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Accreting compact objects in the HE sky



The region near the Galactic center in X-rays

Sgr A*                = Galactic supermassive BH 
SNR 0.9+0.1       = supernova remnant 
Sgr B2                = molecular cloud emitting X-rays 

(interaction with gamma-ray radiation from 
Sgr A* during an outburst 350 years ago ?) 

1E 1743.1-2843 = BH candidate (X-ray binary) 
1E 1740.7-2942 = BH candidate (X-ray binary, microquasar)

Chandra



The sky in soft X-rays (0.2-12 keV : XMM-Newton)

Red : 0.2-2 keV 
Blue : 2-12 keV 

Size ∝ flux



The sky in hard X-rays (14-195 keV : Swift/BAT)



The sky in high energy gamma-rays 
(0.1-100 GeV ; Fermi/LAT)

Diffuse emission: 
interaction between cosmic rays and 

the interstellar medium 

Sources : 



Main classes of accreting compact objects



Cataclysmic variables (CV) and X-ray binaries (XB)        [XB: LX=250 to 25000 L⊙] 
 1 = compact object: WD in a CV - NS or BH in a XB 
 2 = companion 

Classification: based on the mass ratio companion / compact object q = M2/M1 

HMXB : 2 = O, B star or blue supergiant: M2/M1>1         [T= day to year] 
 - X-rays: bright source(accretion) 
 - Visible: emission is dominated by 2         [LV ~10-1 to 103 LX] 
 - examples: Cyg X1, Vela X1, …  

LMXB : 2 = main sequence star or WD : M2/M1 < 1         [T= 10 min to 100 days] 
 - X-rays: bright source (accretion) 
 - Visible: emission is fainter than in a LMXB (visible < 1% total)  [LV ~10-2 to 10-3 LX]  
 - LMXB are more frequent than HMXB 
    ~ 100 LMXB in the Galaxy, 30 % in globular clusters 

Additional classification: based on other phenomena 

* Novae, X-ray bursts: CV or XB with thermonuclear 
explosions on the surface 
* Microquasar: XB with relativistic ejections 
examples: GRS 1915+105, Cyg X1 

 

Accretion in compact binary systems



AGN: supermassive black hole + accretion disk (+ outflow/jet)  

Classification:  
 - Radio-quiet AGN: emission from jets/lobes is faint  
  Seyfert galaxies: - narrow emission lines in the nucleus 
        - strong X-ray emission 
        - possible radio jet 
        - host galaxy: usually spiral/irregular 
        - sub-classes:  Seyfert 1 = strong broad emission lines 
            Seyfert 2 = no such lines 

  Radio-quiet quasars: same as Seyfert galaxies, but brighter 

 - Radio-loud AGN: emission from jets/lobes is bright  
   (strong interaction with the external medium) 

 Starburst galaxies:  
       strong star formation, very bright IR emission 
   
 Radiogalaxies:  
        usually elliptical,  
        no emission lines like in a Seyfert galaxy 
 
 Radio-loud quasars: like a radio-quiet QSO,  
      with a jet in addition

Active Galactic Nuclei (AGN)



Core of NGC 4261

The central region of an AGN
Two radio loud AGN 

(radio-galaxies)

NGC 4261: 

MSMBH ~ 4 108 M⊙ 

RS ~ 8 AU << 400 ly



M87
HST 

~5 kly 

VLA:

~4 kly 

maximum likelihood (RML; e.g., Narayan & Nityananda 1986;
Wiaux et al. 2009; Thiébaut 2013). RML is a forward-modeling
approach that searches for an image that is not only consistent with
the observed data but also favors specified image properties (e.g.,
smoothness or compactness). As with CLEAN, RML methods
typically iterate between imaging and self-calibration, although
they can also be used to image directly on robust closure quantities
immune to station-based calibration errors. RMLmethods have been
extensively developed for the EHT (e.g., Honma et al. 2014;
Bouman et al. 2016; Akiyama et al. 2017; Chael et al. 2018b; see
also Paper IV).

Every imaging algorithm has a variety of free parameters
that can significantly affect the final image. We adopted a two-
stage imaging approach to control and evaluate biases in the
reconstructions from our choices of these parameters. In
the first stage, four teams worked independently to reconstruct
the first EHT images of M87* using an early engineering data
release. The teams worked without interaction to minimize
shared bias, yet each produced an image with a similar
prominent feature: a ring of diameter ∼38–44 μas with
enhanced brightness to the south (see Figure 4 in Paper IV).

In the second imaging stage, we developed three imaging
pipelines, each using a different software package and
associated methodology. Each pipeline surveyed a range of
imaging parameters, producing between ∼103 and 104 images
from different parameter combinations. We determined a “Top-
Set” of parameter combinations that both produced images of
M87* that were consistent with the observed data and that
reconstructed accurate images from synthetic data sets
corresponding to four known geometric models (ring, crescent,
filled disk, and asymmetric double source). For all pipelines,
the Top-Set images showed an asymmetric ring with a diameter
of ∼40 μas, with differences arising primarily in the effective
angular resolutions achieved by different methods.

For each pipeline, we determined the single combination of
fiducial imaging parameters out of the Top-Set that performed
best across all the synthetic data sets and for each associated
imaging methodology (see Figure 11 in Paper IV). Because the
angular resolutions of the reconstructed images vary among the
pipelines, we blurred each image with a circular Gaussian to a
common, conservative angular resolution of 20 μas. The top part
of Figure 3 shows an image of M87* on April11 obtained by
averaging the three pipelines’ blurred fiducial images. The image
is dominated by a ring with an asymmetric azimuthal profile that
is oriented at a position angle ∼170° east of north. Although the
measured position angle increases by ∼20° between the first two
days and the last two days, the image features are broadly
consistent across the different imaging methods and across all
four observing days. This is shown in the bottom part of Figure 3,
which reports the images on different days (see also Figure 15 in
Paper IV). These results are also consistent with those obtained
from visibility-domain fitting of geometric and general-relativistic
magnetohydrodynamics (GRMHD) models (Paper VI).

6. Theoretical Modeling

The appearance of M87* has been modeled successfully using
GRMHD simulations, which describe a turbulent, hot, magnetized
disk orbiting a Kerr black hole. They naturally produce a powerful
jet and can explain the broadband spectral energy distribution
observed in LLAGNs. At a wavelength of 1.3 mm, and as
observed here, the simulations also predict a shadow and an
asymmetric emission ring. The latter does not necessarily coincide

with the innermost stable circular orbit, or ISCO, and is instead
related to the lensed photon ring. To explore this scenario in great
detail, we have built a library of synthetic images (Image Library)
describing magnetized accretion flows onto black holes in GR145

(Paper V). The images themselves are produced from a library
of simulations (Simulation Library) collecting the results of
four codes solving the equations of GRMHD (Gammie et al.
2003; Saḑowski et al. 2014; Porth et al. 2017; Liska et al.
2018). The elements of the Simulation Library have been
coupled to three different general-relativistic ray-tracing and
radiative-transfer codes (GRRT, Bronzwaer et al. 2018;
Mościbrodzka & Gammie 2018; Z. Younsi et al. 2019, in
preparation). We limit ourselves to providing here a brief
description of the initial setups and the physical scenarios
explored in the simulations; see Paper V for details on both the
GRMHD and GRRT codes, which have been cross-validated

Figure 3. Top: EHT image of M87* from observations on 2017 April 11 as a
representative example of the images collected in the 2017 campaign. The
image is the average of three different imaging methods after convolving each
with a circular Gaussian kernel to give matched resolutions. The largest of the
three kernels (20 μas FWHM) is shown in the lower right. The image is shown
in units of brightness temperature, T S k2b

2
Bl= W, where S is the flux density,

λ is the observing wavelength, kB is the Boltzmann constant, and Ω is the solid
angle of the resolution element. Bottom: similar images taken over different
days showing the stability of the basic image structure and the equivalence
among different days. North is up and east is to the left.

145 More exotic spacetimes, such as dilaton black holes, boson stars, and
gravastars, have also been considered (Paper V).
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MSMBH ~ 6.5 109 M⊙ 

RS ~ 130 AU   (~8 μas)
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Orbit S2: 
Period: T= 16 yr 

Periastron: 
r=120 UA = 1400 RS 

v=0.02 c

Milky Way: supermassive black hole at the center (SgrA*) - M ~ 4 106 M⊙

Supermassive black holes with a weak activity



Accretion: orders of magnitude



Accretion: luminosity

Chapitre 7
Accrétion sur un objet compact

L’accrétion est le processus par lequel la majorité des objets compacts
deviennent des sources brillantes sur de longues échelles de temps 1. Les 1. Par opposition à l’effondrement gra-

vitationnel qui libère beaucoup plus
d’énergie mais sur une courte durée.

observations de différentes sources astrophysiques dans lesquelles on trouve
un objet compact accrétant ont été présentées au chapitre 3.

7.1 Considérations énergétiques : efficacité de l’accrétion

7.1.1 Luminosité d’accrétion et luminosité d’Eddington

La luminosité d’accrétion (chapitre 1) est la luminosité maximale attendue
d’un flot d’accrétion de flux de masse ṁ sur un objet de compacité X :

Luminosité d’accrétion pour un objet compact de compacité X :

Lacc = Xṁc2 =
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Partout dans le chapitre, nous indique-
rons WD, NS, BH ou SMBH lorsqu’une
estimation numérique est donnée pour
des valeurs typiques correspondant à
une naine blanche, une étoile à neutrons,
un trou noir stellaire ou un trou noir su-
permassif. Pour les trous noirs, on prend
R = 3RS (rayon de la dernière orbite
stable pour un trou noir sans rotation,
voir le chapitre 6).

Il s’agit de la puissance libérée par l’accrétion et la luminosité correspon-
dante effectivement rayonnée ne peut être qu’une fraction plus ou moins
grande de cette puissance. Le flux de masse a été normalisé par une valeur
typique pour les variables cataclysmiques (naines blanches) et les binaires X
(étoile à neutrons/trou noir) ou un noyau actif de galaxie. Ce flux de masse
est a priori limité par la luminosité d’Eddington (chapitre 1), luminosité
maximale que l’on peut rayonner sans que la pression de rayonnement puisse
empêcher l’accrétion :

Luminosité d’Eddington :

LEdd =
4pGMmpc

sT
' 3.4 ⇥ 104

✓
M

M�

◆
L� . (7.2)

Rappelons que cette luminosité a été
obtenue pour un milieu composé uni-
quement d’hydrogène ionisé. Une autre
composition chimique peut modifier
cette valeur. Par ailleurs, le calcul a
été fait en régime stationnaire et à sy-
métrie sphérique. Pour des géométries
plus compliquées ou des situations non
stationnaires, la limite d’Eddington ci-
dessus peut donc ne pas s’appliquer.
Ainsi les supernovae ou les sursauts
gamma sont très « super-Eddington ».

Si la limite d’Eddington est franchie, la géométrie du flot d’accrétion peut
être fortement affectée, et des phénomènes d’éjection sont attendus.

7.1.2 Emission liée à la puissance dissipée

On peut estimer de manière grossière le domaine spectral dans lequel
l’énergie libérée par l’accrétion est rayonnée. Si cette énergie est dissipée dans
une région optiquement épaisse, celle-ci rayonne comme un corps noir 2 à la 2. La puissance rayonnée est alors reliée

à la température par la loi de Stefan,
Lacc = 4pR2sT4.

température Tépais, soit un domaine spectral hhni ⇠ kTépais :

Maximum luminosity that can be radiated from a static atmosphere:

Maximum luminosity that can be extracted via the accretion process:

Accretion luminosity (not necessarily radiated):                    

Eddington luminosity:                                                                 

⌅ =
GM

Rc2

⌅BH =
GM

RISCOc2
' 1

6

Compact object:

WD: 

NS: 

BH: 

⌅NS ' 0.2

⌅WD ' 10�4 � 10�3

➟ corresponding limit on mass flux



Accretion: luminosity
Maximum luminosity that can be extracted via the accretion process:

Accretion luminosity (not necessarily radiated):                    
CV

XB
AGN

XB ~ 0.1 M⊙ in 1 Gyr

Stellar mass objects:

SMBH:

~ 10-5 – 1 M⊙ in 1 yr

quiescent 
SMBH:  

~ 10-5 -10-3 M⊙/yr
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obtenue pour un milieu composé uni-
quement d’hydrogène ionisé. Une autre
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On peut estimer de manière grossière le domaine spectral dans lequel
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température Tépais, soit un domaine spectral hhni ⇠ kTépais :

Maximum luminosity that can be radiated from a static atmosphere:

Maximum luminosity that can be extracted via the accretion process:

Accretion luminosity (not necessarily radiated):                    

Eddington luminosity:                                                                 usual sources are well below this limit

CV

XB
AGN

XB ~ 0.1 M⊙ in 1 Gyr

Stellar mass objects:

SMBH:

~ 10-5 – 1 M⊙ in 1 yr

quiescent 
SMBH:  

~ 10-5 -10-3 M⊙/yr



Accretion: spectral range

132 objets compacts & phénomènes associés

Accrétion : domaine spectral de l’émission (régime optiquement épais)
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Si au contraire l’énergie est transformée en énergie cinétique de la matière
accrétée puis est immédiatement rayonnée sans interaction avec le milieu
(régime optiquement mince), la température de la matière émissive sera dé-
terminée par u ' Xrc2 (conservation de l’énergie potentielle gravitationnelle
libérée en énergie interne), soit La densité volumique d’énergie interne

u est donnée par u = 3
2 nkT = 3

2
rkT
µmp

.
Tmince ' 1

k
2
3

X µmpc2 . (7.4)

Le domaine spectral correspondant 3 est donné par hhni ⇠ kTmince : 3. Ci-dessous, on adopte µ = 0.5 qui cor-
respond à une matière accrétée constitué
d’hydrogène entièrement ionisé.

On note que dans ce régime, la tempéra-
ture est indépendante du flux de masse
accrété (qui fixera simplement l’intensité
du rayonnement).

Accrétion : domaine spectral de l’émission (régime optiquement mince)
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Dans la majorité des sources, on doit avoir kTépais < hhni < kTmince. Une
naine blanche accrétante doit rayonner plutôt dans le domaine allant du
visible-UV jusqu’à éventuellement les X durs/g mous, ce qui correspond à
ce que l’on sait des variables cataclysmiques, et une étoile à neutrons ou un
trou noir stellaire accrétant doit rayonner à plus haute énergie, typiquement
dans les X, jusque éventuellement aux g de haute énergie, comme observés
pour les binaires X. L’émission des noyaux actifs de galaxie doit quant à elle
s’étendre de l’ultraviolet aux rayons gamma.

Naturellement, un modèle réaliste
d’émission devra être calculé en cou-
plant le transfert radiatif à la dynamique
du flot d’accrétion. On trouvera alors gé-
néralement que seule une fraction de la
luminosité Lacc est rayonnée. Un des en-
jeux de ce chapitre est d’estimer quelles
sont les valeurs possibles du flux de
masse d’accrétion ṁ et de comprendre
la géométrie du flot d’accrétion.

7.2 Observations

Les populations d’objets compacts accrétants ont été décrites au chapitre 3.
Nous rappelons ici brièvement le cas des sources les plus brillantes.

7.2.1 Les variables cataclysmiques
(l’objet compact est une naine blanche)

Les variables cataclysmiques sont des systèmes binaires composé d’une
naine blanche (étoile 1) et d’un compagnon stellaire (étoile 2). Sous certaines
conditions explicitées plus loin dans ce chapitre, le transfert de masse de
2 vers 1 est possible. La matière est accrétée par la naine blanche via la
formation d’un disque d’accrétion qui rayonne principalement de l’ultra-
violet aux rayons X d’après les estimations simples ci-dessus.

La matière accrétée s’accumule à la sur-
face de la naine blanche, ce qui peut
conduire à des explosions thermonu-
cléaires observée sous la forme du phé-
nomène de nova (chapitre 9). Ces explo-
sions ne détruisent pas la naine blanche.
Si la naine blanche est massive, la masse
acquise par accrétion peut lui faire at-
teindre la masse de Chandrasekhar (cha-
pitre 4). La naine blanche explose alors
sous forme d’une supernova de type Ia
(supernova thermonucléaire, chapitre 9).

7.2.2 Les binaires X
(l’objet compact est une étoile à neutrons ou un trou noir)

Les binaires X sont des systèmes serrés composés d’une étoile à neutrons
ou d’un trou noir 4 (astre 1) et d’un compagnon stellaire (astre 2) : voir 4. Plus précisément, lorsque l’astre 1 a

une masse supérieure à 3 � 5 M�, on
parle de « candidat trou noir » (cf. cha-
pitre 6).

chapitre 3.1.3. Comme dans le cas précédent, le transfert 2 ! 1 est possible

132 objets compacts & phénomènes associés
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7.2 Observations

Les populations d’objets compacts accrétants ont été décrites au chapitre 3.
Nous rappelons ici brièvement le cas des sources les plus brillantes.

7.2.1 Les variables cataclysmiques
(l’objet compact est une naine blanche)

Les variables cataclysmiques sont des systèmes binaires composé d’une
naine blanche (étoile 1) et d’un compagnon stellaire (étoile 2). Sous certaines
conditions explicitées plus loin dans ce chapitre, le transfert de masse de
2 vers 1 est possible. La matière est accrétée par la naine blanche via la
formation d’un disque d’accrétion qui rayonne principalement de l’ultra-
violet aux rayons X d’après les estimations simples ci-dessus.

La matière accrétée s’accumule à la sur-
face de la naine blanche, ce qui peut
conduire à des explosions thermonu-
cléaires observée sous la forme du phé-
nomène de nova (chapitre 9). Ces explo-
sions ne détruisent pas la naine blanche.
Si la naine blanche est massive, la masse
acquise par accrétion peut lui faire at-
teindre la masse de Chandrasekhar (cha-
pitre 4). La naine blanche explose alors
sous forme d’une supernova de type Ia
(supernova thermonucléaire, chapitre 9).

7.2.2 Les binaires X
(l’objet compact est une étoile à neutrons ou un trou noir)

Les binaires X sont des systèmes serrés composés d’une étoile à neutrons
ou d’un trou noir 4 (astre 1) et d’un compagnon stellaire (astre 2) : voir 4. Plus précisément, lorsque l’astre 1 a

une masse supérieure à 3 � 5 M�, on
parle de « candidat trou noir » (cf. cha-
pitre 6).

chapitre 3.1.3. Comme dans le cas précédent, le transfert 2 ! 1 est possible

Accretion: spectral range of the emission (optically thick regime)

Accretion: spectral range of the emission (optically thin regime)    
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Accretion: spectral range

Expected spectral range for usual sources: 

Accreting white dwarfs (CV) : 1 eV → 10 keV 
visible/UV to X-rays 

Accreting neutron stars/stellar mass BH (XB) : 0.1 keV → 100 MeV  
soft X-rays to gamma-rays 

Accreting supermassive black holes (AGN) : 1 eV → 100 MeV  
visible/UV to gamma-rays
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Si au contraire l’énergie est transformée en énergie cinétique de la matière
accrétée puis est immédiatement rayonnée sans interaction avec le milieu
(régime optiquement mince), la température de la matière émissive sera dé-
terminée par u ' Xrc2 (conservation de l’énergie potentielle gravitationnelle
libérée en énergie interne), soit La densité volumique d’énergie interne

u est donnée par u = 3
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Le domaine spectral correspondant 3 est donné par hhni ⇠ kTmince : 3. Ci-dessous, on adopte µ = 0.5 qui cor-
respond à une matière accrétée constitué
d’hydrogène entièrement ionisé.

On note que dans ce régime, la tempéra-
ture est indépendante du flux de masse
accrété (qui fixera simplement l’intensité
du rayonnement).
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Dans la majorité des sources, on doit avoir kTépais < hhni < kTmince. Une
naine blanche accrétante doit rayonner plutôt dans le domaine allant du
visible-UV jusqu’à éventuellement les X durs/g mous, ce qui correspond à
ce que l’on sait des variables cataclysmiques, et une étoile à neutrons ou un
trou noir stellaire accrétant doit rayonner à plus haute énergie, typiquement
dans les X, jusque éventuellement aux g de haute énergie, comme observés
pour les binaires X. L’émission des noyaux actifs de galaxie doit quant à elle
s’étendre de l’ultraviolet aux rayons gamma.

Naturellement, un modèle réaliste
d’émission devra être calculé en cou-
plant le transfert radiatif à la dynamique
du flot d’accrétion. On trouvera alors gé-
néralement que seule une fraction de la
luminosité Lacc est rayonnée. Un des en-
jeux de ce chapitre est d’estimer quelles
sont les valeurs possibles du flux de
masse d’accrétion ṁ et de comprendre
la géométrie du flot d’accrétion.

7.2 Observations

Les populations d’objets compacts accrétants ont été décrites au chapitre 3.
Nous rappelons ici brièvement le cas des sources les plus brillantes.

7.2.1 Les variables cataclysmiques
(l’objet compact est une naine blanche)

Les variables cataclysmiques sont des systèmes binaires composé d’une
naine blanche (étoile 1) et d’un compagnon stellaire (étoile 2). Sous certaines
conditions explicitées plus loin dans ce chapitre, le transfert de masse de
2 vers 1 est possible. La matière est accrétée par la naine blanche via la
formation d’un disque d’accrétion qui rayonne principalement de l’ultra-
violet aux rayons X d’après les estimations simples ci-dessus.

La matière accrétée s’accumule à la sur-
face de la naine blanche, ce qui peut
conduire à des explosions thermonu-
cléaires observée sous la forme du phé-
nomène de nova (chapitre 9). Ces explo-
sions ne détruisent pas la naine blanche.
Si la naine blanche est massive, la masse
acquise par accrétion peut lui faire at-
teindre la masse de Chandrasekhar (cha-
pitre 4). La naine blanche explose alors
sous forme d’une supernova de type Ia
(supernova thermonucléaire, chapitre 9).

7.2.2 Les binaires X
(l’objet compact est une étoile à neutrons ou un trou noir)

Les binaires X sont des systèmes serrés composés d’une étoile à neutrons
ou d’un trou noir 4 (astre 1) et d’un compagnon stellaire (astre 2) : voir 4. Plus précisément, lorsque l’astre 1 a

une masse supérieure à 3 � 5 M�, on
parle de « candidat trou noir » (cf. cha-
pitre 6).
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Si au contraire l’énergie est transformée en énergie cinétique de la matière
accrétée puis est immédiatement rayonnée sans interaction avec le milieu
(régime optiquement mince), la température de la matière émissive sera dé-
terminée par u ' Xrc2 (conservation de l’énergie potentielle gravitationnelle
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Le domaine spectral correspondant 3 est donné par hhni ⇠ kTmince : 3. Ci-dessous, on adopte µ = 0.5 qui cor-
respond à une matière accrétée constitué
d’hydrogène entièrement ionisé.

On note que dans ce régime, la tempéra-
ture est indépendante du flux de masse
accrété (qui fixera simplement l’intensité
du rayonnement).
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Dans la majorité des sources, on doit avoir kTépais < hhni < kTmince. Une
naine blanche accrétante doit rayonner plutôt dans le domaine allant du
visible-UV jusqu’à éventuellement les X durs/g mous, ce qui correspond à
ce que l’on sait des variables cataclysmiques, et une étoile à neutrons ou un
trou noir stellaire accrétant doit rayonner à plus haute énergie, typiquement
dans les X, jusque éventuellement aux g de haute énergie, comme observés
pour les binaires X. L’émission des noyaux actifs de galaxie doit quant à elle
s’étendre de l’ultraviolet aux rayons gamma.

Naturellement, un modèle réaliste
d’émission devra être calculé en cou-
plant le transfert radiatif à la dynamique
du flot d’accrétion. On trouvera alors gé-
néralement que seule une fraction de la
luminosité Lacc est rayonnée. Un des en-
jeux de ce chapitre est d’estimer quelles
sont les valeurs possibles du flux de
masse d’accrétion ṁ et de comprendre
la géométrie du flot d’accrétion.

7.2 Observations

Les populations d’objets compacts accrétants ont été décrites au chapitre 3.
Nous rappelons ici brièvement le cas des sources les plus brillantes.

7.2.1 Les variables cataclysmiques
(l’objet compact est une naine blanche)

Les variables cataclysmiques sont des systèmes binaires composé d’une
naine blanche (étoile 1) et d’un compagnon stellaire (étoile 2). Sous certaines
conditions explicitées plus loin dans ce chapitre, le transfert de masse de
2 vers 1 est possible. La matière est accrétée par la naine blanche via la
formation d’un disque d’accrétion qui rayonne principalement de l’ultra-
violet aux rayons X d’après les estimations simples ci-dessus.

La matière accrétée s’accumule à la sur-
face de la naine blanche, ce qui peut
conduire à des explosions thermonu-
cléaires observée sous la forme du phé-
nomène de nova (chapitre 9). Ces explo-
sions ne détruisent pas la naine blanche.
Si la naine blanche est massive, la masse
acquise par accrétion peut lui faire at-
teindre la masse de Chandrasekhar (cha-
pitre 4). La naine blanche explose alors
sous forme d’une supernova de type Ia
(supernova thermonucléaire, chapitre 9).

7.2.2 Les binaires X
(l’objet compact est une étoile à neutrons ou un trou noir)

Les binaires X sont des systèmes serrés composés d’une étoile à neutrons
ou d’un trou noir 4 (astre 1) et d’un compagnon stellaire (astre 2) : voir 4. Plus précisément, lorsque l’astre 1 a

une masse supérieure à 3 � 5 M�, on
parle de « candidat trou noir » (cf. cha-
pitre 6).
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AGN: « blue/UV bump » 

P1: SFN Trim: 246mm × 189mm Top: 10.193 mm Gutter: 18.98 mm

CUUK1326-14 CUUK1326-Longair 978 0 521 75618 1 August 12, 2010 14:57

450 Accretion power in astrophysics

(a)

(b)

Fig. 14.4 (a) Comparison of mass estimates of active galactic nuclei from the variability of their X-ray emission and from
dynamical estimates. The filled circles are quasars and Type I Seyfert galaxies and the open circles are Type II Seyfert
galaxies. (b) Comparison of the inferred masses and luminosities with the Eddington limiting luminosity,
LE = 1.3 × 1031(M/M⊙). All the active galactic nuclei lie well below the Eddington limit (Wandel and Mushotzky,
1986).

Fig. 14.5 The optical-ultraviolet spectrum of the quasar 3C 273. The continuum has been decomposed into a ‘power-law’
component, a component associated with recombination radiation and a ‘blue-bump’ component which has been
represented by a black-body curve. The prominent Balmer series in the optical waveband which led to the discovery of
the large redshift of 3C 273 can be seen (Malkan and Sargent, 1982).

This calculation suggests that, for supermassive black holes with M = 108 M⊙, the thermal
emission would have temperature T ∼ 2 × 105 K. It is significant that many active galactic
nuclei have strong ultraviolet continua, 3C 273 being a good example of a galaxy with a
‘blue bump’ (Fig. 14.5). This rough argument certainly cannot be the whole story since
these nuclei are just as powerful emitters in the X-ray as in the ultraviolet waveband.

3C273
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Direct accretion: Bondi-Hoyle-Littleton
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Direct accretion: Bondi-Hoyle-Littleton
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exemple la vitesse du son cS(rc), et ainsi de déterminer toutes ses propriétés,
dont son rayon rc (avec l’eq. 7.16). On obtient :

htot =
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r
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= c2
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◆

. (7.24)

A partir de l’eq. 7.11, on déduit finalement le flux de masse accrété :

ṁ = 4pr2
Sr(rc)cS(rc) =
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2

5 � 3g

◆ 5�3g
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Accrétion de Bondi-Hoyle-Lyttleton : flux de masse.
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Rayon d’accrétion. Une bonne approximation de ce flux de masse est obtenue
en considérant que la matière du milieu extérieur (masse volumique r(•)
et vitesse du son cS(•)) est accrétée par un objet de rayon racc, dit rayon
d’accrétion :

Rayon d’accrétion.

racc =
2GM
c2

S(•)
. (7.27)

On remarque l’analogie avec la définition du point critique. Ce rayon
définit la région r < racc pour laquelle l’énergie thermique ne peut plus
lutter contre l’attraction gravitationnelle, c’est à dire approximativement
c2

S/2 < GM/r. Nous vérifions que

pr2
accr(•)cS(•) = 4

pG2 M2r(•)

c3
S(•)

, (7.28)

soit le flux de masse ṁ obtenu avec l’eq. 7.26 à un facteur numérique près.
Nous avons ainsi une interprétation simple de l’accrétion de Bondi-Hoyle-
Lyttleton, qui revient à affecter une section efficace pr2

acc à l’objet compact.

Bilan. Pour un objet compact de type stellaire, le flux de masse obtenu
(eq. 7.26) donne des luminosités d’accrétion très faibles, de l’ordre de
quelques millionièmes (naine blanche) à quelques millièmes (étoiles à neu-
trons ou trous noirs) de luminosité solaire d’après l’eq. 1.18. Ces sources ne
sont détectables qu’à petite distance, surtout dans le cas des étoiles à neutrons
et trous noirs qui rayonnent dans le domaine des rayons X. Ce mécanisme
ne peut donc en aucune cas expliquer la luminosité des sources compactes
très brillantes en X. Le mécanisme d’accrétion est plus compliqué et passe
par la formation d’un disque dans un système binaire, ce qui fait l’objet de
la suite de ce chapitre. Dans le cas des trous noirs supermassifs, le bilan
est le même. Le flux d’accrétion est trop faible pour expliquer les sources
brillantes que sont les noyaux actifs de galaxies. En revanche le mécanisme de
Bondi-Hoyle-Lyttleton ne correspond pas trop mal à la situation rencontrée
dans le cas d’un trou noir supermassif peu actif comme Sgr A* au centre de
la Voie Lactée.

7.3.2 Le cas réaliste

Quelques complications apparaissent si l’on veut modéliser de manière
plus réaliste l’accrétion directe qui vient d’être étudiée. D’une part l’objet

Direct accretion is not efficient and cannot reproduce the observed luminosities 
from CV, XB or AGN. 

Bondi-Hoyle accretion gives the right order of magnitude for quiescent black 
holes such as SgrA* (assuming a low radiative efficiency).

Bondi-Hoyle accretion: mass flux                           



Accretion in a binary system: from the 
companion to the compact object



Accretion in a binary system: geometry
• Close binary: circular orbits 

(tidal effects) 
 
 
 
 
 

• Third law of Kepler:

G
M1 M2

a2a1

Separation : a = a1+a2
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compact peut avoir une vitesse relative par rapport à son environnement, ce
qui rompt la symétrie sphérique. D’autre part la solution qui a été trouvée
est supersonique entre l’objet compact et le point sonique. La situation réelle
va donc être plus compliquée car une onde de choc va se former. Il s’agit
d’ailleurs d’un site potentiel d’émission à haute énergie (accélération de
particules au choc, chapitre 13). Des simulations numériques deviennent
nécessaires pour modéliser cette situation plus compliquée.

7.4 Accrétion dans un systèmes binaire serré

7.4.1 Mouvement orbital

Dans un système binaire serré, les forces de marées 15 sont suffisantes 15. Voir l’estimation des effets de marée
donnée par l’eq. 1.15 au chapitre 1.pour rapidement circulariser les orbites des deux étoiles (l’objet compact et

son compagnon) et synchroniser la période de rotation du compagnon avec
la période orbitale. Dans la suite du chapitre, on définit le rapport de masse
par :

q =
M2
M1

, (7.29)

où M1 est la masse de l’objet compact et M2 celle du compagnon 16. La taille 16. Une LMXB correspond donc générale-
ment à q . 1 et une HMXB à q & 1.de l’orbite dépend directement de la période orbitale T via la troisième loi de

Kepler :

a3 =
GM1
4p2 (1 + q)T2 , (7.30)

soit pour des valeurs typiques de périodes orbitales des variables cataclys-
miques (CV) et des binaires X (LMXB, HMXB) :

a = 1 A.U. (1 + q)1/3
✓
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(7.31)
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7.4.2 Le problème de Roche

Si nous nous plaçons dans le référentiel en corotation avec le mouvement
orbital (vitesse angulaire W = 2p/T, vecteur rotation W~uz où ~uz est un
vecteur unitaire normal au plan orbital), l’équation d’Euler qui détermine le
mouvement du gaz autour des deux étoiles comporte en plus des forces de
pression et de gravité des termes supplémentaires liées aux forces inertielles
(cf. annexe G) :

∂~v
∂t

+
 �!
grad~v.~v + 2~W ^~v = � 1

r

��!
grad P�

��!
grad Fgrav +

��!
grad

✓
1
2

⇣
~W ^~r

⌘2
◆

,

(7.32)
où ~v, r et P sont la vitesse, la masse volumique et la pression du fluide et
Fgrav le potentiel gravitationnel, égal à Fgrav = F1 +F2, où F1 et F2 sont les
potentiels gravitationnels de chaque étoile, donnés par l’équation de Poisson
DFi = 4pGri. On reconnaît à gauche le terme supplémentaire lié à la force de
Coriolis. À droite la force centrifuge apparaît comme dérivant d’un potentiel.
À l’équilibre hydrostatique 17, nous obtenons une équation simple : 17. L’équilibre hydrostatique correspond

à ~v =~0, rotation synchrone avec la rota-
tion orbitale.1

r

��!
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��!
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⇣
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. (7.33)

Les isobares 18 coincident avec les équipotentielles d’un potentiel effectif 18. On note en particulier que les surfaces
des deux étoiles sont des isobares.incluant les termes gravitationnel et centrifuge. Edouard Roche a étudié ce

q =
M2

M1
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problème au XIXème siècle en introduisant l’approximation :

Fi ' � GMi
||~r �~ri| |

. (7.34)

Les isobares sont alors les équipotentielles du potentiel de Roche :
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||~r �~r1| |

� GM2
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� 1
2

⇣
~W ^~r

⌘2
. (7.35)

Le potentiel de Roche dans le plan orbital z = 0 est représenté fig. I.20 pour
q = 0.5. Quelques équipotentielles sont représentées pour trois valeurs de q
sur la fig. I.21. On distingue une équipotentielle critique qui englobe les deux
astres par deux lobes de Roche qui sont reliés au point de Lagrange L1. C’est ce
point de contact qui va permettre le transfert de masse du compagnon vers
l’objet compact.

Une formule approchée due à Paczynski donne le rayon R̄2 de la sphère
de même volume que le lobe de Roche du compagnon 19 :

19. Il existe une formule approchée plus
complexe mais valable pour toute valeur
de q, due à Eggleton en 1983 : R̄2/q '
0.49q2/3/

⇥
0.6q2/3 + ln

�
1 + q1/3�⇤ . Une

autre formule approchée donne le rap-
port R̄2/R̄1 à 5% près : R̄2/R̄1 ' q0.45

pour 0.03 . q . 1. Il existe en-
core d’autres formules approchées pour
d’autres quantités. Par exemple, la dis-
tance entre le centre de l’objet compact
et le point de Lagrange L1 vaut approxi-
mativement (0.500 � 0.227 Log q) a.

Rayon du lobe de Roche du compagnon (formule approchée).

R̄2 ' ba
✓

q
1 + q

◆1/3
pour 0  q . 0.8 , avec b = 2/34/3 ' 0.462 . (7.36)

Le rayon approché R̄1 du lobe de Roche de l’objet compact s’obtient avec
la même formule en changeant q en 1/q. Les rayons R̄1 et R̄2 sont tracés
en fonction de q sur la fig. 7.2. Nous constatons que lorsque le rapport de
masse q diminue, le lobe de Roche du compagnon rétrécit alors que celui de
l’objet compact augmente.

Le compagnon peut-il remplir son lobe de Roche et ainsi être en contact
en L1 avec le lobe de Roche de l’objet compact ? À l’aide de l’eq. 7.36, il est
possible de calculer la masse volumique moyenne du compagnon s’il remplit
son lobe de Roche :
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où nous avons simplifié l’expression à partir de la troisième loi de Kepler. La
masse volumique moyenne obtenue n’est pas très loin de celle d’une naine
rouge sur la séquence principale (table 2.1), qui suit approximativement
r µ M�2 (eq. 2.38) au chapitre 2), soit en normalisant sur le Soleil :

r̄ ' 1.4 ⇥ 103 kg.m�3 (M/M�)
�2 . (7.38)

Le compagnon peut donc remplir son lobe de Roche dans des systèmes
binaires serrés avec des périodes orbitales de l’ordre de l’heure. Sa masse ne
dépend que de la période, et vaut :

M2 ' 0.11 M� (T/1 h) . (7.39)

Il s’agit d’un résultat approché car il n’est pas évident que la structure du
compagnon dans le système binaire soit la même qu’isolé.

Figure 7.2: Rayons caractéristiques du
problème de Roche. La figure repré-
sente la distance b1 entre le centre de
l’objet compact et le point de Lagrange
L1, les tailles R̄1 et R̄2 des deux lobes
de Roche, et le rayon de circularisation
Rcirc à l’intérieur du lobe de Roche de
l’objet compact, en fonction du rapport
de masse q = M2/M1. Les rayons sont
normalisés par la séparation a du sys-
tème binaire. Pour les rayons des lobes
de Roche, la formule approchée de Eg-
gelton (1983) a été utilisée (Crédits : F.
Daigne, UPMC ; IAP).

7.4.3 Classification

On distingue trois cas pour la géométrie des lobes de Roche :

— Systèmes détachés : chaque étoile (1 et 2) est à l’intérieur de son lobe
de Roche. C’est le cas des systèmes binaires éloignés et de la plupart des
binaires stellaires « normales ». Pour les binaires X, c’est une situation
rencontrée dans certaines HMXB (pour q élevé, le lobe de Roche du
compagnon est très grand).
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Le potentiel de Roche dans le plan orbital z = 0 est représenté fig. I.20 pour
q = 0.5. Quelques équipotentielles sont représentées pour trois valeurs de q
sur la fig. I.21. On distingue une équipotentielle critique qui englobe les deux
astres par deux lobes de Roche qui sont reliés au point de Lagrange L1. C’est ce
point de contact qui va permettre le transfert de masse du compagnon vers
l’objet compact.
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Le rayon approché R̄1 du lobe de Roche de l’objet compact s’obtient avec
la même formule en changeant q en 1/q. Les rayons R̄1 et R̄2 sont tracés
en fonction de q sur la fig. 7.2. Nous constatons que lorsque le rapport de
masse q diminue, le lobe de Roche du compagnon rétrécit alors que celui de
l’objet compact augmente.

Le compagnon peut-il remplir son lobe de Roche et ainsi être en contact
en L1 avec le lobe de Roche de l’objet compact ? À l’aide de l’eq. 7.36, il est
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où nous avons simplifié l’expression à partir de la troisième loi de Kepler. La
masse volumique moyenne obtenue n’est pas très loin de celle d’une naine
rouge sur la séquence principale (table 2.1), qui suit approximativement
r µ M�2 (eq. 2.38) au chapitre 2), soit en normalisant sur le Soleil :
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Le compagnon peut donc remplir son lobe de Roche dans des systèmes
binaires serrés avec des périodes orbitales de l’ordre de l’heure. Sa masse ne
dépend que de la période, et vaut :

M2 ' 0.11 M� (T/1 h) . (7.39)

Il s’agit d’un résultat approché car il n’est pas évident que la structure du
compagnon dans le système binaire soit la même qu’isolé.

Figure 7.2: Rayons caractéristiques du
problème de Roche. La figure repré-
sente la distance b1 entre le centre de
l’objet compact et le point de Lagrange
L1, les tailles R̄1 et R̄2 des deux lobes
de Roche, et le rayon de circularisation
Rcirc à l’intérieur du lobe de Roche de
l’objet compact, en fonction du rapport
de masse q = M2/M1. Les rayons sont
normalisés par la séparation a du sys-
tème binaire. Pour les rayons des lobes
de Roche, la formule approchée de Eg-
gelton (1983) a été utilisée (Crédits : F.
Daigne, UPMC ; IAP).

7.4.3 Classification

On distingue trois cas pour la géométrie des lobes de Roche :

— Systèmes détachés : chaque étoile (1 et 2) est à l’intérieur de son lobe
de Roche. C’est le cas des systèmes binaires éloignés et de la plupart des
binaires stellaires « normales ». Pour les binaires X, c’est une situation
rencontrée dans certaines HMXB (pour q élevé, le lobe de Roche du
compagnon est très grand).

Accretion in a binary: companion filling its Roche lobe?
• Approximate size of the Roche lobe of the companion: 

• The mean mass density within the companion’s Roche lobe depends only on 
the orbital period:  
 
 

• If the companion reaches the density above, it fills its Roche lobe:
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Le potentiel de Roche dans le plan orbital z = 0 est représenté fig. I.20 pour
q = 0.5. Quelques équipotentielles sont représentées pour trois valeurs de q
sur la fig. I.21. On distingue une équipotentielle critique qui englobe les deux
astres par deux lobes de Roche qui sont reliés au point de Lagrange L1. C’est ce
point de contact qui va permettre le transfert de masse du compagnon vers
l’objet compact.

Une formule approchée due à Paczynski donne le rayon R̄2 de la sphère
de même volume que le lobe de Roche du compagnon 19 :

19. Il existe une formule approchée plus
complexe mais valable pour toute valeur
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pour 0.03 . q . 1. Il existe en-
core d’autres formules approchées pour
d’autres quantités. Par exemple, la dis-
tance entre le centre de l’objet compact
et le point de Lagrange L1 vaut approxi-
mativement (0.500 � 0.227 Log q) a.
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pour 0  q . 0.8 , avec b = 2/34/3 ' 0.462 . (7.36)

Le rayon approché R̄1 du lobe de Roche de l’objet compact s’obtient avec
la même formule en changeant q en 1/q. Les rayons R̄1 et R̄2 sont tracés
en fonction de q sur la fig. 7.2. Nous constatons que lorsque le rapport de
masse q diminue, le lobe de Roche du compagnon rétrécit alors que celui de
l’objet compact augmente.

Le compagnon peut-il remplir son lobe de Roche et ainsi être en contact
en L1 avec le lobe de Roche de l’objet compact ? À l’aide de l’eq. 7.36, il est
possible de calculer la masse volumique moyenne du compagnon s’il remplit
son lobe de Roche :
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où nous avons simplifié l’expression à partir de la troisième loi de Kepler. La
masse volumique moyenne obtenue n’est pas très loin de celle d’une naine
rouge sur la séquence principale (table 2.1), qui suit approximativement
r µ M�2 (eq. 2.38) au chapitre 2), soit en normalisant sur le Soleil :

r̄ ' 1.4 ⇥ 103 kg.m�3 (M/M�)
�2 . (7.38)

Le compagnon peut donc remplir son lobe de Roche dans des systèmes
binaires serrés avec des périodes orbitales de l’ordre de l’heure. Sa masse ne
dépend que de la période, et vaut :

M2 ' 0.11 M� (T/1 h) . (7.39)

Il s’agit d’un résultat approché car il n’est pas évident que la structure du
compagnon dans le système binaire soit la même qu’isolé.

Figure 7.2: Rayons caractéristiques du
problème de Roche. La figure repré-
sente la distance b1 entre le centre de
l’objet compact et le point de Lagrange
L1, les tailles R̄1 et R̄2 des deux lobes
de Roche, et le rayon de circularisation
Rcirc à l’intérieur du lobe de Roche de
l’objet compact, en fonction du rapport
de masse q = M2/M1. Les rayons sont
normalisés par la séparation a du sys-
tème binaire. Pour les rayons des lobes
de Roche, la formule approchée de Eg-
gelton (1983) a été utilisée (Crédits : F.
Daigne, UPMC ; IAP).

7.4.3 Classification

On distingue trois cas pour la géométrie des lobes de Roche :

— Systèmes détachés : chaque étoile (1 et 2) est à l’intérieur de son lobe
de Roche. C’est le cas des systèmes binaires éloignés et de la plupart des
binaires stellaires « normales ». Pour les binaires X, c’est une situation
rencontrée dans certaines HMXB (pour q élevé, le lobe de Roche du
compagnon est très grand).
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Le potentiel de Roche dans le plan orbital z = 0 est représenté fig. I.20 pour
q = 0.5. Quelques équipotentielles sont représentées pour trois valeurs de q
sur la fig. I.21. On distingue une équipotentielle critique qui englobe les deux
astres par deux lobes de Roche qui sont reliés au point de Lagrange L1. C’est ce
point de contact qui va permettre le transfert de masse du compagnon vers
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Le rayon approché R̄1 du lobe de Roche de l’objet compact s’obtient avec
la même formule en changeant q en 1/q. Les rayons R̄1 et R̄2 sont tracés
en fonction de q sur la fig. 7.2. Nous constatons que lorsque le rapport de
masse q diminue, le lobe de Roche du compagnon rétrécit alors que celui de
l’objet compact augmente.

Le compagnon peut-il remplir son lobe de Roche et ainsi être en contact
en L1 avec le lobe de Roche de l’objet compact ? À l’aide de l’eq. 7.36, il est
possible de calculer la masse volumique moyenne du compagnon s’il remplit
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où nous avons simplifié l’expression à partir de la troisième loi de Kepler. La
masse volumique moyenne obtenue n’est pas très loin de celle d’une naine
rouge sur la séquence principale (table 2.1), qui suit approximativement
r µ M�2 (eq. 2.38) au chapitre 2), soit en normalisant sur le Soleil :

r̄ ' 1.4 ⇥ 103 kg.m�3 (M/M�)
�2 . (7.38)

Le compagnon peut donc remplir son lobe de Roche dans des systèmes
binaires serrés avec des périodes orbitales de l’ordre de l’heure. Sa masse ne
dépend que de la période, et vaut :

M2 ' 0.11 M� (T/1 h) . (7.39)

Il s’agit d’un résultat approché car il n’est pas évident que la structure du
compagnon dans le système binaire soit la même qu’isolé.

Figure 7.2: Rayons caractéristiques du
problème de Roche. La figure repré-
sente la distance b1 entre le centre de
l’objet compact et le point de Lagrange
L1, les tailles R̄1 et R̄2 des deux lobes
de Roche, et le rayon de circularisation
Rcirc à l’intérieur du lobe de Roche de
l’objet compact, en fonction du rapport
de masse q = M2/M1. Les rayons sont
normalisés par la séparation a du sys-
tème binaire. Pour les rayons des lobes
de Roche, la formule approchée de Eg-
gelton (1983) a été utilisée (Crédits : F.
Daigne, UPMC ; IAP).

7.4.3 Classification

On distingue trois cas pour la géométrie des lobes de Roche :

— Systèmes détachés : chaque étoile (1 et 2) est à l’intérieur de son lobe
de Roche. C’est le cas des systèmes binaires éloignés et de la plupart des
binaires stellaires « normales ». Pour les binaires X, c’est une situation
rencontrée dans certaines HMXB (pour q élevé, le lobe de Roche du
compagnon est très grand).
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Le potentiel de Roche dans le plan orbital z = 0 est représenté fig. I.20 pour
q = 0.5. Quelques équipotentielles sont représentées pour trois valeurs de q
sur la fig. I.21. On distingue une équipotentielle critique qui englobe les deux
astres par deux lobes de Roche qui sont reliés au point de Lagrange L1. C’est ce
point de contact qui va permettre le transfert de masse du compagnon vers
l’objet compact.
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la même formule en changeant q en 1/q. Les rayons R̄1 et R̄2 sont tracés
en fonction de q sur la fig. 7.2. Nous constatons que lorsque le rapport de
masse q diminue, le lobe de Roche du compagnon rétrécit alors que celui de
l’objet compact augmente.

Le compagnon peut-il remplir son lobe de Roche et ainsi être en contact
en L1 avec le lobe de Roche de l’objet compact ? À l’aide de l’eq. 7.36, il est
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où nous avons simplifié l’expression à partir de la troisième loi de Kepler. La
masse volumique moyenne obtenue n’est pas très loin de celle d’une naine
rouge sur la séquence principale (table 2.1), qui suit approximativement
r µ M�2 (eq. 2.38) au chapitre 2), soit en normalisant sur le Soleil :

r̄ ' 1.4 ⇥ 103 kg.m�3 (M/M�)
�2 . (7.38)

Le compagnon peut donc remplir son lobe de Roche dans des systèmes
binaires serrés avec des périodes orbitales de l’ordre de l’heure. Sa masse ne
dépend que de la période, et vaut :

M2 ' 0.11 M� (T/1 h) . (7.39)

Il s’agit d’un résultat approché car il n’est pas évident que la structure du
compagnon dans le système binaire soit la même qu’isolé.

Figure 7.2: Rayons caractéristiques du
problème de Roche. La figure repré-
sente la distance b1 entre le centre de
l’objet compact et le point de Lagrange
L1, les tailles R̄1 et R̄2 des deux lobes
de Roche, et le rayon de circularisation
Rcirc à l’intérieur du lobe de Roche de
l’objet compact, en fonction du rapport
de masse q = M2/M1. Les rayons sont
normalisés par la séparation a du sys-
tème binaire. Pour les rayons des lobes
de Roche, la formule approchée de Eg-
gelton (1983) a été utilisée (Crédits : F.
Daigne, UPMC ; IAP).

7.4.3 Classification

On distingue trois cas pour la géométrie des lobes de Roche :

— Systèmes détachés : chaque étoile (1 et 2) est à l’intérieur de son lobe
de Roche. C’est le cas des systèmes binaires éloignés et de la plupart des
binaires stellaires « normales ». Pour les binaires X, c’est une situation
rencontrée dans certaines HMXB (pour q élevé, le lobe de Roche du
compagnon est très grand).
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Semi-detached systems: mass flux through the Lagrange point L1 
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Rayon du lobe de Roche du compagnon (formule approchée).

R̄2 ' ba
✓

q
1 + q

◆1/3
pour 0  q . 0.8 , avec b = 2/34/3 ' 0.462 .

(10.37)

Le rayon approché R̄1 du lobe de Roche de l’objet compact s’obtient
avec la même formule en changeant q en 1/q. Les rayons R̄1 et R̄2 sont
tracés en fonction de q sur la fig. 10.2. Nous constatons que lorsque
le rapport de masse q diminue, le lobe de Roche du compagnon
rétrécit alors que celui de l’objet compact augmente.

Le compagnon peut-il remplir son lobe de Roche et ainsi être en
contact en L1 avec le lobe de Roche de l’objet compact ? À l’aide de
l’eq. 10.37, il est possible de calculer la masse volumique moyenne
du compagnon s’il remplit son lobe de Roche :

r̄2 =
3M2

4pR̄3
2
' 3p

b3
1

GT2 ' 0.11 ⇥ 106 kg.m�3
✓

T
1 h

◆�2
, (10.38)

où nous avons simplifié l’expression à partir de la troisième loi de
Kepler. La masse volumique moyenne obtenue n’est pas très loin de
celle d’une naine rouge sur la séquence principale (tab. 2.1), qui
suit approximativement r µ M�2 (eq. 2.38) au chapitre 2), soit en
normalisant sur le Soleil :

r̄ ' 1.4 ⇥ 103 kg.m�3 (M/M�)
�2 . (10.39)

Le compagnon peut donc remplir son lobe de Roche dans des sys-
tèmes binaires serrés avec des périodes orbitales de l’ordre de l’heure.
Sa masse ne dépend que de la période, et vaut :

M2 ' 0.11 M� (T/1 h) . (10.40)

Il s’agit d’un résultat approché car il n’est pas évident que la structure
du compagnon dans le système binaire soit la même qu’isolé.

Figure 10.2: Rayons caractéristiques
du problème de Roche. La figure repré-
sente la distance b1 entre le centre de
l’objet compact et le point de Lagrange
L1, les tailles R̄1 et R̄2 des deux lobes
de Roche, et le rayon de circularisation
Rcirc à l’intérieur du lobe de Roche de
l’objet compact, en fonction du rapport
de masse q = M2/M1. Les rayons sont
normalisés par la séparation a du sys-
tème binaire. Pour les rayons des lobes
de Roche, la formule approchée de Eg-
gelton (1983) a été utilisée (Crédits : F.
Daigne, UPMC ; IAP).

10.4.3 Classification

On distingue trois cas pour la géométrie des lobes de Roche :

— Systèmes détachés : chaque étoile (1 et 2) est à l’intérieur de son
lobe de Roche. C’est le cas des systèmes binaires éloignés et de
la plupart des binaires stellaires « normales ». Pour les binaires X,
c’est une situation rencontrée dans certaines HMXB (pour q élevé,
le lobe de Roche du compagnon est très grand).

— Systèmes semi-détachés : le compagnon (2) remplit son lobe de
Roche, mais pas l’objet compact (1). C’est le cas des variables
cataclysmiques et de la plupart des binaires X (LMXB et une partie
des HMXB).

— Systèmes en contact : chaque étoile (1 et 2) remplit son lobe de
Roche. Cela n’arrive jamais si 1 est un objet compact 16. 16. Un exemptle de système binaire stel-

laire dans cette situation est W UMa.

Characteristic radii: 

a= separation 
b1 = distance L1-compact object 

R1,R2= radii of Roche lobes 

Rcirc=circularization orbit 

Circularization around the compact object: disk
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Steady state + axisymmetry  
 
+ neglecting the disk self-gravity  
 
+ geometrically thin assumption

State state geometrically thin/optically thick disk theory

�(r, z) = � GMp
r2 + z2

h(r) ⌧ r

Compact object 
mass M

r

z

h(r)

averaged quantities:

⌃(r) =

Z 1

�1
⇢(r, z)dz

Q̄(r) =
1

⌃(r)
=

Z 1

�1
⇢(r, z)Q(r, z)dz

Q = vr , P ...



State state geometrically thin/optically thick disk theory

(1) Mass conservation: ṁ = �2⇡r⌃v̄r = cst



(2) Leading orders in Navier stokes equation: 

State state geometrically thin/optically thick disk theory
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(2) Leading orders in Navier stokes equation: 

State state geometrically thin/optically thick disk theory

Velocity: |vz| ⌧ |vr| ⌧ |v✓|

v✓ '
r

GM

r
(r) ➠ quasi-keplerian disk:  

(θ)

⌦ =
v✓
r

'
r

GM

r3

l = rv✓ = r2⌦ '
p
GMr

⇢vr
@l

@r
' 1

r

@

@r

✓
⇢⌫r3

@⌦

@r

◆

⌃v̄r
@l

@r
' 1

r

@

@r

✓
⌃⌫̄r3

@⌦

@r

◆
➠ angular momentum transport

v̄r ' � 3

⌃l

@

@r
(⌃⌫̄l)



h ' cS,T
⌦

(2) Leading orders in Navier stokes equation: 
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(3) Energy dissipation in the disk (viscosity)

State state geometrically thin/optically thick disk theory
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State state geometrically thin/optically thick disk theory

Equation of transport of the angular momentum can be integrated:
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2⇡
l(r) ' ⌃⌫̄r3

d⌦

dr
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3⇡


1� l(Rmin)

l(r)

�
' ṁ
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Optically thick disk: thermal radiation

State state geometrically thin/optically thick disk theory
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Emission from the accretion disk
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Figure 10.8: Spectre reçu d’un disque
d’accrétion. Le calcul est effectué dans
la limite du disque mince présenté en
annexeet valide pour les flux de masse
faibles devant la limite d’Eddington,
pour un disque s’étendant jusqu’à l’ob-
jet compact central (Rmin = R, naine
blanche ou étoile à neutrons). La fré-
quence est normalisée en utilisant la tem-
pérature Tépais qui est proche de la tem-
pérature au bord interne du disque. Le
spectre est tracé pour des valeurs du rap-
port Rmax/Rmin de 101 à 105 indiquées
à côté des courbes correspondantes. À
haute fréquence, tous les spectres coïn-
cident, avec une coupure exponentielle
(régime de Wien) au-dessus de la tem-
pérature du bord interne. À basse fré-
quence, en-dessous de la température
du bord externe, on retrouve le régime
de Rayleigh-Jeans avec Fn µ n2. Entre
ces deux températures, le corps noir est
élargi avec une branche en loi de puis-
sance Fn µ n1/3 (Crédits : F. Daigne, IAP ;
UPMC).Les CV et les LMXB sont des systèmes dans lesquels le compa-

gnon est peu brillant ce qui permet de détecter facilement l’émission
du disque même dans les régions externes qui rayonnent à basse
fréquente. La comparaison au modèle qui vient d’être présenté est sa-
tisfaisante pour les CV mais l’est moins pour les LMXB qui sont plus
brillantes dans le domaine visible que prévues, sans doute en raison
de phénomènes supplémentaires tels la rediffusion à plus basse éner-
gie de photons X émis dans les régions internes. Dans le cas des CV,
le suivi de raies d’émission brillantes (H, He) émises dans le disque
permet de sonder en détails la structure du disque et de confirmer
plusieurs résultats théoriques importants, tels le mouvement circu-
laire et le fait que le disque est géométriquement fin et optiquement
épais 38. Dans certains systèmes on peut même détecter la périodicité 38. Voir la discussion détaillée à la fin du

chapitre 5 du livre de Frank, King &
Raine.

de l’émission de la tache chaude (hot spot) située à l’emplacement où
le flot de matière issu du compagnon vient frapper le disque externe.

10.5.3 Au-delà du modèle du disque mince

Ce qui vient d’être présenté, avec les compléments en annexe F.5,
constitue la version la plus simple de la théorie des disques d’accré-
tion. Nous listons ci-dessous trois questions importantes parmi les
nombreux aspects qu’il faudrait étudier pour aller au-delà.

— La question de l’origine de la viscoité. Un problème théorique central
dans la théorie des disques d’accrétion est la compréhension de
l’origine physique de la viscosité, qui dans la version la plus simple
du modèle est simplement paramétrisée par la prescription a (cf.
annexe F.5). La valeur de a ⇠ 0.1 nécessaire pour reproduire les
observations des variables cataclysmiques et des binaires X est
très supérieure à ce que donne la viscosité moléculaire à l’échelle
microscopique dans le disque. Cette question fait l’objet de travaux
importants. Une piste très prometteuse semble être l’instabilité
magnéto-rotationnelle (MRI) associée à la magnétisation du disque.
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Pour une naine blanche ou une étoile à neutrons, le bord interne
du disque est très proche de l’objet compact : Rmin ! R. Nous
trouvons alors que 50% de la puissance libérée par le phénomène
d’accrétion est effectivement dissipée dans le disque. Pour un trou noir
de Schwarzschild, l’estimation Rmin = Rms (cf. chapitre 6) donnerait
une puissance dissipée un peu plus faible (8%). Au bord interne
r = Rmin, la puissance restante est stockée dans le disque dans le
mouvement de rotation quasi-képlérien. Pour les objets compacts
avec une surface (étoile à neutrons, naine blanche), une couche limite
se forme pour ralentir la matière du bord interne du disque vers la
surface de l’objet central (qui tourne a priori moins vite que la vitesse
képlérienne qui correspondrait à sa vitesse de rotation maximale) :
c’est là que les 50% de puissance restante peuvent être dissipés.

De manière intéressante, la température de surface du disque est
également indépendante de la viscosité. Pour r � Rmin, on obtient

TS(r) ' Tépais ⇥
✓

3
2

◆1/4 ⇣ r
R

⌘�3/4
, (10.79)

où Tépais '
�

Lacc/4pR2s
�1/4 est l’estimation simple de la tempéra-

ture obtenue en début de chapitre dans la limite optiquement épaisse.
L’ordre de grandeur était donc correct et l’on s’attend, pour des va-
leurs typiques du flux de masse, à ce qu’une variable cataclysmique
rayonne dans l’ultra-violet, et une binaire X, comme son nom l’in-
dique, dans le domaine des rayons X (voir eq. 10.4).

10.5.2 Rayonnement associé

L’estimation de la température du disque permet de calculer son
rayonnement. Chaque anneau entre r et r + dr rayonne comme un
corps noir à la température TS(r). L’intensité des rayons sortants est
isotrope, donnée par la loi de Kirchoff (voir annexe A.4, eq. B.9) :

In(r) =
2hn3/c2

ehn/kTS(r) � 1
.

La contribution de l’anneau entre r et r + dr au flux reçu par un
observateur situé à la distance D qui regarde le disque avec un
angle d’inclinaison i vaut dFn = In(r)dW, où l’angle solide vaut
dW = 2prdr cos i/D2. En intégrant sur tout le disque on obtient :

Fn =
Z Rmax

Rmin

2hn3/c2

ehn/kTS(r) � 1
2pr cos i

D2 dr . (10.80)

En remplaçant TS(r) par l’expression complète 37, nous pouvons donc 37. C’est à dire l’expression valide même
pour r ! Rmin) donnée en annexe F.5.calculer entièrement le flux émis par le disque. Le résultat est repré-

senté fig. 10.8 : il s’agit d’un spectre qui ressemble à un corps noir
très élargi due à la superposition de contributions à des températures
qui varient entre celle du bord interne (cassure à haute fréquence) et
celle du bord externe (cassure à basse fréquence). On parle parfois de
spectre multicolore. On note que l’observation de ce spectre permet
en principe de déterminer l’extension du disque d’accrétion (rapport
Rmax/Rmin).
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Nous constatons dans le tableau ci-dessus que le rayon de circularisa-
tion peut parfois être très petit : il n’est donc pas certain qu’un disque
se forme dans tous les systèmes où l’accrétion s’effectue par vent 36. 36. Le chapitre 4 du livre de Frank, King &

Raine présente une discussion des nom-
breuses approximations dans l’estima-
tion des rayons d’accrétion et de circula-
risation obtenue ci-contre. On peut no-
ter en particulier que dans le cas d’une
étoile à neutrons magnétisée, le rayon de
circularisation peut être facilement plus
petit que le rayon Rmag estimé plus loin,
pour lequel la matière se met à suivre
les lignes de champ magnétique pour
être accrétée aux pôles. Ceci complique
encore plus la discussion sur l’existence
ou non d’un disque dans ces sources.

10.5 Disques d’accrétion

Dans les systèmes binaires, quel que soit le mode de transfert au
point L1 (transfert stable dans les systèmes semi-détachés, régi par la
perte de moment cinétique, ou transfert instable dans les systèmes
détachés par débordement du lobe de Roche via un vent stellaire),
nous avons vu qu’une fois entrée dans le lobe de Roche de l’objet
compact, la matière est piégée et que les orbites des particules se
circularisent sous l’effet de la dissipation d’énergie associées aux
collisions. Un tore de matière se forme au voisinage du rayon de
circularisation. Sous l’effet de la viscosité (voir ci-dessous), le moment
cinétique peut être dissipé à son tour, ce qui permet la migration
radiale jusqu’à l’objet compact central, et donc l’accrétion.

Dans le cas d’un trou noir supermassif,
il n’y a pas de compagnon mais un envi-
ronnement qui agit comme réservoir de
masse. L’accrétion démarre comme une
accrétion de type Bondi-Hoyle-Lyttleton
mais si la matière tombe avec un cer-
tain moment cinétique, la même phy-
sique opère à courte distance de l’objet
compact : circularisation des orbites et
formation d’un disque.

10.5.1 Structure du disque

La structure du disque est donnée par les équations de la méca-
nique des fluides, dans le cas d’un fluide visqueux. La dérivation
complète de ces équations est un peu technique et est donnée en
annexe F.5. Pour des flux de masse faibles devant la limite d’Edding-
ton, la solution stationnaire de ces équations est un disque mince,
c’est à dire dont l’échelle de hauteur h(r) au rayon r est petite devant
r. Ce disque est quasi-képlérien : la vitesse est largement dominée
par la composante tangentielle qui vaut approximativement la valeur
képlérienne

vq '
r

GM
r

. (10.76)

La migration radiale est beaucoup plus lente et s’effectue sur l’échelle
de temps caractéristique du transport visqueux : pour r � Rmin

(rayon interne du disque), la vitesse radiale vaut

v̄r ' �3
2

r
tvisc(r)

avec tvisc '
r2

n̄
, (10.77)

où n̄ est la viscosité du fluide. La vitesse v̄z est encore plus petite et on
peut considérer en bonne approximation que le disque est à l’équilibre
hydrostatique le long de z. Le transport visqueux permet l’accrétion de
la matière à travers le disque. La puissance dissipée correspondante
est donnée par une formule très simple, qui ne dépend pas de la
viscosité :

Puissance dissipée dans le disque (due au transport visqueux) :

Lvisc '
1
2

R
Rmin

Lacc , (10.78)

où Lacc = Xṁc2 = GMṁ/R est la luminosité d’accrétion sur l’objet
compact centrale de masse M et de rayon R.Multicolor spectrum:

thick

thick
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Is it independent of the viscosity?
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Pour une naine blanche ou une étoile à neutrons, le bord interne
du disque est très proche de l’objet compact : Rmin ! R. Nous
trouvons alors que 50% de la puissance libérée par le phénomène
d’accrétion est effectivement dissipée dans le disque. Pour un trou noir
de Schwarzschild, l’estimation Rmin = Rms (cf. chapitre 6) donnerait
une puissance dissipée un peu plus faible (8%). Au bord interne
r = Rmin, la puissance restante est stockée dans le disque dans le
mouvement de rotation quasi-képlérien. Pour les objets compacts
avec une surface (étoile à neutrons, naine blanche), une couche limite
se forme pour ralentir la matière du bord interne du disque vers la
surface de l’objet central (qui tourne a priori moins vite que la vitesse
képlérienne qui correspondrait à sa vitesse de rotation maximale) :
c’est là que les 50% de puissance restante peuvent être dissipés.

De manière intéressante, la température de surface du disque est
également indépendante de la viscosité. Pour r � Rmin, on obtient
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ture obtenue en début de chapitre dans la limite optiquement épaisse.
L’ordre de grandeur était donc correct et l’on s’attend, pour des va-
leurs typiques du flux de masse, à ce qu’une variable cataclysmique
rayonne dans l’ultra-violet, et une binaire X, comme son nom l’in-
dique, dans le domaine des rayons X (voir eq. 10.4).

10.5.2 Rayonnement associé

L’estimation de la température du disque permet de calculer son
rayonnement. Chaque anneau entre r et r + dr rayonne comme un
corps noir à la température TS(r). L’intensité des rayons sortants est
isotrope, donnée par la loi de Kirchoff (voir annexe A.4, eq. B.9) :
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La contribution de l’anneau entre r et r + dr au flux reçu par un
observateur situé à la distance D qui regarde le disque avec un
angle d’inclinaison i vaut dFn = In(r)dW, où l’angle solide vaut
dW = 2prdr cos i/D2. En intégrant sur tout le disque on obtient :
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En remplaçant TS(r) par l’expression complète 37, nous pouvons donc 37. C’est à dire l’expression valide même
pour r ! Rmin) donnée en annexe F.5.calculer entièrement le flux émis par le disque. Le résultat est repré-

senté fig. 10.8 : il s’agit d’un spectre qui ressemble à un corps noir
très élargi due à la superposition de contributions à des températures
qui varient entre celle du bord interne (cassure à haute fréquence) et
celle du bord externe (cassure à basse fréquence). On parle parfois de
spectre multicolore. On note que l’observation de ce spectre permet
en principe de déterminer l’extension du disque d’accrétion (rapport
Rmax/Rmin).
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Nous constatons dans le tableau ci-dessus que le rayon de circularisa-
tion peut parfois être très petit : il n’est donc pas certain qu’un disque
se forme dans tous les systèmes où l’accrétion s’effectue par vent 36. 36. Le chapitre 4 du livre de Frank, King &

Raine présente une discussion des nom-
breuses approximations dans l’estima-
tion des rayons d’accrétion et de circula-
risation obtenue ci-contre. On peut no-
ter en particulier que dans le cas d’une
étoile à neutrons magnétisée, le rayon de
circularisation peut être facilement plus
petit que le rayon Rmag estimé plus loin,
pour lequel la matière se met à suivre
les lignes de champ magnétique pour
être accrétée aux pôles. Ceci complique
encore plus la discussion sur l’existence
ou non d’un disque dans ces sources.

10.5 Disques d’accrétion

Dans les systèmes binaires, quel que soit le mode de transfert au
point L1 (transfert stable dans les systèmes semi-détachés, régi par la
perte de moment cinétique, ou transfert instable dans les systèmes
détachés par débordement du lobe de Roche via un vent stellaire),
nous avons vu qu’une fois entrée dans le lobe de Roche de l’objet
compact, la matière est piégée et que les orbites des particules se
circularisent sous l’effet de la dissipation d’énergie associées aux
collisions. Un tore de matière se forme au voisinage du rayon de
circularisation. Sous l’effet de la viscosité (voir ci-dessous), le moment
cinétique peut être dissipé à son tour, ce qui permet la migration
radiale jusqu’à l’objet compact central, et donc l’accrétion.

Dans le cas d’un trou noir supermassif,
il n’y a pas de compagnon mais un envi-
ronnement qui agit comme réservoir de
masse. L’accrétion démarre comme une
accrétion de type Bondi-Hoyle-Lyttleton
mais si la matière tombe avec un cer-
tain moment cinétique, la même phy-
sique opère à courte distance de l’objet
compact : circularisation des orbites et
formation d’un disque.

10.5.1 Structure du disque

La structure du disque est donnée par les équations de la méca-
nique des fluides, dans le cas d’un fluide visqueux. La dérivation
complète de ces équations est un peu technique et est donnée en
annexe F.5. Pour des flux de masse faibles devant la limite d’Edding-
ton, la solution stationnaire de ces équations est un disque mince,
c’est à dire dont l’échelle de hauteur h(r) au rayon r est petite devant
r. Ce disque est quasi-képlérien : la vitesse est largement dominée
par la composante tangentielle qui vaut approximativement la valeur
képlérienne

vq '
r

GM
r

. (10.76)

La migration radiale est beaucoup plus lente et s’effectue sur l’échelle
de temps caractéristique du transport visqueux : pour r � Rmin

(rayon interne du disque), la vitesse radiale vaut

v̄r ' �3
2

r
tvisc(r)

avec tvisc '
r2

n̄
, (10.77)

où n̄ est la viscosité du fluide. La vitesse v̄z est encore plus petite et on
peut considérer en bonne approximation que le disque est à l’équilibre
hydrostatique le long de z. Le transport visqueux permet l’accrétion de
la matière à travers le disque. La puissance dissipée correspondante
est donnée par une formule très simple, qui ne dépend pas de la
viscosité :

Puissance dissipée dans le disque (due au transport visqueux) :

Lvisc '
1
2

R
Rmin

Lacc , (10.78)

où Lacc = Xṁc2 = GMṁ/R est la luminosité d’accrétion sur l’objet
compact centrale de masse M et de rayon R.

No: the viscosity is hidden in the mass flux…

Problem: what is the viscosity?

α prescription: 
(Shakura & Sunyaev 1973)

⌫̄(r) = ↵h(r) c̄S,T(r)

ṁ = �2⇡r⌃v̄r = cst

v̄r ' �3

2

r

tvisc

Physical prescription? turbulence, MRI, …
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Pour une naine blanche ou une étoile à neutrons, le bord interne
du disque est très proche de l’objet compact : Rmin ! R. Nous
trouvons alors que 50% de la puissance libérée par le phénomène
d’accrétion est effectivement dissipée dans le disque. Pour un trou noir
de Schwarzschild, l’estimation Rmin = Rms (cf. chapitre 6) donnerait
une puissance dissipée un peu plus faible (8%). Au bord interne
r = Rmin, la puissance restante est stockée dans le disque dans le
mouvement de rotation quasi-képlérien. Pour les objets compacts
avec une surface (étoile à neutrons, naine blanche), une couche limite
se forme pour ralentir la matière du bord interne du disque vers la
surface de l’objet central (qui tourne a priori moins vite que la vitesse
képlérienne qui correspondrait à sa vitesse de rotation maximale) :
c’est là que les 50% de puissance restante peuvent être dissipés.

De manière intéressante, la température de surface du disque est
également indépendante de la viscosité. Pour r � Rmin, on obtient

TS(r) ' Tépais ⇥
✓

3
2

◆1/4 ⇣ r
R

⌘�3/4
, (10.79)

où Tépais '
�

Lacc/4pR2s
�1/4 est l’estimation simple de la tempéra-

ture obtenue en début de chapitre dans la limite optiquement épaisse.
L’ordre de grandeur était donc correct et l’on s’attend, pour des va-
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10.5.2 Rayonnement associé

L’estimation de la température du disque permet de calculer son
rayonnement. Chaque anneau entre r et r + dr rayonne comme un
corps noir à la température TS(r). L’intensité des rayons sortants est
isotrope, donnée par la loi de Kirchoff (voir annexe A.4, eq. B.9) :

In(r) =
2hn3/c2

ehn/kTS(r) � 1
.

La contribution de l’anneau entre r et r + dr au flux reçu par un
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où n̄ est la viscosité du fluide. La vitesse v̄z est encore plus petite et on
peut considérer en bonne approximation que le disque est à l’équilibre
hydrostatique le long de z. Le transport visqueux permet l’accrétion de
la matière à travers le disque. La puissance dissipée correspondante
est donnée par une formule très simple, qui ne dépend pas de la
viscosité :

Puissance dissipée dans le disque (due au transport visqueux) :
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où Lacc = Xṁc2 = GMṁ/R est la luminosité d’accrétion sur l’objet
compact centrale de masse M et de rayon R.
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ṁ ⌧ ṁEdd
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— La question de la stabilité. La solution du disque a n’est pas for-
cément stable dans tous les régimes. Certaines variables cataclys-
miques, comme les novae naines (cf. chapitre 3) montrent des
éruptions qui pourraient être associées à une instabilité du disque
d’accrétion 39. 39. Celle-ci est discutée en détails dans

le chapitre 5 du livre de Frank, King &
Raine.— La question des flux de masses élevés. Le disque mince est un modèle

simplifié, valide uniquement aux faibles flux de masse. La géomé-
trie de l’accrétion dans les cas de flux de masse plus élevé dépend
fortement des processus de refroidissement. Si ceux-ci n’arrivent
pas à évacuer efficacement la puissance dissipée, le disque peu
devenir très chaud et gonfler. On parle alors de disque épais. Les
changements d’états spectraux observés dans certaines binaires X
semblent gouvernés par une évolution du flux de masse qui affecte
ainsi la géométrie.

Un autre cas extrême de disque épais
est celui attendu dans le moteur central
des sursauts gamma (cf. chapitre 8), où
la densité et la température interne sont
si élevées qu’il se forme une neutrino-
sphère (comme dans les supernovae, cf.
chapitre 7) et que le disque refroidit prin-
cipalement en émettant des neutrinos.

10.6 Accrétion sur l’objet compact

Nous avons trouvé que jusqu’à 50 % de la luminosité d’accrétion
pouvait être rayonnée dans le disque d’accrétion sous forme d’un
rayonnement thermique multicolore qui pique à une température
proche de notre estimation initiale Tépais. Dans le cas des naines
blanches et des étoiles à neutrons, une partie de l’énergie restante
peut encore être rayonnée dans l’interface qui se forme entre le disque
et la surface de l’objet compact. La géométrie correspondante dépend
fortement de la magnétisation de l’objet compact. Dans le cas d’un
trou noir, la matière issue du bord interne du disque tombe dans le
trou noir avec une contribution négligeable au rayonnement.

10.6.1 Accrétion sur un objet compact non magnétisé (naine blanche
ou étoile à neutrons)

Figure 10.9: Accrétion sur la surface
d’un objet compact non magnétisé
(naine blanche, étoile à neutrons) :
schéma de la couche limite. (figure ti-
rée du livre de Frank, King & Raine)Pour une naine blanche ou une étoile à neutrons peu magnétisée,

l’accrétion depuis le bord interne du disque se fait par l’intermédiaire
d’une couche limite d’épaisseur L qui décélère la matière de la vitesse
Keplerienne WK(Rmin) en r = Rmin = R + L à la vitesse de rotation
W de l’objet compact en r = R. On peut montrer 40 que la puissance
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où WK = WK(R) est la vitesse angulaire
critique de l’objet compact. Pour Rmin '
R (couche limite fine, L ⌧ R), l’énergie
libérée est donc
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Une partie de cette énergie est consom-
mée pour accélérer l’objet compact et
une autre partie est dissipée et peut
donc être rayonnée. Le calcul correspon-
dant est donné dans le chapitre 6 du
livre de Frank, King & Raine et conduit
à la formule ci-contre. L’approximation
L ⌧ R y est également justifiée.

rayonnée dans cette couche limite vaut
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Tant que l’objet compact possède une vitesse de rotation nettement
inférieure à la vitesse critique keplerienne, nous constatons que la
puissance rayonnée dans la couche limite peut être élevée, de l’ordre
de Lacc/2, soit une valeur comparable à celle rayonnée dans le disque.

La couche limite ceinture l’équateur de l’objet compact (fig. 10.9)
sur une hauteur de l’ordre de la hauteur du disque en Rmin, soit 2h
avec h ⇠ cS/R (voir annexe F.5). Ceci permet d’estimer sa température
par Lc.l. ' 2pR ⇥ 2h ⇥ sT4

c.l. (le milieu est optiquement épais). La
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température obtenue est de l’ordre de

Tc.l. ' Tépais

✓
R
2h

◆1/4
,

où Tépais est donnée par l’eq. 10.4. Comme le disque est géométrique-
ment mince (h(r) ⌧ r), nous constatons que l’émission se fait donc à
plus haute fréquence que l’estimation simple obtenue par l’eq. 10.4. Il existe cependant des situations où

la couche limite n’est pas optiquement
épaisse. Des instabilités peuvent alors
apparaître. Une couronne peu dense
peut également se former. Pour une dis-
cussion plus complète, voir le chapitre 6
du livre de Frank, King & Raine.

10.6.2 Accrétion sur un objet compact magnétisé (naine blanche ou
étoile à neutrons)

Si la naine blanche ou l’étoile à neutrons est forment magnétisée,
la géométrie est modifiée : la région interne du disque est tronquée,
la matière ionisée étant forcée de suivre les lignes de champ. Elle
vient alors tomber sur l’objet compact plutôt au niveau des pôles
magnétiques au lieu de l’équateur dans le cas précédent.

Le rayon où le disque est tronqué peut être estimé en évaluant le
rayon auquel la pression magnétique commence à l’emporter sur la
pression du fluide, ce qui implique alors que la matière devient forcée
de suivre les lignes de champ magnétique. Le champ magnétique
décroît avec la distance comme (champ dipolaire, voire chapitre 5)

B ' Bp

⇣ r
R

⌘�3
,

où Bp est le champ magnétique au niveau du pôle. La pression
magnétique vaut donc

Pmag =
B2

8p
' Pmag,P

⇣ r
R

⌘�6
,

où Pmag,P est la valeur au niveau du pôle. Le rayon Rmag tel que
P ' Pmag correspond donc au rayon auquel le disque va être tronqué
(si Rmag > Rmin, ce qui ne se produit que si l’objet compact est
suffisamment magnétisé).

Avec cet effet, la matière est forcée d’atteindre la surface de l’objet
compact le long d’étroites « colonnes d’accrétion » au niveau des
pôles magnétiques. Un choc d’accrétion se forme alors, avec accéléra-
tion de particules et rayonnement à haute énergie. Cette situation se
rencontre par exemple dans les naines blanches fortement magnéti-
sées appelées polars.

Une discussion plus détaillée de la co-
lonne d’accrétion et du choc qui se
forme, ainsi que des estimations numé-
riques du rayon Rmag, peut être trouvée
dans le chapitre 6 du livre de Frank,
King & Raine.

10.7 Le cas des trous noirs supermassifs

Section restant encore à écrire 41 ...

41. On peut noter que les chapitres 7 et
8 du livre de Franck, King & Raine est
entièrement consacré aux noyaux actifs
de galaxies, dans lesquels on trouve la
plupart des ingrédients décrits dans ce
chapitre, en particulier un disque d’ac-
crétion autour d’un trou noir supermas-
sif. Le réservoir de masse qui alimente
le disque prend la forme d’un tore épais
qui joue le rôle du compagnon dans
les binaires X. Dans le cas des trous
noirs supermassifs peu actifs comme Sgr
A* dans notre Galaxie, nous sommes
vraisemblablement dans une situation
proche de l’accrétion de Bondi-Hoyle.

Unmagnetized WD,NS (=surface) : boundary layer

thick



unmagnetized CV

magnetized CV (polar)

From the disk to the compact object

Similar geometry for a NS

Unmagnetized WD,NS:  
boundary layer

Magnetized WD,NS:  
truncated disk, polar 
accretion (accretion 

column)



Luminosity of a quiescent X-ray binary: NS vs BH
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« mass flux »

BH: no surface (horizon) → no boundary layer → less bright



Bright spot

Accreting WD:  
OY Carinae 

(Wood et al. 1989)

Eclipsing system:  
visible lightcurve (1 orbit)



Bright spot

Accreting WD:  
OY Carinae 

(Wood et al. 1989)

Extract  
eclipse

(a) original LC

(d) reconstructed  
      WD eclipse

(e) original LC 
      minus WD

Eclipsing system:  
visible lightcurve (1 orbit)



Bright spot

Accreting WD:  
OY Carinae 

(Wood et al. 1989)

Contact:  
WD

Contact:  
bright spot

Model of the mean white dwarf LC:



Matter is accumulated on the surface (accretion) 

It is compressed and heated (gravity) 

When the temperature threshold is reached: 

Hydrogen nuclear fusion (CNO cycle) 

Degenerate matter: no regulation of temperature

Nova: a thermonuclear explosion on a white dwarf



Novae

Nova Cyg 1975

Nova Cyg 1975
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HST (27 december 1995) :   
Ejection of a shell of matter 

v ~ 800-1000 km/s 

R ~ 600 UA 

D ~ 2 kpc

Novae: matter ejection

Nova: L ~ LEdd 



Type I X-ray burst: thermonuclear explosion on a NS

Survey of 33 X-ray binaries by RXTE during 8 years (Remillard et al. 2006): 

 
-13 accreting NS: 135 type I X-ray bursts 

-18 accreting BH candidates: 0 bursts = no surface but horizon



Accretion by Roche lobe overflow: stability



Evolution of the binary system: 
(semi-detached system)

M = M1 +M2
M = cst

Ṁ2 = �Ṁ1 < 0

~J =
�
M1a

2
1 +M2a

2
2

�
⌦~uz =

r
Ga

M
(M1M2) ~uz

Conservative system:
Mass of the system:

Angular momentum of the system:

Roche lobe of the companion:

R̄2 ' �a

✓
M2

M

◆1/3

Size of the companion:

R2 ' ↵Mx
2

x ' 1

x ' �1/3

MS :

WD :



Stability of the mass transfer: 
need for a loss of angular momentum

Accreting white dwarfs



M2/M⨀ 
(MS star)1.10.30.20.15

Stability of the mass transfer: 
need for a loss of angular momentum

Accreting white dwarfs



M2/M⨀ 
(MS star)1.10.30.20.15

Stability of the mass transfer: 
need for a loss of angular momentum

Accreting white dwarfs

Angular momentum loss: 
gravitational waves

Angular momentum loss: 
magnetic braking



(v
a

n
 P

a
ra

d
ijs

 1
99

8)

Stability of the mass transfer: 
need for a loss of angular momentum

Accreting WD

Accreting NS/BH



Accretion: beyond standard theory



Accretion: beyond standard theory

•Beyond the alpha prescription:  
physical mechanism for the transport of the angular momentum (MRI …) 

•Beyond the geometrically thin assumption:  
thick disks/tori (especially important for super-Eddington systems) 

•Beyond the radiative energy transport/viscous transport of angular momentum:  
convection, advection (ADAF, …) 

•Beyond the steady state regime: 
 instabilities (e.g. dwarf novae), evolution governed by mass flux, QPOs, etc. 

•Beyond the multicolor spectrum:   
non-thermal components (corona, shocks) 

•Role of magnetic field 

•Accretion-ejection connection 

•etc.



The case of binary systems 
composed of two compact objects



•WD+WD: ~10 systems are known: T = 10 min à 1 h 
Mass transfer from 2 to 1 
(prototype: AM Canum Venaticorum: 0.68+0.13 M⊙, T=17 min !) 

    Merger: SN Ia progenitor? 

•WD+NS: a few cases among LMXB 

    Merger: NS+disk? + planets? 

•NS+NS: ~10 systems are known 

    Merger: short GRB + kilonova? 
 
 

 
 
 
 
 
 
 

•NS+BH: no system known, should exist (GW: already 1 candidate in O3?) 

•BH+BH: first detection = GW150914 (GW only), 10 in 01-O2, many more in O3

Compact object binaries



GW emission: three steps 

- inspiral down to the last stable orbit: very well understood 
    → allows to measure the properties of the initial binary 

- merger: highly uncertain 

- ringdown: well understood (for BH)   
                      → allows to characterise the final post-merger object 

Gravitational waves



Gravitational waves: (circularized) binary system

Quadrupole formula:

LGW =
32G4M3µ2

5a5c5

M = M1 +M2

µ =
M1M2

M1 +M2

Gravitational signal (on-axis):
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Gravitational waves: (circularized) binary system
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Un calcul similaire fondé cette fois sur l’eq. 12.11 permet de calculer
la perte de moment cinétique du système. Le résultat a déjà été donné au
chapitre 7 (eq. 7.63 ) et est rappelé ici :

Perte de moment cinétique par émission d’ondes gravitationnelles :

(� J̇)
J

����
GW

=
32
5

G3

c5
M1 M2(M1 + M2)

a4 . (12.15)

Évolution de la séparation et temps de coalescence. L’énergie totale du système
va diminuer du fait de cette émission d’ondes gravitationnelles : dE

dt = �LGW.
Cette énergie totale du système binaire vaut E = � 1

2
GMµ

a (la moitié de l’éner-
gie potentielle gravitationnelle, d’après le théorème du Viriel), ce qui conduit
à l’équation différentielle suivante, qui régit l’évolution de la séparation :

dE
dt

=
1
2

GMµ

a2
da
dt

= �LGW = �32G4 M3µ2

5a5c5 ,

soit
da
dt

= �64
5

G3 M2µ

c5a3 . (12.16)

En intégrant cette équation depuis a(0) = a0, on obtient le temps de coales-

Notons que le bilan d’énergie ciné-
tique dJ

dt = � J̇GW avec J̇GW donné par

l’eq. 12.15 et J =
q

Ga
M M1 M2 le mo-

ment cinétique total du système binaire,
conduit naturellement à exactement la
même équation différentielle pour l’évo-
lution de la séparation a(t).cence, c’est à dire la durée nécessaire pour atteindre a = 0 :

Temps de coalescence d’un système binaire circularisé :

tc =
5

256
c5a4

0
G3 M2µ

, (12.17)
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= 5 ⇥ 104 yr
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M
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◆�2 ✓ µ
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◆�1 ⇣ a0
10�3 AU

⌘4
.

Notons la forte sensibilité à la séparation initiale (tc µ a4
0). C’est une

difficulté lorsque l’on veut prédire le taux de coalescence à partir d’un modèle
de population de systèmes binaires. Le résultat est très dépendant de la
distribution initiale des séparations.

La solution de l’équation différentielle
pour la séparation a(t) est

a4(t) = a4
0 �

256
5

G3 M2µ

c5 t = a4
0

✓
1 � t

tc

◆
.

(12.18)

Intensité et fréquence du signal – Chirp mass. À partir des dérivées du moment
quadrupôlaire, nous pouvons également estimer le signal attendu. Pour
simplifier, on suppose que le détecteur est situé dans un plan parallèle au
plan orbital, à la position (x = 0, y = 0, z = D), où D est donc la distance de
la source. L’amplitude de l’onde se déduit alors de l’eq. 12.5 :
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Nous obtenons ainsi l’expression complète du signal.

Amplitude des ondes gravitationnelles
émises par un système binaire circularisé :
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Merger time of a circularised binary:                       



Mergers: general discussion

Condition 1: merger time ⌧c . 10Gyr

Condition 2: type of merger? 

- can 2 fill its Roche lobe? 

- no: « direct collision » 

- yes: tidal disruption of 2 starts,  
mass transfer=same formalism as for standard accretion 

- if 2 fills its Roche lobe: stable mass transfert? 

- no: merger by unstable mass transfer from 2 to 1 on a 
dynamical timescale  (~orbital period) 

- yes: merger by stable mass transfer, regulated by the 
loss of angular momentum via GW emission: timescale? 

  peculiar case: BH, check where is RISCO…



Evolution of a binary system with mass transfer: 
(semi-detached system)

M = M1 +M2
M = cst

Ṁ2 = �Ṁ1 < 0

~J =
�
M1a

2
1 +M2a

2
2
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(M1M2) ~uz

Conservative case:
Total mass:

Total angular momentum:

Roche lobe of 2:

R̄2 ' �a

✓
M2

M

◆1/3

Size of 2:

R2 ' ↵Mx
2



Mergers: general discussion

Condition 1: merger time ⌧c . 10Gyr
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Figure 12.12: GW 150914, la première
source détectée directement en ondes
gravitationnelles : évolution observée.
Sont représentés le signal mesuré et la
prédiction théorique, ainsi que l’évo-
lution de la séparation a(t) entre les
deux trois noirs (en unité du rayon de
Schwarzschild 2GM/c2 correspondant
à la masse totale M = M1 + M2, soit
environ 180 km) et de la vitesse rela-
tive entre les deux trous noirs, v/c =�

GMpn/c3�1/3, avec n la fréquence du
signal. Celle-ci dépasse 0.5c juste avant
la coalescence (Crédits : Abott et al., PRL,
116, 061102 (2016)).

12.2.3 Taux d’événements attendus

à compléter...

12.3 Coalescence des objets compacts

12.3.1 Conditions pour la coalescence

Condition 1 : temps de coalescence. La coalescence d’un système binaire de
deux objets compacts se produit lorsque les deux astres se rapprochent
par émission d’ondes gravitationnelles au point de pouvoir fusionner. Une
première condition pour la coalescence est donc simplement que le temps de
coalescence tc soit inférieur à l’âge de l’Univers, soit

tc (a0; e0; M1; M2) . 10 Gyr , (12.33)

avec M1 et M2 les masses des deux objets et a0 et e0 la séparation et l’ex-
centricité initiales. Pour un système circularisé (e0 = 0), on obtient une
condition simple à partir de l’expression du temps de coalescence donnée
par l’eq. 12.18.

Condition 1 pour la coalescence : temps de coalescence inférieur à l’âge
de l’Univers (système circularisé)

a0 . 4.5 R�

✓
M

3 M�

◆1/2 ✓ µ

0.75 M�

◆1/4
(12.34)

Nous constatons que c’est une condition assez stricte et que seuls les
systèmes binaires serrés peuvent coalescer.

Cette condition peut aussi s’écrire sur la
période orbitale initiale T0, à partir de la
troisième loi de Kepler :

T0 . 0.65 d
✓

M
3 M�

◆1/4 ✓ µ

0.75 M�

◆3/8
.

(12.35)

Condition 2 : rapport de masse et nature de l’interaction finale entre les deux astres.
Si le temps de coalescence est inférieur à l’âge de l’Univers (condition 1),
interrogeons-nous sur la façon donc la coalescence peut avoir lieu. Pour cela,
nous pouvons reprendre le formalisme introduit pour l’accrétion dans les
systèmes binaires au chapitre 7. Nous reprenons les mêmes notations et
adoptons la convention selon laquelle 1 désigne l’objet compact le plus massif
et 2 le moins massif.

Condition 2: type of merger?

226 objets compacts & phénomènes associés

— L’un des objets compacts peut-il remplir son lobe de Roche ? Étant donné que
les objets compacts matériels (naines blanches ou étoiles à neutrons) ont
des relations 25 masse–rayon du type R = aMx avec x  0 et étant donné 25. En particulier x ' �1/3 pour les

naines blanches pas trop massives (cha-
pitre 4) et �1/3  x . 0 pour les étoiles
à neutrons (x = �1/3 correspond à
l’équation d’état du gaz dégénéré de
neutrons et x = 0 correspond à l’équa-
tion d’état la plus simple pour la pres-
sion nucléaire, de la forme P µ r2 , cf.
chapitre 5).

que le rapport des tailles des lobes de Roche des deux astres est de l’ordre
de R̄2/R̄1 ' (M2/M1)

1/3  1 (cf. eq. 7.36), c’est toujours l’objet le moins
massif qui est susceptible de remplir son lobe de Roche le premier. Si sa
relation de structure est R2 = aMx

2 , la condition de remplissage du lobe
de Roche R2 = R̄2 est atteinte à une séparation critique ac donnée par

ac '
a

b

M1/3

M1/3�x
2

. (12.36)

Estimons l’ordre de grandeur de cette séparation critique. Pour une

Le coefficient b ' 0.462 vient de l’ex-
pression approchée de la taille du lobe
de Roche donnée par l’eq. 7.36.

Notons qu’une condition très proche est
obtenue en utilisant le critère simplifié
de la limite de Roche introduit au cha-
pitre 1.

naine blanche pas trop massive (R2 ' 104 km (M2/0.7 M�)
�1/3), nous

obtenons :
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(12.37)
Pour une étoile à neutrons (x ' 0 et R2 ' 10 km), nous obtenons :

Nous prenons comme masse de réfé-
rence 0.7 M� pour une naine blanche,
1.4 M� pour une étoile à neutrons,
10 M� pour un trou noir stellaire et
106 M� pour un trou noir supermassif.
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(12.38)
— L’objet compact le moins massif peut-il remplir son lobe de Roche avant la collision

avec l’objet le plus massif ? La question est légitime étant donné les faibles
valeurs obtenues ci-dessus pour la séparation critique ac à laquelle l’objet
compact le moins massif peut remplir son lobe de Roche. Nous obtenons
ainsi une nouvelle condition pour déterminer la nature de l’interaction
finale entre les deux astres.

Condition pour une "collision" directe.

— Si les deux astres sont des trous noirs, ils se rapprochent jusqu’à la
collision directe (contact entre les deux horizons) et fusionnent en un
trou noir unique ;

— si l’objet le moins massif est matériel (naine blanche ou étoile à
neutrons), la collision directe n’est possible que si celui-ci ne remplit
pas son lobe de Roche avant d’atteindre l’objet le plus massif. Cette
condition s’écrit

ac < R1 + R2 , (12.39)

avec ac la séparation critique à laquelle l’objet 2 remplit son lobe de
Roche, donnée par l’eq. 12.36, et R1 et R2 les rayons des deux astres
(si 1 est un trou noir, R1 est la taille de son horizon).

À partir des estimations numériques de ac données ci-dessus, nous
constatons que la "collision" directe n’est possible que si l’objet 1 est un
trou noir (plus qu’une "collision", c’est donc la possibilité pour l’objet 2
d’atteindre l’horizon sans être affecté auparavant par les effets de marée 26). 26. D’un point de vue observationnel,

c’est le cas le moins intéressant, le seul
effet attendu étant le décalage vers le
rouge de l’émission de l’objet 2, a priori
indétectable à distance extragalactique.

Cette situation se produit pour M1 & 7.3 105 M� (trou noir supermassif)
pour une naine blanche de 0.7 M� et pour M1 & 13 M� (trou noir stellaire
massif) pour une étoile à neutrons de 1.4 M�.

Critical separation where 2 fills its Roche lobe  
(tidal disruption):

Unstable mass transfer:

« Direct collision/plunge »:
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— L’un des objets compacts peut-il remplir son lobe de Roche ? Étant donné que
les objets compacts matériels (naines blanches ou étoiles à neutrons) ont
des relations 25 masse–rayon du type R = aMx avec x  0 et étant donné 25. En particulier x ' �1/3 pour les

naines blanches pas trop massives (cha-
pitre 4) et �1/3  x . 0 pour les étoiles
à neutrons (x = �1/3 correspond à
l’équation d’état du gaz dégénéré de
neutrons et x = 0 correspond à l’équa-
tion d’état la plus simple pour la pres-
sion nucléaire, de la forme P µ r2 , cf.
chapitre 5).

que le rapport des tailles des lobes de Roche des deux astres est de l’ordre
de R̄2/R̄1 ' (M2/M1)

1/3  1 (cf. eq. 7.36), c’est toujours l’objet le moins
massif qui est susceptible de remplir son lobe de Roche le premier. Si sa
relation de structure est R2 = aMx

2 , la condition de remplissage du lobe
de Roche R2 = R̄2 est atteinte à une séparation critique ac donnée par
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Estimons l’ordre de grandeur de cette séparation critique. Pour une

Le coefficient b ' 0.462 vient de l’ex-
pression approchée de la taille du lobe
de Roche donnée par l’eq. 7.36.

Notons qu’une condition très proche est
obtenue en utilisant le critère simplifié
de la limite de Roche introduit au cha-
pitre 1.

naine blanche pas trop massive (R2 ' 104 km (M2/0.7 M�)
�1/3), nous
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Pour une étoile à neutrons (x ' 0 et R2 ' 10 km), nous obtenons :

Nous prenons comme masse de réfé-
rence 0.7 M� pour une naine blanche,
1.4 M� pour une étoile à neutrons,
10 M� pour un trou noir stellaire et
106 M� pour un trou noir supermassif.
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— L’objet compact le moins massif peut-il remplir son lobe de Roche avant la collision

avec l’objet le plus massif ? La question est légitime étant donné les faibles
valeurs obtenues ci-dessus pour la séparation critique ac à laquelle l’objet
compact le moins massif peut remplir son lobe de Roche. Nous obtenons
ainsi une nouvelle condition pour déterminer la nature de l’interaction
finale entre les deux astres.

Condition pour une "collision" directe.

— Si les deux astres sont des trous noirs, ils se rapprochent jusqu’à la
collision directe (contact entre les deux horizons) et fusionnent en un
trou noir unique ;

— si l’objet le moins massif est matériel (naine blanche ou étoile à
neutrons), la collision directe n’est possible que si celui-ci ne remplit
pas son lobe de Roche avant d’atteindre l’objet le plus massif. Cette
condition s’écrit

ac < R1 + R2 , (12.39)

avec ac la séparation critique à laquelle l’objet 2 remplit son lobe de
Roche, donnée par l’eq. 12.36, et R1 et R2 les rayons des deux astres
(si 1 est un trou noir, R1 est la taille de son horizon).

À partir des estimations numériques de ac données ci-dessus, nous
constatons que la "collision" directe n’est possible que si l’objet 1 est un
trou noir (plus qu’une "collision", c’est donc la possibilité pour l’objet 2
d’atteindre l’horizon sans être affecté auparavant par les effets de marée 26). 26. D’un point de vue observationnel,

c’est le cas le moins intéressant, le seul
effet attendu étant le décalage vers le
rouge de l’émission de l’objet 2, a priori
indétectable à distance extragalactique.

Cette situation se produit pour M1 & 7.3 105 M� (trou noir supermassif)
pour une naine blanche de 0.7 M� et pour M1 & 13 M� (trou noir stellaire
massif) pour une étoile à neutrons de 1.4 M�.

coalescence d’un système binaire de deux objets compacts 227

— Lorsque l’objet le moins massif remplit son lobe de Roche avant d’atteindre l’objet
le plus massif, le transfert de masse est-il stable ? Nous supposons désormais
que la condition de "collision" directe ci-dessus n’est pas vérifiée. Lorsque
a = ac l’objet 2 remplit son lobe de Roche et le transfert de masse devient
possible vers l’objet 1. Nous avons obtenu au chapitre 7 la condition pour
que ce transfert soit instable, c’est à dire que l’objet 2 déborde de plus en
plus de son lobe de Roche après transfert de masse et se vide sur l’objet 1
en un temps dynamique, ce qui correspond à une coalescence stricte.
Rappelons cette condition, qui ne porte que sur le rapport de masse :

Condition 2 pour une coalescence par transfert de masse instable sur
une échelle de temps dynamique : rapport de masse. Nous supposons
que l’objet 2 est matériel (naine blanche ou étoile à neutrons) et qu’il
remplit son lobe de Roche à la séparation critique ac avant d’atteindre
l’objet 1. Dans ce cas la coalescence opère par transfert de masse instable
sur une échelle de temps dynamique (de l’ordre de la période orbitale)
si la condition suivante est respectée :

M2
M1

>
5
6
� x

2
, (12.40)

avec x l’exposant de la relation de structure R2 ' aMx
2 .

Ceci est démontré au chapitre 7. Nous
utilisons le rapport de masse critique
donnée par l’eq. 7.56 en considérant
que le transfert de masse se fait sur
une échelle de temps dynamique (⇠ pé-
riode orbitale) courte devant l’échelle
de temps de la perte de moment ciné-
tique par émission d’onde gravitation-
nelle, ce qui permet de négliger le terme�
� J̇/J

�
/
�
�Ṁ2/M2

�
.

Le rapport de masse critique est donc de l’ordre de 2/3 pour les naines
blanches (x ' �1/3) et 5/6 pour les étoiles à neutrons (x ' 0). Il s’agit
donc de systèmes dans lesquels les deux objets ont des masses proches.

— Si un transfert de masse stable s’installe entre les deux objets, pendant combien
de temps peut-il se maintenir ? Nous supposons maintenant que le rapport
de masse est inférieur à la valeur critique obtenue ci-dessus. Comme décrit
au chapitre 7 le transfert de masse est alors stable, régulé par la perte
de moment cinétique par émission d’ondes gravitationnelles qui permet
d’ajuster en permanence le rayon du lobe de Roche à la taille de l’astre 2.
Nous avons obtenu dans ce cas les équations d’évolution suivantes 27 : 27. voir page 144.
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Comme x < 1/3 pour les objets compacts, nous constatons que le rappro-
chement entre les deux astres s’arrête, la séparation se remet à augmenter
(ȧ/a > 0). À partir de l’expression du flux de masse (eq. 12.41), nous
pouvons estimer l’échelle de temps caractéristique pour que l’objet 2 se
vide sur l’objet 1 :

tc est le temps qu’il resterait au système
avant de coalescer lorsque l’astre 2 rem-
plit son lobe de Roche si le transfert de
masse n’avait pas lieu, soit

tc(ac) =
5

256
c5a4

c
G3 (M1 + M2) M1 M2

.

Échelle de temps d’une coalescence par transfert de masse stable.
Nous supposons que l’objet 2 est matériel (naine blanche ou étoile
à neutrons), qu’il remplit son lobe de Roche à la séparation critique
ac avant d’atteindre l’objet 1 et que le rapport de masse M2/M1 est
inférieur à la valeur critique donnée par l’eq. 12.40. Dans ce cas la
coalescence opère par transfert de masse stable sur une échelle de temps
caractéristique donnée par :
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avec x l’exposant de la relation de structure R2 ' aMx
2 et tc le temps de

coalescence pour une séparation ac.
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— L’un des objets compacts peut-il remplir son lobe de Roche ? Étant donné que
les objets compacts matériels (naines blanches ou étoiles à neutrons) ont
des relations 25 masse–rayon du type R = aMx avec x  0 et étant donné 25. En particulier x ' �1/3 pour les

naines blanches pas trop massives (cha-
pitre 4) et �1/3  x . 0 pour les étoiles
à neutrons (x = �1/3 correspond à
l’équation d’état du gaz dégénéré de
neutrons et x = 0 correspond à l’équa-
tion d’état la plus simple pour la pres-
sion nucléaire, de la forme P µ r2 , cf.
chapitre 5).

que le rapport des tailles des lobes de Roche des deux astres est de l’ordre
de R̄2/R̄1 ' (M2/M1)

1/3  1 (cf. eq. 7.36), c’est toujours l’objet le moins
massif qui est susceptible de remplir son lobe de Roche le premier. Si sa
relation de structure est R2 = aMx

2 , la condition de remplissage du lobe
de Roche R2 = R̄2 est atteinte à une séparation critique ac donnée par

ac '
a

b

M1/3

M1/3�x
2

. (12.36)

Estimons l’ordre de grandeur de cette séparation critique. Pour une

Le coefficient b ' 0.462 vient de l’ex-
pression approchée de la taille du lobe
de Roche donnée par l’eq. 7.36.

Notons qu’une condition très proche est
obtenue en utilisant le critère simplifié
de la limite de Roche introduit au cha-
pitre 1.

naine blanche pas trop massive (R2 ' 104 km (M2/0.7 M�)
�1/3), nous

obtenons :
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(12.37)
Pour une étoile à neutrons (x ' 0 et R2 ' 10 km), nous obtenons :

Nous prenons comme masse de réfé-
rence 0.7 M� pour une naine blanche,
1.4 M� pour une étoile à neutrons,
10 M� pour un trou noir stellaire et
106 M� pour un trou noir supermassif.
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(12.38)
— L’objet compact le moins massif peut-il remplir son lobe de Roche avant la collision

avec l’objet le plus massif ? La question est légitime étant donné les faibles
valeurs obtenues ci-dessus pour la séparation critique ac à laquelle l’objet
compact le moins massif peut remplir son lobe de Roche. Nous obtenons
ainsi une nouvelle condition pour déterminer la nature de l’interaction
finale entre les deux astres.

Condition pour une "collision" directe.

— Si les deux astres sont des trous noirs, ils se rapprochent jusqu’à la
collision directe (contact entre les deux horizons) et fusionnent en un
trou noir unique ;

— si l’objet le moins massif est matériel (naine blanche ou étoile à
neutrons), la collision directe n’est possible que si celui-ci ne remplit
pas son lobe de Roche avant d’atteindre l’objet le plus massif. Cette
condition s’écrit

ac < R1 + R2 , (12.39)

avec ac la séparation critique à laquelle l’objet 2 remplit son lobe de
Roche, donnée par l’eq. 12.36, et R1 et R2 les rayons des deux astres
(si 1 est un trou noir, R1 est la taille de son horizon).

À partir des estimations numériques de ac données ci-dessus, nous
constatons que la "collision" directe n’est possible que si l’objet 1 est un
trou noir (plus qu’une "collision", c’est donc la possibilité pour l’objet 2
d’atteindre l’horizon sans être affecté auparavant par les effets de marée 26). 26. D’un point de vue observationnel,

c’est le cas le moins intéressant, le seul
effet attendu étant le décalage vers le
rouge de l’émission de l’objet 2, a priori
indétectable à distance extragalactique.

Cette situation se produit pour M1 & 7.3 105 M� (trou noir supermassif)
pour une naine blanche de 0.7 M� et pour M1 & 13 M� (trou noir stellaire
massif) pour une étoile à neutrons de 1.4 M�.



Type of merger?

Direct collision/plunge

Stable mass transfer

Unstable mass transfer



Type of merger?

Direct plunge

Stable mass transfer

Unstable mass transfer

Rms (a), x, …



Evolution of a binary system with stable mass transfer: 
(semi-detached system)
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Un calcul similaire fondé cette fois sur l’eq. 12.11 permet de calculer
la perte de moment cinétique du système. Le résultat a déjà été donné au
chapitre 7 (eq. 7.63 ) et est rappelé ici :

Perte de moment cinétique par émission d’ondes gravitationnelles :

(� J̇)
J

����
GW

=
32
5

G3

c5
M1 M2(M1 + M2)

a4 . (12.15)

Évolution de la séparation et temps de coalescence. L’énergie totale du système
va diminuer du fait de cette émission d’ondes gravitationnelles : dE

dt = �LGW.
Cette énergie totale du système binaire vaut E = � 1

2
GMµ

a (la moitié de l’éner-
gie potentielle gravitationnelle, d’après le théorème du Viriel), ce qui conduit
à l’équation différentielle suivante, qui régit l’évolution de la séparation :

dE
dt

=
1
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a2
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dt

= �LGW = �32G4 M3µ2

5a5c5 ,

soit
da
dt

= �64
5

G3 M2µ

c5a3 . (12.16)

En intégrant cette équation depuis a(0) = a0, on obtient le temps de coales-

Notons que le bilan d’énergie ciné-
tique dJ

dt = � J̇GW avec J̇GW donné par

l’eq. 12.15 et J =
q

Ga
M M1 M2 le mo-

ment cinétique total du système binaire,
conduit naturellement à exactement la
même équation différentielle pour l’évo-
lution de la séparation a(t).cence, c’est à dire la durée nécessaire pour atteindre a = 0 :

Temps de coalescence d’un système binaire circularisé :

tc =
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, (12.17)
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Notons la forte sensibilité à la séparation initiale (tc µ a4
0). C’est une

difficulté lorsque l’on veut prédire le taux de coalescence à partir d’un modèle
de population de systèmes binaires. Le résultat est très dépendant de la
distribution initiale des séparations.

La solution de l’équation différentielle
pour la séparation a(t) est

a4(t) = a4
0 �

256
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c5 t = a4
0
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1 � t
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◆
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(12.18)

Intensité et fréquence du signal – Chirp mass. À partir des dérivées du moment
quadrupôlaire, nous pouvons également estimer le signal attendu. Pour
simplifier, on suppose que le détecteur est situé dans un plan parallèle au
plan orbital, à la position (x = 0, y = 0, z = D), où D est donc la distance de
la source. L’amplitude de l’onde se déduit alors de l’eq. 12.5 :
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Nous obtenons ainsi l’expression complète du signal.

Amplitude des ondes gravitationnelles
émises par un système binaire circularisé :
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— Lorsque l’objet le moins massif remplit son lobe de Roche avant d’atteindre l’objet
le plus massif, le transfert de masse est-il stable ? Nous supposons désormais
que la condition de "collision" directe ci-dessus n’est pas vérifiée. Lorsque
a = ac l’objet 2 remplit son lobe de Roche et le transfert de masse devient
possible vers l’objet 1. Nous avons obtenu au chapitre 7 la condition pour
que ce transfert soit instable, c’est à dire que l’objet 2 déborde de plus en
plus de son lobe de Roche après transfert de masse et se vide sur l’objet 1
en un temps dynamique, ce qui correspond à une coalescence stricte.
Rappelons cette condition, qui ne porte que sur le rapport de masse :

Condition 2 pour une coalescence par transfert de masse instable sur
une échelle de temps dynamique : rapport de masse. Nous supposons
que l’objet 2 est matériel (naine blanche ou étoile à neutrons) et qu’il
remplit son lobe de Roche à la séparation critique ac avant d’atteindre
l’objet 1. Dans ce cas la coalescence opère par transfert de masse instable
sur une échelle de temps dynamique (de l’ordre de la période orbitale)
si la condition suivante est respectée :

M2
M1

>
5
6
� x

2
, (12.40)

avec x l’exposant de la relation de structure R2 ' aMx
2 .

Ceci est démontré au chapitre 7. Nous
utilisons le rapport de masse critique
donnée par l’eq. 7.56 en considérant
que le transfert de masse se fait sur
une échelle de temps dynamique (⇠ pé-
riode orbitale) courte devant l’échelle
de temps de la perte de moment ciné-
tique par émission d’onde gravitation-
nelle, ce qui permet de négliger le terme�
� J̇/J

�
/
�
�Ṁ2/M2

�
.

Le rapport de masse critique est donc de l’ordre de 2/3 pour les naines
blanches (x ' �1/3) et 5/6 pour les étoiles à neutrons (x ' 0). Il s’agit
donc de systèmes dans lesquels les deux objets ont des masses proches.

— Si un transfert de masse stable s’installe entre les deux objets, pendant combien
de temps peut-il se maintenir ? Nous supposons maintenant que le rapport
de masse est inférieur à la valeur critique obtenue ci-dessus. Comme décrit
au chapitre 7 le transfert de masse est alors stable, régulé par la perte
de moment cinétique par émission d’ondes gravitationnelles qui permet
d’ajuster en permanence le rayon du lobe de Roche à la taille de l’astre 2.
Nous avons obtenu dans ce cas les équations d’évolution suivantes 27 : 27. voir page 144.
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Comme x < 1/3 pour les objets compacts, nous constatons que le rappro-
chement entre les deux astres s’arrête, la séparation se remet à augmenter
(ȧ/a > 0). À partir de l’expression du flux de masse (eq. 12.41), nous
pouvons estimer l’échelle de temps caractéristique pour que l’objet 2 se
vide sur l’objet 1 :

tc est le temps qu’il resterait au système
avant de coalescer lorsque l’astre 2 rem-
plit son lobe de Roche si le transfert de
masse n’avait pas lieu, soit

tc(ac) =
5

256
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c
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.

Échelle de temps d’une coalescence par transfert de masse stable.
Nous supposons que l’objet 2 est matériel (naine blanche ou étoile
à neutrons), qu’il remplit son lobe de Roche à la séparation critique
ac avant d’atteindre l’objet 1 et que le rapport de masse M2/M1 est
inférieur à la valeur critique donnée par l’eq. 12.40. Dans ce cas la
coalescence opère par transfert de masse stable sur une échelle de temps
caractéristique donnée par :
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avec x l’exposant de la relation de structure R2 ' aMx
2 et tc le temps de

coalescence pour une séparation ac.

The loss of angular momentum by GW emission regulates 
the mass tranfer: the Roche lobe is adjusted to have 
always the size of 2.

q = M2/M1

Loss of angular momentum (GW emission):



Type of merger?

⇠ 10 h

⇠ 1Myr

. 1 s

Direct plunge

Stable mass transfer

Unstable mass transfer



TDE 
(J1644+57?)

SN Ia?

LMXB  
WD+BH/NS

GW170817

GW150914

AM CVn

?

Type of merger?

Direct plunge

Stable mass transfer

Unstable mass transfer



Conclusion



Conclusion
• Accretion is the energy extraction mechanism at work in the brightest long-lived 

sources in the Universe 
(transients: more complicated but accretion usually plays a role) 

• It is especially important for compact objects (WD,NS,BH): efficiency (~G M/R c2) 
exceeds the efficiency of nuclear fusion in stars (MS: 0.7%/10) 

• Steady-state radial accretion (Bondi): very inefficient 

• Accretion in a binary system via L1: efficient 
- detached system: wind 
- semi-detached: Roche lobe overflow 

• Mass transfer is regulated by the loss of angular momentum 

• A standard model is well established (geom. thin/opt. thick accretion disk) 
• Some differences among accreting compact objects: 

- surface (WD,NS) or horizon (BH)      - surface: boundary layer,  
                                                                              thermonuclear explosions, … 

- weak/strong magnetic field            - strong B: truncated disk 

• Beyond the standard model: many open questions 
- origin of the transport of angular momentum, role of B, …  
- accretion-ejection connection?


