les bandes 3-9 keV et 9-100 keV. (b) : Rapport de dureté
X. (c) : Courbes de lumière VLA à 4.86 et 8.46 GHz. La ligne tiretée verticale indique le pic de flux X-dur et
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spectre radio plat.
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On note également sur les figures 6.5a,b que ce flare radio s’accompagne d’un accroisse-
ment du flux X-dur d’un facteur ∼10. Le flux X-mou reste sensiblement identique, on observe
donc une augmentation de la dureté X. Le pic X semble légèrement précéder le pic radio ;
cependant, la couverture n’est pas suffisante pour conclure sur la causalité de ces événements.
D’un point de vue spectral, on constate une simple augmentation de la normalisation de la
loi de puissance sans changement de l’indice de photons (Γ ∼ 2.3). La température et le rayon
interne du disque restent stables également, avec kTin ∼ 0.9 keV et un rayon interne compa-
tible avec la dernière orbite stable d’un trou noir de Schwarzschild de 6M�. Le flux de la loi
de puissance augmente d’un facteur ∼10 et celui du disque diminue légèrement de ∼ 20%.

Ce changement quasi-simultané de l’émission X lorsque se produit le flare radio renforce
l’idée que ce flare est bien issu de la source centrale et non de son environnement proche. La
présence d’un flare radio lors de la transition mou vers dur est un événement qui n’a jamais
été observé jusqu’ici. Il est vrai que la transition mou vers dur dans le domaine radio est très
peu contrainte dans la littérature, en partie parce qu’elle s’effectue à plus faible luminosité que
la transition opposée. En général, la couverture radio est faible et les quelques observations
ne donnent que des limites supérieures. Pour les sources où cette transition a été bien cou-
verte en radio, on n’observe aucune trace d’un quelconque flare associé à la source centrale.
Dans certains cas, il subsiste une émission radio résiduelle continue, mais elle est générale-
ment associée à l’interaction d’éjecta avec le milieu environnant. L’absence de preuve n’étant
pas la preuve de l’absence, la question des flares radio pendant la transition mou vers dur
est clairement débattue. Pour expliquer les flares observés lors de la transition dur vers mou,
une des interprétations principales est que le facteur de Lorentz moyen de la matière éjectée
augmente rapidement au moment de la transition vers l’état mou (voir chapitre 1 et Fender
et al. 2004). La matière plus rapide rentre en collision avec la matière plus lente provoquant
des chocs internes qui se traduisent en flares radio. Quand la transition se fait dans le sens
opposé (mou vers dur), il n’y a pas de matière plus lente avec laquelle rentrer en collision
(cf. suppression des jets dans l’état mou) et donc pas de flares radio, ce qui concordait jus-
qu’ici avec les observations. Nos résultats sont donc en désaccord avec cette interprétation et
pourraient donc remettre en cause ce scénario de chocs internes.

6.4 Corrélation Radio - X
6.4.1 Vue d’ensemble

Pour obtenir une première vue d’ensemble de la connexion radio/X de H1743-322, nous
utilisons notre échantillon complet de données sans restriction sur l’état X ni sur l’origine
de l’émission radio (jets compacts, éjections discrètes, interaction avec le MIS). La figure 6.6
montre l’évolution du flux radio 3 à 8.5 GHz en fonction du flux X 3-9 keV non-absorbé, au
cours des sept sursauts de 2003 à 2010. La figure 6.6a regroupe les données par état X et la
figure 6.6b par sursaut.

Comportement à haut flux : Au-delà d’un flux X ∼ 2× 10−10 erg s−1cm−2, le comportement
de H1743-322 semble compatible, à première vue, avec le schéma radio/X usuel d’un trou noir

3. Nous mentionnons 8.5 GHz pour simplifier car les données radio proviennent du VLA (8.46 GHz) et d’ATCA
(8.64 GHz).
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Figure 6.6 – Densité de flux radio à 8.5 GHz en fonction du flux 3-9 keV quasi-simultané sur la période
2003-2010. (a) : Les données sont regroupées par état spectral X. Les couleurs rouge, vert et bleu correspondent
respectivement aux états dur, intermédiaire et mou. La droite tiretée indique l’ajustement statistique des données
à haut flux de l’état dur (voir texte). Les flèches indiquent les limites supérieures. (b) : Identique à la figure (a)
mais les données sont regroupées par sursaut.

en sursaut (voir e.g. Fender et al. 2009 pour une discussion récente et détaillée du sujet). L’état
dur montre en effet que les émissions X et radio sont corrélées sur environ deux ordres de
grandeurs en radio. C’est également l’état durant lequel, en moyenne, l’émission radio est la
plus élevée pour une luminosité X donnée. Dans l’état intermédiaire, l’émission X augmente
mais n’est plus corrélée avec l’émission radio. Pour la majorité des observations dans cet état,
les spectres radio montrent un indice négatif (α 6 −0.5) compatible avec l’émission optique-
ment mince d’éjections transitoires. Dans l’état mou, les données radio sont majoritairement
des limites supérieures.
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Comportement à bas flux : On remarque ensuite que les données à flux X 6 2 ×
10−10 erg s−1cm−2 dévient nettement de la corrélation radio/X observée à plus haut flux.
La plupart de ces points sont issus de la décroissance du sursaut 2008a (losanges verts sur
la figure 6.6b). Ces données proviennent des satellites Chandra et Swift et du VLA (Jonker
et al. 2010). L’écart de ces points par rapport au reste des données n’est pas dû à une diffé-
rence de normalisation entre les satellites utilisés. Certaines des observations de Chandra et
Swift étaient en effet simultanées avec des pointés PCA. Après correction de l’émission du
plan galactique, nous n’avons pas constaté de différence significative entre les flux RXTE et
ceux des deux autres satellites. L’origine de l’émission radio pendant cette décroissance n’est
pas claire car la plupart des observations VLA n’ont été conduites qu’à une seule fréquence
(8.46 GHz). Pour trois d’entre elles néanmoins, nous avons des limites supérieures sur le
flux 1.4 GHz. Malheureusement, les limites inférieures qu’elles impliquent sur l’indice spec-
tral α > −0.58,−0.53 et− 0.60 englobent les deux possibilités de spectre optiquement épais
et mince. Notons toutefois que Jonker et al. (2010) ont combiné ces trois observations à 1.4
GHz, qui s’étalent sur ∼ 10 jours, et reportent une détection à 0.431± 0.097 mJy. En combi-
nant de la même façon les observations à 8.46 GHz pour ces trois même dates, ils obtiennent
un flux moyen de 0.175± 0.028 mJy. Ils déduisent donc un indice spectral 1.4-8.46 GHz de
−0.50± 0.15, impliquant un rayonnement optiquement mince. On remarque cependant que
les données des sursauts 2004 et 2009 (et potentiellement 2003 et 2010) suivent la même dé-
viation qu’en 2008a, bien qu’elles ne s’étendent pas à aussi bas flux. Les spectres radio de ces
observations montrent par contre un indice spectral α & 0 compatible avec l’émission de jets
compacts. Ceci suggère plutôt que cette déviation est un événement récurrent, représentatif
d’un changement dans la connexion accrétion-éjection de la source à faible taux d’accrétion.
La nature de cette transition sera discutée ultérieurement.

6.4.2 Facteur de suppression des jets compacts

La chute de l’émission radio du cœur de la source lorsque celle-ci atteint l’état mou est généra-
lement attribuée à la suppression des jets compacts. Or cette hypothèse s’appuie sur le facteur
de suppression des jets, qu’on peut définir comme le rapport entre le flux radio le plus élevé
qu’on puisse attribuer aux jets compacts dans un état dur donné et la limite supérieure la plus
basse qu’on obtient dans l’état mou qui suit. Dans le cas de H1743-322, la limite supérieure à
3σ obtenue pendant l’état mou 2003 (MJD 52863) entraîne un facteur de suppression de ∼ 700.
À notre connaissance, c’est la contrainte la plus forte à ce jour (voir Fender et al. 1999a, Corbel
et al. 2001; 2004) appuyant l’hypothèse de suppression des jets compacts dans l’état mou.

6.4.3 Isoler la connexion jets compacts - flot central

La corrélation radio/X des trous noirs galactiques est habituellement observée pendant l’état
dur « canonique » où l’émission radio est attribuée aux jets compacts et où le spectre X est do-
miné par l’émission non-thermique du flot central. Pour étudier les détails de cette connexion
dans H1743-322, nous avons restreint nos données selon les critères suivants :

1. L’indice de photons Γ de la loi de puissance correspond aux valeurs associée à l’état dur
(Γ > 2.0).
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Figure 6.7 – Densité de flux radio à 8.5 GHz en fonction du flux 3-9 keV quasi-simultané. Ce graphe présente
le jeu de données restreint à l’émission des jets compacts et du flot central (voir texte). La droite tiretée indique
l’ajustement des données à l’aide d’une loi de puissance FRad = k Fb

X , où FRad et FX sont les flux radio et X
respectivement. L’ajustement ne tient compte que des données de flux FX > 2 × 10−10 erg s−1cm−2 et donne
les paramètres suivants : b = 1.38± 0.03 et k = 4.43× 1012.

2. La contribution du disque est négligeable dans la bande 3-9 keV, i.e., l’ajustement statis-
tique ne requière pas de modèle de disque.

3. Le spectre radio est compatible avec l’émission de jets compacts, i.e., α > −0.2.

4. L’évolution du flux radio est régulière et donc, en principe, caractéristique de jets com-
pacts.

Nous avons également exclu les observations radio consécutives à un flare majeur, car il est
probable que le flot continu de matière caractéristique des jets compacts soit interrompu après
ce genre d’événements.

Le diagramme radio/X obtenu avec ces données filtrées est présenté en figure 6.7. Pour des
flux X supérieurs à ∼ 2× 10−10 erg s−1cm−2, on note une forte corrélation, comme le laissait
présager la figure 6.6. On ajuste ces données avec une loi de puissance de la forme FRad = k Fb

X,
où FRad et FX sont respectivement le flux radio à 8.5 GHz (en mJy) et le flux X 3-9 keV (en
erg s−1cm−2). Nous obtenons b = 1.38± 0.03 et k = 4.43× 1012. Le coefficient de corrélation
b ∼ 1.4 diffère clairement de la gamme de valeurs généralement observée (b ∼ 0.5− 0.7) pour
d’autres trous noirs (e.g. GX 339-4, V404 Cyg, XTE J1118+480 ; voir Corbel et al. 2003, Gallo
et al. 2003b, Xue et Cui 2007 ; Corbel, Körding et Kaaret 2008a). Il correspond par contre à
celui observé pour les étoiles à neutrons dans l’état « île » (voir chapitre 1 et Migliari et Fender
2006). Comme précisé en introduction, Jonker et al. (2010) reportent un indice de corrélation
b = 0.18± 0.01. Toutefois, leur ajustement ne se base que sur les données à bas flux du sursaut
2008a qui appartiennent à une phase de transition.
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On remarque cependant que ce sont les données à haut flux du sursaut 2003 (puisqu’il est
le plus brillant des sursauts étudiés ici) qui semblent contraindre le coefficient de corrélation.
Si l’on exclue ces cinq points de l’ajustement statistique, on obtient l’intervalle de confiance à
99.99% suivant pour l’indice de corrélation : b ∈ [1.19, 1.65]. Ce qui reste en très bon accord
avec le résultat précédent et favorise une pente constante pour tous les sursauts.

6.4.4 H1743-322 et la corrélation « standard »

Pour situer H1743-322 vis à vis des corrélations « standard » radio/X des binaires X à trous
noirs et étoiles à neutrons, nous présentons en figure 6.8 les données de H1743-322, GX 339-4
(ces données couvrent les sept sursauts de la période 1997-2010 et sont présentées en détail
au chapitre 7 et dans Corbel et al. en préparation), V404 Cyg (Gallo et al. 2003b, Corbel et al.
2008a) et des étoiles à neutrons Aql X-1 (Tudose et al. 2009, Miller-Jones et al. 2010) et 4U 1728-
34 (Migliari et Fender 2006). Pour la conversion des flux en luminosité, nous avons utilisé une
distance de 8 kpc pour GX 339-4 (Hynes et al. 2003; 2004) et la distance récemment révisée de
V404 Cyg : 2.39 kpc (Miller-Jones et al. 2009). Pour les étoiles à neutrons, Aql X-1 est estimée
à 5.2 kpc (Jonker et Nelemans 2004) et 4U 1728-34 à 4.6 kpc (Galloway et al. 2003).

La figure 6.8 montre que pour des luminosités intermédiaires (∼ 1036−37 erg s−1), H1743-
322 se situe nettement sous la corrélation « traditionnelle » des trous noirs, mais n’est pas
compatible non plus avec celle des étoiles à neutrons. Une caractéristique importante qui
apparaît sur cette figure est que les points qui s’écartaient de la corrélation de H1743-322
semblent rejoindre la corrélation « standard » et la suivre une fois atteinte. Ceci renforce l’idée
que cette déviation est une transition significative du couplage entre les jets compacts et le flot
central.

Cette transition peut grossièrement s’ajuster par une loi de puissance d’indice b =
0.23± 0.07, entre les luminosités 3-9 keV : 2× 1034 erg s−1 et 2× 1036 erg s−1. En luminosité
bolométrique (3-100 keV) et en unité d’Eddington, ces luminosités deviennent respectivement
Lstand ∼ 5× 10−5LEdd et Ltrans ∼ 5× 10−3LEdd pour un trou noir de 10M�. Précisons cepen-
dant que les données qui constituent cette transition proviennent des états durs finaux des
différents sursauts, la source n’ayant jamais été observée suffisamment tôt lors des états durs
initiaux. On ne peut donc pas affirmer que cette transition s’opère également dans le sens
opposé.

Comme mentionné en introduction de ce chapitre, H1743-322 est identifiée comme outlier
de la corrélation radio/X traditionnelle, ce que confirment nos résultats. Les données radio/X
disponibles jusqu’ici pour ces sources étaient peu nombreuses et se limitaient à un domaine
de luminosité restreint (< 1 ordre de grandeur). Parmi les principales questions associées à
ces sources, on cherche donc à savoir :

1. si elles maintiennent leur comportement à faible et à haut taux d’accrétion,

2. si leurs émissions X et radio sont également corrélées,

3. si oui, est-ce quelles suivent une corrélation de pente différente ou bien de même pente
mais avec une normalisation plus basse ?

Dans le cas de H1743-322, les émissions X et radio sont effectivement corrélées, mais sur un
domaine de luminosité 3-100 keV compris entre Ltrans ∼ 5× 10−3LEdd et Lmax ∼ 6× 10−2LEdd.
Sur cette plage de luminosité, nous avons mesuré une pente b = 1.38± 0.03, ce qui constitue
la première mesure précise de l’indice de corrélation radio/X d’un outlier. Si H1743-322 est
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Figure 6.8 – Luminosité radio (8.5 GHz) en fonction de la luminosité X (3-9 keV) pour les trous noirs H1743-
322, GX 339-4 et V404 Cyg dans l’état dur et les étoiles à neutrons Aql X-1 et 4U 1728-34 dans l’état île. La
droite tiretée correspond à l’ajustement des données V404 Cyg et GX 339-4 avec une loi puissance LRad ∝ Lb

X,
d’indice b ∼ 0.6. Les deux droites pointillées délimitent la dispersion autour de la corrélation. La droite tiretée-
pointillée et la droite continue correspondent respectivement à l’ajustement des données H1743-322 et des étoiles
à neutrons, avec un indice b ∼ 1.4.

représentative de ces sources, l’apparente « sous-luminosité » radio est la conséquence d’un
couplage jet/flot d’accrétion central intrinsèquement différent, plutôt que celle d’une simple
variation de normalisation. Notons que Soleri et al. (2010) reportent un indice de corrélation
pour l’outlier Swift J1753.5–0127 compris entre 1.0 et 1.4, en bon accord avec nos résultats sur
H1743-322. On constate ensuite que H1743-322 ne maintient pas son comportement à faible
taux d’accrétion, mais semble rejoindre le couplage radio/X « standard » observé pour les
autres trous noirs. Finalement, à taux d’accrétion élevé, la source atteint le même rapport de
luminosité X et radio que e.g. GX 339-4, du fait de la pente de corrélation plus élevée.

6.4.5 La corrélation universelle et les outliers

Pour tenter de déterminer si le comportement de H1743-322 est représentatif d’autres out-
liers, nous commençons à rassembler des données radio/X d’autres binaires X à trous noirs
considérées (ou suspectées) comme outliers. La figure 6.9 montre les premiers résultats de
ce travail de synthèse où nous avons ajouté les données des trous noirs Swift J1753.5-0127 et
GRO J1655-40 dans l’état dur.
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Les données radio de Swift J1753.5-0127 sont issues de Soleri et al. (2010). Celles de GRO
J1655-40 proviennent des données d’archives du VLA et correspondent à la phase d’état dur
initial du sursaut 2005 de la source (e.g. Migliari et al. 2007). La réduction et l’analyse de ces
données radio ont été effectuées selon la procédure décrite au chapitre 4.

Les données X des deux sources sont issues des archives RXTE. Nous les avons réduites et
analysées selon la méthode habituelle. Nous avons finalement appliqué les critères de sélection
décrits en section 6.4.3 pour isoler la connexion jet compacts/flot central.

La figure 6.9 montre que la source Swift est effectivement compatible avec la corrélation
de pente 1.4 de H1743-322. On constate également que GRO J1655-40 semble suivre la même
phase de transition entre les deux corrélation que celle observée pour H1743-322. La différence
notable est que GRO J1655-40 parcourt cette transition dans le sens opposé à celui de H1743-
322. Les données proviennent effectivement de la phase d’état dur croissant du sursaut. Le
comportement de ces deux autres trous noirs nous encourage donc à considérer que nos
résultats sur H1743-322 sont généralisables aux autres outliers.

Pour compléter cette figure, nous avons également ajouté un point représentatif du ni-
veau d’émission radio/X du trou noir GRS 1915+105 dans l’état plateau (tiré de Fender et al.
2010). Nous constatons qu’il se situe sur l’extrapolation de la corrélation des outliers. Ceci
pourrait être une simple coïncidence, mais étant donné le comportement particulièrement
singulier de cette source, nous avons pensé qu’il était intéressant de souligner sa position
dans le diagramme radio/X des trous noirs et sa possible association avec les outliers. Une
piste à explorer...

6.5 Discussion
6.5.1 Une étoile à neutrons ?

L’indice b ∼ 1.4 rappelle tout de suite celui déterminé pour les étoiles à neutrons (Migliari
et Fender 2006). Sachant que la nature de l’objet compact de H1743-322 n’est pas connue,
on pourrait conclure à une étoile à neutrons. Le rapprochement est un peu rapide cepen-
dant car, hormis la pente de la corrélation radio/X, la normalisation n’est pas compatible.
De plus, et surtout, le comportement global de la source au cours d’un sursaut ainsi que ses
caractéristiques spectrales et temporelles X sont très similaires à ceux rencontrés dans des
systèmes binaires où l’objet compact est confirmé dynamiquement comme étant un trou noir.
Nous considérerons donc H1743-322 comme un système binaire à trou noir dans la suite, en
gardant à l’esprit qu’on ne peut pas exclure catégoriquement une étoile à neutrons.

6.5.2 Un trou noir « radio-faible » ou « X-intense » ?

Comme le montre la figure 6.8, H1743-322 s’étend sur la même plage de luminosité X et radio
que GX 339-4 ou V404 Cyg. Par conséquent, doit-on considérer qu’elle affiche une luminosité
radio plus faible pour une luminosité X donnée ou le contraire ? En d’autres termes, est-ce
que les outliers sont des trous noirs radio-faible ou X-intense ? Nous nous attachons dans la
suite à discuter ces deux possibilités. On supposera d’abord (section 6.5.3) que les hypothèses
standard concernant l’émission des jets compacts sont valides pour les outliers, mais que ceux-
ci développent dans l’état dur un flot d’accrétion radiativement plus efficace que les autres
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Figure 6.9 – Similaire à la figure 6.8 avec les données des trous noirs Swift J1753.5-0127 et GRO J1655-40 dans
l’état dur. Nous avons également ajouté un point représentatif du trou noir GRS 1915+105 dans l’état plateau.

trous noirs. On supposera ensuite (section 6.5.4) que les deux types de sources possèdent des
flots d’accrétion similaires, mais que les outliers produisent des jets compacts moins puissants,
ou bien sous-lumineux (en radio), pour une même puissance injectée. On tiendra compte
également du fait qu’à haut et bas taux d’accrétion, les deux types de source montrent le
même rapport de luminosité X/radio.

6.5.3 Efficacité radiative du flot d’accrétion

Pour résumer brièvement ce qui a été développé au chapitre 2, on peut définir deux grandes
classes de flots d’accrétion, selon que l’énergie gravitationnelle de la matière accrétée est préfé-
rentiellement libérée sous forme de radiation (flots radiativement efficaces) ou bien conservée
par la matière sous forme d’énergie interne et transportée avec l’écoulement (flots radiative-
ment inefficaces). Parmi les flots radiativement efficaces, on trouve le disque d’accrétion stan-
dard géométriquement mince et optiquement épais, certains modèles de couronnes de disque
d’accrétion ou bien des modèles du type LHAF. À partir d’hypothèses physiques simples, on
montre que la luminosité X de la plupart des flots efficaces varie linéairement avec le taux d’ac-
crétion : LX ∝ Ṁ. Pour les flots radiativement inefficaces, on montre plutôt que LX ∝ Ṁ2−3.
C’est le cas des flots d’accrétion dominés par l’advection (ADAF, ADIOS, CDAF) ou des flots
dominés par l’éjection (i.e. Markoff et collaborateurs).

Si on considère maintenant que les hypothèses standard d’émission des jets compacts
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Figure 6.10 – Variation de l’exposant de la relation Lν ∝ Qξ
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de valeurs, supposées standard, de l’indice p.

s’appliquent aux cas des outliers, on suppose que la puissance Qjet injectée dans les jets est
une fraction fj < 1 de la puissance d’accrétion (maximale) Qaccr :

Qaccr = Ṁc2 et Qjet = fj Qaccr , (6.1)

On considère généralement que la fraction fj est constante ou du moins indépendante du taux
d’accrétion (e.g. Blandford et Königl 1979, Falcke et Biermann 1995, Heinz et Sunyaev 2003).
Qjet doit donc varier linéairement avec Ṁ. Nous adopterons pour l’instant cette hypothèse,
cependant, il n’existe aucun argument physique fort qui justifie que fj soit indépendante de
Ṁ. Nous discuterons donc cette hypothèse à la section suivante.

Nous avons vu au chapitre 3 que la luminosité Lν du jet à une fréquence ν donnée peut
s’exprimer en fonction de Qjet :

Lν ∝ Qξ
jet avec ξ =

2p− (p + 6)α + 13
2(p + 4)

(6.2)

Rappelons que α est l’indice spectral du jet (avec la convention Lν ∝ να) et que cette relation
n’est exacte que pour un jet conique avec une distribution énergétique d’électrons en loi de
puissance d’indice p. Dans le domaine radio, l’indice spectral des jets compacts est habituel-
lement observé entre −0.2 et 0.2. Pour l’indice p, la théorie et les observations convergent vers
des valeurs autour de 2− 3. La figure 6.10 montre les variations de l’exposant ξ en fonction de
p pour différentes valeurs de α. On constate que pour les valeurs standard de p et α, l’exposant
ξ varie entre 1.22 et 1.58 avec une valeur moyenne ∼ 1.4.

Si la fréquence d’observation est située dans le domaine radio, les équations (6.1) et (6.2)
donnent Lradio ∝ Ṁξ . Si on suppose maintenant que dans l’état dur, la luminosité X du flot
d’accrétion central s’écrit de façon générale LX ∝ Ṁq, on s’attend à la relation suivante entre
les luminosités X et radio :

Lradio ∝ Lξ/q
X (6.3)
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Par conséquent, pour ξ compris entre 1.22 et 1.58, la corrélation radio/X traditionnellement
observée pour les trous noirs Lradio ∝ L0.5−0.7

X implique q ∼ 2− 3 et donc un flot d’accrétion
radiativement inefficace. Pour H1743-322, la corrélation Lradio ∝ L1.4

X implique q ∼ 1, ce qui
suggère que l’émission X dans l’état dur est dominée par une composante radiativement
efficace.

Il faut noter cependant que « radiativement efficace » ne signifie pas forcément que la
luminosité est linéairement proportionnelle au taux d’accrétion. En effet, comme on l’a vu
au chapitre 2 (équation 2.35), la luminosité du flot d’accrétion peut s’écrire en fonction de
Ṁ comme : L = ηṀc2, où η est le coefficient d’efficacité. Le flot est dit est « radiativement
efficace » si η est élevé. Si ce coefficient est, de plus, indépendant de Ṁ, alors la luminosité
du flot varie linéairement avec le taux d’accrétion. Mais comme on l’a vu pour les ADAFs (cf.
chapitre 2), si η augmente avec Ṁ (et donc L ∝ Ṁ q>1), le flot peut être inefficace à faible taux
d’accrétion et devenir efficace à Ṁ élevé.

Dans notre cas, nous avons besoin que η soit indépendant de Ṁ pour reproduire la pente
1.4 de la correlation. Si on ajoute l’hypothèse que outliers et trous noirs standard produisent
le même niveau d’émission radio pour un taux d’accrétion donné, on a en plus besoin que η

soit élevé et donc que le flot soit radiativement efficace.
Le disque d’accrétion standard pourrait satisfaire ces deux conditions. Mais pour déter-

miner la corrélation radio/X de la figure 6.7, nous avons filtré les données X de façon à
minimiser la contribution thermique du disque. On peut donc éliminer la possibilité qu’il
contamine significativement le flux 3-9 keV et soit responsable de la corrélation observée. En
dehors du disque mince standard, les autres modèles de flots radiativement efficaces sont,
à notre connaissance, les flots d’accrétion chauds de type LHAF et les couronnes de disque
d’accrétion chauffées par dissipation magnétique.

Flots d’accrétion chauds : La plupart des flots d’accrétion chauds sont radiativement inef-
ficaces, au moins à bas taux d’accrétion (ADAF, ADIOS, CDAF), et ne peuvent exister qu’en
dessous d’un taux d’accrétion critique (∼ 10−1 − 10−2ṀEdd). Yuan (2001) a toutefois montré
qu’un flot d’accrétion chaud peut se maintenir au-delà du taux critique lorsque le couplage
par collision Coulomb entre les électrons et les ions devient efficace. Cette solution nommée
LHAF est décrite comme le prolongement de l’ADAF à taux d’accrétion élevé et apparaît
comme radiativement efficace. Cependant, le modèle ne précise pas clairement si le coefficient
d’efficacité η devient alors indépendant de Ṁ, où si il garde la même dépendance que les
ADAFs (i.e. η ∝ Ṁ). Il semblerait qu’on puisse tout de même considérer η à peu près constant
dans le domaine de validité du régime LHAF (Yuan, communication privée).

Supposons que H1743-322 se trouve bien dans le régime LHAF dans la plage de luminosité
où l’on observe la corrélation de pente 1.4. D’après les travaux de Yuan et collaborateurs, un
ADAF devient LHAF lorsque Ṁ dépasse le taux d’accrétion critique Ṁcrit ∼ 10 α2

v ṀEdd, où αv

est le coefficient de viscosité (voir équation 2.33). Pour αv ∼ 0.1, on a Ṁcrit ∼ 0.1ṀEdd. On a vu
que la corrélation ne commence qu’à partir d’une luminosité 3-100 keV Ltrans ∼ 5× 10−3LEdd.
Si on suppose que la luminosité bolométrique X du flot peut s’écrire LX = ηṀc2, alors pour
LX = Ltrans, on a :

ηṀtrans = 5× 10−3ṀEdd (6.4)

Si Ṁtrans correspond au taux d’accrétion Ṁcrit où débute le régime LHAF, alors η = 0.05.



142 Chapitre 6. De l’efficacité radiative des trous noirs accrétants : le cas H1743-322

La corrélation se maintient ensuite jusqu’à une luminosité 3-100 keV Lmax ∼ 6× 10−2LEdd
où se produit l’intersection avec la corrélation radio/X traditionnelle. Si η reste effectivement
constant dans le régime LHAF, alors pour LX = Lmax on obtient Ṁmax ∼ ṀEdd, ce qui corres-
pond à une valeur raisonnable du taux d’accrétion maximal de l’état dur.

On peut chercher à estimer de façon indépendante le taux d’accrétion lorsque LX = Ltrans

et le comparer au Ṁtrans ∼ 0.1ṀEdd obtenu en supposant la transition LHAF. En se basant sur
l’équation (6.2), Körding, Fender et Migliari (2006) ont obtenu une estimation du facteur de
normalisation entre la luminosité des jets compacts en radio et le taux d’accrétion :

Ṁ = Ṁ0

(
LRad

1030 erg s−1

)12/17

avec Ṁ0 = 4.0× 1017g s−1 (6.5)

D’après la figure 6.8, la luminosité radio correspondant à Ltrans est Lradio ∼ 2.5 ×
1019 erg s−1Hz−1. En utilisant l’équation (6.5), cette luminosité correspond à un taux d’ac-
crétion Ṁtrans ∼ 1.5× 1017g s−1. Pour un trou noir de 10 M�, cela correspond à 0.1ṀEdd, en
très bon accord avec le taux de transition vers un LHAF. Si l’efficacité η du régime LHAF est
effectivement constante, ce modèle pourrait donc être compatible avec le comportement de
H1743-322 à haute luminosité.

Les récents travaux de Sharma et al. (2006; 2007) sont également intéressants dans le cadre
de cette discussion. En étudiant la MRI dans un plasma non-collisionnel (qui est en principe
la description la plus adaptée aux flots d’accrétion de faible densité comme les ADAFs), les
auteurs ont montré que les anisotropies de pression, générées par les fluctuations du champ
magnétique, agissent comme une viscosité additionnelle à large échelle. Leurs simulations
indiquent que plus de 50% de l’énergie gravitationnelle est directement convertie en chaleur
et que les électrons en reçoivent une fraction significative de l’ordre de 0.5(Te/Ti), où Te et
Ti sont respectivement les températures des électrons et des ions. Une des conséquences de
leurs résultats est que l’efficacité radiative η du flot devient constante et de l’ordre de ∼ 0.05
lorsque Ṁ & 10−2 − 10−3ṀEdd.

En comparant avec nos résultats, si on impose que Ṁtrans = 10−2 − 10−3ṀEdd, l’équa-
tion (6.4) implique que η = 0.5− 5 ce qui d’une part ne correspond pas à leurs estimations
et, d’autre part, n’est pas réaliste physiquement. Si on impose au contraire que η = 0.05,
on retombe évidemment sur Ṁtrans = 0.1ṀEdd. Dans ce cas, leur modèle impliquerait que
la corrélation 1.4 s’étende jusqu’à LX ∼ 10−4 − 10−5LEdd ce qui n’est pas le cas (du moins
dans la phase descendante des sursauts). À première vue, ce modèle ne semble pas adapté
pour expliquer nos résultats. Mais le mécanisme physique décrit nous apparait tout de même
pertinent. Il découle en effet d’une approche en principe plus réaliste que les simulations
hydrodynamiques pour décrire des flots où les interactions par collisions sont faibles.

Couronne de disque d’accrétion : Certains modèles de couronne de disque (voir chapitre
2) peuvent également satisfaire la condition LX ∝ Ṁ (voir e.g. Galeev et al. 1979, Haardt
et Maraschi 1991, Di Matteo et al. 1999, Merloni et Fabian 2002, Merloni 2003, Uzdensky et
Goodman 2008). Dans ces modèles, une fraction fc de la puissance d’accrétion est dissipée
dans la couronne, probablement par reconnexion magnétique, et finalement rayonnée dans le
domaine X. On peut donc supposer que la luminosité X s’écrit comme LX ∼ fc Ṁc2 et la densité
d’énergie magnétique de la couronne comme B2 ∝ fc Ṁ. Dans le cas où le plasma coronal est
chauffé par dissipation magnétique, Merloni et Fabian (2002) et Merloni (2003) ont montré que
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Figure 6.11 – Représentation schématique des deux corrélations radio/X associées aux trous noirs standard
et aux outliers. Les luminosités caractéristiques Lstand ∼ 5× 10−5LEdd, Ltrans ∼ 5× 10−3LEdd et Lmax ∼
6× 10−2LEdd y sont indiquées. Les points A et B délimitent la transition entre les deux corrélations.

fc est constante quand la pression du gaz domine dans le disque. Par conséquent, LX ∝ Ṁ.
Dans les zones du disque où la pression de radiation domine, on à plutôt fc ∝ Ṁ−1/2 et donc
LX ∝ Ṁ1/2. Cependant, la densité d’énergie magnétique de la couronne devient également
proportionnelle à Ṁ1/2. Si on suppose que le champ magnétique de la couronne est également
celui de la base du jet, l’équation (6.2) est modifiée de telle sorte que la combinaison de
LX ∝ Ṁ1/2 et B2 ∝ Ṁ1/2 donne finalement Lradio ∝ Lξ

X. Du point de vue de la corrélation
radio/X, ceci est équivalent au cas où la pression du gaz domine.

Si cette approche est valide, une couronne de disque pourrait donc expliquer la pente 1.4
de la corrélation à forte luminosité. D’après les estimations de Merloni et al. (2003), fc serait
de l’ordre de 0.02 à 0.07 (pour des systèmes sous-Eddington) et donc compatible avec les
luminosités que nous observons. Notons toutefois que la valeur de fc est en principe dépen-
dante du taux de reconnexion magnétique qui est un paramètre difficile à estimer (Uzdensky
et Goodman 2008) et qui semble très sensible à l’effet du rayonnement ambiant (Uzdensky et
McKinney 2010).

Il existe bien sûr beaucoup d’autres modèles de couronnes que nous n’avons pas revus ici
mais que nous étudierons dans de futurs travaux.

Transition efficace - inefficace : Lorsque LX < Ltrans, nos résultats sur H1743-322 suggèrent
une transition entre la corrélation des outliers (LR ∝ L1.4

X ) et celle des trous noirs standard
(LR ∝ L0.6

X ). Cette transition s’effectue lors du retour à l’état dur pendant la phase décroissante
des sursauts. D’après l’hypothèse envisagée dans cette section, cette transition vers la pente
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Figure 6.12 – Représentation schématique de la variation du coefficient d’efficacité η en fonction du taux d’ac-
crétion. Cette figure illustre le fait que la transition entre le régime efficace (η ∼ const) du LHAF et le régime
inefficace (η ∝ Ṁ) de l’ADAF se fait de façon continue. Par conséquent, si Ṁ varie peu, on ne s’attend pas à un
changement brutal de l’efficacité.

0.6 signifie que le flot d’accrétion devient radiativement inefficace, avec LX ∝ Ṁ2−3 pour
LX < Lstand. Pour faciliter la discussion, nous appelons « A » le point de la transition où
LX = Ltrans et « B » celui où LX = Lstand (voir schéma figure 6.11).

En admettant que l’équation (6.2) est valide pendant cette transition, la variation de lu-
minosité radio entre les points A et B nous donne grossièrement une variation du taux d’ac-
crétion de ∼ 2. La variation de luminosité X correspondante est Ltrans/Lstand ∼ 100, et cette
transition s’effectue sur temps ∆t ∼ 15 jours. Si le taux d’accrétion varie peu, comme semble
l’indiquer le niveau d’émission radio, on observe alors une variation brutale de l’efficacité lors
du retour à l’état dur.

Une transition d’un régime efficace vers un régime inefficace est naturellement attendue
dans le cadre des modèles LHAF/ADAF. Toutefois, le changement entre les deux régimes
se fait, a priori, de façon continue. La figure 6.12 illustre de façon simplifiée la façon dont η

est sensé varier d’un régime à l’autre en fonction du taux d’accrétion. On voit tout de suite
que si Ṁ varie d’un facteur 2, alors η varie au maximum d’un facteur 2. Par conséquent, la
luminosité X varie au maximum d’un facteur 4. Or LX chute de deux ordres de grandeur
dans notre cas ce qui semble incompatible avec une transition LHAF-ADAF telle qu’elle est
envisagée dans ces modèles.

Dans l’hypothèse où l’émission X est issue d’une couronne magnétisée, il faudrait mieux
cerner les détails du chauffage des électrons par dissipation magnétique pour déterminer si
une variation brutale de l’efficacité est envisageable. Dans l’état actuel des choses, nous ne
pouvons pas vraiment statuer sur cette possibilité, mais à notre connaissance il n’existe pas
d’argument fort qui s’y oppose.

Il faut aussi envisager que la luminosité radio ne soit pas un bon traceur du taux d’ac-
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crétion pendant cette phase de transition. Dans ce cas, l’estimation ∆Ṁ ∼ 2 est peut-être
sous-estimée et la variation de l’efficacité pourrait ne pas être si brutale. Si on considère que
la variation de luminosité X d’un facteur 100 reflète une diminution significative du taux d’ac-
crétion, cela impliquerait que la luminosité du jet est quasi-indépendante de Ṁ pendant cette
phase de transition. On ne peut pas exclure cette possibilité, mais elle semble tout de même
difficile à expliquer physiquement.

Il est possible également que cette transition ne soit pas due à un changement intrinsèque
des propriétés du flot d’accrétion comme dans le cas LHAF-ADAF, mais résulte de la contri-
bution de deux composantes émettrices, l’une inefficace avec LX ∝ Ṁ2−3 et l’autre efficace avec
LX ∝ Ṁ. Quand les deux sont présentes, la composante efficace domine le flux X. En dessous
d’un certain Ṁ, elle disparait ne laissant que la composante inefficace. Notons à ce propos les
travaux de Russell et al. (2010) sur la source XTE J1550-564. Les auteurs démontrent la possibi-
lité que l’origine de l’émission X change au cours de l’état dur, étant initialement dominé par
l’émission synchrotron des jets compacts, puis par la Comptonisation thermique à plus forte
luminosité. Rodriguez et al. (2008a;b) ont également montré que deux composantes sont pré-
sentes dans le spectre X-dur de GRS 1915+105 dans l’état plateau 4. Une de ces composantes
apparaît liée à l’émission radio et l’autre non.

Il est donc possible que plusieurs composantes coexistent et dominent alternativement
l’émission X dans l’état dur. Dans notre cas, on peut envisager plusieurs combinaisons efficace-
inefficace, mais pour déterminer si il y a un réel changement d’une composante à l’autre, il
faudrait étudier précisément les paramètres spectraux (indice de photon, présence ou non
d’une coupure exponentielle, intensité des composantes de réflexion...) et chercher des chan-
gements lors du retour à l’état dur. Malheureusement, le niveau de flux est faible lors de cette
transition, par conséquent les paramètres spectraux sont mal contraints. Pour les données
RXTE en particulier, plus le flux diminue et plus l’émission du plan galactique contamine
les données et modifie le spectre X observé. Si l’on soustrait le spectre du plan galactique, le
rapport sur bruit augmente et l’incertitude sur les paramètres spectraux augmente également.

Contexte global : Sans statuer sur le modèle particulier qui pourrait reproduire nos résul-
tats, on peut conclure que si les hypothèses sur l’émission des jets compacts illustrées par les
équations (6.1) et (6.2) sont valides, le flot d’accrétion doit être radiativement efficace (avec
LX ∝ Ṁ) au-dessus de ∼ 5× 10−3ṀEdd. Pour des luminosités inférieures (au moins dans la
phase descendante des sursauts), l’efficacité radiative doit diminuer rapidement pour repro-
duire la transition. Nos résultats suggèrent ensuite que la luminosité X décroît comme Ṁ2−3.
Si H1743-322 est bien représentative du comportement des outliers, on peut représenter le
diagramme radio/X des trous noirs galactiques par le schéma de la figure 6.13.

Si ce schéma décrit correctement la situation, la question majeure est de savoir pourquoi
certains systèmes vont conserver un flot d’accrétion radiativement inefficace jusqu’à des lu-
minosités élevées et pourquoi d’autres vont transiter dans un régime radiativement efficace
pour finalement rejoindre le même niveau de luminosité. Dans de futurs travaux, nous nous
attacherons donc à examiner l’influence de paramètres comme la taille du disque, la période
orbitale, l’environnement (interstellaire, magnétique) de la binaire, ou peut-être la nature de
l’étoile compagnon. Les conditions physiques aux limites extérieures du disque d’accrétion

4. État de GRS 1915+105 dont les caractéristiques sont proches de celles de l’état dur standard.
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Figure 6.13 – Représentation schématique du diagramme radio/X des trous noirs galactiques. La luminosité X
est exprimée en unité d’Eddington pour un trou noir de 10 M�. Cette figure illustre le cas où la corrélation
LRadio ∝ L1.4

X des outliers est une conséquence du couplage entre un flot d’accrétion radiativement efficace et
des jets compacts dont l’émission radio peut être décrite par la relation LRadio ∝ Ṁ1.4. On distingue deux
branches dans le diagramme en fonction de l’efficacité radiative du flot et de la dépendance de LX avec Ṁ qui
en découle. La branche inefficace correspond à la corrélation radio/X « traditionnelle » observée pour les trous
noirs comme GX 339-4 et V404 Cyg. Le flot d’accrétion de ces systèmes est compatible avec les modèles de
flots radiativement inefficaces de type ADAF ou les modèles de jets en X pour lesquels la luminosité X varie
comme Ṁ2−3. La branche inefficace correspond à la corrélation radio/X des outliers pour lesquels la luminosité
X varie linéairement avec le taux d’accrétion. La composante émettrice X de ces systèmes pourrait être décrite
par les modèles de flots d’accrétion chauds radiativement efficaces de type LHAF ou de couronnes magnétisées.
Nous illustrons également la possibilité d’une transition entre les deux branches en dessous d’un taux d’accrétion
critique Ṁtrans. Les schémas représentant les différents modèles sont adaptés de Markoff et Nowak 2004 et d’une
présentation de M. Nowak.

pourraient également jouer un rôle important pour la dynamique et la structure radiative du
flot (e.g. Yuan et al. 2000).

6.5.4 Altération de l’émission des jets

Abordons le problème sous un autre angle. Considérons que outliers et trous noirs standard
possèdent des flots d’accrétion similaires mais produisent des jets différents. Pour ce faire, on
peut relâcher les hypothèses classiques conduisant aux équations (6.2) et (6.3).

Supposons que la fraction f j d’énergie d’accrétion injectée dans les jets est en réalité dépen-
dante du taux d’accrétion. Pour simplifié, nous prendrons une dépendance linéaire f j ∝ Ṁ.
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Dans ce cas, l’équation (6.3) devient Lradio ∝ L2ξ/q
X . Pour un flot d’accrétion radiativement

inefficace tel que q ∼ 2, on obtient bien la corrélation observée pour les outliers.
Le fait que f j dépende ou non du taux d’accrétion dépend des détails (inconnus) du mé-

canisme de lancement des jets : chargement de masse, mécanisme d’accélération et origine du
champ magnétique. Une étude théorique détaillée est donc nécessaire pour traiter cette ques-
tion, ce qui dépasse le cadre de ces travaux. Mais pour l’exemple, si on regarde brièvement les
théories de jets propulsés magnétiquement (e.g. Blandford et Payne 1982), on remarque que
la matière est accélérée à partir d’une région donnée du disque et que la taille de cette région
est considérée comme constante dans les modèles. Mais si on suppose, pour une raison don-
née, que la taille de cette région augmente avec le taux d’accrétion, on introduit par ce biais
une dépendance de f j sur Ṁ. Tout cela est très spéculatif cependant et il faudrait expliquer
pourquoi cette région varie dans certaines sources et pas d’en d’autres.

Un autre paramètre qui peut modifier significativement l’émission des jets est bien sûr
l’intensité du champ magnétique à la base. Comme on l’a vu au chapitre 3, l’émission syn-
chrotron des jets est fortement dépendante de la façon dont le champ magnétique varie avec
le taux d’accrétion. Notons que Pe’er et Casella (2009) ont présenté un modèle d’émission
de jets montrant qu’au-delà d’une valeur critique du champ magnétique, les électrons éjectés
perdent très rapidement leur énergie par rayonnement, près de la base, ce qui entraine une
forte diminution du niveau d’émission radio. En se basant sur ces résultats, Casella et Pe’er
(2009) proposent que les outliers soient des sources dont l’intensité du champ magnétique
dépasse la valeur critique. Par rapport à nos résultats, cela pourrait également expliquer la
transition à bas flux. En effet, puisque l’intensité du champ est censé varier avec l’énergie
d’accrétion (et donc avec Ṁ), la transition pourrait être due au fait que le champ décroît sous
la valeur critique, ramenant H1743-322 au même rapport de luminosité radio/X que GX 339-4
et V404 Cyg. Or d’après le modèle, plus le champ magnétique est élevé, plus la suppression
de l’émission radio par rapport au niveau standard est forte. Par conséquent, l’écart de lu-
minosité radio entre trous noirs standard et outliers devrait augmenter avec la luminosité ce
qui n’est pas le cas d’après nos résultats. Cependant, nous n’excluons pas du tout le champ
magnétique comme potentiel responsable de ce que nous observons.

Conclusion du chapitre
Nous avons présenté dans ce travail, l’évolution à long terme de la corrélation radio/X du
candidat trou noir H1743-322. Cette source appartient à une population de trous noirs galac-
tiques nommés outliers de la corrélation « universelle » radio/X pour être situés significati-
vement « sous » la relation standard Lradio ∝ L0.5−0.7

X . Nous avons donc concentré nos efforts
pour étudier cette source en détail, et à travers elle, tenter d’apporter de nouvelles contraintes
et d’améliorer notre compréhension de ces sources. Nos principales conclusions peuvent se
résumer ainsi :

1. Lors de la transition de l’état mou vers l’état dur du sursaut 2004, nous observons la
présence d’un flare radio optiquement mince, caractéristique d’une phase d’éjection dis-
crète. Les données suggèrent que ce flare est émis par la source centrale et est liée à une
augmentation de l’émission non-thermique X du flot central. Cet événement est à notre
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connaissance le premier du genre et s’oppose à l’hypothèse standard de choc interne qui
explique les flares radio lors des transitions de l’état dur vers l’état mou.

2. Dans les phases d’état dur brillant, nous observons une forte corrélation de pente b =
1.38± 0.03 entre l’émission radio des jets compacts et l’émission X non-thermique du
flot central. Cette corrélation radio/X est nettement plus pentue que celle précédemment
observée pour d’autres binaires à trou noirs et s’avère être la première mesure précise
effectuée sur un outlier.

3. Lors des phases d’état dur décroissant des sursauts, quand la luminosité X (3-100 keV)
de H1743-322 décroît sous Ltrans ∼ 5× 10−3LEdd(M/10M�)−1, nos données suggèrent
une transition entre la corrélation de pente 1.4 et la corrélation traditionnelle de pente
0.6 conduite par e.g. GX 339-4 et V404 Cyg.

4. Finalement, une comparaison préliminaire avec d’autres outliers semble indiquer que
H1743-322 est bien représentative de sa catégorie.

À partir de ces résultats, nous avons discuté plusieurs hypothèses pouvant expliquer l’in-
dice de corrélation de 1.4 ainsi que la transition à basse luminosité :

1. Nous avons montré que si la dépendance standard Lradio ∝ Ṁ1.4 était valide pour les
oultiers, nos résultats impliqueraient que l’émission X non-thermique de l’état dur est
dominée à haut flux par une composante radiativement efficace dont la luminosité X
varie comme Ṁ. Pour expliquer la transition, nous émettons ensuite l’hypothèse que
l’efficacité radiative du flot d’accrétion diminue brutalement car une variation. Cepen-
dant, les détails de cette variation d’efficacité restent encore à déterminer.

2. Nous avons ensuite examiner la possibilité que le comportement des outliers soit due à
une différence dans les propriétés d’émission des jets compacts plutôt que dans celles
du flot d’accrétion. Nous avons montré en particulier que si on relâche l’hypothèse que
la puissance du jet est une fraction fixe de la puissance d’accrétion et que l’on considère
cette fraction proportionnelle au taux d’accrétion, on obtient effectivement la corrélation
observée (avec un flot d’accrétion radiativement inefficace).

Nos travaux doivent maintenant s’attacher à déterminer quels paramètres fondamentaux
des systèmes binaires et/ou de leur environnement peuvent conduire des systèmes de struc-
ture très similaires à développer des flots d’accrétion ou d’éjection différents.
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Dans ce chapitre nous nous concentrons tout d’abord sur l’étude multi-fréquences des
phases de retour à l’état dur du microquasar GX 339-4. À travers l’étude en radio, infra-

rouge et X de deux de ces phases (sursaut 2004/05 et 2007), nous tentons d’apporter certaines
contraintes sur la physique de formation des jets et l’influence des pertes énergétiques le long
de ceux-ci. Nous terminerons finalement ce chapitre par l’analyse (encore préliminaire) de
la corrélation radio/X de cette source sur ses treize dernières années d’activité. Les travaux
exposés dans ce chapitre feront l’objet de deux publications actuellement en préparation.
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7.1 Observations
7.1.1 Radio

L’ensemble des observations radio discuté dans ce chapitre a été effectué avec l’interféromètre
ATCA entre 1997 et 2010. Nous avons principalement observé à 4.8 et 8.64 GHz (respective-
ment 5 et 9 GHz après avril 2009). Certaines observations ont également été conduites à 1.38 et
2.49 GHz. La méthode de réduction des données ATCA est décrite au chapitre 4. Nous avons
utilisé PKS 1934-638 pour calibrer l’amplitude et la bande passante et habituellement PMN
1646-50 pour calibrer la phase et calculer les corrections de polarisation.

7.1.2 Optique et infrarouge

Dans ce chapitre, nous utiliserons également les données optique (bande V) et infrarouge
(bande H) qui ont été présentées au chapitre 5 et qui couvrent la période 2002 à 2007.

7.1.3 Rayons X

Les données X présentées ici sont issues du satellite RXTE et couvrent la période 1997-2010.
La réduction et l’analyse de ces données ainsi que la soustraction de l’émission galactique et la
classification des états X ont été présentées au chapitre 5. La figure 7.1 montre les courbes de
lumière PCA et HEXTE dans les bandes 3-9, 9-20 et 20-100 keV sur l’ensemble de la période.
Comme expliqué précédemment pour H1743-322, pour construire la corrélation radio/X nous
avons estimé le flux X simultané par interpolation des courbes de lumière lorsqu’aucune
observation X n’était disponible à moins de 24 heures d’intervalle d’une observation radio.
L’évolution de l’émission X de GX 339-4 dans les périodes où nous avons appliqué cette
méthode apparaissait lente et régulière. Les erreurs engendrées par cette méthode sont donc
minimes.

Notons qu’en plus des spectres PCA et HEXTE nous avons également construit les dia-
grammes intensité-dureté des différents sursauts selon la méthode décrite au chapitre 6. La
figure 7.2 montre les HID des principaux sursauts de la source.

7.2 Retour à l’état dur et formation des jets compacts
Lors du retour à l’état dur des sursauts 2004/05 et 2007, les observations radio, optique-
infrarouge et X ont pu saisir la courte période durant laquelle l’émission des jets compacts
réapparaît. Comme nous allons le voir, cette phase fournit d’intéressantes contraintes sur la
mécanique de re-formation des jets compacts et la causalité entre les différents domaines
d’émission.

7.2.1 Sursaut 2004-2005

La figure 7.3a présente les courbes de lumière radio (8.6 GHz), IR (bande H), optique (bande
V) et X durs (9–200 keV), lors du retour à l’état dur pendant la phase finale du sursaut 2004/05.
Une sélection de SEDs radio-OIR correspondant à cette même période est présentée en figure
7.3c. Nous indiquons également les points associés dans la corrélation IR/X en figure 7.3d.
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Figure 7.1 – Courbes de lumière X mous (3-9 keV) et X durs (9-20 et 20-100 keV) de GX 339-4 sur la période
2002-2010.
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Figure 7.2 – Diagrammes intensité-dureté des principaux sursauts de GX 339-4 entre 2002 et 2010.
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Figure 7.3 – Évolution des émissions radio, optique, infrarouge et X durs lors du retour à l’état dur du sursaut 2004-2005. (a) : Courbes de lumière radio 8.6
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a. (d) : Les observations correspondantes dans le diagramme IR/X de la décroissance 2005. Les droites rouge et verte indiquent les ajustements des données de
l’état dur et mou respectivement (voir chapitre 5).
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Lors d’un retour à l’état dur, on observe logiquement une augmentation de l’émission non-
thermique X durs (e.g. Tomsick, Corbel et Kaaret 2001). Dans la plupart des cas, elle est accom-
pagnée d’un accroissement des flux radio et IR, indiquant la réapparition des jets compacts
(Corbel et al. 2000, Jain et al. 2001, Buxton et Bailyn 2004, Kalemci et al. 2006). Les émissions
X, IR et radio décroissent ensuite alors que la source se dirige vers l’état quiescent. La figure
7.3 est en accord avec cette description, mais on remarque un délai entre les émissions radio
et IR. En effet, à partir de la première observation radio (MJD 53481), les flux X durs et radio
diminuent alors que le pic d’émission IR n’est atteint que 12 jours plus tard (∼ MJD 53493).
L’évolution du flux optique est similaire à celle de l’IR et on peut estimer que le pic optique se
produit en même temps que le pic IR avec une marge d’erreur de 1 ou 2 jours. L’accroissement
de flux est respectivement de ∼7 mJy dans la bande V et de ∼8 mJy dans la bande H.

Les trois SEDs présentées en figure 7.3c correspondent à la date de la première observation
radio, à celle du pic d’émission infrarouge, et à celle de la dernière observation radio. La
première SED (MJD 53482) montre un spectre radio d’indice α = 0.13± 0.02 (avec Fν ∝ να) en
accord avec l’émission synchrotron auto-absorbée d’un jet compact. On remarque que l’OIR
est clairement situé sous l’extrapolation du spectre radio. Ceci indique que la fréquence de
transition entre la partie optiquement épaisse et optiquement mince du spectre des jets se
situe avant la bande H. De plus, l’indice spectral OIR est nettement positif, ce qui suggère une
contribution dominante des parties externes du disque d’accrétion. Le point correspondant
sur la corrélation IR/X (point rouge sur la figure 7.3d) se situe dans la zone de transition entre
les corrélations de l’état dur et de l’état mou. Ceci concorde avec le fait que l’IR n’est pas
encore dominé par l’émission des jets compacts.

La deuxième SED, 11 jours plus tard (MJD 53493), montre une décroissance du flux radio
d’un facteur ∼ 3 et un accroissement des flux infrarouge et optique d’un facteur ∼ 2 et ∼ 0.5
respectivement. On constate maintenant que les bandes H, J et I concordent avec l’extrapo-
lation du spectre radio par une loi de puissance d’indice α = 0.17± 0.01. Cette connexion
des spectres radio et infrarouge indiquerait un accroissement de la fréquence de transition
à des valeurs proches de la bande H. Néanmoins, la forme globale du spectre OIR suggère
encore une contribution significative de l’émission du disque. Le point correspondant sur la
corrélation IR/X (point vert) se situe maintenant sur la partie haute de la corrélation de l’état
dur.

La dernière SED (MJD 53502) présente des caractéristiques similaires à la précédente. Le
spectre IR (H et J) est toujours en accord avec l’extrapolation du spectre radio par une loi de
puissance d’indice α = 0.21± 0.02. Le spectre optique (V et I) suggère encore une contribution
du disque. Ceci est compatible avec nos résultats du chapitre 5 qui indiquaient que quelque
soit l’état spectral, le disque d’accrétion domine la bande optique. D’après ces trois distribu-
tions spectrales d’énergie, on constate que le spectre radio-IR devient plus inversé à mesure
que le flux (radio et X) décroît.

7.2.2 Sursaut 2007

Le comportement observé en 2005 est confirmé par la figure 7.4 qui montre les mêmes graphes
que la figure 7.3 pour le retour à l’état dur du sursaut 2007. La différence notable par rap-
port à 2005 est la présence d’un « rebond ». Les figures 7.4a,c montrent effectivement une
re-augmentation des flux X durs et X mous une fois que la source est revenue dans l’état dur.
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Figure 7.4 – Évolution des émissions radio, optique, infrarouge et X durs lors du retour à l’état dur du sursaut 2007. (a) : Courbes de lumière radio 8.6 GHz
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La couverture radio sur cette période a débuté plus tôt qu’en 2005 et montre clairement,
cette fois-ci, l’augmentation du flux radio associée au retour des jets compacts. On constate
sur la figure 7.4a que l’évolution des émissions radio et X durs sont très similaires. On note
cependant que le pic X durs précède le pic radio d’environ 10 jours. A première vue, il semble
que les pics d’émission infrarouge et optique montrent un retard vis-à-vis de la radio et des
X comme le montrait déjà la figure 7.3a. Il est toutefois plus difficile d’estimer ce retard car
les flux V et H ne présentent pas la même décroissance que les flux X et radio juste après
leur pic d’émission, probablement à cause du rebond. On peut donc plutôt se baser sur les
dates auxquelles les flux commencent à augmenter. Ce faisant, on constate que l’émission
X durs précède la radio d’environ 10 jours, comme estimé précédemment en utilisant les
pics d’émission. En revanche, l’augmentation des émissions IR et radio semblent débuter
relativement simultanément, bien que l’on ne puisse effectuer d’estimations précises. Une
fois le pic radio atteint, l’émission IR continue d’augmenter pendant que l’émission radio
entame sa décroissance, comme observé en 2005. Il apparaît donc, sur ces données 2007, que
les émissions radio et IR augmentent en même temps mais atteignent leur pic d’émission de
façon décalée.

Du point de vue des distributions spectrales d’énergie, la figure 7.4c montre qu’au point
1 l’émission radio est optiquement mince (αradio = −0.91± 0.16) et que le spectre infrarouge-
optique est clairement dominé par l’émission des zones externes du disque (αOIR = 1.30±
0.21).

Avant le pic d’émission radio (point 2), le spectre radio apparaît encore optiquement mince
bien que moins prononcé (αradio = −0.40± 0.08). Le spectre OIR correspondant est toujours
typique de l’émission du disque mais il montre des signes de rougissement avec une augmen-
tation du flux H d’un facteur 1.5 quand les flux optiques (I et V) restent similaires.
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Figure 7.5 – Courbes de lumière X durs (9-200 keV), X
mous (3-9 keV) et infrarouge (bande H) lors du rebond
2007. La droite tiretée indique le pic d’émission quasi-
simultané des trois courbes de lumière.

Le point 3 correspond globalement au
point de fléchissement de la courbe de lu-
mière infrarouge. À cette même date, les
émissions radio et X durs décroissent de
concert. La SED montre un spectre radio plat
compatible avec le régime d’émission opti-
quement épais des jets compacts. On voit
également que le spectre infrarouge s’ac-
corde avec une extrapolation du spectre ra-
dio de pente αradio−IR = 0.11 ± 0.01. Sur le
diagramme IR/X de la figure 7.4d, on voit
que le point 3 atteint pratiquement la corré-
lation IR/X de l’état dur.

Au point 4 finalement, on note que le
spectre radio est encore plat. Le spectre OIR
montre clairement la contribution des jets
compacts en infrarouge. Cependant, il ne
s’accorde pas avec une extrapolation directe
du spectre radio par une simple loi de puis-
sance, ce qui indique une forme plus com-
plexe du spectre sous-jacent. Dans le laps de
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temps entre les points 3 et 4, on constate que
les émissions optique-infrarouge et X sont maintenant corrélées, comme le montrent les figures
7.4a,d. Notons de plus que le retard de ∼ 10 jours de l’émission IR vis-à-vis des X semble avoir
nettement diminué. La figure 7.5 indique en effet que les pics d’émission X mous, X durs et
infrarouge se situent aux mêmes dates. Les fluctuations des émissions et la couverture par-
tielle imposent tout de même une marge d’erreur de ∼ 5 jours. Une corrélation croisée des
courbes de lumière serait nécessaire pour estimer précisément ces décalages et sera présentée
dans de futurs travaux.

7.2.3 Discussion

Pour résumer les résultats des deux sections précédentes :

1. Lors du retour à l’état dur, l’augmentation du flux X durs est accompagnée d’un ac-
croissement des flux radio, infrarouge et optique. Le pic d’émission X durs précède le
pic d’émission radio de ∼ 10 jours. L’augmentation des flux radio et IR semble débuter
simultanément, cependant, leurs pics d’émission présentent un décalage de l’ordre de
10 jours également. Une fois le pic IR atteint, les trois domaines d’émission évoluent de
façon corrélée et on estime un retard < 5 jours de l’infrarouge sur les rayons X. La cou-
verture radio n’est en revanche pas suffisante pour déterminer un quelconque décalage
temporel avec les autres domaines d’énergie.

2. Lors de l’accroissement initial du flux radio, le spectre radio est optiquement mince et
l’infrarouge-optique est complètement dominé par l’émission du disque. À mesure que
l’émission radio augmente, son spectre devient plat et le spectre OIR rougit. Au pic
d’émission infrarouge, le spectre IR est compatible avec une extrapolation du spectre
radio par une loi de puissance de pente αradio−IR ∼ 0.15. Par la suite, le spectre global
radio-IR devient plus inversé avec un indice αradio−IR ∼ 0.2, mais les données suggèrent
une forme spectrale plus complexe qu’une simple loi de puissance pour relier la radio
et l’infrarouge.

3. Dans le cas particulier du rebond en 2007, les émissions optique et infrarouge ne
montrent pas la décroissance observée en X et en radio juste après leur pic d’émission.

Nous avons montré au chapitre 5 que l’on pouvait exclure le mécanisme d’irradiation
comme responsable de l’accroissement des flux infrarouge et optique lors du retour à l’état
dur. Dans la suite de la discussion, nous considérerons donc que cet accroissement est dû à
l’apparition des jets compacts car nous ne connaissons pas d’autres mécanismes qui puissent
expliquer ce fait. Sous cette hypothèse donc, nos résultats montrent que lorsque les jets com-
pacts se reforment, leur rayonnement est initialement optiquement mince de la radio à l’IR. Le
plasma à la base des jets est donc transparent au rayonnement de fréquence supérieure à ∼ 5
GHz. À mesure que l’émission radio augmente le spectre devient plat et l’infrarouge est de
plus en plus dominé par les jets. Ceci indique que la fréquence de coupure νb, caractéristique
de l’émission des électrons à la base des jets, augmente et se rapproche de la bande H. Si
notre hypothèse sur le changement de pente de la corrélation IR/X présentée au chapitre 5 est
correcte, il est probable que νb & νH au niveau du pic d’émission infrarouge. Ceci concorderait
aussi avec le fait que les spectres radio et infrarouge puissent être reliés par une simple loi de
puissance d’indice faible.
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Le délai entre les pics radio et IR pourrait ensuite s’interpréter comme le temps nécessaire à
la formation d’une structure d’éjection stable et stationnaire. Pendant ce « régime transitoire »
nos résultats montrent que la fréquence caractéristique νb d’émission des électrons de la base 1

augmente. Rappelons que νb est définie comme la fréquence pour laquelle la profondeur
optique τmax du plasma de la base est ∼ 1. En reprenant l’équation (3.11) du chapitre 3, on a :

τmax = τν(l = 1) = χ? K0 r0 B
p+2

2
0 ν

−(p+4)
2 (7.1)

ce qui donne :

νb = (χ? K0 r0)
2

p+4 B
p+2
p+4
0 (7.2)

On voit donc qu’une augmentation de la densité de particules accélérées (K0), de la taille
caractéristique de la base (r0) et/ou de l’intensité du champ magnétique (B0), pourrait expli-
quer l’accroissement de νb que nous observons. D’après les SEDs des figures 7.3c et 7.4c, on
peut grossièrement estimer que νb augmente d’un facteur & 104 dans un délai de 10 jours.
En prenant p = 2, le produit (K0 r0)

1/3 B2/3
0 devrait donc augmenter d’un facteur équivalent.

Déterminer l’évolution temporelle de ces trois quantités lors de cette phase transitoire dépasse
bien sûr le cadre de ces travaux, mais les contraintes apportées par nos résultats nous semblent
intéressantes à prendre en compte dans le cadre des modèles de formation des jets.

On peut estimer ensuite que la structure d’éjection est globalement stationnaire une fois
que l’émission infrarouge atteint son maximum et devient corrélée à l’émission X. Dans le cas
du sursaut 2007, l’émission infrarouge ne présente pas de décroissance initiale avant le re-
bond, comme on le voit en X. Ceci peut s’expliquer par le fait qu’une fois le régime transitoire
passé, l’évolution de l’émission IR est guidée par le même paramètre qui contrôle celle des X
(e.g. le taux d’accrétion local). Du fait du retard initial de ∼10 jours, le flux IR aurait en prin-
cipe atteint son pic au moment où l’émission X recommence à augmenter. Étant maintenant
corrélée à l’émission X, l’émission IR continue d’augmenter (cependant si on a l’œil du lynx,
on peut voir un léger point d’inflexion de la courbe IR entre MJD 54275 et MJD 54280). Ceci
s’accorde avec le fait que l’IR ne présente plus de retard significatif avec les X une fois la phase
d’augmentation initiale passée.

Cependant, dans le cadre de cette hypothèse de régime transitoire, la décroissance de
l’émission radio ne peut s’expliquer que si l’on tient compte des pertes énergétiques. En effet,
dans le modèle de jet conique standard présenté au chapitre 3, si un des trois paramètres
K0, r0 ou B0 augmente, alors certes νb augmente, mais l’émission du jet à n’importe quelle
fréquence augmente également. On peut donc observer un décalage temporel des émissions
à différentes fréquences, mais on ne devrait pas voir de phase où l’émission du jet augmente
à une fréquence et diminue à une autre.Toutefois, si l’on prend en compte les pertes énergé-
tiques, lorsque le jet se forme et gagne en puissance, on s’attend à ce que la zone d’émission
radio s’éloigne de la base et devienne donc plus sensible aux pertes adiabatiques. De plus,
si le champ magnétique augmente, les pertes radiatives augmentent également ce qui a pour

1. Précisons que ce que nous désignons ici par « base » est le début de la structure conique qui peut être décrite
par le modèle standard présenté au chapitre 3. Cependant, les modèles considèrent souvent que cette structure est
située à une distance significative du plan du disque d’accrétion (e.g. ∼ 10-100 rg Markoff et al. 2005). Sur cette
distance, se situe la zone où sont accélérées les particules et qui constitue la transition entre le flot d’accrétion et
le jet conique à proprement parler. Selon les modèles, cette zone (d’où est peut-être issue l’émission X durs) peut
être appelée couronne, « nozzle » ou simplement base du jet, d’où notre précision.
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(a) (b)

Figure 7.6 – (a) : Exemple de spectre de jets compacts obtenu à partir d’une distribution Maxwellienne d’élec-
trons rayonnant en champ magnétique fort, i.e. B0 = 3× 105 G, lorsque les pertes radiatives sont inclues et les
pertes adiabatiques négligées. Le jet est supposé conique. Les courbes tiretées représentent les contributions des
différents segments des jets. On constate qu’au-delà d’une valeur critique, le champ magnétique peut fortement
influencer le rapport de flux IR/radio. (b) : Exemples de spectres de jets obtenus à partir d’une distribution d’élec-
trons en loi de puissance d’indice p = 2.5, rayonnant en champ magnétique faible (B0 = 3× 103 G), lorsque les
pertes radiatives et adiabatiques sont inclues. Les différentes courbes correspondent à différentes géométries du
jet. Un jet conique ajet = 1 (continue, bleue), ajet = 2/3 (tiretée-pointillée, verte), ajet = 0.56 (tiretée, orange),
ajet = 0.5 (pointillée, rouge). Le paramètre ajet est définie par la relation r(l) = lajet , où r est le rayon du jet à la
distance l de la base. Ces deux figures sont tirées de Pe’er et Casella (2009).

effet de concentrer l’émission au niveau de la base, au détriment des zones plus éloignées.
Globalement, cela entraîne que le rapport du flux IR sur le flux radio augmente, ce que
semblent effectivement indiquer nos SEDs. De la même façon, si la géométrie du jet dévie
de la forme conique standard, le rapport IR/radio est également affecté. Les figures 7.6a,b
montrent quelques exemples de spectres de jets modifiés par les pertes énergétiques et/ou la
géométrie du jet.

Ces résultats montrent encore une fois l’importance des domaines millimétriques et
moyen-infrarouge pour contraindre les différents paramètres physiques qui influencent
l’émission des jets.

7.3 Corrélation radio - X revisitée
GX 339-4 a été l’une des binaires X à trou noir les plus actives de cette dernière décennie,
comme le montrent les courbes de lumière X de la figure 7.1. Le travail originel sur la corréla-
tion radio/X de Corbel et al. (2003) utilisait les données de la période 1997 (quand GX 339-4
se trouvait dans un état dur persistant) et les données de la décroissance du sursaut 1998/99.
Quatre sursauts majeurs ont été observés depuis : 2002/03, 2004/05, 2007 et un nouveau (tou-
jours en cours à la date d’écriture de cette thèse) qui a débuté en 2010. Pendant ces quatre
sursauts, la source a suivi le cycle complet dans le diagramme HID, transitant par l’ensemble
des états canoniques (cf. figure 7.2). La figure 7.1 montre également quatre sursauts mineurs
en 2006, 2008 et 2009, où GX 339-4 s’est uniquement cantonnée à l’état dur. Les nouveaux flux
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Figure 7.7 – Densité de flux radio (8.6 GHz) en fonction du flux X dans la bande 3-9 keV pour la période 1997-
2010. La droite tiretée indique l’ajustement statistique en loi de puissance Frad = kFb

X avec b = 0.64± 0.11 et
k = 1.73± 0.05. Les lignes pointillées délimitent globalement la dispersion des données autour de la corrélation
principale. Les points oranges indiquent les données utilisées initialement par Corbel et al. (2003) pour établir la
corrélation radio/X de GX 339-4. Les points verts indiquent les données accumulées depuis.

radio et X obtenus ces dix dernières années nous permettent de compléter le travail initial de
Corbel et al. (2003) et de confronter la corrélation « traditionnelle » à l’épreuve du temps, des
différents sursauts et des phases montantes et descendantes de ceux-ci.

7.3.1 Vue d’ensemble

La figure 7.7 montre le diagramme radio/X de GX 339-4 sur la période complète 1997-2010.
Les données présentées sont uniquement issues de l’état dur « canonique » pour lequel la
bande 3-9 keV est dominée par l’émission non-thermique en loi de puissance, et la radio par
l’émission du régime optiquement épais des jets compacts.

On constate que la corrélation radio/X initialement observée sur la période 97-99 a pris du
poids (statistique) avec l’âge. On note qu’elle est bien récurrente sur l’ensemble des sursauts
et s’étend sur quatre ordres de grandeur en flux X. En ajustant les données par une loi de
puissance Frad = kFb

X, où Frad est le flux radio à 8.6 GHz (en mJy) et FX le flux 3-9 keV non-
absorbé (en 10−10 erg s−1cm−2), nous obtenons les paramètres : b = 0.64± 0.11 et k = 1.73±
0.05, pour un χ2 de 3347 pour 68 degrés de liberté. On constate donc qu’avec l’accumulation
des données, bien que les flux X et radio soient clairement corrélés, il apparaît une dispersion
significative dans la corrélation comme le montre la figure 7.7 et la valeur élevée du χ2 réduit
(49).

Pour comparaison, nous regroupons sur la figure 7.8 les données infrarouge/X de l’état
dur présentées au chapitre 5 et les données radio/X étudiées ici. On remarque tout d’abord
que la rupture de pente observée en IR/X semble absente en radio. Ceci conforte l’hypothèse
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Figure 7.8 – Comparaison des corrélations Radio/X et infrarouge/X de GX 339-4. dans l’état dur. Les sym-
boles rouge et vert indiquent respectivement les données infrarouge/X et radio/X. La ligne continue représente
l’ajustement statistique des données IR/X par une loi de puissance brisée (voir chapitre 5).

que cette rupture dans la corrélation est due à une modification des propriétés de l’émission
infrarouge plutôt qu’à une modification de celles du rayonnement X (voir chapitre 5). On
constate ensuite que, visuellement, la dispersion semble plus importante en radio/X qu’en
infrarouge/X. Cette impression est effectivement confirmée par le fait que l’ajustement statis-
tique des données IR/X fournit un χ2 de 584 pour 130 degrés de liberté, ce qui reste élevé,
mais nettement inférieur au cas radio/X. Ceci peut s’expliquer par le fait que l’émission radio
du jet, située plus loin de la base, est plus sensible que l’émission IR aux pertes énergétiques
ainsi qu’aux potentiels mécanismes qui pourraient les compenser (i.e. ré-accélération, chan-
gement de la géométrie du jet). Pour une même puissance injectée dans le jet, les études ont
montré que le niveau d’émission IR reste globalement stable, alors que le flux radio peut varier
significativement (voir figure 7.6 et e.g. Kaiser 2006). Ces fluctuations pourraient se produire
de façon globalement aléatoire et/ou être liées à des phases particulières des sursauts comme
on l’a vu dans le cas du retour à l’état dur.

7.3.2 Comportement selon les phases de sursaut

Pour étudier plus en détails cette dispersion, nous représentons en figure 7.9 les données
radio/X regroupées selon la phase, montante ou descendante, de chaque sursaut. D’après
cette figure, on remarque qu’il n’y a pas de lien apparent entre les variations de l’émission
radio autour de la corrélation et le fait que la source soit en état dur croissant ou décroissant.
Comme dans le cas de l’IR/X, il n’y a donc aucune indication de traces parallèles comme celles
observées par Russell et al. (2007) pour XTE J1550-564. En revanche, si on isole uniquement
les deux phases de retour à l’état dur en 2005 et 2007 (figure 7.10), on constate que la variation
de l’émission radio balaye effectivement la totalité de la plage de dispersion de la corrélation.
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Figure 7.9 – Corrélations radio/X en fonction des phases croissantes et décroissantes de chaque sursaut. Les
données sont identiques à celles présentées en figure 7.7. Les carrés noirs pleins et vides indiquent respectivement
la phase d’état dur persistant de 1997 et la décroissance du sursaut 98-99. Pour les autres années, chaque couleur
représente un sursaut donné qui est ensuite divisé en sa phase croissante (symboles vides et lettre « c ») et
décroissante (symboles pleins et lettre « d »). La phase de rebond en 2007 est également séparée du reste du
sursaut.
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Figure 7.10 – Identique à la figure 7.9, mais seules les données associées au retour à l’état dur en 2005 et 2007
sont présentées.
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En dehors des phases de retour à l’état dur, nous n’identifions pas d’autres événements
récurrents entraînant une dispersion systématique des données. On peut donc en conclure
que les fluctuations de l’émission radio sont d’ordre aléatoire ou qu’elles sont dépendantes
d’un ou plusieurs paramètres non identifiés mais indépendants de la luminosité (et donc
potentiellement du taux d’accrétion). On constate également, d’après l’évolution relativement
régulière de chacune des phases de sursaut sur la figure 7.9, que ces fluctuations se font sur
des échelles de temps relativement longues (de l’ordre de plusieurs jours), ce qui pourrait
restreindre les potentiels mécanismes à l’origine de ces variations.

Conclusion du chapitre
Nous avons présenté dans ce chapitre une analyse multi-longueurs d’onde des phases de
retour à l’état dur du microquasar GX 339-4. Grâce à une couverture radio précoce, nous
avons pu observer l’évolution de l’émission des jets lors de leur re-formation. Nos principales
conclusions relatives à cette analyse peuvent se résumer ainsi :

• Lorsque la source entame la transition de l’état mou vers l’état dur, nous observons tout
d’abord une augmentation du flux X durs suivi, 10 jours plus tard, d’un accroissement
quasi-simultané des émissions infrarouge et radio. Les pics radio et X durs conservent
ensuite ce même décalage de 10 jours ; l’émission infrarouge en revanche atteint son pic
10 jours après le pic radio et donc 20 jours après le pic X durs. Une fois que les émissions
radio et IR ont atteint leur pic, elles évoluent de façon corrélées avec l’émission X.

• L’évolution des SEDs radio, infrarouge et optique montrent que lors de la re-formation
des jets compacts, leur rayonnement est initialement optiquement mince de la radio à
l’IR et devient progressivement optiquement épais, au moins dans le domaine radio.
On constate ensuite que le spectre radio-IR des jets devient de plus en plus inversé
dans le sens où le rapport du flux IR sur le flux radio augmente. Bien ce spectre puisse
initialement être correctement décrit par une loi de puissance d’indice faible (α . 0.2), les
SEDs suggèrent ensuite une forme plus complexe avec un spectre plat dans le domaine
radio et un excès dans le domaine IR.

• À partir de ces résultats, nous pouvons globalement en déduire qu’il existe un régime tran-
sitoire d’une dizaine de jours durant lequel la structure d’éjection se forme et se stabilise.
L’évolution progressive d’un spectre optiquement mince de la radio à l’infrarouge vers
un spectre partiellement auto-absorbé signale une augmentation de la fréquence de cou-
pure νb d’un facteur ∼ 104. Selon le modèle standard d’émission des jets compacts, cette
variation de νb pourrait résulter de l’augmentation d’un ou plusieurs des paramètres
suivants : le rayon caractéristique de la base des jets, la densité de particules éjectées et
l’intensité du champ magnétique.

• Le fait que le spectre radio-IR devienne de plus en plus inversé suggère ensuite que la zone
des jets où se produit l’émission radio subit un accroissement des pertes énergétiques
(radiative et/ou adiabatique). Cet accroissement peut être dû, par exemple, à l’augmen-
tation du champ magnétique ou à une variation de la géométrie des jets.

La fin de ce chapitre était dédiée à l’étude de la corrélation radio/X de GX 339-4 en
combinant un total de 68 observations radio/X quasi-simultanées, réparties sur ses treize
dernières années d’activité.
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• Nous avons pu constater que la corrélation initialement établie par Corbel et al. (2003) était
bien récurrente sur l’ensemble des sursauts, que ceux-ci soient « complets » (la source
transite par l’ensemble des états canoniques) ou partiels (état dur uniquement).

• Autour de la corrélation moyenne de pente ∼ 0.6, nous notons également une dispersion
intrinsèque significative qui apparaît plus élevée que la dispersion observée dans la
corrélation IR/X. Nous imputons cette différence au fait que l’émission IR du jet, située
plus proche de la base, est moins sensible que l’émission radio aux pertes énergétiques
et aux mécanismes qui pourraient partiellement les compenser. Pour une luminosité
X donnée, ceci se traduit par des fluctuations de l’émission radio autour d’une valeur
moyenne.

• En séparant les données par phase d’état dur croissant ou décroissant de chaque sursaut,
on constate qu’une partie de la dispersion observée est engendrée par les variations
de l’émission radio lors des phases de retour à l’état dur. En dehors de ces phases,
nous n’identifions pas d’autres événements récurrents entraînant une dispersion systé-
matique des données. Nous en concluons qu’une partie des fluctuations observées sont
soit d’ordre aléatoire, soit dépendantes d’un (ou plusieurs) paramètre(s) indépendant(s)
de la luminosité et donc, potentiellement, du taux d’accrétion.
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« L’imagination nous emmène souvent vers des mondes qui n’ont jamais existé.
Mais sans elle nous n’allons nulle part. »

Carl Sagan

Vous venez de lire un compte-rendu des recherches que nous avons menées durant mes
trois années de thèse. Comme le veut la tradition, je vais maintenant résumer ce compte-

rendu pour en dégager les principaux résultats. Dans un deuxième temps, je soulignerai les
questions nées de ces travaux et proposerai certaines perspectives de recherche pour tenter
d’y répondre.

Résumé
Nature du flot central et émission infrarouge des jets compacts de GX 339-4

L’étude à long terme de l’évolution simultanée des émissions infrarouge et X du microquasar
GX 339-4 nous a révélé la forte corrélation existant entre ces deux domaines. Cette corrélation
est récurrente sur l’ensemble des sursauts et présente deux traces disjointes correspondant à
l’état dur et à l’état mou. Dans l’état dur, cette corrélation traduit la connexion entre l’émission
issue des zones proches de la base des jets compacts et l’émission non-thermique issue du flot
central. Cette corrélation non-linéaire est correctement décrite par une loi de puissance brisée
qui souligne, selon nous, un changement dans les propriétés de l’émission infrarouge des jets.

Nous avons premièrement montré que la rupture de pente dans la corrélation pouvait
s’expliquer par les variations de la fréquence de transition entre les régimes optiquement
épais et optiquement mince des jets compacts. Sous cette condition, la valeur des indices de
corrélation est cohérente avec une émission X dominée par le rayonnement SSC issu de la base
des jets. Nos résultats n’excluent cependant pas que le rayonnement X soit produit par un flot
d’accrétion radiativement inefficace de type ADAF, si celui-ci émet un rayonnement fortement
dépendant du taux d’accrétion (i.e. LX ∝ Ṁ2.75).

Cette interprétation implique que la fréquence de coupure νb des jets se situe au-delà de
la bande H lorsque que l’émission IR des jets dépasse ∼ 7 mJy. Cependant, l’étude des distri-
butions spectrales d’énergie indiquerait que pour des flux infrarouges de l’ordre de 25 mJy, la
bande H soit située sur la partie optiquement mince. Ces résultats sont encore préliminaires
et nous n’en tirons pas de conclusions définitives, mais il est possible que notre interpréta-
tion première soit erronée. Dans ce cas, pour expliquer les caractéristiques de la corrélation
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IR/X, il nous faudrait considérer que l’émission des jets compacts en infrarouge n’est pas
correctement décrite par le modèle standard des jets compacts. Des modèles plus évolués, uti-
lisant une distribution énergétique d’électrons hybride thermique/non-thermique et tenant
compte des pertes énergétiques, semblent nécessaires pour reproduire les caractéristiques de
la corrélation IR/X (valeur des indices et présence d’une rupture de pente).

Nous avons finalement étudié la polarisation du rayonnement infrarouge produit par les
jets compacts. Nos résultats préliminaires indiquent un degré de polarisation . 3%. Si le
rayonnement infrarouge est effectivement de nature synchrotron optiquement mince, ceci sug-
gère que la structure du champ magnétique proche de la base des jets est faiblement ordonnée.
En revanche, ce faible niveau de polarisation est attendu dans le cas où l’émission synchro-
tron en IR est auto-absorbée. Dans ce cas, l’indice spectral négatif observé en infrarouge dans
nos SEDs ne serait pas caractéristique du régime d’émission optiquement mince des jets. La
structure du spectre serait donc plus complexe que celle prévue par le modèle standard.

Influence de l’irradiation des zones externes du disque de GX 339-4

En étudiant l’évolution de l’émission optique et ses liens avec l’émission X sur quatre sursauts
majeurs, nous avons montré que, dans l’état dur, il est peu probable que les zones externes du
disque d’accrétion soient significativement irradiées par la source centrale de rayonnement X.
En étudiant les corrélations entre les émissions optique-infrarouge et X dans l’état mou, nous
avons ensuite montré que la simple connaissance des indices de corrélation ne permettait pas
de statuer sur l’influence de l’irradiation dans l’état mou (contrairement à ce qui est parfois
observé dans la littérature). Cependant, les travaux de Homan et Belloni (2005) sur GX 339-4
ont montré que l’irradiation des zones externes du disque était également négligeable dans
l’état mou car les variations de l’émission infrarouge précédaient de plusieurs jours celles des
X. Nous en arrivons à la conclusion que les zones externes du disque sont essentiellement
chauffées par viscosité. Ceci concorderait donc avec les résultats de Dubus et al. (1999). Les
auteurs ont en effet montré que l’irradiation par une source ponctuelle centrale engendrait
un profil de disque convexe qui impliquait en retour un « écrantage » des zones externes,
stoppant ainsi l’irradiation.

Formation des jets compacts et influence des pertes énergétiques

Nous avons ensuite concentré nos efforts sur l’étude multi-fréquences des phases de retour
à l’état dur lorsque les jets compacts se reforment. Nous avons constaté la présence de déca-
lages temporels particulièrement intéressants (et particulièrement longs) entre les courbes de
lumière radio, infrarouge et X. À partir de ces décalages et de l’évolution des SEDs radio-IR
correspondantes, nous avons pu proposer le scénario suivant de re-formation des jets com-
pacts :

1. Lors du retour à l’état dur, se forme en premier lieu le flot central, émetteur X durs et
probablement réservoir énergétique des jets. Ceci entraîne une augmentation du flux X
durs sur une échelle de temps de ∼ 10 jours.

2. Une fois le flot central formé, i.e. lorsque le flux X durs atteint son pic, la structure d’éjec-
tion se forme et l’émission synchrotron radio et IR des jets débute quasi-simultanément.
La densité du plasma éjecté et la densité d’énergie magnétique étant faibles, le plasma
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est initialement optiquement mince au rayonnement qu’il produit. Le spectre des jets de
la radio à l’infrarouge est donc correctement décrit par une loi de puissance d’indice
α . −0.5, typique du rayonnement synchrotron optiquement mince.

3. A mesure que la structure d’éjection se stabilise et que le jet gagne en puissance, le
plasma devient optiquement épais au rayonnement de fréquence de plus en plus élevée,
entraînant ainsi une augmentation de la fréquence de coupure de la radio vers l’infra-
rouge.

4. Pour une raison qui reste encore à éclaircir, les pertes énergétiques semblent ensuite
s’accroître et entraîner une diminution du rapport de flux entre l’infrarouge et la radio.
Les SEDs suggèrent également une forme plus complexe qu’une simple loi de puissance
brisée pour décrire l’émission des jets, ce qui rejoindrait nos suppositions relatives à la
corrélation IR/X.

Nous avons finalement revisité la corrélation radio/X de GX 339-4 à l’aide des données
accumulées sur plus de dix ans d’activité et couvrant sept sursauts. Nos résultats montrent
que cette corrélation est bien récurrente sur l’ensemble des sursauts, quelque soit la phase
(croissante ou décroissante), et que la source soit passée par l’ensemble des états X canoniques
ou qu’elle soit uniquement restée dans l’état dur.

Nous trouvons également une dispersion statistique significative autour de la corrélation
moyenne de pente 0.6. Cette dispersion apparaît nettement plus importante dans le cas ra-
dio/X que celle observée pour la corrélation IR/X. Nous pensons que cette différence vient
du fait que l’émission IR du jet, située plus proche de la base, est moins sensible aux pertes
énergétiques que l’émission radio.

En séparant les données par phase d’état dur croissant ou d’état dur décroissant de chaque
sursaut, nous avons constaté qu’une partie de la dispersion observée était engendrée par
les variations de l’émission radio lors des phases de retour à l’état dur. En dehors de ces
phases, nous n’avons pas identifié d’autres événements récurrents entraînant une dispersion
systématique des données. Nous pensons donc qu’une partie des fluctuations observées est
soit d’ordre aléatoire, soit dépendante d’un (ou plusieurs) paramètre(s) indépendant de la
luminosité et donc, potentiellement, du taux d’accrétion.

Dichotomie du couplage accrétion-éjection des binaires X à trou noir

Je terminerai ce résumé par ce qui est à mes yeux le résultat le plus intéressant de mes travaux
de thèse.

La population des binaires X à trou noir, appelées couramment « outliers » ou « trous noirs
radio-faible », soulève de nombreuses questions quant à l’universalité du couplage accrétion-
éjection. Nous avons souhaité étudier en profondeur un des représentants de cette population,
le candidat trou noir H1743-322, pour tenter de contraindre l’origine de la dichotomie observée
dans le diagramme radio/X des trous noirs stellaires accrétants.

L’étude de la corrélation radio/X de cette source nous a révélé deux aspects différents.
À haut flux tout d’abord, nous observons une forte corrélation dans l’état dur, dont l’indice,
proche de 1.4, indique un couplage accrétion-éjection intrinsèquement différent des trous noirs
« standard ». De nombreuses indications nous laissent ensuite penser qu’à plus bas flux, en
deçà d’une luminosité X de l’ordre de 10−3LEdd, la source effectue une transition de la corré-
lation d’indice 1.4 vers la corrélation standard de pente 0.6.
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En comparant les données de H1743-322 avec celles d’autres outliers, nous avons constaté
que ces derniers semblaient reproduire le même comportement, tant au niveau de la corré-
lation à haut flux que de la déviation à plus basse luminosité. Ceci nous conforte donc dans
l’idée que H1743-322 est représentative des outliers.

Nous avons ensuite montré que la dichotomie entre outliers et trous noirs standard pouvait
s’expliquer par une différence dans l’efficacité radiative du flot central. Les outliers dévelop-
peraient un flot d’accrétion radiativement efficace dans l’état dur et les trous noirs standard
un flot radiativement inefficace. La transition observée dans H1743-322 refléterait donc une
transition d’un flot radiativement efficace vers un flot inefficace. Nos résultats suggèrent éga-
lement que la variation d’efficacité s’effectue de façon « brusque » et non lente en continue,
comme on l’attend dans certains modèles de flot d’accrétion chaud. Cependant, les détails de
cette variation d’efficacité restent encore à déterminer.

Nous avons ensuite examiné la possibilité que le comportement des outliers soit dû à
une différence dans les propriétés des jets compacts plutôt que dans celles du flot d’accré-
tion. Nous avons montré en particulier que si l’on introduit, pour une raison donnée, une
dépendance additionnelle de la puissance éjectée sur le taux d’accrétion, on peut effective-
ment reproduire la corrélation d’indice 1.4 en conservant un flot d’accrétion radiativement
inefficace. Cependant, pour expliquer la transition, cette dépendance doit disparaître à basse
luminosité.

Nos travaux doivent maintenant s’attacher à déterminer quels paramètres fondamentaux
des systèmes binaires et/ou de leur environnement peuventt conduire des systèmes de struc-
ture très similaire à développer des flots d’accrétion ou d’éjection différents.

Perspectives
Les travaux de recherche font souvent naître plus de questions qu’ils n’apportent de réponses.
Ceux que nous avons menés n’échappant pas à la règle, voici quelques perspectives de re-
cherches associées aux diverses questions et problèmes abordés dans cette thèse.

Physique des jets compacts

Nos travaux ont clairement montré, je l’espère, la nécessité de pousser notre compréhension de
la physique des jets compacts au-delà du modèle standard. Ces travaux ont déjà débuté d’un
point de vue théorique, cependant, les contraintes observationnelles sur l’évolution spectro-
temporelle des jets sont encore peu nombreuses. Nos travaux sur GX 339-4 fournissent des
pistes de réflexion qui me semblent intéressantes. Je pense en particulier qu’un des domaines
d’énergie dans lequel l’émission des jets doit être intensivement explorée est le domaine mil-
limétrique. Les SEDs radio-IR que nous avons obtenues montrent clairement la nécessité de
faire le lien entre l’émission radio et proche-infrarouge si l’on veut réellement contraindre la
forme du spectre et, par conséquent, la physique sous-jacente. Nous avons donc débuté un
programme d’observations à l’aide du bolomètre MAMBO installé sur le télescope de 30m
de l’IRAM. Nous avons également soumis une proposition d’observations avec le bolomètre
LABOCA installé sur APEX. Ces observations doivent toutefois être menées (quasi-) simulta-
nément à des observations en OIR et en radio pour être réellement efficaces, ce qui reste à ce
jour une difficulté non-négligeable (mais pas insurmontable).
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Notre étude approfondie de la corrélation IR/X de GX 339-4 nous a permis de contraindre
précisément les liens entre ces deux domaines d’énergie et de révéler des comportement fins,
généralement inaccessibles aux études globales incluant plusieurs sources. Ces comporte-
ments doivent être maintenant confirmés (ou infirmés) pour d’autres sources avant d’être
généralisés. Il serait donc intéressant de continuer l’étude que nous avons menée sur d’autres
sources galactiques à jets compacts (trous noirs ou étoiles à neutrons). Si la rupture que nous
observons dans la corrélation IR/X est bien liée à la variation de la fréquence de coupure du
spectre des jets, nous devrions en principe pouvoir observer un effet similaire sur un échan-
tillon statistique de NAG. Cependant, la fréquence de coupure dans les NAG étant observée
dans le domaine millimétrique (mm), il conviendrait de chercher une rupture dans la corréla-
tion mm/X.

Il serait finalement intéressant de confronter les récents modèles théoriques de formation et
d’émission des jets aux contraintes que nous avons obtenues lors des phases de retour à l’état
dur. Nous travaillons actuellement sur ces sujets, en ajustant notamment des modèles évolués
de jet+disque (Markoff et collaborateurs) sur nos données radio, OIR et X. Nous testons ainsi,
à différents niveaux de flux et dans différentes phases de sursauts, les possibles processus
d’émission X (e.g. SSC), l’influence de l’irradiation et les variations des paramètres d’émission
des jets compacts.

Irradiation

Nos travaux sur GX 339-4 semblent indiquer que l’influence de l’irradiation des zones externes
du disque est négligeable. Cependant, l’irradiation est le principal mécanisme invoqué pour
expliquer l’excès de luminosité optique des LMXBs vis-à-vis des variables cataclysmiques. Si
les caractéristiques de GX 339-4 sont représentatives des LMXBs (ou du moins celles com-
portant un trou noir), on peut donc se poser la question de l’origine physique de cet excès.
De même, l’irradiation semble nécessaire pour expliquer la durée des sursauts dans le mo-
dèle d’instabilité de disque. L’absence apparente d’irradiation aurait donc des conséquences
importantes sur la physique de ces objets.

Par ailleurs, il serait important de confirmer nos conclusions en utilisant d’autres sources
et d’autres diagnostics. L’ajustement de SEDs de l’infrarouge aux X est un premier exemple.
Mais, tout comme le millimétrique pour les jets, l’ultraviolet manque cruellement aux disques
d’accrétion. La raison principale étant bien sûr l’absorption interstellaire. Il faut donc sélec-
tionner des sources dont l’extinction optique est faible. Celle-ci sont malheureusement très
peu nombreuses, mais une nouvelle binaire X à trou noir, MAXI J1659-152, découverte le 25
septembre 2010 (Mangano et al. 2010), semble être faiblement absorbée et constituerait donc
un excellent candidat pour effectuer des observations UV et étudier l’irradiation.

Deux populations de trous noirs accrétants

Il y a de nombreux travaux à effectuer pour comprendre la nature du couplage accrétion-
éjection dans ces deux populations. Les idées proposées ci-dessous n’en sont qu’un bref échan-
tillon.

Pour confirmer nos résultats sur H1743-322, nous devons effectuer des études radio/X
complètes d’autres outliers. La plupart de ces sources sont au repos actuellement. Seule Swift
J1753.5-0127 se trouve dans une période d’activité. Nous avons soumis deux propositions
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d’observations radio (EVLA et ATCA) pour étudier cette source lorsqu’elle débutera sa phase
de décroisssance. Ces observations radio, combinées aux programmes d’observations Swift
et Chandra de nos collaborateurs, devraient nous permettre de suivre la source jusqu’à son
retour en quiescence. Nous pourrons ainsi confirmer, ou non, la présence d’une transition
dans la corrélation.

Il serait ensuite intéressant d’étudier les outliers en infrarouge/X afin de déterminer si
l’on observe les mêmes caractéristiques qu’en radio/X. Cette comparaison pourrait peut-être
fournir des indices sur l’origine de la dichotomie (jets faibles ou flot central fort).

L’étude de la variabilité rapide en X des outliers est également un point important sur
lequel nous travaillons actuellement. Nous étudions l’évolution des QPOs et des spectres
de puissance de H1743-322. Nous cherchons des différences avec les trous noirs standards
ainsi que des modifications lors de la transition. La présence de QPOs hautes fréquences est
également un aspect à étudier.

Finalement, il faut aborder d’un point de vue théorique et observationnel le problème du
« paramètre global » qui entraîne que des systèmes binaires X à trou noir possédant de nom-
breuses caractéristiques similaires développent des flot d’accrétion ou d’éjection différents.
Sur le plan observationnel, on peut étudier les paramètres du système binaire (e.g période), la
nature de l’étoile compagnon, son stade d’évolution ou encore l’environnement interstellaire
des outliers et les comparer à ceux des sources dites « standard ». Sur le plan théorique, il serait
intéressant de considérer l’influence du spin du trou noir, son sens de rotation, les conditions
aux limites externes du disque d’accrétion ou encore l’influence du champ magnétique de
l’étoile compagnon.

De nombreuses pistes restent donc à explorer . . .
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Accepted 2009 July 27. Received 2009 July 27; in original form 2009 April 1

ABSTRACT
GX 339−4 has been one of the key sources for unravelling the accretion ejection coupling
in accreting stellar mass black holes. After a long period of quiescence between 1999 and
2002, GX 339−4 underwent a series of four outbursts that have been intensively observed by
many ground-based observatories [radio/infrared (IR)/optical] and satellites (X-rays). Here,
we present results of these broad-band observational campaigns, focusing on the optical–IR
(OIR)/X-ray flux correlations over the four outbursts. We found tight OIR/X-ray correlations
over four decades with the presence of a break in the IR/X-ray correlation in the hard state.
This correlation is the same for all four outbursts. This can be interpreted in a consistent way
by considering a synchrotron self-Compton origin of the X-rays in which the break frequency
varies between the optically thick and thin regime of the jet spectrum. We also highlight the
similarities and differences between optical/X-ray and IR/X-ray correlations which suggest a
jet origin of the near-IR emission in the hard state while the optical is more likely dominated
by the blackbody emission of the accretion disc in both hard and soft state. However, we
find a non-negligible contribution of 40 per cent of the jet emission in the V band during the
hard state. We finally concentrate on a soft-to-hard state transition during the decay of the
2004 outburst by comparing the radio, IR, optical and hard X-rays light curves. It appears that
unusual delays between the peak of emission in the different energy domains may provide
some important constraints on jet formation scenario.

Key words: accretion, accretion discs – stars: individual: GX 339−4 – ISM: jets and
outflows – infrared: stars – radio continuum: stars – X-rays: binaries.

1 IN T RO D U C T I O N

Black hole X-ray binaries (BHXBs) are known to be powerful mul-
tiwavelength emitters spending most of their life in quiescence and
undergoing sporadic outbursts during which their X-ray luminosi-
ties can increase up to a factor of 106 compared to quiescent level.
During these outbursts, BHXBs display a sequence of three main
X-ray states, which are defined by their X-ray spectral and timing
properties. The hard state is usually observed at the beginning and
the end of a ‘typical’ outburst. The X-ray spectra are dominated by
non-thermal emission in the form of a power law extending up to
hard X-rays. The physical origin of this emission is still debated, but

�E-mail: mickael.coriat@cea.fr

the common models imply a corona of hot plasma surrounding the
compact object or the base of compact jets (Zdziarski et al. 1998;
Nowak, Wilms & Dove 2002; Markoff, Nowak & Wilms 2005).
The soft state is dominated by thermal emission from the accretion
disc and displays a weak power-law component with photon index
softer than during the hard state. The transitional states between the
hard and the soft states can be classified as various instances (hard
or soft) of the Intermediate state and has spectra with hardnesses in
between the hard and the soft states. For a complete description of
X-ray states properties and classification see e.g. Homan & Belloni
(2005), McClintock & Remillard (2006) and Fender (2006).

Among the canonical states, it is perhaps the hard state that has
attracted most attention in recent years where radio observations
have highlighted analogies with the flat spectra of low-luminosity
active galactic nuclei (AGN; Falcke & Biermann 1996). The radio
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spectrum from GX 339−4 during its hard state can be explained
as self-absorbed synchrotron emission from compact jets (Corbel
et al. 2000; Fender 2001), similar to the case of flat-spectrum AGN
(Blandford & Konigl 1979). Regular radio observations have shown
that the compact jets of GX 339−4 are quenched in the soft state
(Fender et al. 1999; Corbel et al. 2000). Similar properties have
now been found in a growing number of BHXBs (the jet has even
been resolved in Cyg X–1, Stirling et al. 2001, and GRS 1915+105,
Dhawan, Mirabel & Rodrı́guez 2000; Fuchs et al. 2003), thus sug-
gesting that compact jets are ubiquitous in BHXBs during the hard
state (Fender 2001). In addition to being responsible for the radio
emission, the compact jets may dominate the infrared (IR) emission
and could also contribute significantly in the optical domain (Corbel
et al. 2001; Jain et al. 2001; Corbel & Fender 2002; Homan et al.
2005; Russell et al. 2006). The compact jets may also produce some
of the observed X-ray emission (Markoff et al. 2003, 2005). Thus,
the compact jets may dominate large fractions of the spectral en-
ergy distribution (SED) of BHXBs (Fender 2001; Corbel & Fender
2002; Gallo, Fender & Pooley 2003b).

A good way to assess the contribution of jets at high energy
and disentangle its emission components is to perform broad-band
observations of BHXB simultaneously at radio, optical–IR (OIR)
and X-ray frequencies, and study the correlations between these
frequency domains. Radio/X-ray (Corbel et al. 2000, 2003; Gallo
et al. 2003b) and OIR/X-ray (Homan et al. 2005; Russell et al.
2006) flux correlations have already been found for BHXBs in
their hard state indicating a strong coupling between accretion
and ejection processes. GX 339−4 was the first galactic black
hole for which a strong non-linear correlation between radio and
X-ray emissions was observed in the hard state (Corbel et al. 2000,
2003). This correlation has been extended to other galactic black
holes (Gallo et al. 2003b) and even AGN (Merloni, Heinz & di
Matteo 2003; Falcke, Körding & Markoff 2004; Körding, Falcke &
Corbel 2006). In this work, we present the detailed evolution of the
IR/X-ray flux correlation of GX 339−4 over its last five years of
activity. In Section 2, we describe the observational data set and our
analysis method. After a brief description of the recent activity of
GX 339−4, Section 3 presents the results of our broad-band study
and we discuss and propose possible interpretations in Section 4.
Our conclusions are summarized in section 5.

2 O B SERVATION S A N D DATA A NALY S I S

2.1 Optical and infrared

Optical and IR photometry of GX 339−4 were conducted between
UT 2002 January 22 and 2007 October 02 (MJD 52296–54375).
Approximately 840 observations were made with the Small and
Medium Aperture Research Telescope System which currently uses
A Novel Double Imaging Camera (ANDICAM) camera on the
1.3-m Cerro Tololo Inter-American Observatory (CTIO) telescope.
ANDICAM takes simultaneous optical and IR images over a variety
of band passes. In the observations reported here, we used Johnson–
Kron–Cousins V and I filters (Bessell, Castelli & Plez 1998) and
standards CTIO J and H filters (Elias et al. 1982). The optical and
IR light curves for the all period are presented in Buxton & Bailyn
(2007). We converted the observed magnitudes m into spectral flux
densities F ν using the optical extinction AV = 3.7 ± 0.2 (Zdziarski
et al. 1998) and the extinction law of Cardelli, Clayton & Mathis
(1989). The uncertainty on the optical extinction has been propa-
gated in the derived errors on the OIR fluxes and dominates over
the intrinsic errors.

2.2 X-ray

2.2.1 Data reduction

The X-ray observations were performed with the proportional
counter array (PCA) and the high-energy X-ray timing experiment
(HEXTE) on-board the Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE). We
analysed public data taken between 2002 January 29 (MJD 52303)
and 2007 October 6 (MJD 54379), corresponding to a total of 622
pointed observations. Spectra were produced for each observation
using HEASOFT V6.4.

For the PCA, only data from proportional counter unit 2 (PCU2)
were used for the analysis in this work, as it is the only operational
unit during all observations and is the best-calibrated detector out
of the five PCUs. PCA spectra were extracted from the STANDARD 2
mode data, and a systematic error of 0.6 per cent was added.

For the HEXTE, starting on 2005 December 12, we only used
cluster B data as cluster A started to lose its background mea-
surements capabilities. HEXTE spectra were produced from the
standard mode ARCHIVE data and were dead-time corrected.

2.2.2 Spectral analysis and state classification

The PCA (3–25 keV) and HEXTE (20–150 keV) spectra of each
observation were fitted simultaneously in XSPEC V11.3.2 using an
overall normalization constant that was allowed to float for cross-
calibration purposes. To fit the spectra, we used several combina-
tions of the following models: a (cut-off) power-law (CUT-OFFPL or
POWERLAW), a multitemperature disc blackbody model (EZDISKBB), a
Gaussian emission line at 6.4 keV (GAUSSIAN), a smeared absorption
edge (SMEDGE) and an absorption component (WABS). The hydrogen
column density, NH, was fixed to a value of 5 × 1021 atoms cm−2

(Kong et al. 2000). At fainter flux, when GX 339−4 was not sig-
nificantly detected with HEXTE, fits were made to the PCA spec-
trum only. We finally obtained an average reduced χ 2 of 0.96 with
a minimum of 0.35 and a maximum of 1.87. Unabsorbed fluxes
were measured in the 3–9, 9–20 and 20–100 keV energy ranges (if
HEXTE data were used).

We classified the observations into the various X-ray states (hard
state, intermediate state, soft state) using the dates of the state
transitions provided by previous spectral and timing studies (Belloni
et al. 2005; Smith, Homan & Bezayiff 2005; Belloni et al. 2006;
Kalemci et al. 2007; Del Santo et al. 2009). When not available, we
determined the state using the value of the power-law photon index
(hard state: � < 2.1, soft state: � > 2.1) and the evolution of the
hardness ratio.

2.2.3 Galactic ridge emission

At very low flux level (�10−11 erg s−1 cm−2), X-ray emission from
the Galactic ridge (Valinia & Marshall 1998) can significantly con-
taminate the estimated GX 339−4 fluxes. In order to subtract this
contribution, we used quasi-simultaneous Chandra and RXTE/PCA
observations of GX 339−4 taken on MJD 52911 during a quiescent
state of GX 339−4 (Gallo, Fender & Corbel 2003a), to estimate the
Galactic ridge flux, F GR. We analysed the seven PCA observations
over this period and combined the spectra to extract an average
3–9 keV flux. The high spatial resolution of Chandra provides an
estimated real flux for GX 339−4 and is then subtracted from the av-
eraged PCA flux. We finally obtained, in the 3–9 keV range, F GR =
(4.2 ± 0.5) × 10−12 erg s−1 cm−2. Consequently, we subtracted this
value to all 3–9 keV fluxes.
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2.3 Radio

Since 1996, we have been performing regular radio observations
with the Australia Telescope Compact Array (ATCA) several times
a year and during each outburst (e.g. Fender et al. 1997; Corbel
et al. 2000, 2003). In this paper, we focus on the radio data up to
2005 that is presented in Corbel et al. (in preparation). The ATCA
synthesis telescope is an east–west array consisting of six 22-m
antennas with baselines ranging from 31 to 6 km. The continuum
observations have been mainly performed in two frequency bands
(with a total bandwidth of 128 MHz for 32 channels), usually at
4800 and 8640 MHz, simultaneously. All ATCA results are sum-
marized in Corbel et al. (in preparation), which also includes further
information on the radio analysis as well as details on the evolution
of the radio/X-ray correlation of GX 339−4.

3 R ESULTS

3.1 5 years of activity

Fig. 1 represents the RXTE/ASM light curve between 2002 and 2007
(upper panel) and the light curves in the 3–9 and 20–100 keV ranges
for the 622 analysed RXTE observations (lower panel). During this
period, GX 339−4 underwent a series of four outbursts separated
by periods of quiescence. The first one and one of the most lumi-
nous outburst of those recently observed for this source began in
2002 and ended in 2003 (Miller et al. 2004; Belloni et al. 2005;

Homan et al. 2005). During the 2002 hard-to-soft state transition,
a bright radio flare was observed (Fender et al. 2002), which later
on lead to the formation of a large-scale relativistic jet (Gallo et al.
2004). GX 339−4 entered a second outburst in 2004 and went back
to quiescence in 2005 (Belloni et al. 2006; Miller et al. 2006; Joinet
et al. 2007). During this outburst, Corbel et al. (in preparation) show
the presence of two parallels tracks in the radio/X-ray correlation
between the rising and decaying phases of the outburst. During the
following ‘minor’ outburst in 2006, GX 339−4 remained in the
canonical hard state and reached, in the 3–100 keV band, a maxi-
mum unabsorbed flux of 2.75 × 10−9 erg s−1 cm−2 (see Fig. 1). The
last outburst occurred in 2007 (Tomsick et al. 2008; Del Santo et al.
2009) and displayed a luminosity similar to the one reached in 2002.
During the initial hard state of this outburst, Miller et al. (2008) re-
ported the detection of relativistically broadened iron emission line
in the X-ray spectra which would suggest a black hole spin pa-
rameter close the maximal value. In the following, we will refer to
these outbursts by their starting year, namely, 2002, 2004, 2006 and
2007.

3.2 OIR/X-ray correlations

Previous studies of several BHXBs in the hard state (Corbel et al.
2001; Jain et al. 2001; Corbel & Fender 2002; Buxton & Bailyn
2004; Homan et al. 2005; Russell et al. 2006) provide a basic picture
of SED, with the compact jets emission dominating from radio up
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Figure 1. Upper panel: RXTE/ASM light curve of the four GX 339−4 outbursts between 2002 and 2007. The red parts of the light curve represent the periods
covered simultaneously in X-ray and OIR. Lower panel: RXTE/PCA and RXTE/HEXTE X-ray light curves in the 3–9 and 20–100 keV ranges corresponding
to the set of observations analysed in this work.
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Figure 2. (a) Left-hand panel: quasi-simultaneous IR H-band flux density versus 3–9 keV X-ray flux during the four outbursts. Data are separated by X-ray
states. Red, green and blue points correspond to hard, soft and intermediate states, respectively. Red and green continuous lines indicate the fit to the hard and
the soft states, respectively. Grey zone indicates the 90 per cent confidence interval of the X-ray break flux Fbreak. (b) Right-hand panel: quasi-simultaneous
optical V-band flux density versus 3–9 keV X-ray flux during the four outbursts. Data are separated by X-ray states. Red, green and blue data correspond to
hard, soft and intermediate states, respectively. Red and green continuous lines indicate hard- and soft-state fits, respectively. Both plots have been made with
the same scales for comparison purposes.
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to near-IR (NIR), the accretion disc dominating the optical-to-UV
range and a power-law component (corona or base of the jets)
dominating the soft-to-hard X-rays.

In order to study the connections between these three compo-
nents, we plot our quasi-simultaneous (�t � 1 day) IR H band
(Figs 2a, 3 and 4) and optical V-band flux density (Fig. 2b) against
the 3–9 keV X-ray flux for the four outbursts. In Fig. 2(a), we
show the evolution of the IR/X-ray correlation over the four out-
bursts with the data separated by X-ray state (hard state, intermedi-
ate state, soft state). In Fig. 3, we highlight the difference between
the rising and decaying phases of each outburst in order to search for
existence or not of a ‘parallel track’ effect (see below) in the IR/X-
ray correlation. In Fig. 4, the same data set is separated by outbursts

to compare their evolution with time. Finally, the optical/X-ray cor-
relation separated by X-ray state is represented in Fig. 2(b).

3.2.1 Infrared versus X-ray

Fig. 2(a) shows two distinct patterns for the hard and the soft states
that are connected by the intermediate-state data. In the hard state,
IR and X-ray emissions are strongly correlated over four decades in
X-ray flux. We note a possible deviation from a straight line: there
seems to be a break in the correlation to a steeper slope for data
points at X-ray fluxes below ∼5 × 10−11 erg s−1 cm−2. To deter-
mine the significance of this break, we fit the hard-state data in log
space with a simple and a broken power law. The broken power law

C© 2009 The Authors. Journal compilation C© 2009 RAS, MNRAS 400, 123–133



The IR/X-ray correlation of GX 339−4 127

1x10
-13

1x10
-12

1x10
-11

1x10
-10

1x10
-9

1x10
-8

1x10
-7

0.1

1

10

100

H
-b

a
n
d
 fl

u
x
 d

e
n
s
it
y
 (

m
J
y
)

2002 rise
2003 decay

Hard
 state

Soft s
tate

X-ray flux 3-9 keV ( erg s-1 cm-2 )

1x10
-13

1x10
-12

1x10
-11

1x10
-10

1x10
-9

1x10
-8

1x10
-7

0.1

1

10

100

H
-b

a
n
d
 fl

u
x
 d

e
n
s
it
y
 (

m
J
y
)

2004 rise
2005 decay

Hard
 state

Soft s
tate

X-ray flux 3-9 keV ( erg s-1 cm-2 )

1x10
-13

1x10
-12

1x10
-11

1x10
-10

1x10
-9

1x10
-8

1x10
-7

0.1

1

10

100

H
-b

a
n
d
 fl

u
x
 d

e
n
s
it
y
 (

m
J
y
)

2007 rise
2007 decay

1

2

3

4

5

Hard
 state

Soft s
tate

X-ray flux 3-9 keV ( erg s-1 cm-2 )

1x10
-13

1x10
-12

1x10
-11

1x10
-10

1x10
-9

1x10
-8

1x10
-7

0.1

1

10

100

H
-b

a
n
d
 fl

u
x
 d

e
n
s
it
y
 (

m
J
y
)

2006

Hard
 state

X-ray flux 3-9 keV ( erg s-1 cm-2 )

Figure 4. Same as Fig. 3 but with data set divided in outburst. Arrows are plotted to indicate the time evolution during the outburst.

improves the quality of the fit with a χ 2 of 584 [for 130 degrees of
freedom (d.o.f.)] compared to a χ 2 of 848 (for 132 d.o.f.) for the
simple power law. In addition, the confidence intervals at 90 per cent
of the broken power-law slopes b1 and b2 do not present any overlap
(0.64 � b1 � 0.74 and 0.47 � b2 � 0.49). We performed an F-test
to compare the two model taking the simple power-law model as the
null hypothesis. We obtained a probability of 3 × 10−11, which indi-
cates that the deviation is indeed significant. We note, however, that
both models give a reduced χ 2 significantly greater than 1, so there
must be some source of intrinsic variability away from the power-
law relation that dominates over the observational errors. We found
that the break occurs at F break = (3.3+1.6

−1.0) × 10−11 erg s−1 cm−2 in
the 3–9 keV range. The corresponding bolometric (3–100 keV) flux
has an average value of 1.1 × 10−10 erg s−1 cm−2. This gives a break
luminosity Lbreak ∼ 10−3 LEdd if we assume a black hole mass M =
5.8 M� and a distance to the source D = 8 kpc (Hynes et al. 2003,
2004).

Likewise, in the soft state, a correlation exists between IR and
X-ray emissions with a power-law slope of b = 0.34 ± 0.01. How-
ever, the correlation is weaker in the soft state (correlation coeffi-
cient: 0.84) compared to the hard state (correlation coefficient: 0.96
and 0.97 for the low- and high-luminosity portions, respectively).
This supports the existence of a change in the physical processes
involved between these two states, as we expect the quenching of
the compact jets and the thermal emission from the accretion disc
to dominate the soft X-rays.

In Fig. 4, we note the similarities in the behaviour of GX 339−4
over the four outbursts. The source starts at low IR and X-ray
fluxes along the lower flux power-law correlation and then joins
the upper hard-state track. The fluxes rise along this track until the
hard-to-soft state transition is reached. From this point, the IR flux
drops dramatically while the source reaches the soft-state track. It
then evolves more randomly along this path, according to the flux
variation during the soft state. IR and X-ray fluxes decrease until
the soft-to-hard state transition where the IR flux strongly increases,
leading back to the hard-state correlation. The fluxes then decline
following the same path as the rising phase. We note, however,
that only five points (from the 2002 outburst) at fluxes below Fbreak

belong to a rising phase. This means that we cannot rule out the
possibility that the source does not follow the steep hard-state track
during the rising state of an outburst. It could be important to keep
this in mind for further discussions.

3.2.2 Optical versus X-ray

The V-band/X-ray data set (Fig. 2b) also exhibits two main corre-
lation tracks for the hard state and the soft state. However, there
are several differences with respect to the IR. If we fit the hard-
state data with a simple or a broken power law as previously,
the quality of the fit is not improved by the broken power-law
model. This indicates that either no deviation is present in the
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Table 1. Results of the non-linear power-law fit (F OIR = a F b
X) and broken power-law fit (FOIR = a F

b1
X for F X � F break

and FOIR = a F
b2
X ×F

b2−b1
break for F X �F break) of the OIR/X-ray correlations with F OIR in mJy, FX and Fbreak in erg s−1 cm−2.

Errors are given at a 90 per cent level of confidence.

Data set X-ray state b b1 b2 a Fbreak

Hard state – 0.68 ± 0.05 0.48 ± 0.01
(

0.7+2.6
−0.5

)
× 108

(
3.3+1.6

−1.0

)
× 10−11

H band/3–9 keV
Soft State 0.34 ± 0.01 – – (3.5 ± 0.6) × 103 –

Hard state 0.44 ± 0.01 – – (3.5 ± 0.3) × 105 –
V band/3–9 keV

Soft State 0.45 ± 0.04 – –
(

1.7+2.4
−1.0

)
× 105 –

V-band/X-ray correlation in the hard state or it is too weak to
be statistically significant. We note also that the drop in optical
luminosity during the hard-to-soft state transition is weaker. These
various differences may imply that in the optical bands several
other emission components, besides the jet emission, contribute or
even dominate. As already suggested by previous studies (e.g. van
Paradijs & McClintock 1995; Homan et al. 2005; Russell et al.
2006, and references therein), these components may be blackbody
emission of the accretion disc or reprocessed emission of the X-rays
by the outer parts of the disc.

We finally fit the hard- and soft-state data with the simple power-
law model, and we obtained a correlation slope of b = 0.44 ± 0.04
and 0.45 ± 0.04 for the hard and the soft states, respectively. All fit
results for IR/X-ray and optical/X-ray correlations are reported in
Table 1.

3.3 Parallel tracks in the hard state

We focus here on the phenomenon pointed out by Russell et al.
(2007) for the IR/X-ray correlation of XTE J1550−564 during its
2000 outburst (phenomenon called ‘hysteresis’ in this article) and
for the radio/X-ray correlation of GX 339−4 over the 1997–2005
period by Corbel et al. (in preparation). This is the presence of
quasi-parallel correlation tracks corresponding to the hard-state ris-
ing phase and the hard-state decaying phase of a same outburst.1

According to Figs 3 and 4, there is no evidence for this particular
phenomenon in the IR/X-ray correlations of GX 339−4. Indeed,
the different hard-state phases (rise and decay) of the four outbursts
share the same correlation track. Interestingly, we do observe two
parallel correlation tracks in the radio/X-ray correlation during the
2002 and 2004 outburst of GX 339−4. This implies that, even if
there is strong evidences for a jet origin of both the IR and radio
emissions in the hard state, they do not seem to be connected to the
X-ray in the same way.

3.4 Radio–IR connection

In Fig. 5, we present the radio 8.6 GHz, the IR H-band, the optical
V-band and the hard X-rays (9–200 keV) light curves during the
beginning of the 2005 decaying hard state (for which we have
the best radio coverage). A selection of radio-to-OIR SEDs with
their corresponding data points in the IR/X-ray diagram are then
presented in Figs 6(a) and (b).

1 As discussed in Corbel et al. (in preparation), the two parallel tracks in
the radio/X-ray correlation of GX 339−4 do not precisely correspond to a
single track for the rise and a single track for the decay, unlike what is seen
in XTE J1550−564 (Russell et al. 2007).
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Figure 5. Upper panel: radio 8.6 GHz (mJy), H-band (mJy), V-band (mJy)
and X-rays 9–200 keV (10−11 erg cm−2 s−1) light curves at the beginning
of the 2005 decaying hard state between MJD 53450 and MJD 53550. The
radio flux densities have been divided by 2 to clarify the plot. Lower panel:
The corresponding X-ray hardness ratio as a function of time.

At the beginning of the decaying hard state, we usually observe
an increase of non-thermal hard X-ray emission (Tomsick, Corbel &
Kaaret 2001). In most cases, this is also accompanied by an increase
in radio and IR emissions, suggesting the onset of the compact jets
once the source has settled down back in the hard state (Corbel et al.
2000; Jain et al. 2001; Buxton & Bailyn 2004; Kalemci et al. 2006).
Radio, IR and hard X-rays emissions continue to decrease while the
source goes back to low luminosities. Fig. 5 is consistent with this
description but we note an interesting delay between radio and NIR
emissions. Indeed, from the first radio observation (MJD 53481),
radio and hard X-ray fluxes are already decreasing while the IR
peak flux occurs about 12 days later (∼MJD 53493). The evolution
in optical is similar to the IR, with a flux increase of ∼7 mJy in
V band and ∼8 mJy in H band.

Fig. 6(a) represents three selected radio-to-OIR SEDs corre-
sponding to the dates of the second radio observation (no OIR data
were available during the first one), the peak of the IR flux and the
last radio observation. The first SED (MJD 53482) displays a radio
spectrum with a power-law slope α = 0.13 ± 0.02 consistent with
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Figure 6. (a) Left panel: radio to OIR SEDs during the onset of the compact jet in the 2005 decay. (b) Right panel: the corresponding observations in the IR
H-band versus X-ray 3–9 keV diagram. The continuous lines indicate the fits to the overall data set as already shown in Figs 2 and 3.

the typical optically thick synchrotron emission of a self-absorbed
compact jet (for a flux density Sν ∝ να). We note that the OIR lies
significantly below the extrapolation of the radio spectrum. As the
radio emission originates from the optically thick portion of the
compact jet, the transition frequency to the optically thin regime
should be located at lower values than the H-band frequencies.
However, optically thin synchrotron emission cannot be dominant
in OIR since the OIR spectrum increases with frequency. This rather
suggests a contribution from the outer parts of the accretion disc
(disc blackbody, X-ray reprocessing). In the IR/X-ray diagram (red
point in Fig. 6b), the corresponding data point lies in the transition
zone between the soft-state and the hard-state correlation tracks.
The second SED, 11 days later (MJD 53493), shows a decrease of
the radio flux by a factor ∼3, and an increase in IR and optical by
a factor of ∼2 and ∼0.5, respectively. We can see that the H-, J-
and I-band fluxes are now consistent with an extrapolation of the
radio spectrum by a power law with a slope α = 0.17 ± 0.01. The
connection of the radio and IR spectra would indicate an increase
of the turnover frequency to values greater than the H-band fre-
quencies. The shape of the OIR spectrum still suggests a significant
thermal contribution from the disc emission. In Fig. 6(b) (green
point), the corresponding IR/X-ray data point has reached the main
hard-state correlation. The last SED (MJD 53502) displays features
similar to the previous one. The IR spectrum is consistent with an
extrapolation of the radio spectrum with an inverted power law of
spectral index α = 0.21 ± 0.02, and the optical (V , I ) spectrum still
suggests the contribution of the disc emission. These three SEDs
seem to indicate that the radio-to-IR spectra get ore inverted as the
flux (radio and X-ray) decreases.

4 D ISCUSSION

4.1 OIR/X-ray correlations in the hard state

4.1.1 Are the IR/X-ray correlations consistent with synchrotron
self-Compton X-rays?

During the hard states of each of the four outbursts of GX 339−4
between 2002 and 2007, we found a strong correlation of the form
LIR = a Lb

X between the IR H-band luminosity, LIR, and the 3–9 keV
X-ray luminosity, LX, with a slope b2 = 0.48 ± 0.01, which breaks
into b1 = 0.68 ± 0.05 at X-ray fluxes below F break = (3.3+1.6

−1.0) ×
10−11 erg s−1 cm−2.

Previous OIR studies of BHXBs in outbursts (Corbel et al. 2001;
Jain et al. 2001; Corbel & Fender 2002; Buxton & Bailyn 2004;
Homan et al. 2005; Russell et al. 2006, 2007) have presented evi-
dences for a compact jet origin of the NIR emission in the hard state.
We also know by spectral analysis that the 3–9 keV X-ray emission
is dominated in the hard state by a non-thermal component whose
origin is usually attributed to inverse Compton emission from a hot
plasma, a corona surrounding the compact object or the base of
the compact jet. Our results confirm the tight connection between
these two frequency domains. But, thanks to the extensive data set
collected during a period of 5 years and over four outbursts of a
given source, it allows us to constrain the correlation index and to
reveal some additional behaviour that has not been seen in a smaller
data set or in a sample combining several sources, and hence intro-
ducing more scattering due to uncertainties in distance estimates.
On the other hand, the results and interpretations presented here are
only valid for one source, and would need to be validated for other
sources before extrapolating its universality.

Regarding the correlation indices in the hard state, we know
that several models have explained the values found in previous
IR/X-ray or radio/X-ray studies (e.g. Merloni et al. 2003; Markoff
et al. 2003, 2005; Yuan & Cui 2005). So, the interpretation presented
below is not unique but is an attempt to explain in a consistent way
the results outlined in the previous section and in particular the
indices of the power-law fit and the break around ∼10−3 LEdd.

As already suggested by Markoff et al. (2005), the non-thermal
hard X-ray emission could arise from inverse Comptonization of
the synchrotron photons produced in the compact jets, by the
plasma producing the synchrotron emission. This synchrotron self-
Compton (SSC) process implies a dependence of the X-ray lumi-
nosity, LX, with the jet power, Qjet (Falcke & Biermann 1996; see
also discussion in Corbel, Koerding & Kaaret 2008 for V404 Cyg),
as

LX ∝ Q
11/4
jet . (1)

From the standard conical jet model, we expect the monochromatic
luminosity at a given frequency Lν to scale with the frequency as
Lν ∝ να . If the frequency lies in the optically thick (flat or inverted)
part of the spectrum, we usually observe α = 0–0.15, and if it lies
in the optically thin part we expect α = −0.5 to −0.7. If we call νb

the break frequency between the optically thick and the optically
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Figure 7. A schematic jet spectrum which illustrates that for a given varia-
tion of the jet power, the corresponding variation of the luminosity will be
stronger in the optically thin regime compared to the optically thick portion,
due to the variation of the break frequency.

thin portion of the spectrum, we get

Lν = Lνb

(
ν

νb

)α

. (2)

As described in Falcke & Biermann (1996) and Markoff et al.
(2003), it follows from simple analytic arguments that Lνb ∝ Q

17/12
jet

and νb ∝ Q
2/3
jet , and hence we get the monochromatic luminosity at

a given frequency:

Lν ∝ Q
17
12 − 2

3 α

jet . (3)

Using equation (1), we get

LH ∝ L

(
17
12 − 2

3 α
)

4
11

X , (4)

where LH is the H-band luminosity. If we consider the typical ranges
of values of α given above, we obtain b = 0.48–0.52 if the H band
lies on the optically thick part (α = 0–0.15) and b = 0.63–0.68 if
it lies on the optically thin part (α = −0.5 to −0.7). These values
are fully consistent with the indices we derived for the hard state:
b = 0.48 ± 0.01 for the high-flux part and b = 0.68 ± 0.05 for
the low-flux part. As the break frequency varies with jet power
(νb ∝ Q

2/3
jet ), this suggests that the H band is located on the optically

thick part of the spectrum for LX � 10−3 LEdd and on the optically
thin part when LX goes below ∼10−3 LEdd. The results are therefore
consistent with an SSC origin of the X-rays, and it is interesting that
this interpretation could explain in a consistent way the values of the
observed indices and the presence of the break in the correlation (but
see Section 4.1.3 for an alternative interpretation). Fig. 7 illustrates
the fact that, for a given variation of the X-ray luminosity, the
corresponding variation in the IR will be more important if it lies on
the optically thin part of the jet spectrum than on the optically thick
part, and hence will give a much steeper slope in the correlation.

4.1.2 Break frequency

Under the previous assumptions on the origin of the break in the
correlation, we can calculate an expression giving a rough estimate
of the break frequency as a function of the monochromatic luminos-
ity Lν . As presented above, in a standard jet model the luminosity
depends on the jet power as Lνb ∝ Q

17/12
jet and the break frequency

as νb ∝ Q
2/3
jet . Hence, we find Lνb ∝ ν

17/8
b , and we can write

Lνb = a ν
17/8
b , (5)

where a is the normalization factor. The broken power-law fit gives
a value of the H-band flux where the break in the correlation occurs
of FH � 5.2 ± 1.5 mJy. At this flux density, we therefore have νb ≈
νH , with νH = 1.18 × 1014 Hz the effective frequency of the H-band
filter. Consequently, by converting the H-band flux density FH into
the monochromatic luminosity LH at the frequency νH , we obtain
the following normalization factor for an assumed distance to the
source of 8 kpc:

a � (5 ± 1.5) × 10−10

(
D

8 kpc

)2

erg s−1 Hz− 25
8 . (6)

Using equations (2) and (5), we can finally express the break fre-
quency as a function of a measured monochromatic luminosity Lν

in the jet spectrum, its corresponding frequency ν and the spectral
index α where this frequency is located:

νb =
(

Lν

a να

) 1
17
8 −α

(7)

with the normalization constants stated above. Note that the above
expression has been derived without any assumption on the physical
origin of the X-ray emission in the hard state. Additionally, we
would like to point out the work of Nowak et al. (2005) on the scaling
of the break frequency with the soft X-ray flux in GX 339−4. The
authors infer the location of the break frequency by fitting the radio
and X-ray data by a doubly broken power law which implicitly
assumes that the soft X-ray emission (3–9 keV) is dominated by
direct synchrotron emission from the jet. However, since we do not
adopt the same assumptions, we cannot compare consistently their
work with our results.

4.1.3 Is the IR/X-ray correlation consistent with an accretion flow
origin of the X-rays?

To explain the fundamental plane of black hole activity, Merloni
et al. (2003) tested several classes of accretion flow model that
could be responsible for the X-ray power-law emission. Based on
the initial work by Heinz & Sunyaev (2003), they provided ana-
lytical expressions to determine the correlation coefficient between
radio and X-ray fluxes that we can use to test these models with
our data. We have selected the two classes of models the authors
identified as consistent with their results: the advection dominated
accretion flow (ADAF) case and a more general class of radiatively
inefficient, mechanically cooled accretions flows that are modified
by convection or outflows and where we expect the X-ray spectrum
to be dominated by bremsstrahlung emission.

Note that in the following calculations we used a power-law index
of the electron distribution p = 2–2.4. For the ADAF case with an
optically thick synchrotron IR spectral index2 (α = 0–0.15), we
obtain b = 0.56–0.62. In the optically thin case (α = −0.5 to −0.7),
we get b = 0.76–0.80. The bremsstrahlung-dominated case gives
slightly higher values of b: for α = 0–0.15, we obtain b = 0.66–0.71
and for α = −0.5– −0.7 we get b = 0.88–0.92.

Consequently, in the frame of an accretion flow origin of the
X-rays an alternative interpretation of our results would be to con-
sider that the H band is constantly located in the optically thick
part of the jet spectrum (α = 0–0.15) and that the X-ray emis-
sion originates from an ADAF at high luminosities that becomes

2 Note that the spectral index α used by Merloni et al. (2003) is defined
with the following convention: Fν ∝ ν−α , which is the opposite of the one
adopted in this paper.
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bremsstrahlung dominated at low luminosities. This would give
b = 0.56–0.62 at high luminosities, which is roughly consistent
with our derived index b = 0.48 ± 0.01, and would become b =
0.66–0.71 at low luminosities, fully consistent with our b = 0.68 ±
0.05.

4.1.4 Optical/X-ray correlation in the hard state

As reported in Section 3.2.2, in the hard state the optical emission
shows a correlation with the X-rays in the form of a power law with
slope b = 0.44 ± 0.01. Unlike the IR versus X-ray correlation, it
does not show any significant break in the correlation. Following
equations (5) and (6) and assuming that the synchrotron emission
from the jet dominates the optical domain, we would expect the
break to occur at a V-band flux around 130 mJy, which is above
the maximum flux reached in our data set (Fig. 2b). Consequently,
if the optical emission is related to the compact jets optically thin
synchrotron, we would indeed expect a simple power law to fit the
entire optical/X-ray hard-state data with a correlation index b close
to 0.68 as seen in IR below the break. However, the shape of the
OIR SEDs and the weaker gap in V-band luminosity compared to
the IR luminosity between the hard and the soft states rather suggest
that another emitting component than the compact jet dominates the
optical domain as already suggested by, for example, van Paradijs &
McClintock (1995), Homan et al. (2005) and Russell et al. (2006).
This component could be the accretion disc or the companion star
and in both cases it can be direct blackbody emission or reprocessing
of the X-rays. Homan et al. (2005) already showed that we can
basically rule out the secondary star as the dominant source of
OIR emission in GX 339−4 during outburst. The accretion disc is
therefore the most likely dominant source in optical in both hard and
soft states. Consequently, the observed correlation between optical
and X-ray (3–9 keV) point out the connection between the outer
parts of the accretion disc and the non-thermal emission in X-ray
which dominates the 3–9 keV range in the hard state. Regarding
the origin, irradiated or not, of the outer disc emission, we can see
in Fig. 5 that the delay between the hard X-rays and OIR peaks
is around 12 days. If the hard X-rays are indeed the source of
irradiation and the OIR, the reprocessed emission, a 12-day delay
is highly inconsistent with a reprocessing mechanism.

Under the above assumptions, the loss of optical emission during
the hard-to-soft state transition gives an estimate of the synchrotron
contribution in optical of 40 per cent in average.

4.2 Opt-IR/X-ray correlations in the soft state

In the soft state, the drop in IR flux is indicative of the quenching of
the jet emission. The OIR SEDs that can be well fitted with simple
power laws suggest that the remaining IR emission in the soft state
originates from the outer parts of the accretion disc. In that case, the
emission may be dominated by thermal emission from a viscously
heated disc or an X-ray heated disc.

Let us consider a simple model of a steady thin disc with the
temperature scaling with the radius as T ∝ r−n, where n = 3/4 for a
standard disc and n = 1/2 for an irradiation dominated disc (Frank,
King & Raine 2002). Depending on the emission regime of the disc
spectrum, we have the following relations between the monochro-
matic luminosity at a given frequency ν and the temperature.

(i) In the Rayleigh–Jeans (RJ) tail,

LνRJ ∝ T ν2.

Table 2. Expected power-law indices, b, in the relation
Lν ∝ Lb

X, depending on the emission regime and the
disc model.

Emission regime Viscous disc X-ray heated disc

RJ tail b = 0.25 b = 0.25
Flat part b = 0.66 b = 1

(ii) In the ‘flat’ part3 of the disc spectrum,

Lνflat ∝ T
2
n ν 3− 2

n .

If we assume that LX ∝ T 4
in ∝ T 4, where LX is the X-ray luminosity

of the disc and T in its inner temperature, we obtain

LνRJ ∝ L
1/4
X and Lνflat ∝ L

1/2n

X . (8)

Therefore, we expect Lνflat ∝ L
2/3
X for a standard disc and Lνflat ∝ LX

for an irradiated disc. The RJ tail relation remains the same in both
cases, LνRJ ∝ L

1/4
X . Table 2 summarizes the expected power-law

indices depending on the emission regime and the disc model. Our
derived index b = 0.34 ± 0.01 for the IR/X-ray correlation in the
soft state is thus inconsistent with the H band lying on the ‘flat’ part
of a standard or irradiated disc and is only marginally consistent
with the expected relation for the RJ tail.

However, this index could be explained by considering a fre-
quency lying at the transition between the RJ part and the flat part
of the disc spectrum. Indeed, the correlation index b, expected from
the analytical relations given above, is inversely proportional to the
spectral index α of the disc spectrum. Given that this spectral index
decays from the RJ tail to the ‘flat’ part, we would expect the cor-
responding correlation index to increase from b = 0.25 to 0.66 or
1 for a standard or irradiated disc, respectively. Consequently, our
derived index b = 0.34 ± 0.01 could be interpreted as the H band
lying in the transition zone from the RJ tail to the ‘flat’ part of the
disc spectrum.

This interpretation also implies that the correlation index between
the V-band luminosity and the X-ray luminosity in the soft state has
to be greater than 0.34 since the V band should be further in the
transition zone than the H band. This is, indeed, what we observe:
b = 0.45 ± 0.04 for the optical/X-ray correlation in the soft state.
The idea that the H to V bands are located in the transition from
the RJ to the ‘flat’ part is also supported by the spectral indices
derived from the OIR SEDs. Fig. 8 shows the evolution of the H-
to V-band spectral index with the optical flux. We can see that the
spectral index increases with the optical flux from ∼1 to ∼2. Since
we expect the frequency of the break between the RJ and the ‘flat’
part to increase with mass accretion rate, and thus, with optical flux,
this suggest that the OIR bands are ‘moving’ from the transition
zone to the RJ tail with the spectral index reaching, at the highest
fluxes, the expected value α = 2 for the RJ tail.

However, in the theoretical frame described above, our derived
indices do not allow us to discriminate between a viscously heated
or an X-ray-heated disc dominating the OIR emission in the soft
state. This conclusion slightly differs from those obtained by Russell
et al. (2006, 2008) where evidences are provided for an irradiated
disc dominating the OIR emission in the soft state. These differ-
ences arise from the way we derive the expected correlation indices

3 Portion of the disc spectrum between the RJ tail and the Wien cut-off,
usually associated with a spectral index α = 1/3 in the case of a viscously
heated disc.
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Figure 8. OIR spectral index against V-band flux (mJy). The indices are
derived from the H- to V-band SEDs during the soft-state phases only.
Dashed line indicate the RJ tail value of the spectral index. Error bars on the
indices and the V-band flux are not plotted for clarity purpose and correspond
to an average value of ±0.2 for the spectral index and ±20 per cent for the V-
band flux. Note, however, that these errors are dominated by the uncertainty
on the optical extinction and will therefore affect all the data in the same
way without changing the global trend.

between OIR and X-ray luminosity in the case of an irradiated disc.
Based on van Paradijs & McClintock (1994), Russell et al. (2006)
and Russell et al. (2008) expect LOPT ∝ L0.5

X for an irradiated disc,
whereas we expect LOPT ∝ L0.25−1

X using the relations given in,
for example, Frank et al. (2002). This implies that, unlike Russell
et al. (2006), we cannot conclude on the reprocessed nature of the
optical emission in the soft state. We think that further investiga-
tions, especially with broad-band SED fitting and time-lag studies,
are necessary to clearly address this issue (see the discussion in
e.g. Gierliński, Done & Page 2009, and references therein). We
note, however, that apart from this irradiated disc interpretation,
our specific results on GX 339−4 are consistent with the global
interpretations of Russell et al. (2006, 2008).

4.3 Radio–IR connection

Figs 5 and 6 show the evolution of the OIR, radio and hard X-ray
emissions during the formation of the compact jets. We first note
the ∼12-day lag of the OIR peak against the hard X-rays. This
lag has been already observed in several BHXBs during outburst
decay (Kalemci et al. 2005, 2006) even if it is usually of the order
of ∼3 days. These has been interpreted as the time needed for an
optically thin environment (corona, jet base) to be formed before
launching a jet. We note also that the OIR peak follows the radio
by at least 10 days. If the increase of the OIR emission is indeed
due to the formation of the compact jets, this delay implies that
the onset of the jets synchrotron emission starts at low frequency.
This is natural since we must have a phase transition where the
energy density (magnetic, kinetic) of the jet has to increase before
it reaches its ‘stable’ structure, and this would first produce radio
emission before OIR as seen in Fig. 5. This idea is also supported by
the SEDs shown in Fig. 6a which suggest an increase of the break
frequency of the jet spectrum between MJD 53482 and MJD 53493.
However, an important question to address is whether the observed
delay between radio and OIR is compatible with the time-scales
involved in a jet formation. But, this requires a detailed model for
the creation of a jet which is beyond the scope of this paper.

5 C O N C L U S I O N S

Using an extensive broad-band data set, we compared the connec-
tions between X-ray, OIR and radio properties in the BHXB GX
339−4. We can summarize our main conclusions as follows.

(i) We first see a strong power-law correlation between IR and
X-ray fluxes in the hard state with the presence of a break in the cor-
relation slope below an X-ray luminosity around ∼10−3LEdd. This
break and the values of the correlation indices can be interpreted
in a consistent way if we consider an SSC origin of the X-rays in
the hard state and the variation of the break frequency of the jet
spectrum. However, we note that our results are not inconsistent
with an accretion flow origin of the X-ray if we consider that the
X-ray emission originates from an ADAF at high luminosities that
becomes bremsstrahlung dominated at low luminosities.

(ii) Optical and X-ray emissions in the hard state display a cor-
relation as well, but suggest that the outer parts of the accretion disc
dominate the optical emission in the hard state.

(iii) In the IR/X-ray correlation in the hard state, we do not detect
any parallel tracks similar to what is seen for XTE J1550−564
(Russell et al. 2006) or in the radio/X-ray correlation of GX 339−4
(Corbel et al., in preparation).

(iv) In the soft state, the correlations between the OIR and the
X-rays indicates also a disc origin of the OIR emission and suggest
that the H and V bands are located in the transition zone between
the RJ tail and the ‘flat’ part of the disc spectrum.

(v) We compared hard X-ray, optical, IR and radio light curves
during a selected transition to the hard state and found that the
changes in the OIR emission follow the changes in hard X-ray and
radio. These delays rule out a reprocessing mechanism as the origin
of the OIR emission in the hard state if the hard X-rays are the
source of irradiation, and suggest that the onset of the compact jets
emission starts by the low frequencies.

We finally think that further investigations with good enough
multiwavelength data to follow the evolution of the break frequency
together with broad-band SED fitting will allow us to disentangle
the dominant emission processes in the various energy bands.
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ABSTRACT
In recent years, numerous efforts have been devoted to unravel the connection between
accretion flow and jets in accreting compact objects. Here we report new constraints
on these issues, through the long term study of the radio and X-ray behaviour of the
black hole candidate H1743−322. This source is known to be one of the “outliers”
of the universal radio/X-ray correlation, i.e. a group of stellar mass accreting black
holes displaying fainter radio emission for a given X-ray luminosity, than expected
from the correlation. In this work we find, at high X-ray luminosity in the hard state,
a tight radio/X-ray correlation with an unusual steep slope of b = 1.38 ± 0.03. This
correlation then breaks below ∼ 5 × 10−3LEdd (M/10M�)−1 in X-rays and becomes
shallower. When compared with radio/X-ray data from other black hole X-ray binaries,
we see that the deviant points of H1743−322 join the universal correlation and seem to
follow it at low luminosity. Based on these results, we investigate several hypotheses
that could explain both the b ∼ 1.4 slope and the transition toward the universal
correlation. We first show that if the standard relation, Lradio ∝ Ṁ1.4, between the
jet radio emission and the accretion rate is valid, then our results require a radiatively
efficient accretion flow that dominates the X-ray emission in the hard state at high
accretion rate. In addition, below a critical accretion rate, the flow has to become
radiatively inefficient to account for the transition. We finally investigate the possibility
that our results arise from the outflow properties of the source rather than from the
accretion flow. We highlight in particular that, if we relax the assumption that the jet
power is a fixed fraction of the accretion power and we consider this fraction to be
linearly dependent on the accretion rate, we can obtain the required correlation with
an inefficient accretion flow.

Key words: X-rays: individual: H1743−322 – X-rays: binaries – radio continuum:
stars – ISM: jets and outflows – accretion, accretion discs

1 INTRODUCTION

Black hole X-ray binaries (BHXBs) are binary systems con-
sisting of a black hole primary orbiting a less evolved star.
These systems spend most of their time in a faint quies-
cent state, being barely detectable at almost all wavelengths.
They may undergo sudden and bright few-month-long X-
ray outbursts with typical recurrence periods of many years

? E-mail: mickael.coriat@cea.fr

(Tanaka & Shibazaki 1996). The picture commonly accepted
to explain the emission of such objects involves the emission
of an optically thick and geometrically thin accretion disc,
mostly emitting at typical energies of ∼1 keV. This region is
probably surrounded by a corona of hot plasma, where UV
and soft X-ray photons originating from the disc undergo
inverse Comptonization, emitting a power law spectrum in
hard X-rays. In addition to this “X-ray picture”, BHXBs are
also characterised by the intermittent presence of relativis-
tic outflows. This ejected material is mainly detected in the

c© 2010 RAS
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radio range (see e.g. Hjellming & Johnston 1981; Mirabel
& Rodriguez 1994; Fender 2006) though it can sometimes
dominate the low frequency emission up to the near infrared
(Corbel et al. 2001; Jain et al. 2001; Corbel & Fender 2002;
Homan et al. 2005; Russell et al. 2006; Coriat et al. 2009).
These jets are undoubtedly coupled to the accretion flow,
although the nature of this connection is still unclear.

Several spectral states have been initially identified de-
pending on the relative strengths and properties of the X-
ray emitting components (see, e.g., McClintock & Remil-
lard 2006; Homan & Belloni 2005). The two main spectral
states are the soft state, dominated by thermal emission
from the accretion disc, and the hard state, dominated by
non-thermal emission in the form of a power-law extend-
ing up to few hundreds keV. Thereafter, further states have
been defined as various instances (hard or soft) of the inter-
mediate state during which the spectra display hardnesses in
between the hard and the soft state. The above-mentioned
characteristics are also coupled to different levels of X-ray
variability (see e.g. van der Klis 2006, and references therein)
and radio properties, jets being usually observed in the hard
state while they are quenched in the soft state (Fender et al.
1999; Corbel et al. 2000).

The radio emission of X-ray binaries in the hard state is
usually characterized by a flat or slightly inverted spectrum
(Sν ∝ να with α ∼ 0). This is interpreted as arising from
collimated, self-absorbed compact jets, in analogy to those
observed in active galactic nuclei (Blandford & Königl 1979;
Hjellming & Johnston 1988). During the soft state these
compact jets are expected to be quenched and any radio
emission, if present, is thought to originate from the residual
optically thin synchrotron emission of an extended jet or
transient ejecta (Corbel et al. 2004; Fender, Belloni & Gallo
2004).

Observations of several sources have brought evidence
that a strong connection exists between radio and X-ray
emissions during the hard state (Hannikainen et al. 1998;
Corbel et al. 2000, 2003; Gallo, Fender & Pooley 2003).
This connection takes the form of a non-linear flux corre-
lation, FRad ∝ F bX, where FRad is the radio flux density, FX

is the X-ray flux and b ∼ 0.5− 0.7. Following these results,
it has been shown that this correlation also holds between
optical-IR (OIR) and X-ray wavelengths (Homan et al. 2005;
Russell et al. 2006, 2007; Coriat et al. 2009). This indicates
that the compact jets are strongly connected with the ac-
cretion flow (disk and/or corona), and possibly that their
emission (synchrotron and/or inverse Compton) can be sig-
nificantly contributing at higher energies (see e.g. Markoff
et al. 2001, 2003, 2005; Rodriguez et al. 2008). This radio/X-
ray correlation, initially established for the source GX 339-
4, has been extended to other galactic black holes (mainly
V404 Cyg, Gallo, Fender & Pooley 2003; Corbel, Körding
& Kaaret 2008) and even active galactic nuclei (Merloni,
Heinz & di Matteo 2003; Falcke, Körding & Markoff 2004;
Körding, Falcke & Corbel 2006). Migliari & Fender (2006)
also showed that a similar correlation exists for neutron star
X-ray binaries (NSXB) but with a steeper correlation coeffi-
cient (b ∼ 1.4) and a fainter radio emission than black holes
for a given X-ray luminosity (Fender & Hendry 2000; Fender
& Kuulkers 2001; Muno et al. 2005).

However in the following years, a few galactic black
hole candidates (BHCs) have been found to lie outside the

scatter of the original radio/X-ray correlation, (e.g. XTE
J1720-318, Brocksopp et al. 2005; XTE J1650-500, Corbel
et al. 2004; IGR J17497−2821, Rodriguez et al. 2007; Swift
J1753.5-0127, Cadolle Bel et al. 2007, Soleri et al. 2010)
thus either increasing its scatter, or challenging the univer-
sality of the correlation itself. All these outliers show a ra-
dio flux below the correlation (thus are sometimes dubbed
radio-quiet BHCs), and are all at relatively high X-ray lu-
minosities (while still in their hard state). For most of these
outliers however, there are no radio measurements available
at low X-ray luminosities, thus we do not know whether they
remain under luminous in radio at lower accretion rates. The
current lack of data also prevents to precisely measure the
slope of the correlation (if any) for the outliers. It is there-
fore unclear if the outliers follow a correlation similar to
the “standard” BHXBs but with a lower normalisation or
if their inflow/outflow connection is intrinsically different.
Moreover, we do not know if their behaviour is repeated
over several outbursts. This issue is what we address in this
work.

In the following, we will use the term “outliers” rather
than “radio-quiet BHCs” to describe these sources since as
we will show, they could be considered “X-ray loud” as well.
However, one should keep in mind that “outliers” could not
be appropriate either. Indeed, given the number of sources
discovered in this category, the “outliers” could turn out to
be predominant.

1.1 H1743−322

The X-ray transient H1743−322 was discovered during a
bright outburst in 1977 with the Ariel V and HEAO I satel-
lites by Kaluzienski & Holt (1977). In 2003, another bright
outburst was first detected with the International Gamma-
ray Astrophysics Laboratory (INTEGRAL). The source was
initially dubbed IGR J17464−3213, before it was identified
as H1743−322 (Markwardt & Swank 2003). This outburst
has been extensively studied at all wavelengths (see e.g. Par-
mar et al. 2003; Joinet et al. 2005; Homan et al. 2005; Cap-
itanio et al. 2005; Lutovinov et al. 2005; Miller et al. 2006;
Kalemci et al. 2006; McClintock et al. 2009). It was shown
in particular that H1743−322 had a behaviour consistent
with most black-hole X-ray transients, and was, thus, clas-
sified as a BHC. During the return to quiescence following
this outburst, Corbel et al. (2005) reported the detection
of large scale, synchrotron emitting jets moving away from
the central source. These jets have been detected in both
radio and X-ray, as a consequence of the interaction be-
tween the ejected plasma and the interstellar medium (ISM).
Using the observed proper motion of the X-ray jets, these
authors also derived an upper limit to the distance to the
source of 10.4 ± 2.9 kpc. Given its location (l = 357.255
and b = −1.83) in the direction of the Galactic bulge, and
a rather high column density, this upper limit is consistent
with a Galactic center distance for H1743−322. In the fol-
lowing, we will therefore assume a distance of 8 kpc.

The 2003 outburst was followed by weaker activity pe-
riods (see Fig.1) in 2004 (Swank 2004), 2005 (Rupen et al.
2005), in the first months of 2008 (2008a in the follow-
ing; Kalemci et al. 2008; Jonker et al. 2010), in September-
November 2008 (2008b in the following; Corbel et al. 2008;
Prat et al. 2009; Capitanio et al. 2009), in 2009 (Krimm et al.
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2009) and in early 2010 (Yamaoka & et al. 2009). During the
outburst decay of the 2008a outburst, Jonker et al. (2010)
reported a radio/X-ray correlation slope of b = 0.18± 0.01.
Comparing the normalisation of the radio/X-ray correla-
tion for a distance of 7.5 kpc with that of other sources,
the authors also found that H1743−322 lies well below the
area traced out by GX 339−4 and V404 Cyg, making of
H1743−322 another outlier of the “universal” correlation.

All outbursts between 2003 and 2010 were followed by
various X-ray satellites and ground-based radio observato-
ries, providing a comprehensive set of data to study the ac-
cretion/ejection coupling in this source. The purpose of this
work is to investigate this connection in detail through the
study of the radio/X-ray correlation over the 6 outbursts.
Consequently, we analyse all available radio data covering
these outbursts, together with all the X-ray data from the
Rossi X-ray Timing Explorer (RXTE) instruments. The se-
quence of observations and data reduction processes are de-
scribed in Section 2. In Section 3, we quickly describe the
2003-2010 outburst activity of the source. In Section 4, we
present the analysis of the radio-X-ray correlation, the selec-
tion process that we applied to isolate and study the connec-
tion between the compact jets and the inner accretion flow
and finally a comparison with other black hole and neu-
tron star X-ray binaries. These results are then discussed in
Section 5, in which we investigate several possible interpre-
tations. Our conclusions are summarized in Section 6.

2 OBSERVATIONS

2.1 X-ray

2.1.1 RXTE: Data reduction and spectral analysis

We analyzed all observations of H1743−322 publicly avail-
able in the RXTE archive between 2003 January 1 and 2010
February 13. The data were reduced using the HEASOFT soft-
ware package v6.8, following the standard steps described
in the RXTE cookbook1. Spectra were extracted from the
Proportional Counter Array (PCA; Jahoda et al. 2006) in
the ∼3–25 keV range. We only used the top layer of the Pro-
portional Counter Unit (PCU) 2 as it is the only operational
unit across all observations and is the best-calibrated detec-
tor out of the five PCUs. Systematic errors of 0.5 per cent
were added to all channels. In the 20–150 keV range, we used
data from the High-Energy Timing Experiment (HEXTE),
which we reduced following standard steps. From December
2005, due to problems in the rocking motion of Cluster A,
we extracted spectra from Cluster B only. Due to low count
rate in the HEXTE data in most of the observations, all
channels were rebinned by a factor of 4.

In addition, we constructed Hardness Intensity Dia-
grams (HIDs) from PCA data. These data were extracted
from the PCU2 (all layers) and corrected for background.
Averaged count rates were extracted in two bands: (stan-
dard 2) channels 2−10 and 19−40, corresponding to 2.5−6.1
and 9.4− 18.5 keV, respectively. The ratio of second to the
first band was defined as the hardness ratio, while their sum
was defined as the intensity.

1 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/docs/xte/data analysis.html

The PCA and HEXTE spectra of each observation were
fitted simultaneously in XSPEC V12.5.1n using an overall
normalization constant that was allowed to float for cross-
calibration purposes. We used the following models to fit
the spectra: a power-law (powerlaw), an absorption com-
ponent (phabs) and when necessary, a high energy cutoff
(highecut), a multi-temperature disc blackbody (diskbb)
and a Gaussian emission line (gaussian). The hydrogen col-
umn density is not well constrained by the RXTE/PCA
observations. If we left this parameter free, we were un-
able to determine the temperature of the disc. We there-
fore fixed the value to the one obtained using Swift and
XMM/Newton observations by Prat et al. (2009) i.e. NH=
1.8± 0.2× 1022cm−2. At fainter flux, when H1743−322 was
not significantly detected with HEXTE, fits were made to
the PCA spectrum only. We finally obtained an average re-
duced χ2 of 1.04 with a minimum of 0.43 and a maximum
of 1.97. Unabsorbed fluxes were then estimated in the 3–9
keV energy ranges, according to the PCA normalisation.

2.1.2 Other X-ray satellites

Jonker et al. (2010) studied the decay of the 2008a outburst
using Chandra and Swift data simultaneous with VLA ob-
servations. We include these data in our dataset since they
provide important constraints on the correlation at low lu-
minosity. Using the hydrogen column density and photon
index given by Jonker et al. (2010), we converted the un-
absorbed 0.5–10 keV fluxes into absorbed 3–9 keV fluxes
with the WebPimms tool provided by HEASARC2. Then,
for consistency purposes, we estimated the unabsorbed 3–9
keV fluxes using the same NH as for RXTE data. However,
this leads only to an 1.7% difference in 3–9 keV flux com-
pared to that when using the Jonker et al. (2010) NH of
2.3× 1022cm−2.

2.1.3 X-ray state classification

We classify the observations in X-ray states according to
the definition of Homan & Belloni (2005). For simplicity, we
group together the hard and soft intermediate states (HIMS
and SIMS) into a single intermediate state (IS). Therefore,
in the following we will distinguish the hard, soft and in-
termediate states, which is sufficient for the purpose of our
work.

2.1.4 Galactic ridge emission

Due to the location of the source close to the Galactic plane,
the Galactic ridge emission starts to significantly contami-
nate the estimated PCA flux, below ∼ 10−10 erg s−1cm−2

in the 3–9 keV band. Kalemci et al. (2006) determined
a 3–25 keV unabsorbed flux from the ridge emission of
1.08× 10−10 erg s−1cm−2, based on the analysis of nine ob-
servations in 2004 (MJD 53021–53055). We reanalyse the
same data set and found for the 3-9 keV band an unab-
sorbed flux of (6.0± 0.6)× 10−11 erg s−1cm−2, in agreement
with the Kalemci et al. (2006) results. Consequently, we sub-
tracted this value from all 3–9 keV PCA fluxes. To check

2 http://heasarc.gsfc.nasa.gov/Tools/w3pimms.html
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Figure 1. RXTE/ASM light curve of H1743−322 between 2003 and 2009. We note a major outburst in 2003 followed by five minor

activity periods between 2004 and 2009. Note the different scaling between the two plots. The 2010 light curve is not presented due to

the very low number of counts detected by the ASM during this short outburst.

whether a simple flux subtraction was appropriate to cor-
rect the source flux from the ridge, we combined the spectra
of the 9 observations mentioned above, to obtain a typical
ridge spectrum. Then, we used it as an additional back-
ground spectra on several on-source observations, where the
Ridge was significantly contributing. We finally compared
the 3–9 keV fluxes obtained using these method, with the
ones we get by simple flux subtraction. We do not noticed
any significant difference within the error bars.

2.2 Radio

2.2.1 ATCA

From 2003 April 24 (MJD 52753) to 2010 February 13
(MJD 55240), we performed a total of 38 observations of
H1743−322 with the Australia Telescope Compact Array
(ATCA). From April 2009, the observations were carried
out using the Compact Array Broadband Backend (CABB).
This upgrade has provided a new broadband backend sys-
tem for the ATCA, increasing the maximum bandwith from
128 MHz to 2GHz. Each observation has been conducted at
two frequency bands simultaneously, with central frequen-
cies at 4.8 GHz and 8.64 GHz (respectively 5.5 GHz and 9
GHz after the CABB upgrade). Various array configurations
have been used during these observations.

The ATCA has orthogonal linearly polarized feeds and
full Stokes parameters (I, Q, U, V) are recorded at each
frequency. We used PKS 1934–638 for absolute flux and
band-pass calibration, and PMN 1729–37 to calibrate the
antenna gains and phases as a function of time. We deter-
mined the polarization leakages using either the primary or
the secondary calibrator, depending on the parallactic angle
coverage of the secondary. Cleaning process was carried out
using a combination of multi-frequency (Sault & Wieringa
1994) and standard clean algorithms. The editing, calibra-
tion, Fourier transformation, deconvolution and image anal-
ysis were carried out with the Multichannel Image Recon-
struction, Image Analysis and Display (MIRIAD) software
(Sault, Teuben & Wright 1995).

2.2.2 VLA

H1743−322 has been also regularly observed between 2003
and 2010 with the Very Large Array (VLA). To extend our
data set, we made use of the radio flux densities at 4.86 GHz
and 8.46 GHz published in McClintock et al. (2009) for the
2003 outburst, in Rupen et al. (2004, 2005) for the 2004
outburst and in Rupen et al. (2008a,b) and Jonker et al.
(2010) for the 2008a outbursts. We collected a total of 68
VLA pointings. All VLA data are summarised in the afore-
mentioned references in which data reduction and analysis
are detailed. In addition, we retrieved unpublished archival
data of the 2004 outburst (PI: Rupen) from the National
Radio Astronomy Observatory (NRAO) database. All data
were reduced using standard procedures within the NRAO
AIPS software package, using 3C286 as our primary calibra-
tor, and J1744-3116 as the secondary calibrator.

For the 2009 outburst, we triggered VLA observations of
H1743−322 after detection of an X-ray flare by Swift/BAT
on 2009 May 26 (Krimm et al. 2009). On 2009 May 27, we
detected unresolved radio emission at 8.4 GHz and triggered
a monitoring campaign to cover the outburst of the source
from the rising hard state through the decay back to qui-
escence. Our final observation was taken on 2009 August 6.
Observations were made in dual circular polarization in each
of two contiguous intermediate frequency pairs, giving a to-
tal bandwidth of 100 MHz. We observed primarily at 8.4 and
4.8 GHz, but also at 1.4 GHz when the source flux density
was predicted to be above 0.3 mJy, and at 22.4 GHz for two
epochs at the peak of the flare, although the source was not
detected in either observation at this frequency. The array
was in its intermediate CnB and C configurations through-
out the duration of our observing campaign.

2.3 Simultaneity

For the vast majority of the radio data, we found quasi-
simultaneous (∆t 6 1 day) RXTE observations. Otherwise,
we interpolated the X-ray flux from a polynomial fit to the
PCA lightcurve. The uncertainty introduced by this method
is very minor as the flux evolution was found to be very reg-
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Figure 2. Hardness intensity diagrams of H1743−322 from 2003 to 2010. Squares (open and filled) indicate the radio detections, plotted

on top of the HIDs at the location of the nearest RXTE observation. Filled squares indicate the data selected for the radio/X-ray diagram

on Fig.5. Arrows indicate the temporal evolution over the outburst. Note that all the outbursts, except the 2003 and 2004 ones, only
reached the intermediate state. In 2003, H1743−322 displayed the “complete” outburst pattern with numerous radio flares during the

hard to soft transitions and radio activity during the soft state. In 2004, the source followed a clockwise pattern in the HID with the
detection of a radio flare during the soft to hard transition.
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ular in each case. When the missing flux was not framed by
at least two X-ray pointings, we converted the RXTE/All
Sky Monitor (ASM) count rate into 3–9 keV unabsorbed flux
with WebPimms, using the spectral parameters of the near-
est X-ray observation. We used this method for two dates at
the beginning of the 2008a outburst (MJD 54472 and MJD
54475).

3 THE 2003-2010 OUTBURST ACTIVITY

Rather than describing all the details of the 2003-2010 out-
bursts, we summarise, in the following, some notable events,
without trying to be exhaustive. Our aim is to point out
some specific features that might (or not) be related to its
status of outlier of the radio/X-ray correlation. We address
the reader interested in the details of these outbursts, to the
articles mentioned in the introduction. Note that radio and
X-ray analysis of the 2009 outburst will be presented in a
forthcoming paper (Miller-Jones et al. in prep.)

We show in Fig. 1 the RXTE/ASM light curve of
H1743−322 between 2003 and 2009. The 2010 light curve
is not presented due to the very low number of counts de-
tected by the ASM during this short outburst. In Fig. 2,
we plot the Hardness Intensity Diagrams (HIDs) of all the
outbursts between 2003 and 2010. We also indicate the ra-
dio detections and the filtered data used for the radio/X-ray
correlation in Fig. 5 (see section 4.2).

Over the 6 outbursts underwent by H1743−322, we note
in Fig. 2 that only one of them (2003) was observed to
exhibit the “complete” pattern in the HID. All the other
outbursts but the 2004 one, only reached the intermediate
state. In 2003, numerous radio flares were observed during
the hard to soft state transition (McClintock et al. 2009)
with radio flare activity detected until late in the soft state.
This could arise from interactions of the ejected plasma with
the ISM as was later observed on larger scales (Corbel et al.
2005). However McClintock et al. (2009) do not mention
any VLA detection away from the core emission. The VLA
was in the A configuration during all the observations in the
soft state. We can therefore expect a resolution of ∼ 0.3′′ at
8.46 GHz. If we consider the average proper motion of the
plasma blobs calculated by Corbel et al. (2005), we expect
an angular separation of ∼ 2′′ for the eastern jet and ∼ 1.3′′

for the western jet at the date of the last radio detection
in the soft state (MJD 52833). Consequently, if the radio
emission observed during the soft state originates from the
plasma blobs observed later by Corbel et al. (2005), the VLA
should have resolved them. On the other hand, it could be
a new ejection event after the major radio flare. The clos-
est radio peak preceding the last detection in the soft state
is located 47 days before. If we assume the same average
proper motions as before, the angular separation should be
1.′′0 ± 0.′′07 and 0.′′6 ± 0.′′03 for the eastern and western jet
respectively. Therefore, it should have been resolved as well.
This suggest that the radio emission observed during the
soft state could be an ejection event that took place during
the soft state.

During our global radio analysis, we also found that,
even in the hardest states where the radio emission is steady
and can be safely attributed to compact jets, the radio
spectral index is very often slightly negative (Fν ∝ να
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Figure 3. Upper panel: VLA lightcurve at 4.86 and 8.46 GHz of

the weak radio flare during the soft to hard state transition of the
2004 outburst. Lower pannel: The corresponding radio spectral

index α, defined as Fν ∝ να.

with α ∈ [−0.3, 0]). Interestingly, this property seems to
be shared by two other outliers: XTE J1650-500 (Corbel
et al. 2005) and Swift J1753.5−0127, as recently reported
by Soleri et al. (2010).

In addition, we would like to briefly highlight the appar-
ent softening of the X-ray spectrum when the source reaches
low count rate on Fig. 2. Note that, for the HID, we do not
corrected the PCA count rate for the Galactic Ridge emis-
sion. This softening is therefore due to the (soft) emission of
the Ridge that starts to contaminate the PCA data below
∼ 20 count/s/PCU in the ∼ 2–20 keV range.

The 2004 event

The 2004 event has not been published elsewhere and so
warrants further consideration since it showed some unusual
features. The pointed PCA observations started on MJD
53197, when the source was still in the initial rising phase of
the outburst. As we see on Fig. 2, H1743−322 was already
in the soft state, and kept rising at low hardness. Once it
reached the peak of the outburst (∼MJD 53235), it initiated
the transition to the intermediate and hard states. Given
that the source flux was increasing before the first PCA
observation (see the RXTE/ASM lightcurve on Fig. 1), it
is interesting to note that it followed a clockwise pattern
in the HID, in opposition to the standard behaviour. Note
that this pattern has been seen in only one other sources,
4U 1630−47 (Tomsick et al. 2005). Another unusual feature
of this outburst is the radio emission detected during the
soft to hard state transition (red open squares at hardnesses
between 0.05 and 0.1). The lightcurve and radio spectral
index during these observations are consistent with optically
thin synchrotron emission from a radio flare (see Fig. 3). As
far as we know, this is the first radio flare detected during a
soft to hard transition. Coupled with the clockwise pattern,
it reinforces the feeling of a “reverse” outburst.
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Figure 4. Quasi-simultaneous radio 8.5 GHz flux density versus 3-9 keV X-ray flux during the five outbursts. (a) Left panel: Data are

grouped by X-ray states. Red, green and blue points correspond to hard, soft and intermediate state respectively. Dashed line indicates
the fit to the selected hard state data (see text). (b) Right panel: Same as right panel but data are grouped by outburst.

4 RADIO/X-RAY CORRELATION

4.1 General overview

In a first approach to characterize the global radio-X-ray be-
haviour of H1743−322, we use our complete data-set with-
out restriction neither upon the X-ray state nor the origin
of the radio emission (e.g. compact jet, discrete ejecta, in-
teraction with the ISM). Fig. 4 shows the 8.5 GHz radio flux
density3 versus the 3–9 keV unabsorbed flux over the 2003,
2004, 2008a, 2008b, 2009 and 2010 outbursts. No simultane-
ous radio/X-ray data were available for 2005. The left and
right panels of Fig. 4, group the data according to the X-ray
state and the outburst respectively.

If we first focus on the high flux regime (above ∼
2×10−10 erg s−1cm−2) in Fig. 4a, we distinguish three main
zones related to the main X-ray states: hard, intermediate
and soft. The pattern they form is in relative agreement
with the radio/X-ray behaviour currently observed during
a BHXB outburst (For a detailed discussion on this unified
picture see e.g. Fender, Homan & Belloni 2009 and references
therein). The hard state shows correlated radio and X-ray
emissions over two orders of magnitude. On average, it is the
most radio loud state for a given X-ray luminosity, if we dis-
regard the bright radio flares episodes occurring during state
transitions. The intermediate state data show higher X-ray
fluxes but uncorrelated with the radio emission. This emis-
sion likely originates from transient ejecta given the radio
spectra that are consistent, most of the time, with optically
thin synchrotron emission (α . −0.7). During the soft state,
radio emission is usually not detected as illustrated by the
various upper limits.

An important feature that we note on this plot, is the
group of low flux data that clearly depart from the main
hard state correlation below ∼ 2× 10−10 erg s−1cm−2 in X-
ray. Most of these points (green dots in Fig. 4b) belong to
the decay phase of the 2008a outburst (Jonker et al. 2010)

3 We use an average frequency of 8.5 GHz for simplicity since the
radio data come from the VLA (8.46 GHz) and the ATCA (8.64

GHz).

and were obtained using the Chandra and Swift satellites
along with the VLA. The origin of the radio emission is un-
clear since most of the VLA observations were conducted at
only one frequency. For three of them, however, upper limits
at 1.4 GHz are available. But the corresponding lower limits
of the radio spectral indices (α > −0.58,−0.53 and − 0.60)
encompass both possibilities of optically thick and thin spec-
tra. On the other hand, we note that the data from the
declining hard state of the outbursts 2004 and 2009 (and
possibly 2003 and 2010) also deviate from the main correla-
tion and seem to follow the same trend as the 2008a data.
Moreover, their nearly flat radio spectra are consistent with
a compact jet origin. This would suggest that this deviation
is a significant evolution of the inflow - outflow connection
when the source reaches low luminosities.

4.1.1 Jets quenching factor

The drop of radio emission during the hard to soft state tran-
sition is usually attributed to the quenching of the compact
(core) jets. To estimate this level of suppression, we can use
the ratio between the highest radio flux attributed to com-
pact jets emission from the initial hard state of an outburst
and the lowest upper limit of the following soft state. The
3σ upper limit of 0.03 mJy obtained on MJD 52863 during
the soft state of the 2003 outburst, provides a quenching
factor of ∼ 700, which is, as far as we know, the strongest
constraint to date (Fender et al. 1999; Corbel et al. 2001,
2004) supporting the idea of jet suppression during the soft
state.

4.2 Isolating the compact jets - corona connection

The radio/X-ray correlation in BHXBs is usually observed
during the canonical hard state where the radio and X-ray
emission are assumed to originate from the compact jets
and the corona respectively. To study this connection in de-
tail, we restricted our data-set to observations for which the
contribution of the disc emission to the X-ray 3-9 keV flux

c© 2010 RAS, MNRAS 000, 1–14
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was below 10% and where the radio spectrum was indica-
tive of optically thick synchrotron emission from compact
jets, i.e. a radio spectral index α > −0.3. We also discarded
observations that took place following the first radio flare of
an outburst, since it is believed that the compact jets are
disrupted when discrete ejection events take place (Corbel
et al. 2004; Fender et al. 2004, 2009).

The radio/X-ray plot obtained using these filtered data
is shown on Fig. 5. Above ∼ 10−10 erg s−1cm−2 in the 3–
9 keV band, we note a clear correlation over two orders of
magnitude. We fit the data in log space with a non linear re-
lation of the form FRad = k F bX, where FRad is the radio flux
density at 8.5 GHz (in mJy) and FX is the X-ray 3–9 keV un-
absorbed flux (in erg s−1cm−2). We obtain b = 1.38 ± 0.03
and k = 4.43 × 1012. The b ∼ 1.4 correlation coefficient
clearly differs from the range of values (0.5–0.7) usually ob-
served for other BHXBs (e.g. GX 339-4, V404 Cyg, XTE
J1118+480; see Corbel et al. 2003; Gallo et al. 2003; Xue &
Cui 2007; Corbel, Körding & Kaaret 2008). It intriguingly
reminds us of the results found for atoll neutron stars in
the island state (Migliari & Fender 2006). A state that is
supposed to share similar properties with the hard state of
BHXBs. We also note that our derived correlation coefficient
is not consistent with the coefficient b = 0.18±0.01 found by
Jonker et al. (2010). However, these authors obtained this
coefficient based on the low luminosity data of only one out-
burst. Our work indicates that it likely corresponds to one
measured across a transition phase.

We note however that it is the 2003 high flux data
that mostly constrain the correlation coefficient since it is
the brightest outburst observed to date from H1743−322.
Nonetheless, if we exclude the 2003 data from the fitting
process, we obtain the following 90% confidence interval for
the power-law slope: [1.30, 1.49]. This is in good agreement
with the previous results and seems to favour a constant
slope along all outbursts.

4.3 The universal correlation and the outliers

To locate H1743−322 with regards to the universal radio/X-
ray correlation of black holes and neutron stars X-ray bina-
ries, we plot on Fig. 6 the data from H1743−322, GX 339-4
(the data cover 7 outbursts over the 1997-2010 period; Cor-
bel et al., in prep), V404 Cyg (Gallo et al. 2003; Corbel
et al. 2008) and the neutron stars Aql X-1 (Tudose et al.
2009; Miller-Jones et al. 2010) and 4U 1728-34 (Migliari &
Fender 2006). To convert fluxes into luminosity, we used a
distance of 8 kpc for GX 339-4 (Hynes et al. 2003, 2004) and
the new distance of 2.39 kpc for V404 Cyg, that was derived
using accurate astrometric VLBI observations (Miller-Jones
et al. 2009).

Fig. 6 shows that H1743−322 lies significantly below
the correlation for BHXBs but is still more “radio-loud”
than neutrons stars. In addition, it is important to note
the deviant points at low luminosity that join the corre-
lation driven by GX 339−4 and V404 Cyg, and seem to
follow it (cf. points below 2 × 1034 erg s−1). This supports
the idea of a significant transition in the coupling between
the jets and the X-ray emitting component. We note that
the points start to leave the high luminosity correlation at
a 3–9 keV luminosity of ∼ 2× 1036erg s−1. The correspond-
ing bolometric (3-100 keV) luminosity in Eddington units is
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Figure 5. Radio flux density at 8.5 GHz versus the unabsorbed 3–
9 keV flux. This plot shows the data-set restrained to the “canon-

ical” hard state where the radio emission can be attributed to

synchrotron self-absorbed emission of the compact jets and where
the X-ray spectra are dominated by the power-law. Dashed line

indicate the fit to the data above 2 × 10−10 erg s−1cm−2 with

a function of the form FRad = k F bX, with b = 1.38 ± 0.03 and
k = 4.43× 1012.

Ltrans ∼ 5×10−3LEdd (M/10M�)−1, where M is the black
hole mass. Since the data points between 2×1034 erg s−1 and
2× 1036 erg s−1 seem to reflect a transition between a corre-
lation of slope b = 1.4 and a correlation of slope b = 0.6, we
fit the data in this range with a powerlaw function as previ-
ously. We obtain a slope for the transition of b = 0.23±0.07.

As mentioned in the introduction, H1743−322 belongs
to the outliers of the universal radio/X-ray correlation. Some
of the numerous questions associated with these sources
are whether they follow the same correlation as the other
BHXBs but with a lower normalisation, and whether they
remain under luminous in radio at low accretion rates. In
the case of H1743−322, we obtain a correlation coefficient
of b = 1.38 ± 0.03. This is the first precise measurement of
the radio/X-ray correlation of an outlier. If H1743−322 is
representative of these radio-quiet Galactic black holes, our
results suggest that their radio sub-luminosity is due to a dif-
ferent correlation coefficient rather than a different normali-
sation constant. In this respect, we point out the recent work
by Soleri et al. (2010) on the outlier Swift J1753.5−0127.
These authors report a slope of the radio/X-ray correlation
of the source, lying between 1.0 and 1.4, in good agreement
with our results on H1743−322. Concerning the behaviour at
low luminosity, the data from Jonker et al. (2010) combined
with our data set suggest that the outliers do not remain
sub-luminous in radio but rather seem to dovetail with the
“standard” correlation.

5 DISCUSSION

5.1 Nature of the compact object

As mentioned above, the mass of the compact object is not
yet constrained, so its nature is still uncertain. Based on the
radio/X-ray correlation alone and considering the results of
Migliari & Fender (2006), the 1.4 power-law index could sug-
gest the accreting compact object is a neutron star. How-
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and the neutron stars data with a relation of the form LRad ∝ LbX, with b ∼ 1.4. Dashed-dotted line is the fit to the GX 339-4 and V404
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ever, the overall behaviour of the source during an outburst,
and its X-ray spectral and timing features are very similar
to other, dynamically confirmed, black holes binaries (e.g.
XTE J1550-564; McClintock et al. 2009). In the following,
we will therefore consider it as a black hole candidate, keep-
ing in mind that a neutron star primary cannot be entirely
excluded.

5.2 Radio-quiet or X-ray-loud microquasar?

As shown on Fig. 6, H1743−322 spans the same range of
X-ray and radio luminosity in the hard state as “standard”
microquasars. Consequently, should we consider that it dis-
plays dimmer radio emission for a given X-ray luminosity
or the contrary? In other words, are we facing a radio quiet
or an X-ray loud microquasar? In the following, we investi-
gate both hypotheses. First, we consider that, for a similar
accretion power, the radiative efficiency of the hard X-ray
emitting component is different between the “standard” mi-
croquasars and the outliers, leading to enhanced X-ray emis-
sion for the outliers. Then, we consider that, for a similar
accretion power, the outliers produce weaker jets, leading
to fainter radio emission. Regarding this last possibility, we
note the recent results reported by Fender, Gallo & Russell
(2010). In this paper, the authors use the reported measure-
ments of black hole spin for black hole X-ray binaries, and
compare them against measurements of jet power and speed
across all accretion states in these systems. They finally find
no evidence for any correlation between the properties of the
jets and the reported spin measurements. This result is also
in agreement with our finding since we observe a transition

between the two tracks, that cannot be accounted for by a
variation of the black hole spin on such a short time scale.

5.2.1 Radiative efficiency of the accretion flow in the hard
state

We usually define two general classes of accretion flow, de-
pending on whether the gravitational energy of the accreted
matter is preferentially released through radiation (radia-
tively efficient) or carried away with the flow (radiatively
inefficient). Radiatively efficient flows include for instance,
the standard optically thick and geometrically thin accre-
tion disc model (Shakura & Sunyaev 1973) or the class of
accretion flows where X-ray emission is produced by inverse
Compton scattering of the soft, blackbody disc photons on
a population of hot electrons that surround the innermost
region of the cooler disc, the so-called accretion disc corona
(see e.g. Galeev, Rosner & Vaiana 1979; Haardt & Maraschi
1991; Di Matteo, Celotti & Fabian 1999; Merloni & Fabian
2002). From simple physical assumptions, the scaling of the
X-ray luminosity with accretion rate in most radiatively ef-
ficient flows, is expected to be linear, LX ∝ Ṁq, with the
efficiency coefficient q ∼ 1.

On the other hand, radiatively inefficient flows are ex-
pected to produce X-ray emission with efficiency coefficient
q ∼ 2 − 3. This is the case of accretion flows dominated
by advection in which a significant fraction of the energy
is advected instead of radiated away. This advected energy
can either cross the event horizons (Advection Dominated
Accretion Flow: ADAF; Ichimaru 1977; Narayan & Yi 1994;
Abramowicz et al. 1996) and/or be expelled in outflows (Ad-
vection Dominated Inflow-Outflow Solution: ADIOS; Bland-
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ford & Begelman 1999). In such models, the X-ray emission
arise mainly from Compton up-scattering of internal (syn-
chrotron, bremsstrahlung) or external (blackbody emission
from outer thin disc) photon fields. A similar efficiency coef-
ficient (q ∼ 2− 3) is also obtained in systems dominated by
jet emission, where most of the energy is channeled into the
jets (Markoff et al. 2003, 2005). The X-rays, in that case, can
originate at the base of the jets as optically thin synchrotron
emission and/or inverse Compton on the synchrotron pho-
tons (synchrotron self-Compton) and disc photons on the
outflowing particles (external Compton).

Let us consider now the classical assumption stating
that the total jet power Qjet is a fraction fj < 1 of the
accretion power Qaccr:

Qaccr = ηṀc2 and Qjet = fj Qaccr , (1)

with the coefficient η reflecting the efficiency of the accre-
tion process to convert gravitational energy. The fraction
fj is usually considered as independent of the accretion rate
(see e.g. Blandford & Königl 1979; Falcke & Biermann 1995;
Heinz & Sunyaev 2003). Qjet should therefore scale linearly
with Ṁ . We will adopt this assumption at first instance.
However, there is no strong physical argument justifying
that fj is independent of Ṁ , so we shall discuss it in the
next section on jet radio emission.

From the standard equations for synchrotron emission
(e.g. Rybicki & Lightman 1979), one can obtain the following
scaling between the jet luminosity Lν at a given frequency
and the jet power (see e.g. Heinz & Sunyaev 2003):

Lν ∝ Qξjet with ξ =
2p− (p+ 6)α+ 13

2(p+ 4)
(2)

and where α is the spectral index of the jet spectrum (with
our definition Lν ∝ να). This relation is valid in the case of
a conical jet with an initial power-law distribution of rela-
tivistic electrons with index p. The classical values assumed
for this index are in the range 2−3, while the spectral index
α of the compact jets in the radio range is usually observed
between −0.2 and 0.2. For simplicity, we will limit ourselves
to the usual value of ξ = 1.4 which corresponds to p ∼ 2.25
and a flat compact jet spectrum. However, for the fiducial
values of p and α stated above, we plot on Fig. 7 the corre-
sponding variation of ξ. We note that ξ is weakly dependent
on these two parameters and for reasonable values of p and
α, it never strongly deviates from 1.4.

If the observing frequency is located in the radio range,
Eq.(1) and Eq.(2) give Lradio ∝ Ṁ1.4. Given an efficiency
coefficient q for the X-ray emitting accretion flow, we expect
the following relation between radio and X-ray luminosities:

Lradio ∝ L1.4/q
X (3)

Consequently, the radio/X-ray correlation usually found for
microquasars (Lradio ∝ L0.5−0.7

X ), requires a radiatively in-
efficient component that dominates the X-rays in the hard
state, whereas the Lradio ∝ L1.4

X relation of H1743−322 sug-
gests the X-ray emitting flow is radiatively efficient. As men-
tioned above, to obtain the radio/X-ray plot on Fig. 5, we
filtered the X-ray data to minimize the contribution of the
disc. We can thus safely exclude the accretion disc as the
contaminating efficient component.

Other than the standard accretion disc solution, we can

1 1.5 2 2.5 3 3.5 4

p

1.2

1.3

1.4

1.5

1.6

1.7 α = -0.2
α = -0.1
α = 0
α = 0.1
α = 0.2

ξ

Figure 7. Variation of the exponent ξ in the relation Lν ∝ Qξjet,
as a function of the power-law index p of the electron distribution,

for several values of the spectral index α of the compact jets. Grey
zone delimits the range of values usually assume for the power-law

index p.

roughly divide the other classes of accretion flows in two
categories, according to their geometry:

(i) Hot accretion flow models: the standard accretion disc
extends to a truncation radius, where it is replaced by a hot
flow in the inner parts.

(ii) Accretion Disc Corona (ADC) models: the standard
accretion disc extends close to the black hole and is sand-
wiched by a corona of hot plasma.

In both categories, several models have been developed to
explain the properties of BHXBs in the hard state by cou-
pling the accretion flow with steady jets. Since the aim of
this work is not to review all these models, we will limit
ourselves to those that can be radiatively efficient.

Hot accretion flows: Most of the hot accretion flow mod-
els are found to be inefficient, at least at low accretion rates
(e.g. ADAF, ADIOS). However, we note that Yuan (2001)
has shown that a hot flow may also exist in the higher ac-
cretion rate regime (Luminous Hot Accretion Flow: LHAF)
where the coupling between electrons and ions becomes ef-
fective: the flow is then radiatively efficient (see also Yuan
& Zdziarski 2004; Yuan et al. 2006). In a similar fashion,
new hot solutions have been recently found (Petrucci pri-
vate com.) for the Jet Emitting Dic model (JED; see e.g.
Ferreira et al. 2006; Ferreira 2002, 2008; Combet & Ferreira
2008, and references therein), in which the flow goes from
radiatively inefficient to radiatively efficient when the accre-
tion rate increases. These JED hot solutions have properties
very similar to those of one-temperature accretion flow stud-
ied by Esin et al. (1996) in the ADAF regime and revisited
for higher accretion rates by Yuan et al. (2006) in the LHAF
regime. The originality of the JED solutions resides in the
fact that, by construction, they integrate self-consistently
stationary powerful self collimated MHD jets.

Accretion disc corona: The ADC models could in prin-
ciple satisfy the requirement of radiative efficiency in the
hard state. In these models, a fraction fc of the accretion
energy is dissipated in the corona (and eventually emerges
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as X-ray radiation). The X-ray luminosity can be written as
LX ∝ fcṀ . In the case where the coronal plasma is heated
by magnetic dissipation, Merloni & Fabian (2002) and Mer-
loni (2003) have shown that fc is constant when gas pressure
dominates in the disc and therefore q = 1 (LX ∝ Ṁ). On the
other hand, fc ∝ Ṁ−1/2 in the radiation pressure dominated
parts of the disc, and consequently q = 1/2 (LX ∝ Ṁ1/2).
However, Eq.(2) is also modified in that case4, leading finally
to the same Lradio ∝ L1.4

X relation as in the gas pressure dom-
inated case. We note that among the several ADC models,
it has been shown that from an observational point of view,
the corona need to be patchy and dynamic to reproduce the
low disc flux and the weak reflection component observed in
the hard state (Beloborodov 1999; Malzac, Beloborodov &
Poutanen 2001). Under these assumptions, the corona could
be radiatively efficient or not.

Nonetheless, the radiative efficiency is not the only pa-
rameter needed to explain our results. Indeed, H1743−322
does not maintain its steep radio/X-ray correlation over
the full range of luminosity. As pointed out previously,
data depart from the source-specific correlation below ∼
10−10 erg s−1cm−2 and join the “standard” correlation. Most
of these data come from Jonker et al. (2010) and the end
of 2008a outburst decay. In this paper, the authors at-
tribute this unusual behaviour to a renewed radio flaring
activity during the hard state. However, when compared
with data from other outburst (Fig. 4b), we note a simi-
lar trend in 2004, 2009 and potentially 2003 and 2010. Al-
though the lack of data at low X-ray luminosity does not al-
low us to draw firm conclusions, this strongly suggests that
we are observing a recurrent phenomenon. A phenomenon
that reflects a significant change of the accretion-ejection
coupling of the source, as for instance, a transition from
a radiatively efficient to a radiatively inefficient accretion
flow below ∼ 5 × 10−3LEdd (M/10M�)−1. This transition
could arise from intrinsic properties of the flow as for the
ADAF/LHAF or JED hot solutions mentioned above.

The transition could be also the consequence of com-
peting emitting media that dominate alternatively the X-
ray emission, one being efficient and the other one ineffi-
cient. In this respect, we can point out the work by Russell
et al. (2010) on XTE J1550-564. The authors demonstrate
the possibility that the origin of the X-ray emission evolves
throughout the hard state, being alternatively dominated
by thermal Comptonization or direct synchrotron from the
compact jets. We also point out the work by Rodriguez et al.
(2008,?) on GRS 1915+105, where it is reported that 2 com-
ponents are present in the hard X-ray spectrum during the
plateau state. One of these components is linked to the radio
emission while the other don’t. This supports the idea that
several components coexist and can dominate alternatively
the X-ray band during the hard state. In our case, we can
consider several combinations of efficient-inefficient compo-
nents such as those mentioned above, including as well, the
emission from the base of the jets (synchrotron, SSC) for the
possible inefficient components. However, a detailed study

4 The coronal magnetic energy density is also dependent on fc
and determine the boundary conditions of the magnetic field at

the base of the jet. This, in turn, will affect the scaling of the

synchrotron radiation with the jet power.

about the coexistence of these components has to be carried
out to determine the “consistent” associations.

Regardless of the specific models to use, a radiatively ef-
ficient accretion flow seems necessary to explain our results,
as long as the assumptions about the jet physics stated in
Eq.(2) and Eq.(3) are correct. Note that a radiatively ef-
ficient hard state is also found for Cyg X-1 (Malzac et al.
2009). In the case of H1743−322, the flow needs then to
become inefficient below a critical accretion rate to explain
the transition at low flux. Under this interpretation, we can
represent the universal radio/X-ray diagram of BHXBs by
the sketch shown on Fig. 8.

However, the crucial point now is to determine which
fundamental parameter will make some black holes fall
on the ”efficient” branch, and others on the ”inefficient”
branch, for similar accretion rates. In future works we thus
need to investigate the influence of parameters such as the
size of the disc, the orbital period, the environment (inter-
stellar, magnetic) of the binary, or perhaps the nature of the
companion star. The outer boundary conditions of the ac-
cretion disc should be considered as well. Indeed, it has been
shown (Yuan et al. 2000) that these conditions could play
an important role in determining the dynamic and radiative
structure of the flow.

5.2.2 Jet radio emission

Another way to assess the problem would be to consider
that the difference between the standard microquasars and
the outliers arises from different jet properties rather than
from different accretion flows. In this aim we can relax the
assumptions leading to Eq.(2) and Eq.(3).

We can first consider that the fraction fj (in Qjet =
fj Qaccr) of accretion energy injected into the jets is in fact
dependent on the accretion rate. For simplicity, we will con-
sider a linear dependence, fj ∝ Ṁ . In that case, Eq.(3)

becomes Lradio ∝ L
2.8/q
X , which gives, for a radiatively inef-

ficient accretion flow (q ∼ 2), the required relation.
Whether fj is dependent or not on the accretion rate

depends on the mass loading into the jet, the specific ac-
celeration mechanism and the origin of the magnetic field.
A detailed theoretical study is therefore required to address
this issue, which is beyond the scope of this paper. However,
as an example, if we consider the standard theories of mag-
netically driven jets, we note that the material is accelerated
from a given region of the disc. The size of this region is usu-
ally considered as constant in the models (and is often the
entire disc). But if we assume that, for any reason, this size
increases with accretion rate, it would therefore introduce a
dependency of fj on Ṁ .

Another parameter that could strongly influence the jet
emission is the strength of the magnetic field embedded in
the jet plasma. This will modify the synchrotron emission as
a function of the jet power (Eq. 2). Pe’er & Casella (2009)
presented a new model for jet emission in XRBs, in which
they showed that the flux at the radio wavelengths depends
on the value of the magnetic field in a nontrivial way. Above
a critical value of the magnetic field, the outflowing elec-
trons rapidly cool, very close to the jet base, leading to
a strong suppression of the radio emission. Based on this
results, Casella & Pe’er (2009) proposed that the outliers
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is a consequence of the coupling between a radiatively efficient accretion flow and a steady compact jet. We can then distinguish two
branches in the radio/X-ray diagram of BHXBs, according to the efficiency of the accretion flow and the consequent scaling of the X-ray
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properties of each branch are also represented.

are sources with magnetic field above the critical value. Re-
garding our results, it could also explained the transition
at low luminosity we observe on Fig.6. If we consider that
the magnetic field strength evolves throughout the outburst
(e.g. with the accretion rate), the transition could be due
to the magnetic field decreasing below the critical value,
driving H1743−322 to the same level of radio emission as
GX 339−4 and V404 Cyg. To our knowledge however, this
model predicts a lower radio emission but the same radio/X-
ray correlation slope as in the case of low magnetic field. It
would be interesting if further developments of this model
could also reproduce the correlation slope of 1.4 found at
higher luminosity.

6 CONCLUSIONS

We studied in this work, the long term radio/X-ray correla-
tion of the BHC H1743−322. This source belongs to a group
of galactic black holes dubbed as outliers of the “universal”
radio/X-ray correlation, for being located below the main
LRadio ∝ L∼0.5−0.7

X relation. We therefore concentrated our
efforts to provide new constraints for the understanding of
these sources. Our main conclusions can be summarised as
follows:

(i) In the brightest phases of the hard state, we find a
tight powerlaw correlation with a slope b = 1.38 ± 0.03,

between the radio flux from the compact jets and the non-
thermal X-ray emission. This correlation is much steeper
than usually found for black hole X-ray binaries and is the
first precise measurement for an outlier.

(ii) When the source reaches luminosity below ∼ 5 ×
10−3LEdd (M/10M�)−1, we found evidence of a transition
from the steep b ∼ 1.4 relation to the original b ∼ 0.6 corre-
lation driven by e.g. V404 Cyg and GX 339−4.

From these results, we discuss several hypotheses that could
explain the correlation index along with the transition to-
ward the “universal” correlation:

(i) We first show that if the standard scaling, Lradio ∝
Ṁ1.4, between the jet radio emission and the accretion rate
is valid, then our results require a radiatively efficient ac-
cretion flow that dominates the X-ray emission in the hard
state at high accretion rate. Ultimately, the flow has to be-
come radiatively inefficient below a critical accretion rate,
to account for the transition.

(ii) We also investigate the possibility that our results
arise from the outflow properties of the source rather than
from the accretion flow. We show in particular, that if we
relax the assumption that the jet power is a fixed fraction
of the accretion power and we consider this fraction linearly
dependent on the accretion rate, we can obtain the required
correlation with an inefficient accretion flow.
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However, further investigations are needed now, to deter-
mine which fundamental parameter of the binary systems
or their environments, can leads BXRBs, similar in appear-
ance, to develop different accretion or ejection flows.
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ABSTRACT
We present the results of deep radio observations with the Australia Telescope Compact Array
(ATCA) of the globular cluster NGC 6388. We show that there is no radio source detected
(with an rms noise level of 27 μJy) at the cluster centre of gravity or at the locations of any of
the Chandra X-ray sources in the cluster. Based on the fundamental plane of accreting black
holes which is a relationship between X-ray luminosity, radio luminosity and black hole mass,
we place an upper limit of ∼1500 M� on the mass of the putative intermediate-mass black
hole located at the centre of NGC 6388. We discuss the uncertainties of this upper limit and the
previously suggested black hole mass of 5700 M� based on surface density profile analysis.

Key words: accretion, accretion disks – black hole physics – globular clusters: general –
globular clusters: individual: NGC 6388 – radio continuum: general.

1 IN T RO D U C T I O N

Following the early discoveries of X-ray sources in globular clus-
ters in the mid-1970s (Clark 1975; Clark, Markert & Li 1975), it
was proposed that the X-ray emission of these clusters was due to
accretion of intracluster material released by stellar mass loss on to
central black holes (Bahcall & Ostriker 1975; Silk & Arons 1975).
This started a debate about whether globular clusters contain black
holes of intermediate masses (i.e. greater than the ∼30 M� limit
for black holes formed through normal single star evolution, but
less than the 105 M� seen in the smallest galactic nuclei).

The difficulties of stellar dynamics have prompted a search for
accretion constraints on the presence of intermediate-mass black
holes. As pointed out by Maccarone (2004) and Maccarone, Fender
& Tzioumis (2005), deep radio searches may be a very effective
way to detect intermediate-mass black holes in globular clusters and
related objects. Indeed, for a given X-ray luminosity, supermassive
mass black holes produce far more radio luminosity than stellar-
mass black holes. The relation between black hole mass and X-ray
and radio luminosity empirically appears to follow a ‘fundamental
plane’, in which the ratio of radio to X-ray luminosity increases
as the ∼0.8 power of the black hole mass (Falcke & Biermann
1996, 1999; Merloni, Heinz & Di Matteo 2003; Falcke, Körding &

�E-mail: david.cseh@cea.fr

Markoff 2004). Also, as the luminosity of accretion on to a black
hole decreases, the ratio of radio to X-ray power increases (Corbel
et al. 2003; Gallo, Fender & Pooley 2003).

Accretion theory suggests that the Bondi–Hoyle rate (Bondi &
Hoyle 1944) overestimates the actual accretion rate by 2–3 orders
of magnitude; e.g. Perna et al. (2003). Thus, the X-ray luminosities
from accretion of the interstellar medium by intermediate-mass
black holes in globular clusters are likely to be well below detection
limits of current X-ray observatories. Considering the prediction of
Miller & Hamilton (2002), that the black holes should have about
0.1 per cent of the total cluster mass, the radio luminosities of the
brightest cluster central black holes may be detectable with existing
instrumentation (Maccarone 2004).

Several methods have been considered for proving the existence
of these intermediate-mass black holes (in the 102–104 M� range),
but to date there is no conclusive evidence for their existence.
Searches for radio emission from globular clusters have mostly
yielded only upper limits (Maccarone et al. 2005; De Rijcke, Buyle
& Dejonghe 2006; Bash et al. 2008). Although, the cluster G1 in
M31 seems to have evidence for harbouring an intermediate-mass
black hole (Ulvestad, Greene & Ho 2007), including radio detection.

However, beyond globular clusters, there are other possibili-
ties for intermediate-mass black holes. They may be produced
in the core collapses of ∼100–1000-M� Population III stars;
see, e.g. Fryer et al. (2001). Other good candidates for hosting
intermediate-mass black holes are thought to be young dense star

C© 2010 The Authors. Journal compilation C© 2010 RAS



1050 D. Cseh et al.

clusters (Portegies Zwart & McMillian 2002; Gürkan, Freitag &
Rasio 2004; Portegies et al. 2004) and ultraluminous X-ray sources,
whose X-ray luminosities well exceed the Eddington luminosity of
a 10 -M� compact object; for more details, see Kaaret et al. (2001),
Zampieri & Roberts (2009).

The main evidence favouring an intermediate-mass black hole in
NGC 6388 is that the observed surface density profile has a power-
law shape with a slope α = −0.2 in the inner 1 arcsec of the cluster.
This slope is shallower than expected for a post-core-collapse cluster
and is consistent with the presence of an intermediate-mass black
hole (Baumgardt, Makino & Hut 2005; Miocchi 2007). The surface
density profile provided an estimated mass of 5700 ± 500 M�
(Lanzoni et al. 2007) for the central black hole in NGC 6388 and it
motivated us to propose radio observations of the source.

Here, we report on radio observations with the Australia Tele-
scope Compact Array (ATCA) of NGC 6388 that led to an upper
limit on the mass of the putative intermediate-mass black hole lo-
cated at the centre of NGC 6388. In Section 2, we describe the
analysis of an archival Chandra observation and our new ATCA ra-
dio observations of NGC 6388. In Section 3, we describe the results
of the X-ray and radio observations. Then we discuss, in Section 4,
the methodology for setting an upper limit on the mass of a central
black hole in NGC 6388 and the uncertainties.

2 O B SERVATION S A N D A NA LYSI S

2.1 Chandra observation

NGC 6388 was observed with the Chandra X-Ray Observatory
(Weisskopf et al. 2002) using the Advanced CCD Imaging Spec-
trometer spectroscopy array (ACIS-S) in imaging mode. The Chan-
dra observation (ObsID 5055; PI Haldan Cohn) began on 2005 April
21 02:28:32 UT and had a useful exposure of 45.2 ks. Although an
analysis of the Chandra data was recently published by Nucita
et al. (2008), we improved the localization of the X-ray sources at
the centre of the cluster by removing the pixel randomization.1

The Chandra data were subjected to standard data processing
(CIAO version 4.1.2 using CALDB version 4.1.4) and then reprocessed
to remove pixel randomization because we are interested in sources
in the crowded region near the cluster centre. We also applied an
aspect correction as described on Chandra aspect web pages2. The
total event rate on the S3 chip was less than 1.7c s−1 throughout the
observation indicating there were no strong background flares.

2.2 ATCA observations

We observed NGC 6388 with the Australia Telescope Compact
Array in configuration 6D (baselines up to 6 km) between 24 and
28 December 2008. The data were obtained simultaneously at 8384
and 9024 MHz and at 18 496 and 18 624 MHz with 16 and 17 h
on-source integration time, respectively. We observed in phase-
reference mode; the phase calibrator was 1740-517 and the primary
calibrator was PKS 1934-638. The data reduction was performed
using the MIRIAD software package (Sault, Teuben & Wright 1995)
in a standard way.

1 http://cxc.harvard.edu/ciao3.4/threads/acispixrand/
2 http://cxc.harvard.edu/ciao/threads/arcsec correction/index.html#calc
corr

Table 1. X-ray sources in the core of NGC 6388.

S/N RA DEC Counts

1 17.7 17 36 17.683 −44 44 16.78 439
2 13.9 17 36 16.941 −44 44 9.90 289
3 10.3 17 36 17.332 −44 44 8.36 237
4 8.6 17 36 18.184 −44 43 59.53 114
5 8.1 17 36 17.518 −44 43 57.17 102
6 8.1 17 36 16.625 −44 44 23.43 130
7 7.1 17 36 17.312 −44 44 7.10 157
8 6.9 17 36 17.010 −44 44 3.06 84
9 6.8 17 36 17.243 −44 44 10.38 87

10 6.1 17 36 17.119 −44 44 12.83 77
11 5.3 17 36 17.161 −44 44 1.92 61
12 4.5 17 36 17.188 −44 44 7.61 69
13 4.4 17 36 17.346 −44 43 53.73 36
14 4.2 17 36 18.053 −44 44 4.30 32
15 4.1 17 36 17.401 −44 44 3.19 30
16 3.7 17 36 16.872 −44 44 12.85 35
17 3.6 17 36 17.325 −44 43 57.21 23
18 3.4 17 36 17.051 −44 44 12.44 41

3 R ESULTS

3.1 Chandra imaging

We first constructed an image of the full area viewed by the ACIS-
S3 chip using all valid events in the 0.3–8 keV band. The Chan-
dra aspect uncertainty is 0.6 arcsec at 90 per cent confidence.3 To
attempt to improve on this we searched for X-ray sources with
counterparts (Kaaret 2002) in the 2MASS catalogue of infrared
sources with a J magnitude brighter than 14 (Skrutskie et al. 2006).
We excluded sources within 40 arcsec of the cluster centre due
to the source crowding in that region. We choose X-ray sources
which are likely foreground stars by selecting those with soft spec-
tra (Kong 2007), specifically those with more counts in the 0.5–
1.5 keV band than in the 1.5–6 keV band (Grindlay et al. 2001).
There are 10 such sources with a detection significant above 3σ .
Of these 10, one at αJ2000 = 17h36m4.s55, δJ2000 = −44◦45 ′24.′′2
is located within 0.23 arcsec of a 2MASS source and a second at
αJ2000 = 17h36m25.s99, δJ2000 = −44◦47′53.′′3 is within 0.37 arcsec
of a 2MASS source. There are 636 such 2MASS sources in the
search area of 2.25 × 105 ′′2. With 10 X-ray sources, the probability
of one chance overlap within 0.4 arcsec is 0.0014 and the probability
of two chance overlaps is 2 × 10−4. Thus, the Chandra astrometry
appears to be accurate to within 0.4 arcsec.

We then constructed images of a 38 arcsec × 38 arcsec region
centred on the cluster core with pixels which are 0.25 arcsec ×
0.25 arcsec in the 0.3–8 and 2–10 keV bands. We searched for
sources in the 0.3–8 keV image using the celldetect tool in CIAO.
A list of detected sources with significance of 3σ or higher is given
in Table 1.

Table 1 includes for each source: the source number; S/N, the
significance of the source detection as calculated by celldetect; RA
and DEC, the position of the source in J2000 coordinates – note that
while the relative positions should be accurate to 0.2 arcsec, there is
an 0.4 -arcsec overall astrometric uncertainty; Counts, total counts
in the 0.3–8 keV band.

3 http://cxc.harvard.edu/cal/ASPECT/celmon

C© 2010 The Authors. Journal compilation C© 2010 RAS, MNRAS 406, 1049–1054



The mass of the black hole in NGC 6388 1051

Figure 1. X-ray image of the core of NGC 6388 in the 2–10 keV band
with pixel size of 0.25 arcsec. The grey-scale indicates X-ray intensity and
ranges from 0 to 14 counts per pixel. The crosses mark the positions of
X-ray sources listed in Table 1. The circle indicates the error circle for the
cluster centre of gravity including the uncertainty relative to the Chandra
reference frame.

Fig. 1 shows an X-ray image of the core of NGC 6388 in the
2–10 keV band with the position of the cluster centre of grav-
ity, αJ2000 = 17h36m17.s23, δJ2000 = −44◦44′7.′′1 (Lanzoni et al.
2007), superimposed. The radius of the circle is 0.5 arcsec which is
equal to the sum in quadrature of the Chandra aspect uncertainty
of 0.4 arcsec (see above) and the uncertainty of 0.3 arcsec in the
position of the centre of gravity. Two of the Chandra sources lie
near the centre of gravity error circle. The error circle for source
#12 overlaps the edge. Source #7 lies 0.9 arcsec from the centre
of gravity. If we use the coordinates calculated from the 2–10 keV
image (and not 0.3–8 keV as above), then source #12 moves inside
the centre of gravity error circle, while source #7 moves further
away.

3.2 X-ray spectra of source 12 and 7

We extracted X-ray spectra for these two sources using circular
extraction regions with radii of 1.5 pixels centred on the coordinates
given in Table 1. The extraction radius is smaller than usual for
Chandra sources, but this is necessary given the source crowding.
The 80 per cent encircled power radius is ∼0.7 arcsec4 thus, the
measured source fluxes were increased by a factor of 1.2 to account
for the flux outside the extraction region. We fitted the X-ray spectra
using the Sherpa spectral fitting package and response matrices
calculated using the mkacisrmf tool in CIAO. We used the χ 2-
Gehrels statistic to evaluate the goodness of fit due to the low
numbers of counts in some spectral bins.

A good fit, χ 2/DoF = 2.9/8, was obtained for source #12
with an absorbed power-law spectrum with a photon index, � =
1.90 ± 0.45 and an equivalent hydrogen absorption column den-
sity of NH = (3.8 ± 1.8) × 1021 cm−2. The absorbed flux in
the 0.3–8 keV band was 2.4 × 10−14 erg cm−2 s−1 and the unab-
sorbed flux was 4.0×10−14 erg cm−2 s−1 in the 0.3–8 keV band and
2.15 × 10−14 erg cm−2 s−1 in the 2–10 keV band.

An absorbed power law provided a good fit for the spectrum
of source #7, χ 2/DoF = 7.8/16. The best-fitting parameters were
a photon index, � = 1.66 ± 0.27 and an equivalent hydrogen

4 http://cxc.harvard.edu/proposer/POG/pdf/MPOG.pdf; page 93; figure 6.7

Figure 2. The naturally weighted ATCA image of NGC 6388 combined at
8.4 and 9 GHz. The positive contour levels increase by a factor of 2. The
first contours are drawn at −81 and 81μJy beam−1. (There are no higher
contours than the first ones). The beam size is 2.1 × 1.5 arcsec at a position
angle of 6◦. The central circle indicates the cluster centre of gravity at
αJ2000 = 17h36m17.s23, δJ2000 = −44◦44′7.′′1 with a radius 0.5′′ of the
uncertainty. The crosses mark the positions of the Chandra sources. The
rectangle indicates the Chandra image showed previously.

absorption column density of NH = (3.5 ± 1.3) × 1021 cm−2. The
lower bound on NH = 2.2 × 1021 cm−2 was fixed to the Galactic
H I column density along the line of sight. The absorbed flux in the
0.3–8 keV band was 4.8 × 10−14 erg cm−2 s−1 and the unabsorbed
flux was 6.9 × 10−14 erg cm−2 s−1 in the 0.3–8 keV band and 4.6 ×
10−14 erg cm−2 s−1 in the 2–10 keV band.

3.3 Radio non-detection

After reduction of the ATCA radio data, we found there are no radio
sources detected in association with the cluster centre of gravity
nor at the locations of any of the Chandra X-ray sources within
the cluster (Fig. 2). We assumed a flat spectrum (as likely for a
low-luminosity accreting black hole) in order to combine the data
sets to achieve the best noise level. In naturally weighted maps,
by combining 8.4- and 9-GHz data the rms noise level was 27 μJy
and by combining 18.5- and 18.6-GHz data the rms was 54 μJy.
Combining all of the data sets did not lead to better rms as the
higher-frequency data is more noisy. Therefore, our best achieved
rms noise level at radio frequencies is 27 μJy.

4 D ISCUSSION

Considering the best achieved rms value obtained from our ATCA
radio observations and adopting a 3σ upper limit, the upper limit
on the radio flux of any (undetected) source is estimated to
FR < 81 μJy beam−1. The distance of NGC 6388 was adopted
from Dalessandro et al. (2008) with the value of 13.2 ± 1.2 kpc.
Therefore, we obtained an upper limit for the radio luminosity
of the putative intermediate mass black hole in NGC 6388 of
LR < 8.4×1028 erg s−1 at 5 GHz (LR = νFν , where we assumed a

C© 2010 The Authors. Journal compilation C© 2010 RAS, MNRAS 406, 1049–1054



1052 D. Cseh et al.

flat radio spectrum, as is likely for a low-luminosity accreting black
hole).

Previously, Nucita et al. (2008) found that three of the Chandra
sources (# 12, 7 and 3) coincide with the cluster centre of gravity.
They did not attempt to spatially resolve these three sources and
therefore obtained one averaged spectra for the three sources. After
reanalysing the data and removing the pixel randomization, we
find that only one source (#12) is consistent with the location of
the centre of gravity (see Section 3.1). In addition, we successfully
measured the spectrum of each source individually. The unabsorbed
X-ray flux of source #12 is FX = 4.0×10−14 erg cm−2 s−1, and the
corresponding X-ray luminosity is LX = 8.3 × 1032 erg s−1 in the
0.3–8 keV band. We will use this value in all subsequent analyses.

4.1 Nature of the innermost X-ray sources

A study of the colour–colour diagram of the X-ray sources through-
out the cluster revealed that most of them seem to be low-mass
X-ray binary, one source is probably a high-mass X-ray binary and
four others are soft sources (Nucita et al. 2008). Nucita et al. (2008)
treated the three central Chandra sources as one and noted that the
difference between the X-ray flux of these sources measured by
XMM–Newton in 2003 versus by Chandra in 2005 is a factor of
only 1.11. This may indicate that variability of the X-ray sources is
small, but there are only two observations.

From our X-ray data analysis, we managed to localize three
separate sources in the centre of the cluster. We studied their
X-ray colours and used the source classification method of Jenkins
et al. (2005). This revealed that source #3 is very soft, probably a
cataclysmic variable. Source #7 seems to be an X-ray binary and
source #12 is either an absorbed source or an X-ray binary.

The X-ray luminosity of source #12 is consistent with the ac-
cretion luminosity of even a 10 -M� black hole in quiescence. On
the basis of the X-ray spectra, there is no real clue to distinguish
between an intermediate-mass black hole and low-mass X-ray bi-
nary. Source #12 has a power-law spectrum with � ≈ 1.9 which
is consistent with the spectra of quiescent stellar-mass BH which
have � ≈ 2.0 (Corbel, Tomsick & Kaaret 2006; Corbel, Koerding
& Kaaret 2008), but is also consistent with the spectrum expected
from a quiescent intermediate-mass black hole. Thus, the localiza-
tion, the source categorization of Jenkins et al. (2005), and the X-ray
spectrum all favour source #12 as the best candidate to be subjected
upon further analysis as a potential intermediate mass black hole.

4.2 Upper limit on mass of the central black hole

The fundamental plane of accreting black holes is a relationship
between X-ray luminosity, radio luminosity and black hole mass
(Merloni et al. 2003; Falcke et al. 2004). The relations between
mass accretion rate and radio luminosity has been studied for black
hole X-ray binaries and low-luminosity active galactic nuclei. It
is found that the X-ray luminosity is uniquely determined by the
black hole mass and radio luminosity via a linear equation in log-
arithm space. This relationship is referred to as ‘the black hole
fundamental plane’. It is valid for hard state objects, i.e. for objects
accreting at low Eddington value. This relation requires radiatively
inefficient accretion, like advection-dominated or jet-dominated ac-
cretion flows.

If one investigates in more detail whether the X-ray source satis-
fies the criteria for radiative inefficiency, as required for application
of the fundamental plane (Körding, Falcke & Corbel 2006a), we can
conclude that even if M = 10 M�, the ratio of X-ray luminosity

to Eddington luminosity, LX/LEdd � 10−6. So, the source needs to
be accreting at a low Eddington-rate. Taking this into account and
assuming that the central source is a black hole, we can set con-
straints on the mass of the black hole using the relationship found
by Merloni et al. (2003):

log M = 1.28 log LR − 0.76 log LX − 9.39 (1)

or the similar relation found by Körding et al. (2006a):

log M = 1.55 log LR − 0.98 log LX − 9.95. (2)

We note that the relation (equation 2) found by Körding et al.
(2006a), which considered flat spectrum, low-luminosity radio
sources, such as those we expect in the centre of dwarf galaxies
or globular clusters, more likely reflects the present case. However,
equation (1) provides results that are consistent within the uncer-
tainties. As equation (2) gives a higher mass and has less scatter
than equation (1) (even than the equation found by Gültekin et al.
2009), we use the value given by equation (2) in all subsequent
analyses.

Inserting the measured X-ray luminosity (LX) of source #12
and the measured upper limit on its radio luminosity (LR) into
equation (2) leads to an upper limit for the mass M of the central
black hole of < 735 M�. However, we must consider the intrinsic
scatter in the measured fundamental plane relation of 0.12 dex
(∼32 per cent) within one σ (and the uncertainty of the distance).
Therefore, the result is M < 735±244 M�. We adopt the 3σ upper
limit, ≈1500 M�, as a conservative limit on the black hole mass.

If source #7 actually lies at the cluster centre of gravity instead
source #12, then we note that source #7 has a harder spectrum than
#12, being still consistent with a low-luminosity accreting black
hole and that the difference between their X-ray flux is a factor of
2. Thus, this would not change the results described above. If none
of the X-ray sources is associated with the cluster centre of gravity,
then we cannot use the fundamental plane to obtain a limit on the
black hole mass.

4.3 Bondi–Hoyle accretion and comparison with G1

In this section, we investigate in more detail the consistency of
the X-ray emission of source #12 with Bondi–Hoyle accretion and
compare NGC 6388 with the cluster G1. For a black hole of mass M
moving with velocity v through gas with hydrogen number density n
and sound speed cs , the expected accretion rate via the Bondi–Hoyle
process (Bondi & Hoyle 1944) is

Ṁ � 4π (GM)2mpn
(
v2 + c2

s

)−3/2
, (3)

where mp is the proton mass (Pooley & Rappaport 2006). The
expected X-ray luminosity is then

LX � εηṀc2 (4)

and parametrized for NGC 6388 is

LX � εη × 8.8×1036

(
MBH

103 M�

)2(
V

15 km s−1

)−3( n

0.1

)
erg s−1,

(5)

where V denotes (v2 + c2
s )1/2, ε is the efficiency for converting

accreted mass to radiant energy in the accretion flow of the black
hole and η indicates the fraction of the Bondi–Hoyle accretion rate
that is accreted by the black hole.

The intracluster gas density can vary in the ∼0.1–1 cm−3 range
(Pooley & Rappaport 2006). For NGC 6388 the gas density is not

C© 2010 The Authors. Journal compilation C© 2010 RAS, MNRAS 406, 1049–1054



The mass of the black hole in NGC 6388 1053

measured. Ionized gas with an electron density of n � 0.1 cm−3

has been detected in the globular cluster 47 Tuc (Freire et al. 2001).
Recent studies on their stellar populations find similar ages for NGC
6388 as 47 Tuc (Moretti et al. 2009), therefore we set n = 0.1 cm−3

for NGC 6388. However, a higher gas content may be expected for
NGC 6388 (Scott & Rose 1975). We also set v = 0 km s−1 and
cs = 15 km s−1.

Now, the key factors determining the luminosity are the radiative
efficiency of accretion (ε) and the fraction of Bondi–Hoyle accretion
rate that reaches the black hole (η). Considering our previously
obtained 3σ upper limit on mass of ∼1500 M� and taking η = 1,
we find that the lowest allowed radiative efficiency is ε � 10−4;
similar values have been found for other systems in the radiatively
inefficient regime (Fender, Gallo & Jonker 2003; Körding, Fender
& Migliari 2006b). The highest value of radiative efficiency can be
taken as 0.1, i.e. for a radiatively efficient Schwarzschild black hole.
So, ε can vary in the [10−4, 0.1] range.

Perna et al. (2003) showed that the lack of detection of isolated
neutron stars accreting from interstellar medium implies a fraction
of Bondi-accretion of the order of 10−3–10−2; see also (Pellegrini
2005). However, there is evidence that the central black hole of
globular clusters can accrete at a higher fraction of the Bondi-rate
than suggested by Perna et al. (2003).

G1 is an enigmatic star cluster in M31 thought by some to be
a globular cluster, but by others to be the core of a stripped dwarf
galaxy (Meylan et al. 2001) and contains multiple stellar popu-
lations. Dynamical evidence in G1 suggested the presence of a
20 000-M� black hole (Gebhardt, Rich & Ho 2002, 2005). X-ray
observations revealed an X-ray source with a 0.2–10 keV luminosity
of 2 · 1036 erg s−1 (Trudolyubov & Priedhorsky 2004) and (Pooley
& Rappaport 2006). A radio source was also detected at the location
of the core of the cluster of G1. The measured radio flux (28 μJy)
was in good agreement with the predictions (30 and 77 μJy) (Mac-
carone & Körding 2006; Ulvestad et al. 2007). Although, Kong
et al. (2009) find that the X-ray emission is still consistent with a
single X-ray binary or a collection of X-ray binaries.

Ulvestad et al. (2007) find the most plausible scenario is that G1
accretes at closer to 0.1 of the Bondi-rate with a radiative efficiency
under 0.01. It is therefore possible that the fraction (η) of the Bondi–
Hoyle accretion is as high as 0.1.

Taking the value – as there is no evidence for pulsar detection
in NGC 6388 – obtained by Perna et al. (2003) (see also Pellegrini
2005; Maccarone et al. 2008) as a low end and the value of G1
as a high end, the fraction of the Bondi-rate (η) can vary on the
[10−3, 0.1] range.

Now, we discuss two scenarios: first, we set the fraction of
the Bondi-rate to η = 0.1 and we assume inefficient accretion
(ε = 10−4) and secondly, we set η = 10−3 and we assume effi-
cient accretion (ε = 0.1). Using equation (5), other cases will lead
lower values of black hole mass than derived from the fundamental
plane (see Section 4.2). In order to reproduce the measured X-ray
luminosity (by using equation 5), the first scenario will give an
estimate of ∼3070 M� for the mass of the putative central black
hole mass. Such a black hole mass is inconsistent with the derived
mass on the fundamental plane. Additionally, this value is even
greater than 2600 M�, which one can obtain considering the raw
estimate that, the black hole mass is 1/1000th of the total stellar
mass (2.6 · 106 M�; (Lanzoni et al. 2007)) of the globular cluster
(Miller & Hamilton 2002); therefore this scenario is less favourable.
The second scenario will result in a black hole mass of ∼970 M�.
This is formally consistent with the 1σ value derived from the fun-
damental plane. Although, given the high uncertainties of ε and η

and the intrinsic scatter of the fundamental plane, our conservative
upper limit on the mass of the putative intermediate-mass black
hole is 1500 M�, the 3σ upper limit derived from the fundamental
plane.

5 C O N C L U S I O N S A N D S U M M A RY

Lanzoni et al. (2007) reported the possible presence of a black
hole with a mass of 5700 ± 500 M� at the centre of the globular
cluster NGC 6388. Chandra and XMM–Newton observational data
analysis were carried out by Nucita et al. (2008). Removing the pixel
randomization allowed us to identify a unique source coincident
with the cluster centre of gravity with properties consistent with
those expected of a black hole accreting at a low rate. With the X-ray
detection and optical surface density fit, the only missing piece of the
puzzle was a radio detection. On the basis of the X-ray luminosity,
Nucita et al. (2008) predicted an upper limit of <3 mJy radio flux on
NGC 6388. Deep radio observations with the Australia Telescope
Compact Array allowed us to reach a sensitivity of 27 μJy beam−1,
but did not reveal any radio sources within the cluster. We interpreted
the radio non-detection by using the fundamental plane relating the
radio and X-ray properties of black holes accreting at low rates,
assuming that the X-ray flux is related to a black hole accretion
luminosity. We obtained an upper limit on the black hole mass of
M < 735 ± 244 M� (1σ ). Taking into account the uncertainties on
the radiative efficiency of accretion and on the fraction of Bondi–
Hoyle accretion rate reaching the black hole, we concluded that the
centre of NGC 6388 cannot host a black hole with a mass in excess
of 1500 M� at a 3σ confidence level.
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