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Résumé

L’observation, dans le spectre des galaxies de Seyfert, d’une coupure exponentielle aux
alentours de quelques centaines de keV et la non-détection d’une forte raie d’annihilation
semblent favoriser les modéles thermiques. Néanmoins, je montre, & travers cette étude, qu’un
modele non-thermique peut aussi étre & Porigine de I’émission haute énergie de ces objets.

Ce modele suppose la présence d’une source de particules relativistes placée 3 quelques
rayons de Schwarzschild au-dessus d’un disque d’accrétion. Cette source aurait pour origine
le choc terminal d’un jet avorté. Le rayonnement X qu’elle libere est produit par diffusion
Compton Inverse des photons UV émis par le disque sur les particules relativistes. Inverse-
ment, les photons UV proviennent du rayonnement thermique du disque chauffé par la source
X. La géométrie de ce modéle impose une forte anisotropie du rayonnement UV percu par
la source X et donne, en retour, une émission Compton Inverse fortement anisotrope. L’équi-
libre radiatif entre la source et le disque permet de remonter aux principales caractéristiques
de ce systéme. L’ajout de composantes en réflexion permet, ensuite, d’ajuster le spectre de
différents objets. La forte anisotropie de I’émission X nécessite alors des angles d’inclinaison
bien supérieurs au cas d’une illumination isotrope standard. Finalement, ’étude cinétique
du choc donnant naissance  la source X, et prenant en compte les processus de Fermi du
premier et du second ordre ainsi que les pertes radiatives, permet de définir plus précisément
la source de haute énergie.

Ces différents travaux théoriques sont complétés par 'observation optique d’une vingtaine
de galaxies de Seyfert, a la recherche de microvariabilités. Les limites supérieures obtenues
donnent, dans le cadre de ce modele non-thermique, de nouvelles contraintes sur les différents
paramétres caractérisant la région centrale de ces objets.



Summary

Whereas the observations of a high energy cut-off around one hundred keV and the non
detection of any annihilation lines in the spectra of Seyfert galaxies seem to favor thermal
models, this work shows that non-thermal emission can also be an explanation of these
phenomena.

We develop a self-consistent non-thermal model of Seyfert galaxies continuum emission
from UV to X ray. A high energy source, at rest at a given height above an accretion disk,
is assumed to contain a non-thermal plasma scattering by Inverse Compton (IC) process
the soft photons emitted as thermal radiation by the disk. The disk itself radiates only by
reprocessing of the high energy radiation. This hot source is supposed to be the terminal
shock of an aborted jet coming from the disk. Such a geometry is highly anisotropic which
has a strong influence on IC process. The main characteristics of this model are deduced
from the radiative balance between the disk and the hot source. Reflected components are
included in order to fits obsevationnal data of different objects. Due to the anisotropy of the
illumination, these components appear to be much more important than in standard isotropic
illumination models, which leads to different conclusions for the inclination angles. Finally,
we obtain a detailed study of the shock giving birth to the hot source, taking into account
first and second order processes and radiative losses.

These theoretical works are completed by the optical observations of a large sample of
Seyfert galaxies in order to detect microvariabilities. We only obtain upper limits which
constrain, in the scope of this non-thermal model, physical and geometrical parameters of

the central regions of these Active Nuclei.



Introduction

Les Noyaux Actifs de Galaxies (NAG) font partie des objets les plus puissants de ’Univers.
Ils peuvent libérer des énergies considérables (de ’ordre de celles d’une galaxie normale en
1 seconde) dans une région de la taille de notre systéme solaire et en des temps trés courts.
Leurs émissions recouvrent tout le spectre électromagnétique et peuvent également varier de
plusieurs ordres de grandeurs en quelques jours. Quels sont les processus physiques a l’origine
des ces phénomenes? La réponse est d’autant plus difficile que ces objets peuvent avoir des
caractéristiques assez différentes: présence olt non de jets de matigres, émission plus ot moins
importante a différentes longueurs d’onde, raies plus ou moins larges etc... Une premiére étape
consiste donc a les classer en différentes sous-familles: les Quasars, les BL Lacs, les Blazars,
les Seyferts,..., la seconde a les modéliser pour mieux les comprendre. Mon travail de these
fait partie de cette seconde étape et je me suis principalement intéressé a la modélisation
de I’émission haute énergie des galaxies de Seyfert. Le lancement de satellites UV, X et v a
révolutionné notre connaissance de ces objets mais on est encore loin de tout comprendre.
Différents faits observationnels peuvent cependant servir de fil directeur et j’essaie de les faire
apparaitre, peu a peu, au cours de la premiére partie dite de “généralités” de cette these.
Je présente, en seconde partie, les différents travaux théoriques qui m’ont permis d’élaborer
un modele de I’émission UV-X des galaxies de Seyfert. L’idée de départ est assez simple
et est développée au chapitre II-1: on suppose une source de particules relativistes situées a
quelques dizaines de rayons de Schwarzschild au-dessus d’un disque d’accrétion. Sous quelques
hypotheéses simplificatrices, 1’équilibre radiatif entre la source et ce disque permet de remonter
aux principales caractéristiques de ce systéme. Au chapitre suivant, nous comparons ce modéle
aux observations existantes et cela nous a mené a revoir certaines des hypothéses du modele
de départ. Enfin, un dernier travail théorique a consisté & étudier de maniére plus précise la
formation de la source de particules ultrarelativistes dont j’al précédemment parlé. Ce sujet
est développé au chapitre I1.6. J’ai eu également la chance de pouvoir compléter ces différents
travaux par des observations. Les résultats m’ont permis de contraindre plus précisément les
parameétres physiques contrdlant les processus au coeur de ces objets (intensité du champ
magnétique, taille du plasma relativiste etc..) et je les détaille au cours du chapitre III.1.
Je conclue ensuite par un résumé des principaux résultats et je rappelle les diverses questions

qui ont émergé lors de cette analyse.
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Vous avez dit “Galaxies de
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Chapitre 1

Caractéristiques observationnelles

et modeles d’unification

Sommaire
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1.4 Conclusion . . . v v v v i vt v vt et e s e e e e e e e 15

1.1 Des galaxies spectroscopiquement différentes,

Les galaxies de Seyfert appartiennent 4 la classe des Noyaux Actifs de Galaxies (NAGs),
dont font également partie les Radio galaxies, les quasars et les BL Lac. Cette définition
n’aide pas le lecteur profane pour qui le terme de NAGs n’est pas trés explicite? En fait, la
caractérisation la plus simple d’une galaxie de Seyfert serait la suivante: “une galaxie ordi-
naire, spirale ou elliptique, possédant un coeur trés brillant et non résolu” (Weedman 1977).
C’est bien siir une définition simpliste car qu’entend-on par “trés brillant” (tout est relatif, on
le sait bien)? Quant & la résolution, celle-ci dépend bien évidemment de l'instrument utilise
pour les observations. Par ailleurs, nous verrons que les galaxies de Seyfert sont plut6t des
galaxies spirales, sans que I’on puisse actuellement I'expliquer et que, point important, elles
se différencient des autres galaxies dites “actives” par leur relativement faible émission Ra-
diol. Quoi qu’il en soit, c’est une définition qui a le mérite d’étre simple, compréhensible par
tous et qui souligne les 2 caractéristiques essentielles d’une galaxie de Seyfert: un coeur (ou
noyau) actif (on y suppose généralement la présence d’un trou noir supermassif de plusieurs
millions de masses solaires) et une composante diffuse due & la galaxie héte. Pour étre plus
précis, les 6 galaxies observées en 1943 par Seyfert avaient la particularité de posséder des

1. On peut souligner ici le fait que certains objets possédent & la fois les caractéristiques des Seyferts et sont
également de fort émetteur Radio, I’exemple le plus connu étant 3C 273. Ce type d’objets semble par contre
plutdt appartenir aux galaxies elliptiques
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Fic. 1.1: Spectres typiques de galaxies de Seyfert 1 et 2. Le spectre de Mkn 290 posséde des raies
larges et étroites alors que celui de Mkn 270 n’est formé que de raies étroites.

raies intenses en émission, fortement ionisées et inhabituellement larges (Seyfert 1943). C’est
ainsi que l’on caractérise encore de nos jours cette famille de Noyaux Actifs. Ce n’est cepen-
dant pas leur seul trait spécifique puisque, comme nous le verrons plus tard, leur émission
continue est également trés particuliere. Cette définition spectroscopique a permis, & partir
des largeurs relatives des raies d’émission, de classer ces galaxies en 2 sous groupes (Weed-
man 1970; Khachikian & Weedman 1971; Weedman 1973; Khachikian & Weedman 1974).
Les galaxies de Seyfert de type 1 (Sy 1), possédent des raies permises larges, de largeur a
mi-hauteur (FWHM) =~ 10000 km/s (c’est le cas des raies de PHydrogéne, comme la raie Ly
en UV ou les raies de Balmer et du Fell en Optique), ainsi que des raies interdites étroites de
FWHM = 500 km/s (comme les raies optiques [OII] et [OIII]). Les galaxies de Seyfert de type
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2 (Sy 2) ne présentent, elles, que des raies étroites permises ou interdites (j’ai reporté sur la
figure 1.1 le spectre typique de chacune de ces 2 classes d’objets). Les profils de ces raies sont
quelquefois irréguliers, indication d’un élargissement par effet Doppler. Il est alors possible
de traduire la largeur des raies en vitesse de déplacement du milieu émetteur. Les raies larges
seraient émises dans une région proche du coeur de la galaxie, appelée BLR (pour Broad Line
Region). Celle-ci serait formée de nuages de gaz denses (entre 108 et 1012 cm~3), se déplacant
trés rapidement (=~ 10000 km/s) du fait de I’attraction gravitationnelle de ’objet central ou
de la pression radiative du milieu environnant. Ces vitesses trés élevées seraient a l’origine de
la largeur importante des raies. On peut estimer la taille approximative de la BLR & partir de
la variabilité des raies larges et des différents temps de réponse 4 une variation du continuum,
soit entre 10 et 100 jours lumiére voire moins (i.e. quelques centieémes a quelques dixiémes de
parsecs (pc)). Inversement la NLR (pour Narrow Line Region), région d’émission des raies
étroites, se situerait beaucoup plus loin de ’objet central et serait formée de nuages beaucoup
moins denses (entre 10° et 106 cm™2). La non-variabilité de ces raies étroites fait que I’on
estime la taille de la NLR & plusieurs parsecs voire kilo-parsecs pour les NLR étendues.

1.2 Plutot spirales,

On s’est rapidement rendu compte que les galaxies de Seyfert étaient majoritairement
des galaxies spirales (Adams 1977) et qu’elles représentaient a peu prés 1% du nombre total
de spirales connues (De Vaucouleurs & De Vaucouleurs 1968; Huchra & Sargent 1973). Elles
se différencient ainsi de leurs “Noyaux Actives” cousines que sont les Radio galaxies, et qui
sont, elles, généralement associées & des galaxies elliptiques (Matthews et al. 1964; Malkan
1984a; Hutchings et al. 1989). De récents travaux, obtenus 3 l’aide de la caméra planétaire
du Télescope spatial Hubble, ont notamment permis d’obtenir une étude statistique de la
morphologie de 205 des plus proches (z < 0.035) galaxies de Seyfert (Malkan et al. 1998).
Comme le montre la figure 1.2, les Sy 1 appartiendraient plutét a des galaxies de type Sa
alors que les Sy 2 se partageraient de maniére équivalente entre les types Sa, Sb et Sc. Les Sy
1 seraient donc formées avec proportionnellement plus de vieilles étoiles et moins de gaz et
de régions de formation d’étoiles que les Sy 2. Il est ainsi possible, a la vue de ces résultats,
que les Sy 2 soient des Seyfert “jeunes”, évoluant en Sy 1 lorsque, aprés une période de forte
formation d’étoiles, les poussieres et les gaz qui obscurcissaient les régions centrales laissent
enfin apercevoir la BLR. 1l est cependant difficile d’expliquer, dans ce contexte, que certaines
Seyfert passent, en quelques mois ou quelques années, du “statut” de Sy 1 & celui de Sy 2
et réciproquement comme le montre la figure 1.3 (Penston & Perez 1984; Alloin et al. 1985;
Cohen et al. 1986). Seraient-ce des objets d’4dge intermédiaire entre Sy 1 et Sy 2, possédant
encore des nuages denses de gaz cachant de temps en temps les régions centrales? Est-ce la
signature de cycles d’activités irréguliers entre un état haut correspondant aux Sy 1 et un
état bas correspondant aux Sy 2 (Penston & Perez 1984)? Le mystére persiste.
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F1G. 1.2: Morphologie des galaxies de Seyfert 1 et 2. les Seyfert 1 appartiennent plutét & des galaxies
de type Sa alors que les Seyfert 2 se partagent de maniére équivalente entre les types Sa, Sb et Sc.
Les parties en noires représentes la proportion de galaxies barrées dans chaque classe (Malkan et al.

1998).

Quoiqu’il en soit, on ne comprend pas trés bien pourquoi les NAGs faibles émetteurs Radio,
comme les galaxies de Seyfert, se retrouvent principalement dans les galaxies spirales alors
que les forts émetteurs Radio sont plutét observés dans les elliptiques!. Les NAGs forts
émetteurs Radio semblent également subir de plus importants effets de marées dues a la
présence de galaxies compagnons. Elles pourraient aussi étre le résultat du fusionnement de 2
galaxies. En contraste, les galaxies de Seyfert seraient plutét des galaxies isolées (Malkan et al.
1998). Wilson & Colbert (1995) ont alors proposé que le paramétre fondamental & prendre
en compte soit le moment angulaire du trou noir central. La fusion de 2 galaxies formerait
préférentiellement une galaxie avec un trou noir central en rotation rapide correspondant
plutdt a une galaxie elliptique de forte émission Radio. Une galaxie spirale isolée posséderait
par contre un trou noir pratiquement statiqﬁe susceptible de donner plus particulierement
naissance a une galaxie de Seyfert. On verra cependant que, pour expliquer le profil de la raje

1. Cette dichotomie h’est pas aussi nette que cela mais elle est généralement assez bien vérifiée
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Fig. 1.3: Spectres de NGC 4151 & 10 ans d’intervalle. En 1974, cette galaxie possédait toutes les
caractéristiques spectrales d’une Seyfert 1 (raies larges et étroites). En 1984, le spectre ne possede

plus que des raies étroites (Penston & Perez 1984).

du Fer dans le spectre de certaines galaxies de Seyfert, certains modéles suggerent la présence
d’un trou noir de Kerr, en rotation maximale (cf. section 1.3.2). Enfin il se peut que d’autres
paramétres rentrent aussi en compte, comme la masse du trou noir, son taux d’accrétion et
’angle d’inclinaison du systéme par rapport & 'observateur (Blandford et al. 1990).

1.3 Les tentatives d’unification Seyfert 1/ Seyfert 2

Comme je ’ai précédemment souligné, il est possible que les Sy 2 soient plus obscurcies
dans leurs régions centrales que les Sy 1 par la présence de poussiéres. Cette hypothese a
d’ailleurs été avancée pour expliquer la différence spectrale entre Sy 1 et Sy 2 (Lawrence &
Elvis 1982; Malkan & Oke 1983). Le noyau central de la galaxie, ainsi que la BLR, seraient
alors invisibles & ’observateur, si la matiére absorbante se trouve sur sa ligne de visée. On
n’observerait alors que la NLR (située & I’extérieur des zones d’absorption) et la galaxie aurait
donc toutes les caractéristiques d’une Seyfert 2. Ce mod2le qui tente d’unifier Sy 1 et Sy 2 en
un seul et méme objet, appelé modéle d’unification, est soutenu par l'observation, pour cer-
taines Sy 2, de raies d’émission larges en lumidre polarisée (Antonucci & Miller 1985; Schmidt
& Miller 1985; Miller & Goodrich 1990; Goodrich 1992). On explique alors cette polarisation
par la réflexion. du rayonnement émis par la BLR sur le gaz et la poussiére environnante. Le
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Fic. 1.4: Céne d’ionisation observé dans la galaxie NGC 5252. Les contours Radio sont tracés en
continu et les contours de la raie [OIII] & A5007 en pointillés (Wilson & Tsvetanov 1994).

modele d’unification est méme plus précis puisqu’il propose que la poussiére soit répartie sous
forme de tore, entourant ’objet central (Antonucci 1982; Lawrence 1987; Antonucci 1993). La
différence entre Sy 1 et 2 s’expliquerait alors simplement par un angle d’inclinaison différent
entre I’axe du tore et la ligne de visée de ’observateur: pour de faibles angles d’inclinaison,
on observerait directement les régions centrales (et donc la BLR) et on détecterait donc des
raies d’émission larges; pour de grands angles d’inclinaison, la ligne de visée rencontrerait le
tore de poussiére et la BLR serait alors invisible & nos yeux (en lumiére non polarisée). Cette
géométrie toroidale est également en accord avec ’observation de “cones d’ionisation” pour
certaines galaxies de Seyfert. Pour des longueurs d’ondes typiques de raies interdites (par
exemple [OIII] & 5007 A ), la NLR se présente parfois sous la forme d’un céne dont I'apex
semble coincider avec le coeur central galactique (voir figure 1.4; Wilson & Tsvetanov 1994).
Ce dernier ioniserait les nuages peu denses de la NLR a travers les régions polaires du tore de
poussiére, qui jouerait alors un réle de collimateur. Il est quand méme important de souligner
que, tout comme ’observation de raies larges en lumiére polarisée, I’observation de cones d’io-
nisation n’est pas un résultat “universel” et ne s’applique pas a toutes les galaxies de Seyfert
(Pogge 1989). Méme si le modéle d’unification & de nombreux attraits, il est & utiliser avec
précaution et si il convient bien pour certains objets, il faut avant tout comprendre pourquoi
il ne convient pas a beaucoup d’autres. Par exemple, comment expliquer & nouveau, dans le
cadre de ce modele unifié, le fait que certaines Seyferts passent, en quelques mois, de 'une a
PPautre de ces 2 classes? La morphologie, significativement différente, entre les galaxies hétes
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des Sy 1 et Sy 2 semble, de plus, plutot suggérer une différence intrinséque entre ces 2 types
d’objets. Enfin, nous le verrons par la suite (cf. I-5), le spectre des Sy 2 est, en moyenne, plus
pentu en Infrarouge proche et moyen que celui des Sy 1, signature d’un spectre thermique et
donc d’une présence plus importante de poussiéres, indépendamment de I’angle d’inclinaison
du NAG sur la ligne de visée.

1.4 Conclusion

Les galaxies de Seyfert semblent donc plus particuliérement appartenir & la famille des
galaxies spirales. Leur étude spectrale montre I’existence de 2 types de Seyferts: les Seyferts
a raies larges (Sy 1) et les Seyferts & raies étroites (Sy 2) sans que I’on comprenne vraiment
origine de cette différence. Si le modeéle d’unification tente de P’expliquer par une orienta-
tion différente par rapport a la ligne de visée, d’autres faits observationnels semblent plutét
témoigner de particularités intrinséques & ces 2 types d’objets. Il est possible, par exemple,

que les Sy 2 possédent une quantité naturellement plus importante de poussiéres.
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2.1 Le “Big Blue Bump”

Comme nous le verrons au chapitre 5, le spectre en vF, des galaxies de Seyfert possede
un minimum aux alentours de 1ym dans I’Infrarouge. Il remonte ensuite dans le domaine
Optique du fait de la présence de 2 composantes bien distinctes. On observe tout d’abord,
entre 2000 et 5000 A , la présence de raies larges en émission appartenant principalement
au continuum de Balmer et au Fer II (Richstone & Schmidt 1980, Wills et al. 1985). Ces
différentes caractéristiques forment ce que ’on appelle le “Small Blue Bump” (SBB) ou le
“3000 A bump” (’exces a 3000 4&) et on peut en voir un exemple figure 2.1. Ce SBB est
formé d’un mélange de milliers de raies trés larges et représente, en moyenne, 20% du conti-
nuum entre 2500 et 4000 A (Malkan 1988; Maoz et al. 1993). Son étude assez précise dans la
galaxie NGC 5548 (Maoz et al. 1993) a permis de détecter des variations décalées de 10 jours
par rapport au continuum, situant le milieu émetteur dans la BLR. C’est donc la signature
du processus de refroidissement le plus important de cette région. Cet excés en émission se
superpose a un continuum beaucoup plus étendu qui se détache clairement de ’extrapolation
du continuum proche Infrarouge, et que ’on appelle “Big Blue Bump” (BBB), par opposition
avec la composante précédente. Il n’est pas facile d’extraire le BBB du spectre Optique-UV
global, car il est 3 la fois contaminé par le SBB et par I’émission stellaire de la galaxie hote.
De plus, I’hydrogéne interstellaire absorbe le rayonnement de longueur d’onde inférieur a 912

17
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F1G. 2.1: Spectre Optique-UV de NGC 5548. On observe clairement le “Small Blue Bump” formé par
le continuum de Balmer et les raies du Fe II, en excés par rapport au continuum, représenté ici par

une loi de puissance (Maoz et al. 1993).

A (ionisation de ’hydrogeéne neutre) et donc une bonne partie du spectre UV nous est inac-
cessible. Différentes études statistiques ont cependant pu se faire sur les quasars qui, du fait
de leur rougissement cosmologique, ont un BBB dans le proche Ultraviolet, voire I’Optique,
et il est donc facilement observable. A défaut de pouvoir faire autrement, on admet que ces
observations s’appliquent aussi pour les Seyferts. Le spectre moyen Optique-UV du BBB ap-
parait donc relativement plat, avec un indice spectral! « ~ 0.3, mais il faut noter de fortes
dispersions autour de cette valeur moyenne (Neugebauer et al. 1987; Francis et al. 1991). La
pente s’accentue dans l'ultraviolet avec un indice spectral moyen de ~ 1 (mais la aussi de
fortes dispersions sont observées, (O’Brien et al. 1988; Kinney et al. 1991). Cela se traduit
par un aplatissement du spectre en vF, suggérant un maximum entre 1200 et 2000 A Le
spectre doit ensuite fortement chuter pour rejoindre 1’émission X mou (vers =~ 1 keV) plus
faible, mais aucune observation n’est possible dans ce domaine 13 pour les galaxies de Seyfert
3 cause de la forte absorption du milieu interstellaire.

Des variations du continuum Optique-UV sont observées & toutes les échelles de temps, de
la minute & plusieurs années, comme cela apparait trés clairement sur les courbes de lu-
miere des galaxies Fairall 9 et NGC 4151, reportées sur la figure 2.2 (Recondo-Gonzalez et al.
1997; Ulrich et al. 1997). Si les courtes échelles de temps peuvent étre reliées aux variations de

’émission X primaire (voir ci-apres), le mécanisme a Porigine des variabilités & long terme est

1. Fpbxv™? -
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encore inexpliqué. Paltani & Courvoisier (1994) ont également étudié précisément la variabi-
lité des quasars et galaxies de Seyfert observées par le satellite Ultraviolet IUE. Ils observent
une légere anti-corrélation entre la variabilité et la luminosité des objets (loi de puissance
d’indice spectral —0.08) ainsi qu’une variabilité plus importante aux plus courtes longueurs
d’ondes. Méme si ces résultats donnent de nouvelles contraintes aux modéles d’émission du
BBB, les auteurs soulignent le fait qu’une contamination par le SBB est possible et que
leurs conclusions peuvent &tre faussées par le faible nombre d’objets, dans leur échantillon,

possédant une bonne statistique.

2.2 Pour ou contre un disque d’accrétion

L’origine de cette forte émission UV n’est pas encore parfaitement comprise. L’idée que la
source premiére d’énergie des NAGs soit d’origine gravitationnelle, a travers différents proces-
sus d’accrétion de matidre sur un trou noir central (Rees 1984), ainsi que l’existence, a priori,
de matiére en rotation, a motivé le développement de modéles de disque d’accrétion (Shakura
& Sunyaev 1973, Page & Thorne 1974). Le BBB a alors été naturellement associé a ’émission
thermique de ce disque (Shields 1978, Malkan & Sargent 1982, Malkan 1983). La physique des
disques d’accrétion est complexe et ne sera pas détaillée ici. En quelques mots, le modele de
base (disque standard) fait appel a un disque géométriquement mince et optiquement épais,
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chauffé par viscosité turbulente (dont l’origine semble plutét magnétique; Balbus & Hawley
1991). Ce modele doit cependant faire face & de nombreux faits observationnels qui semblent

le mettre en défaut, et dont voici un rapide résumé:

— Spectre: tout d’abord, le flux émis par un disque standard varie en v1/3 (Shakura &
Sunyaev 1973) alors qu’on l'observe en v~%-3. On observe ensuite un durcissement du
spectre lorsque la luminosité augmente (O’Brien et al. 1988; Paltani & Courvoisier 1994;
Marshall et al. 1996) alors que le modéle standard prévoit des disques plus froids pour
des masses de trous noirs centraux plus grandes. Enfin, certaines études montrent que la
forme spectrale du BBB est relativement constante entre des objets dont la luminosité
peut &tre différente d’un facteur 10* . En particulier, la coupure (observés en X mou)
du BBB ne different pratiquement pas (a un facteur de quelques unités prés) d’un objet
a 'autre (Walter & Fink 1993; Walter et al. 1994; Zhou et al. 1997).

~ Polarisation: le rayonnement UV d’un disque standard provient de régions dont ’opa-
cité est dominée par la diffusion électronique et on s’attend donc & une polarisation
de la lumiére aux alentours de quelques %, orientée parallélement au plan du disque
(Chandrasekhar 1960, Begelman 1985). Les observations montrent le contraire puisque,
dans la plupart des cas, la polarisation est inférieure & 1% (Stockman et al. 1984; Ber-
riman et al. 1990; Grupe et al. 1998) et plutdt orientée parallélement & 1’axe du disque
(Stockman et al. 1979).

— Seuil Lyman a: le modele de disque standard prévoit la présence, dans le spectre, d’un
seuil Lyman & 912 A, en absorption ou en émission (Laor & Netzer 1989). Des recherches
ont été menées sur des NAGs dont le décalage gravitationnel permettait de mesurer le
seuil Lyman et aucune ne I’a détecté (Antonucci et al. 1989, Koratkar et al. 1992).

— Excés X mou: on détecte, dans la majorité des NAGs, une composante X mou (entre
0.1-2 keV) en excés par rapport & l’extrapolation du spectre haute énergie (Arnaud
et al. 1985; Wilkes & Elvis 1987; Turner & Pounds 1989). Bien que Walter & Fink
(1993) semblent observer une corrélation entre I'intensité de cet excés et celui du BBB,
et associent ces 2 composantes & I’émission d’un disque d’accrétion, les ajustements

obtenus a ’aide du modele standard ne donnent pas de résultats satisfaisants.

— Taille: Les variations rapides observées dans le quasar 223740305, et interprétées
par un effet de micro-lentille, semblent éliminer, sur des contraintes géométriques, la
présence de disque d’accrétion optiquement épais (Rauch & Blandford 1991, mais voir
Czerny et al. 1994). C’est actuellement le résultat le plus contraignant quant a la taille
du disque d’accrétion mais d’autres observations de ce genre sont nécessaires pour le

confirmer.

— Variabilité: on observe généralement une variation quasi simultanée entre 1’émission
Optique et UV des galaxies de Seyfert comme le montre la figure 2.3 (Clavel et al.
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1992, Korista et al. 1995, Edelson et al. 1996). Dans le cas du modéle standard, les
zones du disque émettant ’'UV et I’Optique sont trop éloignées 'une de I'autre pour
qu’une perturbation magnéto-hydrodynamique se propage entre elles en des temps aussi

courts.

De nombreuses améliorations ont été apportées au modéle standard pour rendre compte de
certains de ces problémes: les effets relativistes réduisent la polarisation et le seuil Lyman
(Laor et al. 1990); la comptonisatién du rayonnement réduit également le seuil Lyman et
permet de mieux ajuster 'excés X mou (Ross et al. 1992). Certains modéles sont également en
bon accord avec I’intensité et le profil des raies observées (le profil double en particulier, Chen
& Halpern 1989; Rokaki et al. 1992). On postule généralement la présence d’un continuum
en loi de puissance, extrapolé du continuum Infrarouge, pour obtenir la bonne pente de 0.3
observée (Malkan & Sargent 1982; Malkan 1983; Brunner et al. 1997). Une loi de puissance
avec une coupure exponentielle, modélisant plus particulierement I’émission de poussiéres,
peut également convenir (Malkan 1989). Enfin, le durcissement du spectre en fonction de la
luminosité peut venir, en partie, de la contamination du BBB par le SBB, ces 2 composantes
ayant des temps de variabilité différents. Néanmoins la contrainte de variabilité simultanée
UV/Optique est inexplicable dans le contexte d’un disque d’accrétion seul.

2.3 Les modéles d’illumination

Différents modéles ont été développés pour expliquer la simultanéité Optique-UV. Cer-
tains conservent 1'idée de disque d’accrétion, mais ce dernier est illuminé par une source
de rayonnement X primaire (Collin-Souffrin
1991; Haardt & Maraschi 1991; Ross & Fa- 15
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bian 1993; Zycki et al. 1994). Les échanges rc NGC 5548
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tat observationnel, qui n’est pas souvent pris 1 'ﬂﬂ,

en compte dans ces modeles, semble mon-
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trer une distribution assez large des rapports
Lyv/Lx entre 0.1 et 100 (cf Fig. 2.4, Walter

& Fink 1993). Dans le cas d’une illumination gy 2.3. Variations simultandes Optique/UV du
isotrope, on s’attend effectivement a ce que gpectre de Ia galaxie de Seyfert NGC 5548 (Clavel
la m&me quantité d’énergie soir rayonnée en et al. 1992).

UV qu’en X. Une solution possible est de
faire appel & une émission intrinséque au disque (Haardt et al. 1994) mais les contraintes
de variabilités UV rapides simultanées avec I’émission X sont alors difficiles a expliquer.
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F1G. 2.4: Distribution des rapports Lyv /Lx dans un échantillon de 58 galaxies de Seyfert 1. Les
données proviennent de Walter & Fink (1993).

L’anisotropie de ’émission X primaire est une autre solution possible. En effet, comme ’ont
montré Ghisellini et al. (1991), un plasma de particules relativistes dans un champ de pho-
tons anisotrope (comme c’est le cas pour une source au dessus d’un disque d’accrétion) va
préférentiellement réémettre en direction du disque. C’est un processus qui explique assez
naturellement les forts rapports Lyv/Lx et c’est un des points abordés dans mon travail de
these.

2.4 Conclusion

Si le “Big Blue Bump” est généralement interprété comme 1’émission thermique d’un
disque d’accrétion, I’explication des variabilités simultanées Optique-UV a nécessité le déve-
loppement de nouveaux modéles dont les modéles d’illumination. Ces derniers supposent une
source X primaire, placée au-dessus du disque d’accrétion, et illuminant celui-ci. Le disque,
apres thermalisation, réémet alors en Optique-UV. Cette géométrie peut également expliquer
les forts rapports Lyyv/Lx observés dans certains objets si la source X est anisotrope et
rayonne une grande partie de son énergie en direction du disque.
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Avec le domaine Optique-UV, la modélisation de ’émission X-vy des Seyferts a été le
principal axe de recherche de ma theése. Bien que je me sois surtout intéressé au continuum
X-v au dessus de 2 keV, je souhaite faire ici une revue un peu plus complete des différentes

caractéristiques de I’émission haute énergie de ces galaxies.

3.1 Entre 2 et 50 kev

Les galaxies de Seyfert sont des objets qui émettent une grande partie de leur rayonnement
dans le domaine des rayons X. Rien d’étonnant donc a ce qu’elles fassent partie des objets
détectés par les tout premiers satellites X, comme Ariel V ou OSO 8 (Cooke et al. 1978; Mu-
shotzky et al. 1978). Des études plus completes ont permis d’ajuster leurs spectres haute éner-
gie (entre 2 et 20 keV) avec une loi de puissance dont I'indice spectral ne semble pas tres dif-
férent d’un objet & Iautre, et qui se situe aux alentours de 0.7 (cf. figure 3.1, Rothschild et al.
1983; Mushotzky 1984; Turner & Pounds 1989). Les détecteurs X de meilleures sensibilités du
satellite GINGA, lancé en 1987, ont permis de préciser un peu mieux les choses en révélant de
petits écarts & la loi de puissance, entre 5 et 30 keV. Ces écarts sont trés bien ajustés par la
combinaison d’une raie de fluorescence du Fer & 6.4 keV et d’un excés entre 10 et 50 keV (cf.

23
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, . figure 3.2, Pounds et al. 1990; Matsuoka et al. 1990).
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le cadre des modeles d’illumination, comme la ré-

§ flexion d’une émission X primaire sur un plasma froid,
.gé *r - en ’occurence un disque d’accrétion (George & Fabian
Z oL ] 1991; Matt et al. 1991). Lorsqu’on prend en compte
N ‘—{_ M cette réflexion, la pente du spectre primaire est plutét

° 15 2 25 aux alentours de 0.9 (cf. figure 3.1, Nandra & Pounds

Indice spectral en énergie

1994; Nandra et al. 1997). Ce spectre en loi de puis-

sance a longtemps favorisé les modeles dit “non ther-

Fig. 3.1: Distribution de lindice spec- . " . sr s s . .
miques” pour expliquer 1’émission haute énergie des

galaxies de Seyfert (Nandra & Pounds galaxies de Seyfert (Zdziarski et al. 1990b). Mais 1’en-

1994). voi de satellites sensibles aux X durs (> 50 keV comme
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OSSE) a bouleversé un peu les choses en dévoilant une
coupure exponentielle dans les spectres, aux alentours de 100 keV (Jourdain et al. 1992; Mai-
sack et al. 1993). Une telle coupure n’était pas prévue par les modeéles non thermiques du
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Fic. 8.2: a) Ajustement du spectre moyen de 12 galaxies de Seyfert observées par GINGA par une
loi de puissance.b) La raie du Fer 4 6.4 keV et la bosse en réflexion entre 10 et 50 keV améliorent
grandement I’ajustement du spectre (Pounds et al. 1990).

moment et ceci a relancé les recherches du c6té des modeles thermiques (Haardt & Maraschi
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1991, 1993). Ces différents modéles sont étudiés plus en détail au chapitre I-4.

3.2 La raie du Fer

Le Fer est a I’origine des principales caractéristiques spectrales de I’émission X des NAGs.
C’est en effet ’élément lourd le plus abondant dans univers et il posséde un taux de fluores-
cence et une section efficace d’interaction, dans le domaine des rayons X, trés importants. Des
différents seuils d’absorption et raies de fluorescence de cet élément, c’est généralement la raie
3 6.4 keV que I’on observe dans la plupart des spectres X des Seyferts (Pounds et al. 1990;
Nandra & Pounds 1994; Nandra et al. 1997). On linterpréte généralement comme la fluores-
cence du Fer neutre, présent a la surface d’un disque d’accrétion, ce dernier étant illuminé par
une source X primaire. Cependant, un des principaux problémes pour ce genre de modéle est
I’observation de raies de largeurs équivalentes assez importantes. Dans le cas d’une abondance
solaire, la largeur équivalente attendue est voisine de 150 eV (George & Fabian 1991; Matt
et al. 1991) alors qu’elle est en moyenne de 230 eV (Nandra et al. 1997) et peut atteindre
300 eV pour MCG-6-30-15 (Tanaka et al. 1995) ou ~ 600 eV pour Mrk 1040 (Reynolds et al.
1995). Différentes solutions ont alors été suggérées. On peut jouer sur I’abondance du Fer
ou des métaux plus légers (Reynolds et al. 1995) mais, dans certains cas, les abondances
nécessaires semblent peu plausibles. Les effets relativistes peuvent également intervenir, en
courbant par exemple les rayons lumineux issus du disque, qui le réilluminent par la suite
(Matt et al. 1992). Mais ces effets sont relativement négligeables (Dabrowski et al. 1997).
L’ionisation du disque peut aussi jouer un réle (Matt et al. 1993b) mais I'important seuil en
absorption du Fer K attendu dans ce cas la n’est pas observé. L’anisotropie du rayonnement
primaire, qui est relativement peu importante dans le cas des modeéles thermiques (Haardt
1993), devient non négligeable pour une population non-thermique de particules (Ghisellini
et al. 1991) et peut donc étre, ici aussi, une autre solution possible.

Quoiqu’il en soit, le modele de disque d’accrétion a été trés fortement sollicité depuis la dé-
tection, par le satellite ASCA, de raies du Fer aux profils trés larges (Tanaka et al. 1995;
Mushotzky et al. 1995; Iwasawa et al. 1996). Dans de nombreux cas, suivant la qualité
des données, différentes interprétations étaient possibles: émission par un disque d’accrétion,
comptonisation par un plasma froid, effet Doppler a l'intérieur d’un flot, ou combinaison de
différentes raies non résolues. Néanmoins, la détection précise, aprés 4 jours et demi d’ob-
servation, du profil de la raie du Fer dans la galaxie MCG-6-30-15 (Tanaka et al. 1995), ne
semble pouvoir s’expliquer que par la fluorescence des parties les plus internes d’un disque
d’accrétion autour d’un trou noir de Schwarzschild (cf. figure 3.3). Durant une des périodes
d’observation ou la luminosité de 'objet était la plus faible, les données semblent méme né-
cessiter la présence d’un trou noir de Kerr (Iwasawa et al. 1996; Fabian et al. 1995; Bromley
et al. 1998). Mais si ces derniers résultats sont actuellement les plus en faveur de ’existence
de disque d’accrétion au coeur des NAGs, d’autres modéles semblent possibles comme 1’émis-

sion a l'intérieur de 'orbite stable d’un trou noir de Schwarzschild (Reynolds 1997 mais voir
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Young et al. 1998), ou méme tout simplement I'obstruction des parties internes du NAG par
des nuages optiquement épais (Weaver & Yaqoob 1998).

Dans certains objets, la variabilité rapide de la raie du Fer, en réponse & une variation du
continuum, est cohérente avec une distance faible entre le milieu émetteur de la raie et le
noyau central (Yaqoob et al. 1996; Iwasawa et al. 1996). On observe cependant un temps de
réponse différent entre les différentes parties du profil de la raie ce qui semble indiquer la
présence de différentes régions émettrices. Il est alors possible que les profils larges observés
ne soient que la superposition de plusieurs raies de différentes largeurs, émis par différentes
régions (Sulentic et al. 1998; Weaver & Reynolds 1998). S’il n’est alors plus nécessaire de faire
appel a un disque d’accrétion autour d’un trou noir de Kerr, la géométrie d’un tel modele
reste cependant a préciser. La meilleure sensibilité de AXAF et XMM, en réduisant le temps
d’échantillonnage, permettra peut-étre de clarifier ces résultats.

Enfin, la raie du Fer est détectée aussi bien dans les Sy 1 que dans les Sy 2. Les différents
échantillons observés montrent & peu prés les mémes profils. Les modeéles prédisent alors un
angle d’inclinaison moyen identique pour ces 2 familles d’objets (Turner et al. 1998; Bromley
et al. 1998). C’est un résultat contraire au modele d’unification mais qui repose, dans cer-
tains cas, sur des données de qualité moyenne. Toutefois, Weaver & Reynolds (1998) trouvent
des résultats en accord avec le modéle unifié (i.e. faibles angles d’inclinaison pour les Syl et
grands angles d’inclinaison pour les Sy 2) en supposant que les raies proviennent de différentes
régions d’émission, & savoir un disque d’accrétion et un tore de poussiere. Comme on le voit,

de nombreux axes de recherche sont possibles sur ce sujet.
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F1G. 3.4: a) Excés X mou observé dans la galaxie NGC 5548. L’ajustement du spectre par une loi de
puissance laisse apparaitre un excés & basse énegie.b) Un ajustement avec 2 lois de puissance donne
un meilleur résultat (Turner & Pounds 1989).

3.3 L’exceés X mou

Une des principales caractéristiques du spectre X & basse énergie (< 1 keV) est d’étre forte-

ment absorbé par effet photoélectrique par la matiére froide ou partiellement ionisée présente
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Fic. 3.5: Corrélation entre I’émission
UV et lindice spectral X mou (0.1-2
keV) sur un échantillon de 58 galaxies
de Seyfert (Walter & Fink 1993).

entre nous et 'objet observé. La correction de cette
absorption ne donne pas toujours un bon ajustement
du spectre et on détecte, dans 50 % des cas, un exces
par rapport & ’extrapolation de la loi de puissance a
haute énergie (cf. figure 3.4, Arnaud et al. 1985; Tur-
ner & Pounds 1989; Wilkes & Elvis 1987). Le raidis-
sement observé dans 90 % des 60 spectres de galaxies
de Seyfert obtenus par ROSAT, entre 0.1 et 2.4 keV,
confirme également la présence de cette composante
(Walter & Fink 1993). Son origine n’est toujours pas
connue et différentes hypothéses sont proposées. Cer-
tains travaux semblent montrer une corrélation entre
’émission UV du spectre et cet excés X mou (cf. fi-
gure 3.5) et suggérent une origine commune pour ces
longueurs d’onde, & savoir I’émission d’un disque d’ac-
crétion. Il faut cependant prendre en compte les effets
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Fic. 3.6: Composante X mou étendue détectée dans NGC 2110. Les contours Optique et Radio
(indiqués sur la figure) sont superposés & une image ROSAT (Weaver et al. 1995).

relativistes et la comptonisation du rayonnement pour obtenir des ajustements de spectres
satisfaisants (Brunner et al. 1997). Cette interprétation n’est pas la seule possible et on peut
également rendre compte de cet excés X mou par la réflexion d’une composante X primaire
sur un milieu partiellement ionisé (Ross & Fabian 1993; Czerny & Zycki 1994). Enfin, dans
certains objets (cf. figure 3.6), cette composante X mou peut provenir, en partie, d’une ré-
gion beaucoup plus étendue qui semble associée aux larges flots de plusieurs kpc observés en
Radio (Weaver et al. 1995; Colbert et al. 1998). La source d’énergie de cette émission étendue
n’est pas encore comprise (choc dans un vent nucléaire ou stellaire ou photo-ionisation par le
rayonnement émis par le NAG) et la trés bonne résolution spatiale et spectrale de AXAF et
de XMM permettront peut-étre de conclure.
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La variabilité temporelle de cet excés X mou peut étre assez différente d’un objet & ’autre.
Il peut varier de maniére corrélée avec I’émission UV (Maraschi et al. 1991), ou I’émission X
dur (Nandra et al. 1991). Il peut également varier alors que I’émission X dur reste constante
(Turner & Pounds 1988; Done et al. 1995) ou varie en anti-corrélation (Maraschi et al. 1991).
Il peut enfin, dans le cas par exemple d’une émission X mou étendue, ne pas varier du tout.

3.4 L’absorbant chaud

La présence de gaz partiellement ionisé et optiquement mince sur la ligne de visée d’un
NAG laisse également des “traces” dans le spectre X mou (Netzer 1993). Evoqué pour la
premiére fois en 1984 pour ajuster une composante en absorption variable dans un NAG
(Halpern 1984), cet absorbant chaud (ou “warm absorber”, WA) a été détecté, depuis, dans
un grand nombre (>50%) de galaxies actives dont des Seyferts (Nandra & Pounds 1992;
Reynolds 1997; George et al. 1998). Les caractéristiques les plus importantes, et donc les
premiéres observées, sont les seuils en absorption du Fer entre 8-9 keV et de ’Oxygéne VII
et VIII 3 0.74 et 0.87 keV (cf. figure 3.7). Ces derniers ont surtout été détectés par le sa-
tellite ASCA dont la résolution spectrale dépassait d’un ordre de grandeur celle de ROSAT.
De nombreux résultats ont été obtenus & partir de I’étude de la variabilité de ces différentes
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F1G. 3.7: Seuils en absorption de OVII et OVIII caractéristiques de la présence d’un absorbant chaud
sur la ligne de visée du NAG (Reynolds 1997).

composantes. On observe ainsi, dans la galaxie MCG-6-30-15, une anti-corrélation entre la
profondeur optique du seuil de OVIII (noté 7ovsr) et la luminosité (Otani et al. 1996). Cet
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F1G. 3.8: Variation des profondeurs optiques Tovrr, Toviir €t de la luminosité dans la galaxie MCG-
6-30-15. La luminosité et Toy 111 sont anticorrélées alors que Tov s reste constante (Otani et al. 1996).

absorbant chaud doit donc &tre proche de I’objet central et photo-ionisé par son rayonnement
(cf figure 3.8). Par contre, Toyys restant constant, le milieu 2 origine du seuil OVII doit
atre différent de celui  l'origine du seuil OVIII et situé plus loin de I’objet central. Dans le
cas de MCG-6-30-15, les codes de photo-ionisation placent la formation du seuil OVII a1 pc
du NAG (= tore de poussiere) et celui de OVIII & moins d’un dixieme de pc (=~ BLR). Ii
convient cependant d’étre prudent avec ces différents résultats ou, tout du moins, de ne pas
en faire une généralité. En effet, dans le cas de la galaxie NGC 4051 par exemple, Guainazzi
et al. (1996) observent plutét une variation de Tov s alors que Tov s reste constant.

Le WA pourrait également contenir de la poussiere. Dans certains objets, la colonne den-
sité de gaz, déduite du rougissement de leur spectre Optique (en assumant un rapport gaz
neutre/poussiére de 'ordre de celui de notre galaxie), est bien supérieure a la colonne densité
de gaz déduite de ’absorption de leur spectre en X mou (Reynolds & Fabian 1995; Brandt
et al. 1996a; Reynolds 1997). Il est possible de concilier les 2 mesures avec un rapport gaz
neutre/poussiere dix fois supérieur & la valeur galactique. Une autre solution est de placer
la poussiere dans le gaz partiellement ionisé formant le WA. Il faut alors que le WA soit
suffisamment loin de I’objet central et suffisamment froid (~ 10°K) pour que la poussiére
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subsiste dans cet environnement.

Enfin, il est possible que le WA absorbe une partie du rayonnement UV. Certains objets
montrent effectivement des raies en absorption dans leur spectre UV (cf. figure 3.9) dont la
profondeur optique est en accord avec celle déduite des codes de photo-ionisation qui rendent
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F1G. 3.9: Raies en absorption observées dans le spectre UV du quasar 3C351. Ces rales semblent étre
produites par le méme milieu & 'origine des seuils OVII et OVIII observés en X mou. Le décalage

vers le bleu suggére un milieu en mouvement (Mathur et al. 1994).

compte des seuils OVII et OVIII observés en X mou (Mathur et al. 1994; Mathur 1994; Ma-
thur et al. 1997). Ces raies en absorption sont, dans certains cas, décalées vers le bleu, ce
qui suggere un milieu absorbant sous forme de flot. C’est un point important auquel je me
réfererai plus tard.

Il est clair que le domaine des X mou va connaitre un changement trés important avec le
lancement des satellites XMM et AXAF. La résolution spectrale de ces appareils va permettre
de mesurer, de maniére précise, les profondeurs optiques des différents seuils d’absorption,
et leur position. Il sera possible de confirmer, par exemple, un décalage vers le bleu. XMM
aura également ’avantage, avec son moniteur Optique-UV, de confirmer la présence de pous-
siere dans le WA en mesurant simultanément le rougissement du spectre Optique. Enfin, la
meilleure sensibilité de ces appareils (environ un facteur 10 par rapport aux missions pré-

cédentes) permettra d’observer un plus grand nombre d’objets et donc de faire des études
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statistiques plus complétes.

3.5 L’ émission X durs-vy

On pourrait croire qu’il n’y a pas grand chose & dire sur I’émission v des galaxies de
Seyfert sous le prétexte qu’elle semble inexistante. En fait cela n’a pas toujours été le cas, ou
plutdt, on ne s’est rendu compte de la faible émission v des Seyferts qu’assez récemment avec
le lancement du satellite haute énergie CGRO (Compton Gamma Ray Observatory) en 1991.
Avant les données de ce satellite, on pensait que les galaxies de Seyfert faisaient partie des
‘objets les plus brillants aux énergies de plusieurs MeV. Les observations ballons de NGC 4151
et MCG 8-11-11 le laissaient effectivement présager (Perotti et al. 1981a,b). On avait quand
méme déja remarqué que cette émission 7y était rapidement variable, avec des variations de
facteur 3-10 en une année au dessus de 500 keV (Perotti et al. 1981a). D’un autre coté, a la
fin des années 80, les observations du fond diffus v semblaient montrer une forte émission aux
alentours du MeV (Trombka et al. 1977). On en a donc cherché assez naturellement 'origine
dans I’émission des galaxies de Seyfert a travers différents modéles non-thermiques, les seuls
qui pouvaient expliquer une émission a une telle énergie. C’est seulement dans les années 90
que notre vision de ’émission haute énergie des Seyferts a totalement changée. Tout d’abord
le satellite SIGMA (lancé en 1989 & bord du satellite Franco-Russe GRANAT) détecta une
coupure exponentielle aux alentours de 100 keV dans la galaxie NGC 4151 (Jourdain et al.
1992). Une telle coupure semble difficilement expliquable dans le cadre des modéles non-
thermiques et relance les travaux sur les modeles thermiques. En 1991, les observations des
différents télescopes du satellite CGRO, avec une sensibilité supérieure d’un facteur 10 aux
précédentes missions, condamnent définitivement 1’émission « des Seyferts. Le télescope OSSE
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confirme la coupure exponentielle du spectre aux alentours de 100 keV et n’observe pas de
fortes raies d’annihilation & 511 keV, normalement prévues par les modeéles non thermiques
(Maisack et al. 1993; Zdziarski et al. 1995). Le télescope EGRET (couvrant le domaine 20
MeV-30 GeV) ne détecte aucune des 22 galaxies de Seyfert pointées (Lin et al. 1993). Résultats
négatifs également pour les 26 galaxies de Seyfert observées par COMPTEL dans le domaine
0.75-30 MeV (Maisack et al. 1995, 1997). Enfin, de nouvelles observations du fond diffus v
par ce méme satellite ne détectent plus de maximum d’émission aux alentours du MeV et
il est possible que cette détection ait été, quelques années auparavant, le résultat de bruit
de fond au sein des détecteurs (Kappadath et al. 1996). Il est bien siir toujours possible que
’émission v des Seyferts soit hautement variable mais, avec un échantillon d’au minimum 20
galaxies pour chacunes des observations citées, cela parait assez improbable (Maisack et al.
1995). 1l est intéressant de remarquer, & ce niveau, que les seuls NAGs détectés par EGRET
sont des NAGs fort émetteur radio. Cela semble souligner un lien exclusif entre 1’émission
Radio et v au sein des Noyaux Actifs de Galaxies.

3.6 Variabilités multi-longueurs d’onde

Les campagnes d’observation multi-longueurs d’onde, comme celles menées par le consor-
tium AGN Watch (Alloin et al. 1994), ont apporté beaucoup de nmouveaux résultats sur
’émission des AGN. Dans les 10 derniéres années, des programmes d’observations intensives
ont été menées sur plusieurs galaxies de Seyfert comme NGC5548 (Clavel et al. 1991; Peter-
son et al. 1994; Korista et al. 1995), NGC 3783 (Reichert et al. 1994; Stirpe et al. 1994; Alloin
et al. 1995), NGC 4151 (Crenshaw et al. 1996; Kaspi et al. 1996; Warwick et al. 1996; Edelson
et al. 1996), Fairall 9 (Rodriguez-Pascual et al. 1997; Santos-Lleo et al. 1997) et NGC 7469
(Wanders et al. 1997; Nandra et al. 1998). Ces travaux ont porté a la fois sur les variations du
continuum mais également sur celles des raies dans le but d’obtenir des contraintes précises
sur la taille, la structure et la dynamique de la BLR. L’étude précise des effets de variabilité
du continuum sur le flux et le profil des raies permet effectivement de cartographier les ré-
gions émettrices (Blandford & McKee 1982). Il faut, pour cela, faire de longues observations,
bien échantillonnées et bien siir simultanées dans plusieurs longueurs d’onde. Cette méthode
porte le nom anglais de “reverberation mapping” (Peterson 1993; Netzer & Peterson 1997).
Les résultats, sur le continuum et les raies, sont relativement similaires entre les différentes

campagnes d’observation menées depuis 10 ans et on peut les résumer ainsi:

— Les différents continuums Optique-UV et X varient simultanément aux erreurs d’ob-
servations et de traitement pres, qui sont typiquement de ’ordre de 2 jours (cf. figure
3.11a)

— L’amplitude des variabilités du continuum est anticorrélée avec les échelles de temps
correspondantes. Par exemple le continuum a 1400 A dela galaxie NGC 4151 varie,
en moyenne, d’un facteur 1.3 en un jour et demi, 3.3 en 25 jours et 12 en 6 ans (Ulrich
et al. 1997).
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chacune de ces courbes aux erreurs de mesures et BLR de la galaxie NGC 7469. Les différents délais
de traitement prés qui sont typiquement de ’ordre témoignent d’une stratification de la BLR (Wan-
de 2 jours (Edelson et al. 1996). ders et al. 1997).

Fic. 3.11: Courbes de lumiéres et délais relatifs entre les différentes parties du continuum et les raies
dans NGC 4151 et NGC 7469

— Les raies en émission varient en corrélation avec le continuum avec des délais compris
entre quelques jours et plusieurs semaines, indiquant une taille de BLR de plusieurs

semaines lumiére (quelques centiémes de parsec).

— Plus les raies sont ionisées plus les délais sont courts ce qui témoigne d’une stratification
de la BLR (cf. figure 3.11b).

Il faut cependant faire ici quelques remarques. Tout d’abord, si les continua Optique, UV et
X sont corrélés sur les petites échelles de temps (de ’ordre de la semaine), cela n’est plus le
cas pour des échelles de temps de plusieurs années. On peut le voir clairement sur la figure
3.12 ol sont reportées 3 campagnes d’observation UV-X de la galaxie NGC 4151 sur un total
de 10 ans (Ulrich et al. 1997). Les corrélations aux courtes échelles de temps ont favorisé,

comme je l’ai déja souligné, le développement des modeéles d’illumination. On interpréte par
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contre les variabilités aux grandes échelles de temps par des variations globales du processus
d’accrétion, mais le détail du phénomene n’est pas encore bien compris.

Enfin des observations récentes de la galaxie NGC 7469 ont permis d’obtenir une résolution
temporelle encore jamais atteinte. Wanders et al. (1997) ont ainsi pu mesurer des délais entre
différentes bandes du continuum UV. Les variations du continuum 3 1315 A précedent celles
du continuum 3 1485 x&, 1740 A et 1825 A avec une avance de, respectivement, 0.2, 0.35
et 0.28 jours. L’erreur & 1 o estimée sur ces mesures est de 0.07 jours. Il n’est par contre
pas exclu que le SBB contamine le spectre et soit & l'origine de ces fluctuations. Quoiqu’il
en soit, ces mesures témoignent de "importance de campagnes d’observation de ce type dans
la recherche de délais aussi faibles. Cette méme galaxie a également été observée en X par

Fic. 3.13: Courbes de lumiére
du continuum X et UV de la ga-
laxie NGC 7469. Les maximas du
continuum UV semblent précé-

Normalized flux

der ceux du continuum X de 4

. e b e ) : Jjours alors que les minimas sont
250 260 270 simultanés (Nandra et al. 1998).
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F1G. 3.14: Distribution de I’indice spectral X mou (figure (a)) et X dur (figure (b)) en fonction de
la FWHM de HB pour un échantillon de galaxies de Seyfert 1 “normales” (barres verticales ou carrés
noirs) et de NLS1 (ronds noirs) (Boller et al. 1996; Brandt et al. 1997).

RXTE mais les résultats sont plutét inattendus puisque le continuum UV semble précéder
le continuum X de 4 jours. Pour &tre plus précis, les maxima de la courbe de lumiére du
continuum UV précédent ceux du continuum X de 4 jours alors que leurs minima semblent
simultanés (cf. figure 3.13). Si ces résultats se confirment, les modéles de réillumination et

notre vision actuelle des NAG seront & revoir.

3.7 Les galaxies de Seyfert 1 a raies étroites

Pour finir ce rapide tour d’horizon de ’émission X des galaxies de Seyfert, je vais m’inté-
resser & une sous classe de ces objets & savoir les galaxies de Seyfert 1 & raies étroites (NLS1
pour “Narrow Lines Seyfert 1 galaxies”). Ce sont des galaxies de Seyfert 1 dont les largeurs de
raies permises sont faibles (FWHM de HS < 2000 km s™%; Osterbrock & Pogge 1985; Boller
et al. 1996). Mais ce n’est pas la seule caractéristique et, si elles forment un sous groupe
parmi les galaxies de Seyfert 1 “normales” (i.e. & raies larges de FWHM> 2000 km s™') ,

c’est qu’elles ont en commun d’autres particularités:

1. elles possédent un fort excés X mou et donc un spectre assez raide dans la bande 0.1-2.4
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keV (F, < v~ avec 1 < @ < 5 et en moyenne ~ 3.1 cf. figure 3.14a, Boller et al. 1996),
plus raide que celui des Sy 1 “normales” (o ~ 2.5, Walter & Fink (1993)).

2. leurs spectres X dur (entre 2 et 10 keV) est aussi plus raide que celui des Sy 1 “normales”
(cf. 3.14b, Pounds et al. 1995; Brandt et al. 1997).

3. elles possédent une forte raie Fe II en émission et une faible raie [OIII] (Brandt & Boller
1998).

Il faut cependant remarquer, concernant le premier point, une assez forte dispersion des
indices spectraux en X mou et certaines NLS1 ne se distinguent pas, de ce point de vue I3,
des Syl “normales”.

Les NLS1 sont également des galaxies extrémement variables dans le domaine des X mous.
Des variations d’un facteur de plusieurs dizaines sont relativement courantes (Brandt et al.
1996b; Forster & Halpern 1996; Boller et al. 1997). Dans le cas de IRAS 13224-3809, Boller
et al. (1997) ont méme détecté une variation d’un facteur ~ 60 en 2 jours (cf. figure 3.15).

Ces objets n’ont été vraiment étudiés que récemment et 1’on sait encore peu de choses a leur
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sujet. Les origines d’une si forte composante en X mou et d’une si importante variabilité
sont encore inconnues. Il est possible que ces galaxies de Seyfert possedent des trous noirs
centraux de faibles masses (=~ 10 Mg), ce qui réduit les dimensions des régions centrales et
peut expliquer leur variabilité rapide. De plus, pour de plus petites masses de trous noirs,
le disque d’accrétion (si disque d’accrétion il y a) est plus chaud et peut donc émettre en X
mou. Cela expliquerait alors le fort excés observé par ROSAT dans ce domaine de longueurs
d’onde. Néanmoins, pour avoir la luminosité que ’on observe, ces objets doivent accréter a
la limite d’Eddington (Pounds et al. 1995). C’est peut étre la caractéristique des NLSI, a
savoir un fort taux d’accrétion. Mais d’autres modeéles sont possibles. Les NLS1 peuvent étre
des Sy 1 mais vues sous un trés petit angle d’inclinaison. Des effets relativistes (dans un jet
par exemple) permettent alors d’expliquer certaines des particularités de ces objets (Boller
et al. 1996). La-forte émission X mou peut également fortement ioniser la BLR et la rendre
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indétectable sauf a grande distance ou les effets d’élargissement Doppler des raies sont plus
faibles (Wandel & Boller 1998).

3.8 Conclusion

Le développement des techniques d’observations spatiales a permis d’obtenir, dans le
domaine des hautes énergies, des résultats spectaculaires et nouveaux. Je souhaite en souligner

quelques uns ici:

— Tout d’abord, les modeles d’illumination semblent les mieux placés pour expliquer,
d’une part les composantes en réflexion (raie du Fer neutre et bosse vers >~ 30 keV)
et d’autre part les variabilités, avec des délais inférieurs au jour, entre les continuums
Optique-UV et X.

~ L’anisotropie du rayonnement primaire, que I’on peut invoquer pour expliquer les forts
rapports Lyy/Lx, peut également permettre d’expliquer les fortes largeurs équiva-

lentes, dans certains objets, de la raie du Fer.

— L’existence possible de flots ionisés pour expliquer le WA permet d’envisager 'exis-
tence de phénomeéne d’éjection de matiéres au sein méme du NAG. Cette hypothese est

également soutenue par la détection de jets de matieres en Radio (cf. chapitre 5).

— Enfin, les modéles cherchant & associer ces différents phénomeénes a ’existence d’une
source X primaire non thermique se doivent d’expliquer la coupure du spectre aux
alentours de quelques centaines de keV et la non détection d’une forte raie d’annihilation

et d’une quelconque émission ~.



Chapitre 4

Les modeéles en compétition
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La compréhension des processus physiques passe par I’observation et la modélisation. Les
observations des galaxies de Seyfert recouvrent un domaine d’énergie tellement large (de la
Radio aux X durs), et semblent faire appel & tellement de processus différents (jets, émission
de poussidres, disque d’accrétion, plasmas relativistes,...) qu’il est difficile de rendre compte
de tout. Différents modéles ont bien siir été proposés et, pour présenter le contexte théorique
dans lequel se place ma thése, j’en étudie certains ici. Ils se regroupent en 2 sous-familles en
fonction de la nature de la source haute énergie:

— les modéles non-thermiques: la source X est modélisée par un plasma de particules ultra-
relativistes dont la distribution différe nettement d’une Maxwellienne. En général, on
prend une loi de puissance qui rend bien compte de la forme générale des spectres

non-thermiques.

— les modeles thermiques: la source X primaire est un plasma thermique d’une tempéra-
ture de quelques centaines de keV. Nous verrons par la suite que, bien que la distribution
de particules soit dans ce cas-1d une Maxwellienne, elle peut également engendrer un
spectre de photons en loi de puissance.

De plus, si les observations favorisent fortement les modeles d’illumination, la géométrie
globale du systéme source X/plasma réflecteur n’est que trés peu contrainte. Certains font
appel 2 la présence d’un disque d’accrétion, d’autres & une géométrie plutot sphérique.

4.1 Les modeéles non-thermiques

Le modéle non-thermique standard suppose un plasma relativiste sphérique de rayon R,

dans lequel on injecte continuellement des électrons relativistes jusqu’a une énergie Ymaz €t
Jusq gie v

39
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3 un taux Q(y) cm™3 s7! correspondant 3 la compacité ;1. Ces particules diffusent, par
Compton Inverse (CI), les photons mous émis par une source “froide” de compacité /s, que
I’on modélise généralement par un corps noir piquant & I’énergie ¢, < 1 (par convention,

% ou m, est la masse de I’électron). Dans la plupart des

j'exprime les énergies en unité mec
cas, on suppose ce champ de photons isotrope au niveau du plasma relativiste, ce qui est une
approximation assez importante lorsqu’il est produit par un disque d’accrétion. On suppose,
de plus, que I, est suffisamment grand pour que, d’une part, le temps de refroidissement
des particules soit bien inférieur a leur temps d’échappement et ensuite, pour négliger les
photons émis par Compton Inverse par rapport aux photons mous émis par la source froide.
Ce dernier point revient, en fait, & négliger les diffusions Compton multiples. La fonction de
distribution des particules, n{y) cm™2 s71, est alors régie par I’équation cinétique suivante:

21 L ne] = Q) (4.1)

ou ¥ est le taux de refroidissement des particules par CI. On peut voir cette équation comme

une équation de conservation des particules dans ’espace des énergies, ¥ jouant le rdle de

vitesse le long de ’axe des énergies. Dans le cas stationnaire 87;(;/) = 0 et la solution de
Péquation (4.1) est:
1 Ymaz
=z [ ey 2)
T Jy

Finalement, si I’injection est monoénergétique & Ypmar (i-e. Q(Y) = Qod(Y — Ymaz)) il vient:
n( ez oy (4.3)
Dans le cas d’une injection en loi de puissance (i.e. Q(y) x ¥~°) jusqu’d Ymqz, OR trouve:
n(y) =+ pour s> 1 (4.4)

Pour s < 1 le probléme est équivalent au cas d’une injection monoénergétique puisque I'inté-
grale de ’équation (4.2) est dominée par sa borne supérieure. Le spectre émis par CI a donc

un indice spectral en énergie o qui vaut:

0.5 dans le cas monoénergétique ou lorsque s < 1, 45

“= s/2 pour s > 1. (45)

On voit donc que, dans ce modéle, I'indice spectral ne peut étre inférieur a 0.5. Les modeles
non-thermiques de ce type ont en fait été développés dans les années 80 pour essayer de
rendre compte de ’indice spectral X de ~ 0.7, qui était effectivement celui que I’on observait
avant la détection, par Ginga, de composantes en réflexion. Rien ne permet, a premiere vue,
d’obtenir un tel indice sans fixer de maniére ad hoc la valeur de s. Le probleme reste le méme
pour obtenir l'indice spectral de 0.9 que 'on observe maintenant. Une solution est possible

si ’on prend en compte la création de paires.

1. La compacité, pour une source de rayon R et de luminosité L, est définie par ! = £__c2_3_ On peut alors
eC

Rm
dxR®mc? / Ymaz
o

3 Q(v)dvy

la relier & Q(v) puisque L =

min
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4.1.1 La création de paires
Indice spectral o = 0.9 entre 2 et 20 keV

Si I’on injecte les particules jusqu’a une énergie Ymqz > 1, les photons émis par CI vont
étre suffisamment énergétiques pour former des paires électrons/positrons en interagissant
avec les photons mous émis par la source froide (Zdziarski & Lightman 1985; Svensson 1987;
Lightman & Zdziarski 1987). Pour des ymq, suffisamment élevés les paires créées ont une
énergie suffisante pour diffuser & leur tour les photons mous par CI. Ces derniers vont alors
former d’autres paires qui vont & leur tour diffuser d’autres photons et ainsi de suite. Cette
cascade de paires s’arréte lorsque ’énergie de la k'*™¢ génération de paires n’est pas assez
importante pour diffuser les photons mous au dessus du seuil de création de paires. Un calcul
simple montre qu’il faut Ypnez S eﬁ_k“1“1 (Svensson 1987). Dans le cas ol la cascade de paires
est saturée, c’est-a-dire lorsque tous les photons au dessus du seuil de création forment des
paires, 1’indice spectral du spectre émis atteint la limite o = 1. Cette limite peut s’expliquer
facilement. Supposons une distribution initiale de particules en loi de puissance d’indice 2
comme celle obtenue en équilibrant refroidissement Compton et injection monoénergétique
(cf. équation (4.3)). Le spectre de la premiére génération de photons, par IC, aura un indice
spectral en énergie a3 = 0.5 (équation 4.5). Si ’on suppose que tous ces photons forment
des paires avec une énergie sensiblement égale a celle du photon, la fonction de distribution
des paires aura un indice spectral s; = a3 + 1 = 1.5. On se trouve alors dans le cas d’une
distribution de particules en loi de puissance refroidit par Compton Inverse. La deuxiéme
génération de photons émis aura alors un indice spectral a; = 0.75 (équation 4.5). Si la
cascade continue, I'indice de la distribution de particules va tendre vers 2 et celui du spectre
en énergie des photons vers 1. On peut jouer sur la compacité [; et sur Ymqz pour plus ou
moins former de paires et obtenir des valeurs de & ~ 0.9 (Svensson 1987). On montre qu’il
faut I, > I > 60 pour déclencher une cascade de paires. Dans le cas ol la densité de photons
mous est trop faible (I; < [1), les diffusions CI d’ordre supérieures ne sont plus négligeables
et les collisions Coulombiennes peuvent également devenir un processus de refroidissement
important (Zdziarski et al. 1990b). Il est alors possible d’obtenir des indices a < 0.5.

Cassure du spectre au dessus de 30 keV et forte émission X

Les paires ainsi formées se refroidissent et forment, & ’équilibre, un plasma thermique qui
comptonise les photons X durs en X mous. Le processus est, bien sir, d’autant plus efficace
que le nombre de paires, et donc la profondeur optique associée 7., est importante. Cela
produit un changement d’indice spectral Aa =~ 0.5 dans le spectre des photons, aux alentours
de 1/ ‘rwz,y. Au dessus de 100 keV le spectre est de nouveau plat et une importante émission X
est attendue. Le spectre v est, quant a lui, en loi de puissance d’indice a, ~ 2ax du fait de

I’absorption 7 — 7 a haute énergie.
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IL’exceés X mou et la raie d’annihilation

Ces mémes paires peuvent également comptoniser les photons mous pour produire I’exces
X mou observé dans un grand nombre de Seyferts (cf. section 3.3; Zdziarski & Coppi 1991).
De plus, leur temps de refroidissement est si court qu’elles forment un plasma subrelativiste
capable d’émettre une forte raie d’annihilation & 511 keV. La luminosité attendue dans cette

raie est d’environ 10% de la luminosité totale.

4.1.2 Les probléemes

Les modéles non-thermiques permettent d’obtenir de maniére autoconsistante la distribu-
tion de particules et de photons avec un nombre tres limité de parameétres. Ils se sont égale-
ment facilement insérés dans le cadre des modgeles d’illumination en supposant, par exemple,
le plasma de particules relativistes au-dessus d’un disque d’accrétion. Ils font cependant abs-
traction d’un certains nombres de problémes: les particules sont-elles ré-accélérées? Quelle
est [’action de la création de paires sur le processus d’accélération? Ces différents points ont
été assez rarement traités car ils font appel a la microphysique des plasmas et & des processus
non locaux puisque des particules, & une position et une énergie données, modifient ’énergie
de particules & une position différente au sein du plasma. De plus, la coupure observée aux
alentours de 100 keV et la non détection de raies d’annihilation par le satellite OSSE sont

autant de résultats observationnels que ce modele ne permet pas d’expliquer (cf figure 4.1).

4.2 Les modeles thermiques

4.2.1 Le modéle de couronne

Le modele thermique le plus étudié actuellement est le modele de couronne. Il suppose
Pexistence d’un plasma thermique de quelques centaines de keV (la couronne) prenant en
“sandwich” un disque d’accrétion froid d’une température de quelques.dizaines d’eV (cf.
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figure 4.2). Il suppose, en plus, qu’une fraction f de ’énergie d’accrétion est libérée dans
cette couronne. Enfin, disque et couronne sont radiativement couplés puisque cette derniére
se refroidit par Compton Inverse sur

les photons UV émis par le disque, X direct 18AY/

alors que celui-ci est chauffé par I’émis-

: Energie
sion X de la couronne. Cette boucle Compton ;
Inverse Gravitationnelle

radiative permet de déterminer le fac-
teur d’amplification Compton C = Couronne
1+ Leoompton/ Ldisque €n fonction de f,

de l'albédo du disque et du facteur

d’anisotropie de 1’émission Compton. Energie
Couronne e
L’équilibre radiatif de ce systeme a été Gravitationnelle

étudié par Haardt & Maraschi (1991)
et Haardt & Maraschi (1993) et les ré-
sultats qu’ils obtiennent se résument de FIG. 4.2: Modéle de couronne

la maniére suivante:

~ pour des valeurs de f ~ 1 (c’est & dire lorsque la majorité de 1’énergie d’accrétion est
libérée dans la couronne) le facteur d’amplification Compton C' =~ 3, ce qui implique
un parametre de Comptonisation y de 'ordre de ’unité (cf. annexe B). On se retrouve
en fait dans les conditions décrites au paragraphe B.2 de cette annexe a savoir celles
d’un plasma relativiste thermique et optiquement mince. Le spectre est alors en loi de
puissance et I’équation (B.23) montre que ’indice spectral de I’émission X est relative-
ment indépendant de I’épaisseur optique de la couronne et vaut ~ 1. Une étude plus
détaillée, prenant en compte la valeur précise de ’albédo du disque et I’anisotropie du
rayonnement Compton, permet de remonter & la valeur exacte de C et donc a la rela-
tion précise reliant la température T, de la couronne et sa profondeur optique 7. {cf.
équation (B.24) de Pannexe B).

— Si la couronne est dominée par des paires électrons-positrons sa profondeur optique est
alors directement reliée & la compacité de la couronne I, = o7 LH/(m.c2R?) ot H est
I’épaisseur de la couronne, R le rayon du disque et L la luminosité totale du systéeme.
La relation précédente, qui reliait T, & 7. donne alors une relation entre 7, et [.. Pour
des valeurs de compacités observées, ce modéle prédit des températures de couronne
de quelques centaines de keV qui rendent bien compte de la coupure exponentielle du
spectre haute énergie des Seyferts.

— le flux UV est de 'ordre de grandeur du flux X car, dans le cadre des plasmas thermiques,

I’effet d’anisotropie du processus Compton est relativement faible.

~ Du fait de la géométrie du probléme, le modele prédit des courbes de lumiéeres UV et
X parfaitement corrélées sur toutes les échelles de temps.
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Si les 2 premiers points semblent bien rendre compte des observations, ce n’est pas le cas des
2 derniers puisque 1’on observe des objets avec des rapports Lyv/Lx > 1 (Walter & Fink
1993) et des variabilités non corrélées (Ulrich et al. 1997). Une solution possible est de faire
appel & une couronne inhomogene, composée de différentes régions actives bien distinctes
laissant passer entre elles ’émission UV du disque (Galeev et al. 1979; Haardt et al. 1994).
Différents modeles de couronnes existent actuellement et ils différent principalement dans la
maniére dont cette couronne se forme, c’est & dire dont le moment angulaire du disque est
dissipé dans la couronne (Nakamura & Osaki 1993; Svensson & Zdziarski 1994; Zycki et al.
1995).

4.2.2 Le modéle libre-libre

L’émission libre-libre (ou rayonnement Bremsstrahlung) d’un plasma d’une température
~ 10° —10° K a été suggérée par Barvainis (1990, 1993) pour expliquer ’origine du “Big Blue
Bump” (cf. figure 4.3). Entre autres avantages, par rapport a ’émission d’un disque d’accré-
tion, I’émission libre-libre permet d’expliquer la forme relativement constante du spectre UV
pour des objets de luminosités trés différentes. Ceci découle directement des caractéristiques
du rayonnement de Bremsstrahlung qui sont indépendantes de la masse du trou noir central
(2 la différence de I’émission d’un disque d’accrétion standard). D’un autre coté, le spectre de
I’émission libre-libre recouvre un intervalle de fréquence relativement large qui lui permet de
reproduire & la fois ’émission UV et Optique des Noyaux actifs. Cela permet donc d’expliquer
naturellement les variabilités simultanées observées entre ces 2 domaines de longueur d’onde
sans avoir besoin de faire appel aux modéles d’illumination. Le rayonnement de Bremsstrah-
lung a ainsi été utilisé dans certains modéles tentant de reproduire le spectre Optique-UV-X
des NAGs. Ces modgles ne font plus appel & une géométrie de disque d’accrétion mais plutot
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a3 une géométrie d’accrétion sphérique d’un plasma froid, sous forme de nuages plus ou moins
denses, entourant la source thermique haute énergie. Le spectre observé est donc le mélange

d’un spectre en émission provenant des nuages (de

’Optique 41’UV), et en réflexion et transmission de X réfléchi
la source X primaire. Dans le cas de densités faibles,
I’émission des nuages dans le domaine Optique-UV
est dominée par le processus libre-libre et ’on peut
ainsi profiter des différents avantages, dont j’ai pré-
cédemment parlés, de cette source de rayonnement.
On peut résumer les différentes caractéristiques de

ces modeles de la maniére suivante:

— pour que I’émission Optique-UV des nuages
soit de l'ordre de 1’émission X primaire Nuages . 34
Optiquement minces
(comme on lobserve -effectivement), les

nuages doivent avoir une densité de colonne Fig. 4.4: Modéle d’accrétion sphérique et
relativement élevée pour intercepter une im- d’émission libre-libre

portante partie du rayonnement haute éner-

gie central (Collin-Souffrin et al. 1996). Cela demande donc des tailles de nuage assez
importantes environ 10 fois supérieures & celles nécessaires pour un milieu optiquement

épais.

— la source primaire est ainsi complétement entourée de matiére et est donc partiellement

absorbée.

— pour la méme raison, le nombre de réflexion que peut subir un photon avant de sor-
tir du systéme est assez important et par conséquent cela augmente la fraction de la
composante réfléchie dans le spectre final.

— le fait que les photons puissent subir un grand nombre de diffusions avant de s’échapper
permet également d’expliquer les profils larges et rougis des raies du spectre X comme
ceux de la raie du Fer, sans qu’il soit nécessaire de faire appel a des effets relativistes

dus & la proximité d’un trou noir.

4.2.3 Les probléemes

Les principaux problémes des modéles thermiques sont liés & la variabilité. L’émission X
des galaxies de Seyfert est effectivement variable sur des échelles de temps de quelques cen-
taines de secondes et il est assez difficile de thermaliser un plasma en si peu de temps. Ghisel-
lini et al. (1998) ont cependant montré qu’un plasma d’électrons relativistes peut thermaliser
en quelques fois le temps caractéristique de refroidissement Synchrotron en réabsorbant sa
propre émission Synchrotron. Mais les plus fortes contraintes viennent principalement des
variabilités simultanées observées entre différentes longueurs d’onde. Il est ainsi assez difficile
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d’expliquer, dans les modeéles de couronnes inhomogenes par exemple, la variabilité simultanée
X-UV de objets.

4.3 Conclusion

Cette présentation n’est bien slir pas exhaustive et il existe bien d’autres modeles de
P’émission haute énergie des Seyferts. J’ai simplement cherché a souligner les grandes lignes
théc;riques qui sont les plus étudiées actuellement. Comme on a pu le constater, chaque modele
a ses qualités et ses faiblesses et il n’est pas si simple d’en privilégier un par rapport a un autre.
A mon avis, la mise & ’écart des modeles non-thermiques, due principalement aux résultats de
OSSE, s’est faite trop rapidement et ’on a jamais vraiment cherché a modéliser de maniere
‘plus réaliste la source X non-thermique (par exemple les récents travaux de (Tsuruta &
Kellen 1995), sur un modéle de couronne non-thermique, satisfont aux différentes contraintes
de I’émission hautes énergies des Seyferts par une prise en compte plus précise de la géométrie
de la source non-thermique). D’un autre cété, le développement des modéles thermiques se
fait trop souvent en négligeant les contraintes observationnelles de variabilités. Il y a donc

des améliorations 3 faire dans les 2 directions.
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Avant de conclure sur ces généralités, je tiens & aborder ici 2 domaines d’énergie qui n’ont
pas un lien direct avec les problémes que j’ai abordés durant ma thése. Les émissions Radio et
Infrarouge des galaxies de Seyfert possédent cependant des caractéristiques tres intéressantes
pour la cohérence et la compréhension des différents résultats que j'obtiens. J’en fais donc

une rapide revue ici.

5.1 Une émission Radio pas si faible que ca

Les galaxies spirales “normales” (i.e. ne possédant pas de noyaux actifs) ont une puissance
Radio comprise entre 1020 et 1023 W Hz™! dans le domaine centimétrique. Les galaxies de
Seyfert émettent, pour les plus faibles d’entre elles, 1022 W Hz ™! et peuvent atteindre 10%°
W Hz~! (Meurs & Wilson 1984) soit, en moyenne, plusieurs ordres de grandeurs de plus.
Si I’émission Radio d’une galaxie peut avoir différentes origines (coeur central, disque galac-
tique et flots de matiére), on s’est rapidement apergu que, dans la plupart des Seyferts, la
grande majorité du flux Radio provenait surtout des régions centrales et était donc associée,
d’une maniére ou d’une autre, au noyau actif. Les premieres études statistiques menées sur
Pémission Radio des Seyferts semblaient montrer une émission Radio nucléaire plus forte en
moyenne pour les Sy 2 que pour les Sy 1 (Meurs & Wilson 1981; Ulvestad & Wilson 1984).
Il semble cependant que cela soit di un effet de sélection puisque 1’échantillon de Markarian,
alors étudié, ne prenait pas en compte les Sy 2 faibles en Radio. Des travaux plus récents,
effectués sur des échantillons complets, ne montrent plus de telles tendances (Edelson 1987;
Ulvestad & Wilson 1989; Giuricin et al. 1990; Rush et al. 1996). Le spectre Radio moyen
semble également identique entre Sy 1 et Sy 2, en loi de puissance d’indice ~ 0.7 entre 6 et
20 cm, signature de ’émission synchrotron d’un plasma non-thermique (Edelson 1987; Rush

47
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F1G. 5.1: Structure Radio linéaire de Mrk 6 (Capetti et al. 1995a)

et al. 1996). Dans les années 80, 'apparition de télescopes tels que le VLA ou MERLIN
(pour la VLBI) a permis I’apparition d’un nombre important de cartes. Radio de galaxies
de Seyfert dans les ondes centimétriques. On a pu alors atteindre des sensibilités inférieures
au milli-Jansky (10732 W Hz~! cm™2) et des résolutions bien inférieures & la seconde d’arc.
Ces différents travaux ont montré que ’émission Radio des galaxies de Seyfert pouvaient
s’observer sur 2 échelles différentes. La premiére, inférieure au kilo-parsec, montre, en plus de
I’émission non résolue provenant du NAG, l’existence de structures linéaires ou diffuses dans
environ 60% des Seyferts (Ulvestad & Wilson 1989). Les structures diffuses pourraient étre
associées & des régions de formation d’étoiles. Par contre, les structures linéaires ressemblent
beaucoup aux jets observés dans les Radios galaxies (voir figure 5.1) et 'on pense générale-
ment qu’elles sont liées au noyau actif central. De plus, on observe une tres forte corrélation
spatiale entre ces “jets” et la NLR, comme dans le cas de la galaxie Mrk 3 (voir figure 5.2).
S’il est donc possible que la NLR soit photo-ionisée par le coeur central, en ayant cet aspect
caractéristique de cdne d’ionisation, la source ionisante peut également provenir de chocs au
sein de ces structures linéaires (Capetti et al. 1995b). Cela pourrait aussi expliquer que le
parameétre d’ionisation, mesuré 3 partir de certains rapports de raies, soit constant, ou méme
augmente dans certains cas avec la distance au centre, ce qui nécessite une source locale
d’ionisation (Capetti et al. 1996). L’orientation de ces structures linéaires semble étre assez
aléatoife, car on observe aucune tendance d’alignement avec le petit ou le grand axe de la
galaxie héte (Ulvestad & Wilson 1984; Clarke et al. 1998).

On détecte également des flots Radio sur une échelle plus grande, supérieure au kilo-parsec,
dans la majorité des galaxies de Seyfert (Baum et al. 1993, Colbert et al. 1996a). La taille
moyenne de ces flots est comprise entre 1 et 5 kpc avec des exceptions, comme NGC 4945, ou
la taille du flot atteint 30 kpc. On est quand méme assez loin des jets de plusieurs centaines
de kpc observés dans les Radio galaxies (Fanaroff & Riley 1974). L’origine de ces structures a
grande échelle n’est pas bien claire. Elles pourraient étre reliées aux structures linéaires, a plus
petite échelle, dont-j’ai précédemment parlées, et donc au noyau central. Mais on n’observe
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Fic. 5.2: Corrélation spatiale jet/NLR dans Mrk 3. Les contours Radio sont tracés en fin et les
contours de la raie d’émission [0III] en épais (Capetti et al. 1995b)

aucun alignement entre ces deux structures, les flots & grande échelle étant préférentiellement
alignés avec le petit axe de la galaxie héte (Baum et al. 1993). Il faudrait alors faire appel a
un processus qui détournerait le flot & grande distance. L’origine de ces vents de matiere peut
également provenir de régions de formation d’étoiles comme on en observe dans les galaxies
“starburst” (Chevalier & Clegg 1985, Baum et al. 1993). Enfin ces grandes structures sont
relativement bien corrélées spatialement avec la NLR étendue et il est fort probable qu’elles
en soient la source d’énergie principale (Colbert et al. 1996b). Les résolutions spatiales de
~ 1 arcsec des satellites AXAF et XMM devrait apporter de plus amples précisions a ce sujet.

5.2 TUne émission Infrarouge d’origine plutét thermique

Les galaxies de Seyfert sont des objets possédant une luminosité Infrarouge (IR) tres im-
porta:nte que P’on estime, en moyenne, & environ 40% de leur luminosité bolométrique (Sanders
et al. 1989). Dans le cas de NGC 1068 par exemple, 75% du flux total est émis au dessus de
3um. La moitié d’entre elles possédent méme une luminosité & 60um supérieure & =~ 10'° Lg
(Miley et al. 1985). L’origine de ce continuum IR n’est pas encore clairement comprise. A
la différence des NAGs forts émetteurs Radio, comme les objets BL Lacertae, le continuum
IR des galaxies de Seyfert ne semble ni rapidement variable ni fortement polarisé, comme
on I’attendrait d’une émission d’origine non-thermique. Le seul rapprochement possible est
’existence, pour certaines Seyferts, d’un spectre bien décrit par une loi de puissance d’indice
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spectral arr—opt =~ 1.2 (Edelson & Malkan 1986) et donc assez plat (en vF,) de I'Infrarouge
lointain & ’Optique. C’est plutét ce dernier point qui a favorisé, a partir du milieu des an-
nées 70, le développement de modéles non-thermiques pour expliquer le continuum IR des
Seyferts. On supposait alors I’existence d’une population électronique, rayonnant par effet
synchrotron sur le champ magnétique présent au sein du NAG (Zdziarski 1986, Band 1987).
Ces travaux étaient en accord avec ’observation, dans certains objets, d’étroites corrélations
entre I’émission IR et ’émission X (Malkan 1984a, Carleton et al. 1987), cette derniére étant
supposée, par des contraintes énergétiques et de variabilités, d’origine non-thermique (cela
changea par la suite cf. chapitre 1.3).

Avec des observations plus nombreuses et plus précises, 3 la fois en IR proche (1-5pm), moyen
(5-20pm) et lointain (20-1000um), et 'utilisation de satellites IR comme IRAS (InfraRed As-
‘tronomical Satellite, lancé en 1983, avec ’observation possible dans quatre longueurs d’onde
12, 25, 60 et 100 pm) et ISO (Infrared Satellite Observatory, lancé en 1995 et couvrant
le domaine 2.5-240 pm), la tendance est plutdt passée en faveur des modeéles thermiques.
L’émission IR des Seyferts s’explique alors par la présence de poussiéres, chauffées a des
températures de quelques dizaines & quelques centaines de degré K, et réparties a quelques
parsecs autour du noyau actif central. Différents auteurs avaient déja suggéré une émission IR
d’origine thermique (Rees et al. 1969, Bollea & Cavaliere 1976) et de nombreuses observations

sont venues confirmer cette idée:

- On a pu, tout d’abord, obtenir des mesures de plus en plus précises du spectre, du
sub-millimétrique & I'Infrarouge lointain (Edelson et al. 1988, Hughes et al. 1993). On
attend effectivement, dans cette bande d’énergie, une coupure spectrale importante
entre I’Infrarouge lointain et ’émission Radio millimétrique, beaucoup plus faible. On
a pu donc mesurer 'indice spectral sub-millimétrique correspondant, am,, et celui-ci a
une valeur significativement supérieure a la valeur limite de 2.5 prévue par les modéles
non-thermiques et associée & I’auto-absorption de I’émission synchrotron (Rybicki &
Lightman 1979). Hughes et al. (1993) obtiennent par exemple une valeur-moyenne
(@sm) =~ 3.8 sur un petit échantillon de galaxies de Seyfert (cf Figure 5.3). C’est, par
contre, une valeur en accord avec une émission thermique de poussiéres, si on se donne
une dépendance fréquentielle correcte de ’émissivité des grains.

—~ On observe ensuite, dans la majorité des spectres, un minimum aux alentours de lum
dans les diagrammes log(vF,) vs. log(v) (Neugebauer et al. 1987; McAlary & Rieke
1988; Sanders et al. 1989). Il est précédé par une bosse entre 1 et 10 ym dont le maxi-
mum se situe aux alentours de 3-5um (Edelson & Malkan 1986). Ces 2 caractéristiques
s’expliquent naturellement par la présence de poussiéres, chauffées par le rayonnement
Optique/UV émis par la source centrale (Barvainis 1987). Le minimum & 1um corres-
pond, de plus, & une température de ~ 2000 K, caractéristique de la sublimation des
grains de poussiéres (de graphite plus particuliérement). A partir d’une luminosité Op-
tique/UV moyenne d’une galaxie de Seyfert, on peut alors déduire la distance minimale
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FiG. 5.3: Spectres Radio-Infrarouge de 2 galaxies de Seyfert. On visualise clairement la forte coupure
spectrale entre la Radio et I'Infrarouge lointain, signature de l’émission thermique par de la poussiére
(Hughes et al. 1993).

de présence de poussiéres autour du trou noir central, soit ~1 pc.

— Enfin, les modéles thermiques prédisent une variabilité Infrarouge de I’ordre de quelques

mois & 1um et de plusieurs centaines d’années & 100um, ce qui est en accord avec la
non-variabilité des mesures IRAS dans I'Infrarouge lointain (Edelson & Malkan 1987)
et des observations Optique-proche Infrarouge (Done et al. 1990; Hunt et al. 1992).
On attend, dans le cadre des modéles non-thermiques, que 1’émission synchrotron, pro-
venant de régions compactes, varie sur des échelles de temps de quelques heures voire
quelques minutes. Il se peut cependant que cette émission soit limitée par des propriétés
intrinséques 3 la région émettrice, comme l’intensité du champ magnétique ou la taille
de la région (Celotti et al. 1991). Ce fut le sujet de mes travaux observationnels décrits
dans la troisiéme partie de cette theése.
Un autre résultat soutenant les modéles de poussiéres a été obtenu par Clavel et al.
(1989). Ces auteurs ont effectivement détecté, dans la galaxie Fairall 9, un délai de
~400 jours entre des variations observées en UV et celles observées en proche Infra-
rouge. Ce délai est tout & fait en accord avec une distance de ~ 1 pc entre les premiers
grains de poussiéres et les régions centrales de ’AGN émettant I'UV.

Ces modeles thermiques d’émission de poussiéres s’insérent aisément dans le cadre du modele
d’unification décrit au début de cette partie, les poussiéres se rassemblant sous forme de tore
autour de ’objet central. Mais si cette géométrie semble bien rendre compte des observations,
du point de vue énergétique (Storchi-Bergmann et al. 1992), il reste encore a comprendre cer-
tains résultats spectraux, comme I’absence de raies en émission des silicates (aux alentours
de 10um) dans la plupart des Seyferts, alors que I’on détecte des raies en absorption (prin-
cipalement d’ailleurs dans les Sy 2, Roche et al. 1991). Cela peut aussi révéler la présence
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FiG. 5.4: Distributions des indices spectraux aj g, et alohm obtenues i partir des données de

Lipovetsky et al. (1988). Les carrés et les histogrammes en pointillé correspondent aux Seyfert 2, les
losanges et les histogrammes en continu aux Seyfert 1. Les distributions des indices spectraux a3 i

et afgﬁz sont significativement différentes (au sens du test de Kolmogorov-Smirnov) entre Sy 1 et Sy

2 4 un niveau de confiance de, respectivement, 95% et 99%.

d’une quantité de poussiéres intrinséquement plus importante dans les Sy 2 que dans les Sy
1. Certaines études montrent d’ailleurs que le spectre des Sy 2 est, en moyenne, plus pentu
en Infrarouge proche et moyen que celui des Sy 1, signature d’un spectre thermique et donc
de la présence de poussieres (Edelson et al. 1987, Maiolino et al. 1995). J’ai reporté, figure
5.4, la répartition des indices spectraux entre 2.2 et 25 ym et entre 12 et 60 um obtenue &
partir des données extraites du catalogue de galaxies de Seyfert de Lipovetsky et al. (1988).
L’échantillon regroupe 59 Sy 1 et 42 Sy 2 mais il n’est pas complet. Il se peut que des effets de
sélection (comme la dépendance du spectre avec la luminosité de ’objet) perturbent les résul-
tats. Ils confirment cependant ceux obtenus par Edelson et al. (1987) puisque les distributions
des indices spectraux ag%‘ o €t a‘jgﬁg sont significativement différentes (au sens du test de
Kolmogorov-Smirnov) entre Sy 1 et Sy 2 & un niveau de confiance de, respectivement, 95%
et 99%. Les valeurs moyennes obtenues sont en accord avec celles de Edelson et al. (1987),
25um 25um ., 60um {3

avec pour les Syl a7 ~ 1.2 et a?gﬁz =~ 0.9, et pour les Sy 2 a5 7 =~ oy,
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Enfin de trés récentes observations du satellite Infrarouge ISO, combinées a des données
IRAS, semblent montrer une distribution bimodale de la poussieére, de 'Infrarouge moyen a
I'Infrarouge lointain, dans certaines galaxies de Seyfert (Rodriguez Espinosa et al. 1996, Ro-
driguez Espinosa & Perez Garcia 1997). Une partie de I’émission Infrarouge serait émise par
des poussiéres “froides”, de température moyenne aux alentours de 30 K. Celles-ci seraient
associées 3 des régions de formation d’étoiles présentes dans la galaxie héte. Une seconde
composante du spectre serait due & des poussiéres plus chaudes, d’une température moyenne
de 170 K et associées, plus particuliérement, aux régions centrales du NAG (cf figure 5.5).
Je tiens cependant & souligner que les données IRAS et ISO semblent incohérentes les unes
par rapport aux autres, surtout dans I’Infrarouge moyen. En effet, on observe jusqu’a un
facteur 5 entre les différentes données de NGC 4151 & 16 um. Serait-ce du a des problemes de
calibration entre les données ou simplement & une variation d’intensité entre les observations
ISO et IRAS? De plus, les observations en proche Infrarouge ne sont pas présentes dans ces
travaux alors qu’elles peuvent fortement modifier I’aspect général du spectre. Il me semble
donc qu’il faut utiliser ces résultats avec précautions, tant qu’aucune autre observation ne
vient les confirmer.

Il est bon aussi de souligner que I’Infrarouge n’est pas un domaine d’observation facile: tout
d’abord techniquement, les caméras Infrarouges ne sont pas aussi performantes que les ca-
méras visibles; ensuite, dans ce domaine de fréquences, les sources de bruits sont multiples
(Geoffray 1998). Les différentes méthodes de traitement peuvent alors conduire & des diffé-
rences en flux de ’ordre de 20% (Hughes et al. 1993). Enfin, ’émission propre de la galaxie

héte du noyau actif peut fortement contaminer les mesures et il devient alors délicat de

. NGL4D51 . ‘
1000F Terp— T ™) oo . NoC4151 ‘

0ok 100t

[378))
Fv(sy)

o3

oI

Fi1G. 5.5: Emission bimodale de poussiéres dans 2 galaxies de Seyfert. L’ajustement des données est
obtenu & partir de 2 corps noirs piquants & 30 et 170 K en moyenne. Les poussiéres froides seraient
associées aux régions de formation d’étoiles présentes dans la galaxie héte du NAG. L’émission des
poussiéres chaudes proviendraient de régions plus proches du noyau central (Rodriguez Espinosa et al.
1996).
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comparer des flux mesurés avec des ouvertures différentes.

5.3 Conclusion

Les observations IR semblent clairement montrer la présence de poussieres a proximité
du noyau central, comme en témoigne les spectres plutot dominés par une émission d’origine
thermique. Cette émission atteint cependant un minimum aux alentours de lum et si de
quelconques processus non-thermiques peuvent également émettre dans ce domaine d’énergie,
c’est 3 cette longueur d’onde que leur détection sera la plus favorable (cf. partie IIT).

Les cartes Radio, quant A elles, laissent entrevoir la présence de flots de matiéres parfois assez
bien collimatés pour que I’on puisse parler de jets, & I'image de ceux observés sur plusieurs
"kpc dans les Radio galaxies. Il est donc possible que des structures d’éjection soient présentes
au sein méme des galaxies de Seyfert. Cette idée sera a la base du modeéle d’émission haute

énergie que je décris dans la partie suivante.



Deuxieme partie

Et si on parlait modeles!



Chapitre 1

Le modele de réillumination

anisotrope
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Les différents résultats observationnels décrits dans la partie précédente nous ont menés
a développer un modele relativement cohérent du noyau central d’une galaxie de Seyfert. Le
schéma qualitatif de ce modéle est présenté sur la figure 1.1. On suppose ’existence d’un
disque d’accrétion libérant, dans ses régions centrales, un jet suffisamment peu puissant pour
qu’il s’arréte & quelques rayons de Schwarzschild au-dessus du disque en donnant naissance
3 un choc. Ce choc (appelé aussi par la suite la source chaude) accélere les particules for-
mant le jet & des énergies ultrarelativistes (principalement les électrons) et ces dernieres se
refroidissent, par processus Compton Inverse, sur le rayonnement UV du disque en émettant
un fort rayonnement X. Le disque réémet d’ailleurs principalement 1’énergie qu'’il regoit de
la source chaude. On retrouve ainsi tous les avantages des modéles d’illumination puisqu’une

telle géométrie permet d’expliquer:
- la variation simultanée des continuums Optique et UV.
— la corrélation entre les continuums Optique-UV et X avec des délais de I'ordre du jour

— la détection de composantes en réflexion dans le spectre X: raie de fluorescence du Fer

et exceés aux alentours de 30 keV.

La structure d’accrétion-éjection permet, de plus, de rendre compte des observations Radio
qui semblent indiquer la présence de jets plus ou moins collimatés sur des échelles de quelques
centaines de parsecs (cf. chapitre I-5). Dans le cadre de ce modele, ces flots correspondraient
3 la matiére post-choquée s’évacuant apres le choc. D’un autre c6té, dans une telle géométrie,

le rayonnement.UV pergu par la source chaude est fortement anisotrope puisqu’il ne couvre

57
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~«—» Jet MHD

Trou noir

Fic. 1.1: Schéma possible d’un coeur de galaxie de Seyfert. Un jet, émis dans les régions internes
d’un disque d’accrétion, s’arréte & quelques rayons de Schwarzschild du trou noir central en donnant
naissance & un choc. Ce dernier permet d’accélérer les particules & des énergies ultra-relativistes.
Cette source non-thermique diffuse alors, par Compton Inverse, les photons UV émis par le disque

d’accrétion en libérant un fort rayonnement X.

qu’un angle solide de 27 dans le cas d’un disque infini. Comme ’on montré Ghisellini et al.
(1991), cela modifie de maniére importante la distribution angulaire de ’émission Compton
Inverse et, dans le cas qui nous intéresse, la grande majorité du rayonnement est alors émise
en direction du disque d’accrétion. Il est possible, de cette maniére, d’expliquer les rapports
Lyv/Lx > 1etles importantes largeurs équivalentes de la raie du Fer observées dans certains
objets, deux résultats qui semblent en contradiction avec une émission isotrope de la source
X primaire. Enfin, Phypothése que cette source soit d’origine non-thermique peut sembler
en désaccord avec les observations puisque, comme je ’ai montré au chapitre 1.4, les mo-
deles non-thermiques semblent avoir des difficultés a expliquer la coupure spectrale observée
a quelques centaines de keV et la non détection d’une forte raie d’annihilition. Nous verrons
cependant que cela peut se corriger par une modélisation plus réaliste de la source chaude.
C’est un point fondamental de mon travail que je développe au chapitre II.6.

Durant ma theése, j’ai donc été mené & revoir, dans le cadre des modeles d’illumination, la
physique des modeéles non-thermiques en soulignant I’importance d’une illumination aniso-
trope. Les structures d’accrétion-éjection développées par Johnatan Ferreira et Guy Pelletier
(Ferreira & Pelletier 1993a,b, 1995; Ferreira 1997) apportent un cadre conceptuel et théorique
qui s’insére, au vue des observations, trés naturellement dans ces travaux de modélisation.
Elles fournissent ainsi des contraintes a la fois géométriques et énergétiques. Dans ce cha-

pitre, j’établis, dans un premier temps, certaines équations touchant au processus Compton
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Inverse dans un champ de photons incidents quelconque et dont j’aurai besoin par la suite.
Je décris ensuite le modéle sur lequel j’ai travaillé, en commencgant par les résultats obtenus
en métrique Newtonnienne. Mes travaux en métrique de Kerr suivent et concluent ce cha-
pitre. Ces différents résultats ont donné lieu & 2 publications, Henri & Petrucci (1997) et
Petrucci & Henri (1997), notées respectivement ici HP97 et PH97 et imprimées 3 la suite de
ce chapitre. Je ne détaille donc pas tous les calculs ici et cherche plutét a aller aux résultats
les plus essentiels. Je laisse le lecteur se référer a ces papiers pour de plus amples précisions.
Je souligne également que ces publications contiennent certaines coquilles d’impression que

j’indique, si il y a lieu, dans ce manuscrit.

1.1 Le processus Compton Inverse Anisotrope

Le processus Compton décrit la diffusion des photons sur des électrons. Dans le cas le
plus simple, il est possible de négliger les effets quantiques comme le recul de I’électron ou
les effets Klein-Nishina sur la section efficace d’interaction. On considére alors la diffusion du
photon sur I’électron comme élastique dans le référentiel de I’électron et la section efficace
d’interaction se réduit & la section Thomson o7. La plupart des travaux utilisant ce processus
considére un champ de photons isotrope (j’en donne les principaux résultats en Annexe B).
En fait, I’anisotropie du champ de photons incidents joue un rdle trés important et modifie
assez fortement 1’émission Compton Inverse. En me plagant toujours dans un cadre classique
(c’est-a-dire €y < 1 ou 7 est le facteur de Lorentz de I’électron et ¢ est I’énergie du photon
incident en unité mc?), je décris ici ce processus dans le cadre trés général d’un champ de

photons incidents quelconque.

1.1.1 Cas d’une seule particule
Puissance totale émise par Compton Inverse

Dans la cas d’un champ radiatif quelconque, il est trés pratique d’utiliser le cadre mathé-
matique utilisé en transfert de rayonnement et de caractériser un champ de photons par son
intensité spécifique I,,(E) et les différents moments qui lui sont associés. I,,(E) donne I’énergie
traversant une unité de surface par unité de temps, de fréquence et d’angle solide autour de la
direction k. Si ko indique la direction de propagation de ’électron, I’énergie totale transférée

de la particule au champ de photons peut s’écrire sous la forme:

iE
i _p P 11
7 + — P (1.1)
avec
Py = o7 / L(F) (1= Bo.F)dQdy (12)

la puissance apportée 3 la particule par le rayonnement incident et

P = o / L(F) (1 — Bko.F)2dQdy (1.3)
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celle donnée par la particule au rayonnement diffusé. L’intensité spécifique, intégrée sur les
fréquences, ne dépendant que des coordonnées angulaires de %, il est alors possible de la
décomposer sur la base des harmoniques sphériques:

l=oc0

16 = [ 1B dv= Y am¥(B). (1.4)

m=-I

=0

La condition d’orthonormalisation des harmoniques sphériques?!

/ Y (B)Y™ (F)dQ = 66, (1.5)
_permet de déduire les coefficients ¢, qui apparaissent dans ’équation (1.4):
i = / / L (F) Y™ (F)dQdv (1.6)

L’avantage d’utiliser les harmoniques sphériques est de pouvoir réduire les équations (1.2) et
(1.3) en de simples fonctions linéaires par rapport aux coefficients ¢j,. Il suffit pour cela de

remarquer que, en posant kg.k = cosa, il vient 2:

4r metl = =
cosa = o Z Y™ (ko) Y™™ (k) (1.7)
m=-1
m=-+2
87 B "o 47 - /T
cofa = S5 S (~1)Y(Ro) Y (R) + VS (Ro) Y (). (19)
m=-2

Finalement, en insérant les équations (1.4), (1.7) et (1.8) dans les équations (1.1)-(1.3) , et
en utilisant ’équation d’orthonormalisation (1.5), on obtient3:

m=-+1

P+ = 47TO'T[600Y0 (ko —-IB— Z Cle1 (ko)] (19)
m-——l
_ B2
P_ = 4mory*coo(l+ 3 =)y (ko)
m—+1 ,32 m=-42 .
m—z—l c1m Y{™ (o) +1—5m;2( 1)™camY7" (ko)], (1.10)
dE 4 -
il —4W0T725[Coo§/q}’()o(ko)
1 2 m=+1 . 9 m=+2 .
_ J’gﬁ ) cle{”(ko)-{-—’B S (1) mean Yy (Ro)l (1.11)
m=-1 m=—2

Cette derniere équation donne donc la perte d’énergie par processus Compton Inverse dans

le régime Thomson d’une particule dans un champ de photons quelconque. Ces différentes

1. I’* signifie que 1’on prend le complexe conjugué et d; est le symbole de Kronecker égal & 1 quand [ = I’

et O sinon.
2. le terme en (—1)™ dans I’expression de cos® @ n’apparait pas dans HP97
3. On retrouve le tefme en (—1)™ de I’équation (1.8) dans les équations (1.10) et (1.11)
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équations se simplifient dans le cas d’un champ de photons axisymétrique puisqu’alors ¢, =
CimOom. 11 suffit alors de se rappeler des expressions des premiéres harmoniques sphériques?
(posons p = cosfy = ko.Z, avec Z le vecteur unitaire de I’axe de symétrie):

= 1
= 3
Y (ko) = M (1.13)

(ko) = /13 - 1), (1.19)

1 -
J = ’2-/11,( )dﬂdl/'—: L Coo

1 -
H = -2-/11,(]6) ,U,d,udl/-— '—\/1?610 (1.15)

1 .
K = 5/[1,(]6) Mzdﬂdll = 3 (Cgo+ ]

pour réduire les équations (1.9), (1.10) et (1.11) aux expressions suivantes:

P, = 4mor[J — BHy] (1.16)
P. = 2nopy?2J + B*(J - K)
—4BHu + B2 (3K — J)p?] (1.17)
%l;— = —2rory?B[B(3J — K)
» —2(14 %) Hp + BBK — J)p?). (1.18)

Le cas d’un plasma de particules relativistes permet de simplifier une derniére fois ces ex-
pressions en prenant 5 ~ 1. En utilisant les notations

n = g (1.19)
x = fj{- (1.20)
et
F(u) = [ = %) — 4+ B3x - D)p’]- (1.21)
il vient finalement
P, = drnopJ(1 —1nu) (1.22)
o —-dd—f- = 2ro7y JFp(p). (1.23)

1. De petites coquilles se sont insérées, insidieusement, dans les équations de HP97 correspondant aux
équations (1.13), (1.14) et (1.15)
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Champ de photons incidents Champ de photons diffusés
'VL’VL?%\ 5 ‘\N\f\f - l W‘Z% . Fs J\j\;’\f’ J\;\N" ‘-2—
Dans K Dans K’ Dans K’ Dans K

Fi1a. 1.2: Effets de cinématique relativiste lors d’une diffusion d’un photon sur un électron relativiste.
K est le référentiel du laboratoire et K’ le référentiel ou la particule est au repos.

Du fait du facteur 2 dans I’équation (1.23), I’énergie P, regue par la particule est géné-
' ralement négligeable devant P_. Cette derniére s’exprime donc sous la forme d’un simple
polynéme en u ot la seule difficulté est de calculer les 3 coefficients d’Eddington J, H et K.
Il est bon de souligner ici que, si dans le référentiel de I’électron la puissance P_ est émise de
maniere isotrope, le rayonnement se focalise, dans le référentiel du laboratoire, dans un céne
de demi-angle au sommet =~ 1/ autour de la direction de propagation de la particule (Rybi-
cki & Lightman 1979). En d’autres termes, l’angle 6y que fait la direction de la particule avec
Paxe de symétrie du systéme coincide avec ’angle de son céne d’émission Compton Inverse
(cf. figure 1.2).

Spectre émis

Les équations (B.1) et (B.2) de ’annexe B montrent clairement la dépendance de I’énergie
du photon diffusé par effet Compton avec les angles que font les trajectoires de la particule et
du photon entre elles, avant et aprés ’interaction. Cette énergie dépend aussi, bien évidem-
ment, de I’énergie du photon incident. Si I’on veut donc connaitre, pour un champ de photons
donnés, le spectre émis par une particule, il est nécessaire de connaitre la distribution exacte
des photons incidents ainsi que la dépendance angulaire et en énergie de la section efficace.
On peut cependant simplifier ces calculs, sans trop fausser le résultat, dans le cas ou 1’énergie
des photons incidents est fortement piquée a une énergie moyenne (¢;). Les photons diffusés
piqueront alors & une énergie moyenne (¢;)! proportionnelle & v2(¢;) (cf. équations (B.13)
de l’annexe B). Cette approximation évite ainsi une intégration complexe sur la distribution
en énergie du champ de photons incidents. On a également négligé, et on le fera toujours
par la suite, la dépendance de la section efficace avec I’énergie et 1’angle d’interaction et on
prendra simplement la section Thomson o7. Il reste donc simplement 4 prendre en compte la
dépendance angulaire du champ de photons incidents. Cette derniére va apparaitre 3 travers
le coefficient. de proportionnalité reliant (e;) & (e1). On 'obtient en divisant I’énergie totale

émise par la particule et donnée par 1’équation (1.23) par le taux de photons qu’elle diffuse.

1. Notez la différence de notation ¢; au lieu du €’ utilisé dans HP97. Ceci afin d’étre en accord avec les

notations de ’annexe B
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Dans le cas d’une particule relativiste (i.e. 8 >~ 1) ce taux est donné par:
he = o / L(F) (hv)=}(1 = Fo.F)ddv (1.24)

qui, au vue des calculs précédents et de I’hypothése d’axisymétrie, se réduit a (cf. HP97):

s = drop(J — Hy), (1.25)
ol
J = %/Iy(l;) (hv)~tdpdv (1.26)
H = %/I,,(E) (hv) " pdudy (1.27)
H
7 = (1.28)
J s
On peut déja remarquer que (¢;) = = Pour le reste, on déduit
P_
() = .
= 1) A(p) (1.29)
en posant
Fox (1)
Alp) = =2, 1.30

On retrouve bien A(y) = 4/3 dans le cas d’une distribution isotrope du champ de photons
incidents (cf. équation B.13 de ’annexe B) puisque dans ce cas =7 =0et x = 1/3.

1.1.2 Cas d’une distribution de particules
Puissance totale émise par Compton Inverse

Maintenant que 'on connait la puissance et le spectre émis par une particule, il est re-
lativement facile d’extrapoler au cas d’une distribution de particules. Je ne m’intéresserai
qu’au cas d’une distribution isotrope de particules relativistes, le cas d’une distribution quel-
conque étant abordée dans HP97 et celle d’un plasma en mouvement dans Marcowith et al.
(1995). Soit n(7y) le nombre de particules possédant un facteur de Lorentz compris entre vy et
v + dry. L’émission Compton Inverse d’une particule relativiste étant concentrée le long de sa
direction de propagation (cf. Figure 1.2), la puissance totale émise, par angle solide, par la
distribution n(y) peut s’écrire:

% — (47r)‘1/n(’)/) (—%?(7)) dy. (1.31)
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dE
ot —(7y) est ’énergie perdue par une particule de facteur de Lorentz v que I'on déduit de
I’équation (1.23). En notant N le nombre total de particules relativistes et en posant,

1 Ymaz
0=+ n(y)y dy (1.32)
Ymin
on déduit finalement:
dP 1 9
0 §0TN<’)’ 2 Fsc (1) (1.33)

La dépendance angulaire du processus Compton Inverse se retrouve donc dans le terme F, (1)

et dépend simplement de J, H et K.

Spectre émis

On peut également déduire le spectre émis par une population isotrope de particules en
appliquant les mémes approximations que dans la section 1.1.1. Dans ’hypothése d’un champ
de photons incidents axisymétrique et monoénergétique d’énergie (¢,), le nombre de photons
diffusés par effet Compton Inverse par une particule par unité de temps et d’énergie peut se

mettre sous la forme:

dn

dtdel = fls6(€1 - <€1)) (134)

ol 7 et {€;) sont donnés respectivement par les équations (1.25) et (1.29). On en déduit donc
la puissance émise par la population de particules par unité d’énergie et par unité d’angle

solide:

dP 1 Vmaz dn
dQde; ~ 4m [y,m.n “ dtdeln(7)d7‘ (1.35)

Utilisant finalement les équations (1.25), (1.29) et (1.34), ’équation précédente devient:

dP
deGl

= or(T - Hp) (&) A) /% x

n (7 = (gm)l/j (1.36)

Cette expression donne donc le spectre émis par effet Compton Inverse par une population
isotrope de particules relativistes n(7) plongée dans un champ de photons incidents axisymé-

trique et monoénergétiques d’énergie (€;).

Anisotropie maximale

Placons nous maintenant dans le cas ol la source de photons incidents est une source
ponctuelle. Pour simplifier les calculs, supposons également que celle si soit placée sur 'axe
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de symétrie 7 du systéme, du c6té des 2z < 0. Ces hypotheses reviennent & donner a I'intensité
spécifique du champ de photons incidents ’expression suivante:

I(p) = Io6(p — 1). (1.37)

On montre alors facilement que les moments d’Eddington sont tous égaux entre eux. Compte
tenu de ces résultats, on peut facilement calculer le rapport de la puissance émise par une
distribution isotrope de particules dans ’hémisphére inférieur (et donc en direction de la
source de photons) sur la puissance émise dans I’hémisphére supérieur. II vient

f£)1 P_dp f Fox (1
f0+1 P_du fo+ nx (N)d#

C’est donc le rapport de puissance maximal que peut produire une distribution isotrope de

R=

(1.38)

particules dans une champ de photons quelconque. Ghisellini et al. (1991) étaient déja arrivés
a cette conclusion mais & I’aide d’un calcul relativement compliqué et difficile a appliquer pour
un champ de photons incidents plus complexe.

1.2 Le modeéle de réillumination anisotrope

Maintenant que les principales équations du processus Compton Inverse ont été obtenues,

je vais pouvoir parler de leur application dans le cadre du modeéle de réillumination développé
durant ma thése. Je parle bien de modéle de réillumination et non pas simplement d’illumi-
nation car, dans notre cas, I’émission du plasma de particules relativistes est completement
couplée & I’émission du champ de photons incidents. C’est cette boucle radiative ainsi réalisée
qui permet de parler de réillumination. Ce traitement autoconsitent des processus radiatifs
n’est pas, en soi, novateur puisqu’il a déja été réalisé dans le cadre des modéles thermiques
par Haardt & Maraschi (1991). C’est par contre, 2 ma connaissance, le premier travail de ce
genre appliqué a un modeéle non-thermique.
La géométrie du probléme est schématisée sur la figure 1.3. On suppose l'existence d’un
plasma de particules relativistes (la source chaude) a une hauteur Z, au-dessus d’un disque
d’accrétion. Ces particules diffusent par effet Compton les photons provenant du disque et
les réémettent & des énergies plus importantes. Des hypotheses simplificatrices permettent
d’étudier I’équilibre radiatif entre le disque et la source de maniére analytique et autoconsis-
tante:

— en ce qui concerne la source chaude:

— elle est ponctuelle
— elle ne rayonne que par effet Compton Inverse sur les photons du disque

- la distribution de particules est isotrope

1. On suppose le plasma relativiste en z = 0.



66 II-1. LE MODELE DE REILLUMINATION ANISOTROPE

\9<J N/ source non-thermique
AN
Z°| mdg

FiGc. 1.3: Schéma global du modéle de réillumination. La source non thermique est localisée & une
hauteur Zy au-dessus du disque, sur I'axe de symétrie du systéme. La puissance qu’elle rayonne dans
I’angle solide dXQ) est absorbée par I'unité de surface dS du disque qui la réémet ensuite sous forme
de rayonnement de corps noir. L’équilibre radiatif entre le disque et la source permet de déterminer
les différentes caractéristiques du systéme. Son angle d’inclinaison par rapport a la ligne de visée est

donnée par 6.

— en ce qui concerne le disque:

— il est infini radialement.

— il est non dissipatif c’est-a-dire qu’il ne libére aucune énergie interne et ne réémet

que l’énergie qu’il regoit de la source chaude

— il est optiquement épais et rayonne en tout point de maniére isotrope comme un

corps noir, sans assombrissement centre-bord.

On prévoit déja, vue la géométrie utilisée, une forte anisotropie du champ de photons incidents
au niveau de la source chaude. Les équations développées précédemment nous seront donc
utiles. L’origine de cette géométrie est, comme je 1’ai rappelé au début de ce chapitre, liée 2
la présence de jets ou flots de matiéres dans les régions centrales des galaxies de Seyfert. Cela
suggere la présence d’une structure d’accrétion éjection, comme celles donnant naissance aux
jets de plusieurs kpcs observés dans les Radio galaxies. Il est raisonnable de penser que, dans
certains cas, I’énergie initiale n’est pas suffisante pour permettre au jet de se développer. Il
peut alors avorter en entrant en contact avec le milieu intergalactique ot simplement étre
le siége d’instabilités donnant naissance a un choc Ouyed & Pudritz (1997). Les particules
environnantes peuvent alors étre accélérées et former un plasma relativiste.

Le cadre étant posé, je peux maintenant décrire les principaux résultats de ce modele. Je
commence tout d’abord par les résultats obtenus en métrique Newtonnienne pour finir dans

le cas plus général de la métrique de Kerr.
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1.2.1 En métrique newtonnienne
L’équilibre radiatif

. . . dP . .
Si ’on note F(r) le flux rayonné par le disque au rayon r et o) la puissance par unité d’angle

solide émis par la source chaude, 1’équilibre radiatif du systéme peut se mettre sous la forme:

dP
F(r)dS = —dQ (1.39)

oll dS est ’élément de surface (un anneau de rayon r et de largeur dr) du disque sous
tendant, vue de la source, ’élément d’angle solide df2 (cf. figure 1.3). En remarquant que?!

onrdrp®  dSu® ' A
dQ = = 14 i
A (140 :
et en posant, & ’aide de ’équation (1.33), .,: ‘
X
1 4p 167 source
Li= | ==dQ==—0rN{y’ 1.41
I’équation (1.39) devient (cf. figure 1.4 pour les notations u et
)

L’hypotheése d’un disque épais rayonnant localement comme un _
Fic. 1.4: p et y' sont les cosi-

corps noir permet de relier le flux F(r), émis a une distance rdu angles 0 et §' reportés

centre du disque, a 'intensité spécifique du champ de photons . j. graphe

par la formule:

F(r
1) = E0 = 10 By (). (1.43)
N . ) L A1
ou & = 52?237' La fonction Fy, () dépendant linéairement des 3 moments d’Eddington

et ces derniers étant directement reliés & I(u), on déduit de ’équation (1.43) les 3 équations

couplées suivantes?:

1 = £(Go(3-x)+4G1n+G2(3x — 1))

n = &(G1(3 - x)+4G2n+Gs(3x — 1)) (1.44)
X = &(G2(3-x)+4Gan+Ga(3x - 1))
ol les coefficients G, sont égaux a ——1— On obtient une solution non triviale & ce systéeme

2(n+4)
si son déterminant est nul ce qui se réduit & un polyndéme de degré 3 en &. Les 2 contraintes

1. Attention, dans les calculs menés précédemment dans le cas d’une seule particule, p correspondait au
cosinus de P’angle fait par la trajectoire de la particule avec I'axe Z. Ici, comme le montre le schéma 1.4, il est

noté u' (et vaut d’ailleurs —pu)
2. On remarquera une erreur de frappe dans HP97 puisque le coefficient (3 — x) est remplacé par (1 — x).
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(a) Profil radial en température d’un disque d’ac- (b) Spectres synthétiques émis par le modéle
crétion standard Shakura&Sunyaev (en pointillé) d’illumination pour différents angles d’inclinaison.
et d’un disque réilluminé non dissipatif. La tempé- Les axes sont en coordonnées réduites et en échelle
rature est tracée en coordonnée réduite T/T. (voir logarithmique. On retrouve la bosse UV du “Big
texte). Blue Bump” et la loi de puissance avec coupure

exponentielle de I’émission haute énergie des Sey-
ferts.

Fi1G. 1.5: Profil radial en température du disque et spectres synthétiques pour différents angles d’in-
clinaison

naturelles 7 < 1 et x < 1 ne sont compatibles qu’avec une seule des racines, & savoir £ =
1.449. On obtient finalement 1 = 0.82288 et x = 0.69957. Il est alors possible de déduire de

Péquation (1.42) le profil radial en température du disque puisque, dans le cas d’un corps
1.

noir
_ F(n)
T(r) = =
LiZq 1/4
@+ryr)
1/4
0.0686 + 0.0982 0.0328 (1.45)

() (o)

Pour comparaison, j’ai tracé figure 1.5a le profil en température d’un disque d’accrétion
standard Shakura & Sunyaev (1973) et celui obtenu par notre modéle. Les deux sont claire-
ment différents puisque, dans le cas du modéle d’illumination, la température sature 3 partir
d’une distance radiale sur le disque R ~ Zj alors que dans le cas d’un disque standard la
température augmente en s’approchant du rayon interne de stabilité. Par contre, pour les R
grands, on retrouve la méme dépendance en R™3/4 caractéristique des disques d’accrétion.

1. o est la constante~de Stefan
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Obtention des spectres

Puisque I’on a la distribution radiale en température du disque, il est facile d’en déduire
le spectre d’émission dans une direction donnée, dans I’hypothése ot il rayonne comme un

corps noir. On trouve:

dP
dQdv

'u (ee]
= —/ B, (T)2rrdr. (1.46)
d TJo

avec B,(T) la fonction de Planck habituelle et 4 = cosf ou # est I’angle d’inclinaison du
systéme par rapport & la direction d’observation (cf. Figure 1.3).

Pour obtenir le spectre émis par la source chaude, il suffit de se donner une fonction de
distribution en particules et d’utiliser 1’équation (1.36). Le spectre haute énergie des galaxies
de Seyfert montre une loi de puissance avec une coupure exponentielle et il semble judicieux

de prendre une distribution en particules de cette forme:

n(‘Y) = NU'Y_S exXp (—’:_0) y Tmin <Y < Ymaz (147)

A ce niveau 13, cette hypothése ne découle d’aucun calcul détaillé. Elle peut cependant se
justifier, dans le cas de modeles de paires, pour éviter une explosion de la création de paires
si celle-ci n’est pas compensée par ’annihilation. L’accélération et la réaccélération des parti-
cules au sein d’un plasma relativiste peut, par exemple, aboutir & une telle situation puisque
les paires constamment accélérées ont une efficacité plus faible pour s’annihiler entre elles
(Done et al. 1990; Henri & Pelletier 1991). D’un autre c6té, nous verrons, a travers les tra-
vaux menés sur la microphysique de la source chaude (cf. chapitre I1.6), qu’un refroidissement
radiatif important, combiné aux processus d’accélération & travers un choc, limite la forma-
tion de particules trés énergétiques et crée naturellement une coupure exponentielle dans leur
distribution. En utilisant ’équation (1.47) dans 1’équation (1.36) il vient finalement:

A (8—3)/2
N A

exp (— (A—(E)—yg)llz) . (1.48)

ol vo = y2(es)/h. 1l est également possible d’obtenir les expressions (1.46) et (1.48) en

dP
dQdy

s

coordonnées réduites en utilisant les variables:

_ 3Lt 1/4
T = T/T,avecT, = (W) (1.49)
7 = v/v. avec v, = kgT./h (1.50)
et
dP v, dP (1.51)

_ dQdz L, dQdv’
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On obtient alors les expressions suivantes:

d-ﬁ 45FB‘U f#:”“’ 1_3[ ( v ) J_l

= — s ] du’ 1.52
dadvly ~ 6r Jy, " P \T) " -
dP 3y5~2 - 4
a5 = sarc; Cram) IR (1.53)

Fo (1) exp [— (#) 1/2}

ol Cp est une fonction de s, Ymin, Ymaz €t Y0 et C; une constante ~ 3.41 (pour plus de
détails le lecteur peut se référer & HP97). J’ai reporté figure 1.5b les spectres synfhétiques
que 'on obtient & partir des 2 équations précédentes, en prenant s = 3, v, = 100, L; = 104
-erg.s™! et Zo = 20R,! pour une masse de trou noir M = 107 M. Avec de telles valeurs, la
fréquence v, ~ 10 eV est de I'ordre de grandeur des fréquences d’émission observées du “Big
Blue Bump” (Sun & Malkan 1989). Comme on peut le constater, le spectre dépend fortement
de I’angle d’inclinaison du systéme.

Distribution des rapport Lyy/Lx

L’un des premiers résultats importants de ce modéle est de pouvoir rendre compte des
grands rapports Lyv/Lx que Pon observe dans certaines galaxies de Seyfert (Walter &
Fink 1993). Ceci découle directement de I’anisotropie de I’émission de la source chaude, la
plus grande part étant absorbée par le disque. On peut comparer grossierement les valeurs
théoriques des rapports Lyyv/Lx prédit par notre modéle avec celles tabulées par Walter &
Fink (1993). Pour cela, on approxime le flux & 1375 A dont ils font référence avec le maximum
dela bosse UV de notre modele, Ce dernier dépend de I’angle d’inclinaison et peut s’approcher

par la formule:
_ dF max
Y iQdv

W (1.54)

4 m
Le flux & 2 keV, tabulé par ces mémes auteurs aprés soustraction de I’excés X mou, peut
également s’approcher par le flux de la source chaude aux basses fréquences (i.e. ¥ < 7p).
Si 'on prend, pour simplifier, un indice s = 3 pour la distribution de particules, il vient
finalement:

v&€y
—~ 3Fux (1)
(#’) - 647[’CQ . (155)

_dP
YiQdr

5

Le rapport des équations (1.54) et (1.55) donne approximativement le rapport Lyyv/Lx
apparent prédit par notre modele?:

#Co
Ra(p) ~8.9 ; (1.56)
‘ Fox (1)
1. Ry est le rayon de Schwarzschild et correspond & 3 10 Mz cm avec Ms = ﬁ
©

2. Il y a une légere différence avec I’équation (85) de HP97
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F1G. 1.6: Comparaison des rapports R, = Lyv /Lx apparents compilés par Walter & Fink (1993) et
les valeurs prédites par le modéle pour différentes valeur de <.

On peut alors le comparer a ’histogramme donnant le nombre de galaxies vs. R, déduit des
données de Walter & Fink (1993). En effet, cet histogramme donne le nombre AN (R) de
galaxies ayant un rapport R, compris entre R et R+ AR. Il peut s’écrire:

AN

= —=A .

AN(R) AR R (1.57)
AN AQ
= EEAR (1.58)
N . . L . , AN N,
Dans ’hypothése d’une orientation aléatoire des objets observés, g = 1 O Ny est le
Q

nombre total de galaxies de ’échantillon. On déduit 2—R ~ 2%% de I’équation (1.56). J’ai

reporté cet histogramme, normalisé par N;AR/2, ainsi que la courbe E—% sur la figure (1.6).
Cette courbe dépend légerement, & travers la variable Cg, de la coupure haute énergie 7o de
la fonction de distribution des particules ainsi que de 4mi,. La dépendance en 4,4, st faible.
L’accord est relativement satisfaisant vue les approximations faites et le modeéle rend bien

compte des grandes valeurs de R,.

De nouvelles lois d’échelles

La particularité de ce modele vient également du fait qu’il possede de nouvelles lois
d’échelles, moyennant quelques hypothéses simples. Il semble plausible, tout d’abord, que la
coupure haute énergie, observée toujours aux alentours de quelques centaines de keV dans les
spectres, dépendent plus particulierement de la microphysique du noyau central plutdt que
de contraintes externes. On peut donc admettre que vo (qui est égal & v2C1v,, cf. HP97) est
plus ou moins constant. D’un autre c6té, I’hypothése de source ponctuelle n’est évidemment
pas réaliste. Par un petit raisonnement qualitatif, si 'on suppose cette source sphérique de
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taille R, celle-ci va intercepter une fraction ~ (R/Zp)? de la luminosité venant du disque.
Le processus Compton Inverse va alors appliquer un facteur multiplicatif moyen (v?) et, du
fait de I’anisotropie, la source va réémettre prioritairement en direction du disque. L’équilibre

radiatif impose alors:
(V*)(R/Zo)* ~1 (1.59)

L’équation (81) de HP97 montre que (72) est une fonction monotone de 7Z. Si ’on admet
maintenant que les distances puissent étre controlées par la masse du trou noir centrale, le
rapport R/Zy devient sensiblement constant et on déduit de I’équation (1.59) que 7o =~ cste.

De ’expression de vy on obtient finalement:

ve x T, x M° = constant (1.60)

et
Li x T2Z2 o M>. ' (1.61)

Ces 2 résultats sont différents de ceux obtenus dans le cadre des disques d’accrétion standards
ol la luminosité est contrdlée par la luminosité d’Eddington et est donc proportionnelle 3
la masse et non pas 3 son carré. La température est alors proportionnelle & M~1/4. Ces
nouvelles lois d’échelles semblent, de plus, compatibles avec certains faits observationnels.
Tout d’abord la forme du “Big Blue Bump” apparait relativement constante entre des objets
dont la luminosité peut étre différente d’un facteur 10* (Walter & Fink 1993), ce qui est
en accord avec une température moyenne du disque constante. La proportionnalité de la
luminosité avec le carré de la masse est, quant a elle, en accord avec les travaux de Collin-
Souffrin & Joly (1991) qui, a partir de la modélisation des raies de la BLR, trouvent une
corrélation de la forme L o« M? avec § = 1.8+ 0.6.

Contraintes sur le rapport Zy/R

Une des hypothéses sous jacente a ces différents résultats est de supposer la source opti-
quement mince a la diffusion. Chaque particule est ainsi exposée au méme champ de photons
incidents et il est alors possible d’appliquer I'intégration de ’équation (1.31) en conservant
les mémes coefficients d’Eddington pour chaque particule. Si I’on suppose la source sphérique

de rayon R et homogene, cette hypothése impose un rayon minimal:

3NaT) 1/2

— (1.62)

RZRmin=(

ol N est le nombre total de particules. Ce dernier peut, & partir de ’équation (1.41) et de

Pexpression de &, se mettre sous la forme:

_ 2nZ§¢
] = " (1.63)
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D’autre part, pour une distribution de particules donnée par I’équation (1.47), on montre

que:
F(3 — 8 Ymi /70' 7maa:/70)
2y _ A2 » fman/ 70+ 1.64
e 701“(1 ~ 8} Ymin/ 103 Ymaz/Y0) (164
et donc finalement
Roin _ _1_ (3£F(1 — 8 7min/70;7maa:/70)> 12 (]_ 65)
Zo Yo 2F(3 — 5 'Ymin/'YO; 'Yma,z/')’O)

T ($,90) POUT Ymin = 1 €t Ymas = 00 sur la figure 1.7. Les ob-

Zo

servations semblent favoriser les valeurs s ~ 3 et 79 ~ 100 ce qui correspond a un rapport

J’ai reporté la surface

R/Zy ~ 0.5. 1l est bien évident qu’une étude plus précise nécessite d’étudier 1’équilibre radia-
tif entre la source étendue et le disque. Le traitement n’est cependant plus analytique et un
code Monte-Carlo devient nécessaire. Des travaux ont déja été commencés en collaboration
avec Julien Malzac et Elisabeth Jourdain du CESR et devraient nous apporter de nouveaux
résultats prochainement.

1.2.2 En métrique de Kerr

Les résultats précédents montrent qu’a partir d’'un modéle relativement simple, il est pos-
sible de rendre compte, de maniére assez nouvelle, de certains faits observationnels. Il est
donc intéressant de compléter ce modéle en prenant en compte, dans un premier temps, les
effets relativistes dus & la présence d’un trou noir supermassif au centre du disque d’accré-
tion. Ces effets relativistes vont modifier les calculs développés en métrique Newtonnienne
de différentes manieres. Tout d’abord les rayons lumineux suivent des géodésiques qui sont
courbes et non plus rectilignes. Les photons peuvent ensuite subir un décalage fréquentiel vers
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les hautes ou les basses fréquences suivant qu’ils s’approchent ou s’éloignent du trou noir.
Enfin, ’espace étant courbe, ’expression d’éléments géométriques comme un volume ou une
surface dépend des coefficients de la métrique au point considéré. Il faut également prendre en
compte les effets Doppler dus  la rotation du disque car ces derniers ne sont pas négligeables
lorsque 1’on s’approche du trou noir. Tous les calculs pour obtenir le spectre de notre modele
en métrique de Kerr sont décrits dans Petrucci & Henri (1997). Je ne les redétaille pas ici
et je vais seulement chercher & expliquer les grandes lignes de mon raisonnement. Le lecteur

pourra donc se référer & cette publication pour de plus amples informations.

Quelques notions sur la métrique de Kerr

La métrique de Kerr décrit I’environnement d’un trou noir en rotation. Dans cette mé-

trique, la ligne d’univers s’écrit
ds® = —e? dt? + e?¥(dp — wdt)? + A™1Zdr? + £d6* (1.66)

ot les différentes variables de cette expression sont définies, dans les coordonnées de Boyer-
Lindquist, par (on pose G=c=1):
A = (r?+a?)?-d’Asin’4
A = r’4a®—-2Mr
Y = r’4+a%cos’f (1.67)
e = ATIAXT
e = Ax~lsin?g
w = 2aMrA7L

Le paramétre a est le moment angulaire par unité de masse du trou noir et M sa masse. On
parle de trou noir de Kerr maximal quand a = 1 c’est & dire quand les effets de rotation sont
maximaux. Je me placerai toujours dans ce cas par la suite. Les coordonnées r, # et ¢ sont
les mémes que celles employées en métrique de Schwarzschild. La particularité de la métrique
de Kerr est qu’un référentiel d’inertie qui se rapproche d’un trou noir de Kerr est irrémédia-
blement entrainé dans sa rotation. Cela apparait & travers le terme w de ’équation (1.66),
qui est directement proportionnel au moment angulaire par unité de masse a: un photon ou
une particule test avec un moment angulaire orbital nul aura une vitesse angulaire non nulle

d¢

données de Boyer-Lindquist puisqu’il apparait des termes en d¢dt dans la ligne d’univers. Si

= w. L’équation (1.66) montre également que la métrique n’est pas diagonale en coor-

ces termes sont négligeables loin du trou noir (r grand donc w petit), ils deviennent prépon-
dérant & sa proximité de tel sorte que ds® peut devenir négatif. Les équations de la relativité
deviennent donc assez complexes dans ce systéme de coordonnées. Bardeen et al. (1972) ont
alors introduit de nouveaux référentiels, localement non-rotatif, “tournant avec la géométrie”
de P’espace temps et qui permettent de simplifier les équations. C’est ce formalisme que 1’on
a également utilisé pour étudier notre modéle en métrique de Kerr. Entre autres résultats,



I1-1.2. LE MODELE DE REILLUMINATION ANISOTROPE 75

il m’est possible d’obtenir 'image des parties centrales du disque d’accrétion, déformées par
les effets gravitationnels, tel que les verrait un observateur a l'infini (muni cependant d’un
télescope avec une excellente résolution spatiale). Je ’ai reportée en figure 1.8. Les dégradées
de gris font références aux températures du disque, les plus chaudes étant en noires.

Résultats et comparaison avec la métrique Newtonnienne

Qualitativement, 1’équilibre radiatif entre 0.0
la source chaude et le disque se résout de la 3 TTTTTe TR ;
méme facon en métrique de Kerr qu’en mé- = °p ;

0.50F / =

trique Newtonnienne. Il est simplement né- SoF
0.40

cessaire de prendre en compte les décalages 3 ;

Doppler et gravitationnels entre le disque, la osof eI 3
source et ’observateur 3 l'infini ainsi que la % ::: ! :
focalisation des rayons lumineux & proximité O:-’I ‘
du trou noir. Pour cela il faut, numérique- o %0 w0 Je B0 O 0

ment, intégrer les géodésiques reliant chaque F1G. 1.9: Variation des parametre n et x en fonc-

point du disque  la source et & I’observateur. tion de Zy. La ligne continue indique la valeur en

. s N métrique Newtonnienne, celle en pointillé la valeur
Finalement on se rameéne au méme type de o , ,
. 3 . . en métrique de Kerr maximale i.e. a = 0.998.
systéme d’équations que le systéme (1.44) de

la section précédente. Seuls les coefficients G, changent et ces derniers dépendent maintenant
de la hauteur Zj de la source au-dessus du disque et donc de la masse du trou noir. Il en est

de méme pour les coefficients 7 et ¥ comme le montre la figure 1.9.
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F1G. 1.8: Image de la région interne (R < 50R;) d’un disque d’accrétion autour d’un trou noir de Kerr
vu par un observateur & linfini sous un angle d’inclinaison de 80°. Les zones en noires sont les plus
chaudes. L’échelle de couleur est arbitraire. La présence du trou noir, en courbant les rayons lumineux
provenant de ’arriére du disque, déforme I'image de ce dernier.



76 II-1. LE MODELE DE REILLUMINATION ANISOTROPE

Vers le ‘cli.isque
(a) Puissance émise par angle solide par la source
chaude en métrique Newtonnienne (ligne conti-
nue) et en métrique de Kerr pour Zo/M=50 (ligne
en pointillé) et Zo/M=5 (ligne en tiret)

100F T T T

a) Disque réilluminé en métrique Newtonnienne

10 b) Disque réilluminé en métrigue de Kerr

¢) Disque standard

T/T.
-
wl

Lol

0.1

YTy

0.01 I 3 1
1 10 100 1000 10000
R/M

(b) Profil en température du disque pour un disque
standard Page & Thorne (1974) et un disque ré-
iluminé en métrique Newtonnienne et de Kerr.
Les différents modeles sont normalisés & la méme

luminosité

FIG. 1.10: Emission de la source chaude et profil en température du disque

Une fois que I’on se donne une hauteur de source, une valeur du moment angulaire par unité

de masse et une masse de trou noir, il est possible d’obtenir le profil en température du

disque, la puissance par unité d’angle solide émise par la source et les spectres en coordon-

nées réduites émis par le modele. J’ai reporté les 2 premiers résultats sur la figure (1.10). La

prise en compte des effets relativistes peut se résumer de la maniére suivante:

— il apparait tout d’abord que les effets relativistes ne jouent de réle important que pour
de faibles valeurs de la hauteur de la source chaude Zp/M < 10

— les parties internes du disque ont une température plus importante en métrique de Kerr

qu’en métrique Newtonnienne. L’effet sur le spectre est néanmoins négligeable pour des

hauteurs de source suffisamment importante, puisque cela ne modifie qu’une fraction

assez faible de I’émission totale du disque.

— plus la source se rapproche du trou noir, moins les effets d’anisotropie du processus

Compton Inverse deviennent importants. Cela est dii, d’une part & la présence d’un

trou au centre du disque pour des rayons inférieurs au rayon marginal de stabiliteé, et

d’autre part & la courbure des rayons lumineux par la masse du trou noir central, les

photons émis prés de ce dernier arrivant alors sous un angle d’incidence plus élevé qu’en

métrique Newtonnienne.

Les variations du spectre en fonction de Z; sont reportées en figure 1.11a. On peut ainsi

tout de suite remarquer que la dépendance en Zgy du spectre permet également de modifier le

rapport Lyy/LX pour une inclinaison donnée. On peut voir la dépendance de ce rapport en
fonction de la hauteur du plasma relativiste et pour différents angles d’inclinaison sur la figure
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1.11b. Il apparait donc que les effets relativistes ne modifient pas de maniéres importantes
les résultats obtenus en géométrie Newtonnienne 3 partir du moment ot Zo/M > 10.

O [ T T T ] 1000 E T T T T
~ ] £ 100
J 2
< 3
L - z
< 3
% H
.S Il
-3 10 3
1 ;
6 0 20 40 80 80 100
Log(v/v.) Z/M
(a) (b)

F1G. 1.11: Spectres et rapport Lyv /Lx pour différentes valeurs de Zy

1.3 Conclusion

Ce chapitre m’a permis d’exposer un nouveau modéle de I’émission UV-X des galaxies de
Seyfert. Il suppose l’existence d’un disque d’accrétion autour d’un trou noir supermassif et
d’un plasma de particules ultrarelativistes situé & quelques rayons de Schwarzschild au-dessus
du disque. Il est possible que ce plasma soit la signature d’un choc au sein méme d’un jet
MHD produit dans les régions centrales de la galaxie. Si ’on fait maintenant les 2 hypotheéses

suivantes:

1. le plasma ne rayonne qu’en diffusant, par CI, les photons mous provenant du disque (il

libére ainsi une importante émission X)

2. le disque ne libére aucune énergie interne et n’émet, aprés thermalisation, que I’énergie

qu’il regoit de la source chaude

on a vu qu’il était possible de résoudre 1’équilibre radiatif du systéme de maniere autoconsis-
tante et d’en déduire la puissance par unité d’angle solide émise par la source X et le profil
radial en température du disque. La particularité de ce modeéle est de prendre proprement en
compte la distribution anisotrope du champ de photons émis par le disque et I’on montre que
la plus importante partie du rayonnement X émis par le plasma relativiste est renvoyée en
direction du disque. Ceci peut permettre d’expliquer les rapports Lyy/Lx > 1 et les impor-
tantes largeurs équivalentes de la raie du Fer observés dans certains objets. Ce modele prévoit
également une température centrale du disque constante, en accord avec les observations du
“Big Blue Bump”.

Nous nous sommes également intéressés & l'influence des effets relativistes en étudiant ce

modele en métrique de Kerr et I’on a montré que ces derniers n’étaient importants que si le
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plasma relativiste se situait & une distance Zy de quelques rayons de Schwarzschild du trou
noir central. Ce résultat nous permet, avec une bonne approximation, de les négliger dans la

plupart des cas et c’est ce que nous ferons par la suite.
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Abstract. We present a model of accretion disk where the disk
luminosity is entirely due to the reprocessing of hard radiation
impinging on the disk. The hard radiation itself is emitted by a
hot point source above the disk, that could be physically realized
by a strong shock terminating an aborted jet. This hot source
contains ultrarelativistic leptons scattering the disk soft pho-
tons by Inverse Compton (IC) process. Using a simple formula
to describe the IC process in an anisotropic photon field, we
derive a self-consistent angular distribution of soft and hard ra-
diation in the Newtonian geometry. The radial profile of the disk
effective temperature is also univoquely determined. The high
energy spectrum can be calculated for a given lepton distribu-
tion. This offers an alternative picture to the standard accretion
disk emission law. We discuss the application of this model to
Active Galactic Nuclei, either for reproducing individual spec-
tra, or for predicting new scaling laws that fit better the observed
statistical properties.

Key words: galaxies: active — galaxies: Seyfert — accretion,
accretion disks — ultraviolet: galaxies — X-rays: galaxies ~ radi-
ation mechanisms: non-thermal

1. Introduction

With the development of high energy telescopes, it has been
recognized that Active Galactic Nuclei are the most powerful
emitters of high energy radiation in the Universe. However, the
detailed production mechanism is still 2 matter of debate. For
radio loud AGN, the detection of very high energy radiation,
in the GeV (von Montigny et al. 1995) and even TeV (Punch
et al. 1992; Quinn et al. 1996) ranges, proves the existence of
ultrarelativistic particles, probably associated with a relativistic
jet (e.g. Begelman et al. 1984; Dermer & Schlickeiser 1992). No
such conclusion can be drawn up to now for radio-quiet objects
such as Seyfert galaxies, sinice their high energy spectrum is ap-
parently cut-off above a few hundred keV (J ourdain et al. 1992;

Maisack et al. 1993; Dermer & Gehrels 1995). Although this
radiation could be produced by direct synchrotron mechanism,
it is more often assumed that it comes from the Comptonization
of soft photons by high energy electrons or pairs. Two classes
of models have been proposed so far: Comptonization by a ther-
mal, mildly relativistic, plasma, resulting in a lot of scattering
events associated with small energy changes, or Inverse Comp-
ton (IC) process by one or few scattering events from a highly
relativistic, non thermal particles distribution, which can result
from a pair cascade.

Detailed observations in the X-ray range by the Ginga satel-
lite have shown that a simple power law is unable to fit the X-ray
spectrum of Seyfert galaxies. Rather, the spectra are better re-
produced by a complex superposition of a primary power law,
with an index o =~ 0.9 — 1.0, a reflected component from a cold
thick gas, a fluorescent Fe Ko line and an absorption edge by
a warm absorber (Pounds et al. 1990; Nandra & Pounds 1994).
The second and third components could be produced by the
refiection of primary hard radiation on an accretion disk sur-
rounding the putative massive black hole powering the AGN
(Lightman & White 1988; George & Fabian 1991; Matt, Perola
& Piro 1991). This has led to consider various geometries where
the hot source is located above the disk and reilluminates it, pro-
ducing the observed reflection features. The hot source can be
a non-thermal plasma (Zdziarski et al. 1990), or a thermal hot
corona covering the disk (Haardt & Maraschi 1991, 1993; Field
& Rogers 1993).

In another context, some observational facts have motivated
the development of so-called reillumination models, where high
energy radiation reflected on a cold surface (presumably again
the surface of an accretion disk), produces a fair fraction of ther-
mal UV-optical radiation. Firstly, long term observations have
shown that for some Seyfert galaxies, such as NGC4151 (Perola
et al. 1986) and NGC 5548 (Clavel et al. 1992), UV and opti-
cal luminosities were varying simultaneously, and correlated
with X-ray variability on time scales of months, whereas the
rapid, short-scale X-ray variability was not seen in optical-UV
range. This is in contradiction with the predictions of a stan-
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dard, Shakura-Sunyaev (SS) accretion disk model (Shakura &
Sunayev 1973), where any perturbation causing optical vari-
ability should cross the disk at most at the sound velocity, pro-
ducing a much larger lag between optical and UV than what is
actually observed. Rather, these observations support the idea
that optical-UV radiation is largely produced by reprocessing of
X-rays emitted by a small hot source, the UV and optical radia-
tion being emitted at larger distances. The main problem is that
the apparent X-ray luminosity is usually much lower than the
optical-UV continuum contained in the Blue Bump, whereas
one would expect about the same intensity in both components
if half of the primary hard radiation is emitted directly towards
the observer and the other half is reprocessed by the disk.

In many cases also, the equivalent width of the Fe Ko line re-
quires more impinging radiation than what is actually observed
if explained by the reflection model (Weaver et al. 1995, Nandra
etal. 1997). As an explanation, Ghisellini et al. (1991), hereafter
G91, have proposed that the anisotropy of soft radiation could
lead to an anisotropic IC emission, with much more radiation
being scattered backward than forward. Due to the complexity
of their calculation, they have restricted themselves to the emis-
sion by a hemispheric bowl (equivalent to an infinite plane), that
could model a flared accretion disk with a constant temperature.
The thermal disk-corona model faces the same kind of difficul-
ties, for it predicts nearly the same luminosity in X-ray and UV
ranges. A possible solution could imply a patchy corona, a fair
part of the UV luminosity being emitted by internal dissipation
in the disk (Haardt et al. 1995). In the cases where X and UV
luminosities are comparable however, it is difficult to explain
very rapid X-ray variability as the corona must cover a large
part of the disk.

Although the spectral break observed by OSSE around 100
keV seems to favor thermal models and disprove the simplest
pair cascade models, such a break could also be obtained by arel-
ativistic particles distribution with an appropriate upper energy
cut-off, such can be provided for example by pair reaccelera-
tion to avoid pair run-away (Done et al. 1990, Henri & Pelletier
1991). The aim of this paper is to reconsider the reillumina-
tion by a non thermal, optically thin IC source, taking properly
into account the disk geometry and the anisotropic distribution
of photons. We first establish a simple expression to evaluate
the power emitted by a single particle scattering photons by
Compton mechanism in the Thomson regime in an arbitrary soft
photon field. The formulae require only the computation of the
components of the relativistic radiation tensor, or equivalently
the Eddington parameters for an axisymmetric field. We then
develop a self consistent model where the emission of the disk
is entirely due to the reprocessing of hard radiation, produced
itself by IC process in a hot point source located above the disk.
In this case a unique angular distribution of hard radiation and
a unique (properly scaled) disk temperature radial profile are
predicted. We discuss then the possible physical mechanisms
for such a situation and its implication for the overall charac-
teristics of AGNs, both for individual spectra and for statistical
properties. We derive new scaling laws for luminosity and cen-
tral temperature as a function of the mass. We show that the

predictions of the model are sensitively different from the stan-
dard ones, and that they could better explain the observations.

2. Anisetropic Inverse Compton process
2.1. Total power emitted by a single particle

We first establish useful formulae to compute the Inverse Comp-
ton (IC) emissivity of a particle in an arbitrary photon field, in the
Thomson regime. We consider the case of a relativistic charged
particle with mass m, velocity v = fBcky, and Lorentz factor
v = (1 — B%~'/2, in a soft photon field characterized by the
specific intensity distribution I,,(k) . k and kg are respectively
the unit vectors along the photon and the particle velocity. We
assume that the Thomson approximation is valid, thatis ey < 1
where € = hv/mc? is the soft photon energy in units mc?. In
this limit, the rate of energy transferred from the particle to the
photons is:

%‘:3 =P, - P_ (D
where

P, =op / L(k) (1 — Bko.k)dQdv )
and

P_=ory? / L(k) (1 — Bko.k)Y*dQdy 3)

are respectively the power brought by the incident photons and
carried out by the scattered ones. Here o = 6.65 10~%cm? is
the usual Thomson cross section.

To transform these expressions, it is useful to consider the

decomposition of the intensity field (k) = / I,(k) dv over the
spherical harmonics basis:
et
109= [ Ladv= Y an¥r®) @
m=—1
1=0

where, due to the orthonormality condition

/ Y)Y * (k)R = S S, ®)
the coefficients ¢;,,, are given by:
o = / / 1, (k) Yy (k)dQdv ©

(here * denotes the complex conjugate and &y, the usual Kro-
necker symbol equal to 1 if I = I’ and 0 else). Note that because
I, (k) is real, one has the conjugation relationship ¢;_,, = ¢}, ..
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rri —2mory*BIBB3J — K)

between the particle velocity and the incident photon, and use
the following expansion formulae:

m=+1

4
T 2 Y koY k) ™

m=—1

cos &

m=+2 4
Y Vot )+ TS k)YS (k). ®)

m=-—2

cos? o 8
15

Inserting Eq. (4), (7) and (8) in Eq. (1)-(3), and using the relation
(5), one gets finally:

m=+1

P = drorlenty — 5 Y et ©

m=—1

2
P_ = 4nory el + —3—)Yo°

ZB m=+1 2,32 m=+2 ~
-5 W; cle{"+—i—5—n;2c2mYz ] (10)
dE 4
= = —47r0T’72,3[600—§éYo°
1+ 9 M=+l 2 m=+2
N e+ BN eav A
m=-1 m=—2

Thus the computation of the power emitted in any direc-
tion requires the computation of the 9 components ¢, {! =
0,1,2; =1 < m < +l} of the radiation field (related to the
9 independent components of the relativistic radiation tensor).
These formula can further be simplified in the important case
of an axisymmetric field. There ¢i, = ¢i6om, and the relevant
spherical harmonic functions are given by:

Y (ko) = \/—iﬁ 12)
3

Y (ko) = Tt (13)

Y2 (ko) = \/—156=_—7;<3u2 1, (14)

where = cos 6y = ko.2, z being the unit vector of the vertical
axis. Using the Eddington parameters

1 1
J == | I(k)dudy = ——=
2/ (k) dpdv \/Z?rcm
1 1
H = - | I(k) ududv = 15
2/ (k) pdudv Tasch (15)
2L 2dudy = — (con + -2
K = 2/L,(k),u.dudv—367r(coo+ \/3020),
one gets finally:
P, = 4nop[J - BHu] (16)
P_ = 2mopy*[2J + BA(J =~ K)
—48Hp+ P GK — )y’ amn

~2(1+HHp+ BGK - )] (18)

These expressions appear like simple polynomials of order 2 in
4, involving only the calculation of the three Eddington param-
eters. In the case of a ultrarelativistic particle -y > 1, they take
the form:

P, = 4mopJ(1 - nu) 19
dE 2
P_ ~ - = 2mor Yy J Fop(p) (20)
where we introduce the following notations:
-H
=7
K
= 21
X=7 2D
Frx() = I3~ x) — 4np+ GBx — D?). 22)

2.2. Emitted spectrum

Although the total emitted power can be cast into the above
relatively simple forms, there is no such simplification for the
spectrum of the emitted radiation. This is because photons with
a given energy can be produced by different combinations of
initial energy, incident angle, and scattering angles and thus the
exact spectrum depends on the detailed form of the soft photon
distribution and not only on the Eddington moments. A com-
plete calculation requires the integration of the Klein-Nishina
cross-section over photon energies, particle energies and rela-
tive angles. However, in the case of IC scattering of a single
particle on a monoenergetic, isotropic soft photon distribution,
a convenient approximation is often to take a -function

156(e' ~ (€')) (23)
where (¢') = gfyze s is the mean energy of Comptonized pho-
tons.

In the case of a relativistic distribution, this approximation
is reasonable if the width of soft photon energy spectrum is
much less than the width of the particle energy distribution. As
we shall see, the soft photon spectrum predicted by the present
model is close to a blackbody, and we will keep this kind of
approximation. One can easily generalize expression (23) to an
arbitrary soft photon field by taking the appropriate expression
for the Comptonized photons mean energy. It is obtained by
dividing the emitted power (Eq. (10)) by the rate of photon
scattering. The latter is given by
g = UT/I,,(k) ()~ = B.k)dQdy 24
A calculation quite similar to that of the previous paragraph
gives:

ﬁ m=+]
3 2 dmY{ (ko))

m=-—]

g = 4morldeYy (ko) ~ (25)
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where dy, = (k) (h)~1Y;™ (k)dQdv is calculated particle experiences the same radiation field. This point will be

with the photon number flux instead of the energy flux.

In the case of an axisymmetric photon field again, one can
simplify this expression using the photon number Eddington
parameters:

J = % / L(k) (hv) ™ dpdy = (4m) ™ dy 26)
H= % / I, (k) (hv)~ pdpdy = (127)~/2d,, @7
H
7= =, 28
m=5 (28
to get:
ns =4nor(J — FHW). (29)
The mean photon energy of the emitted radiation is thus:
P_
/ T —
(e > - hs
= 2 [2J +B8%(J — K) — 48Hp + (3K — J)u?] 30)
2(J - fHp) '
For ultrarelativistic particles, these expressions become
s = 4ropJ(1 —Tju) €2Y)
(€) = P{es) A (32)

where (¢;) = % is the mean energy of incident soft photons and

F x (1)
21 -7

is an angle-dependent numerical factor. For an isotropic photon
distribution, 7 = 7 = 0 and x = 1/3 and one gets the familiar
result A(u) = 4/3. Just as in the isotropic case, one can ap-
proximate the spectrum by the Dirac distribution of Eq. (23),
if most of the emitted energy comes from a restricted range of
soft photons energy and direction. One can expect this to be a
good approximation if the particle energy distribution is broad
enough, so that the intrinsic broadening due to photon energy
distribution is negligible, except near the spectrum energy cut-
offs.

Al = 33)

2.3. Emission by a relativistic particles distribution

The previous formulae can be applied to the case of a rela-
tivistic particles distribution. For sake of simplicity, we will
restrict ourselves to the case of an axisymmetric distribution
f(v, 1), which represents the particle number (integrated over
the volume) per energy and angle cosine interval. Axisymmetry
is automatically insured at first approximation by the cyclotron
precession around a small magnetic field aligned with the sym-
metry axis of the radiation field. For an isotropic distribution,
fly, ) = n(y)/2, where n(y) is the particle energy distribu-
tion. The plasma is assumed to be optically thin, such that every

further discussed in Sect. (4.4). We assume further that the low
energy cut-off is high enough to make Eq. (19) - (20) valid,
whereas the high-energy cut-off is still in the Thomson regime.

2.3.1. The integrated power

The integrated plasma emissivity can be written
dP

dE

— -1 —

T =en [ rowgar (34)
Inserting Eq. (20) yields
dP “Ymaz 2
- =1/ Fox()f (v, pyy°dy. (35)

TYmin
Defining the normalized angular distribution function
i Ymaz

W = <7 W7 d 36
g(p ¥ ), FOrwydy )
where N is the total relativistic particle number and

1 +1 Yinaz

=g [ [ feruntar €p)

is the mean quadratic Lorentz factor, one can rewrite this ex-
pression under the form:

dP
=g = TN ()9 Fox (1. (38)

The anisotropy of emitted radiation appears thus simply as the
product of an anisotropy factor of the particles distribution g(w)
times the anisotropy factor F,, (u)of the radiation field. For an
isotropic particles distribution, g(1) = 1/2. An interesting case
is that of a plasma moving relativistically with a bulk velocity
Bpand a corresponding Lorentz factor -, such can exist in su-
perluminal radio-sources (Marcowith et al. 1995). The particle
Lorentz factors in the observer frame -y and in the plasma rest
frame ' are linked by the relation:

y=Tv (39)

where I' = [75(1 — Bpu)} ! is the usual Doppler factor. Using
the Lorentz invariance of f(v, 4)/7?, one gets :

5

Y3 (1 + Bp%)
Alternatively, one can express the results in terms of
mean quadratic Lorentz factor in the plasma frame
(r?) = (P)% 1+ B0 to get:
O = or NG AT i),

It should be stressed that the above formula holds for the emis-
sivity at a given point at rest with respect to the observer, such
as a small volume of a continuous jet. If one follows the plasma
in its motion, as in the case of a traveling blob, the reception
time interval di g is related to the rest time dt by dt = I'dt g and
an extra Doppler factor I' must be added. In any direction, the
emitted power will vary as I'S.

g = (40

(41)
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2.3.2. Emitted spectrum

One can also derive the emitted spectrum in a given direction
by integrating the single particle emissivity over the particle
distribution f(y, u), that is

dP 1 Ve dp
dde  2m /%m € Grde ] I

Using the § approximation of Eq. (23) to integrate over -y, and
the expressions (31) - (32) , one gets:

42)

dP

e = or(J — Hp) ((%)A(#))—l/z 12 x

(- (o))

2.4. Application to a conical photon field

43

In this section, we illustrate the simplification brought by the
present formalism, by readressing the problem of IC process in
a semi- isotropic photon field. This question has already been
treated in G91, but the use of non analytical integrals requires
numerical computation. Here we show that their results can be
very easily recovered in the present formalism, leading to simple
analytical expressions.

We consider in fact the more general case of a radiation
emitted in a cone with opening angle §, with constant specific
intensity inside the cone and a null intensity outside. This would
be relevant for example for an isothermal disk with a finite ra-
dius, or at the vicinity of a star without limb darkening. The case
8 = /2 corresponds of course to the case studied in G91. In
this case, elementary integration gives the following Eddington
parameters

J = C—Uis—"(l — cos 6)

8
H= %(1+cos9) (44)
K = %(1+cos0+c0520)

where U, denotes the energy density emitted by the full sphere
as in G91. Equations (19), (20) read now:

P, = oTcg—;fﬂ(l ~cosO)[1 — g,u] (45)
Uiso 2 2 2
P. = UTC—4—’)’ (1 —cos®)2+ —3—(2 + cos @ + cos” 6)
~2Bu(1 +cos 0) + 1% cos (1 + cos 6)] (46)
dE - Uiso 2 ,6 2
5 = ore I 'yﬁ[3(8~cose cos* 6)
—p(1 +cos0)(1 + 8% + Bu* cos (1 +cos9)].  (47)

The integrals in Eq. (5) of G91, corresponding to cos§ = 0,
appear thus like simple cosine functions. The ratio between the

(minimal) power emitted in the forward direction and the (max-
imal) power emitted in the backward direction is:
Po(p=-1)_

P_(p=+1)

3+ 38(1 + cos 8) + B2(1 +cos § + cos? )
3 — 38(1 + cos §) + 52(1 + cos 0 + cos? §)

In the limit 8 ~ 1,8 = 7/2, one gets a factor 7 as found numer-
ically by G91. One can also easily evaluate the ratio R between
the total power emitted in the lower hemisphere and the upper
one by an isotropic monoenergetic particles distribution:

(48)

JO P-du  (26%+3B(1 +cos6) +6)
0“ P_dy (26* —3B(1+cos6)+6)’

. 11 +3cosé
with & — 5—3cosé

recover G91’s result by setting cos§ = 0, giving R = 2.2. The
maximally anisotropic case corresponds to cosd = 1 (point
source) and gives R = 7. It is thus the absolute maximal ratio
between the power radiated in two hemispheres by an isotropic
particles distribution in any photon field.

R=

(49)

when 8 — 1. Once again, one can

3. The self-consistent reilluminated disk: the Newtonian
case

3.1. Assumptions of the model

‘We consider now a self-consistent model where Inverse Comp-
ton process takes place on soft photons from the accretion disk,
which are themselves emitted as thermal radiation due to the
heating of the disk by hard radiation. The disk is modelized by
an infinite slab radiating isotropically like a black-body at the
same equilibrium temperature (Fig. 1). The high energy source
is assumed to be an optically thin plasma of highly relativis-
tic leptons, at rest at a given distance Zy above the disk axis.
Its size is small enough to be considered as a point source. We
consider a Euclidean geometry so that there is no curvature of
photon geodesics. The general relativistic case will be studied
in an accompanying paper (Petrucci & Henri 1997). The parti-
cle distribution is assumed to be isotropic. As long as the disk
emission is concerned, there is no need to specify the energy
distribution giving rise to IC process. However, the spectrum of
high energy radiation will be determined by this distribution.
This will be developed in Sect. 4.

3.2. The self consistent solution

We shall see now that the above problem admits in fact a unique
self-consistent solution in conveniently scaled variables. For a
given disk emissivity, the power emitted per unit solid angle by
the high energy source is given by Eq. (38), where g(u) = 1/2
and the Eddington parameters are to be calculated with the disk
emissivity. Integrating over solid angle, one gets the total high
energy luminosity:

167
Ly = —orN{(y})J.

3 (50)
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relativistic leptons source

4

accretion disk ds

E =D

black hole

Fig. 1. The general pictures of the model. We have drawn straight trajectory of a beam of photons, emitted by the hot source in a solid angle
df, and absorbed by a surface ring of the disk dS. We use the notation g = cos 8.

Thus, the power per unit angle can be expressed as:

dP _ 3L
an  32r

The Eddington coefficients can be at turn calculated if one
knows the disk emissivity. Under the hypothesis that the disk
reprocesses the whole radiation impinging on it, it is determined
by equating the power absorbed and emitted by a surface ele-
ment dS of the disk at a radius r (cf. Fig. (1)):

_ 4P, 5dPdS
F(r)dS = dQQ=pu 70 Zg

Fox (). (51

79 (52)

where u' = —pu = Zo(r?+23)~ /2 is the cosine of the impinging
angle of radiation (i’ varies from 1 to 0).
From Egq. (51) and (52), one gets:

3L,
F(r) = == Fp (—p ) 53
(r) 327‘.23 (=4 I (53)
Under the assumption of isotropic emissivity of the disk, one
gets the specific intensity due to the reemission by the disk at
the radius r toward the source:

F(r
160 = 7 = 62 P (54)
where we define the dimensionless parameter
_ 3L,
¢= 32m2Z2J ©3)

Inserting this expression in the definition of Eddington param-
eters, one gets the following linear system

1 = £(Go(1 — x)+4G1n+G2(3x — 1)

n = §Gi1(1 = x)+4Gin+G3(3x — 1) (56)

X = {G2(1 = x)+4G3n+ Ga(3x — 1)

where

Gn=3) R L N
T 2 oin 2(n+4) max min/*

This homogeneous system admits a non trivial solution only
if the determinant is set to zero, which gives a cubic equation
in £. One can then determine the angular parameters 7 and ¥,
and the emitted flux with Eq. (53). In the case of an infinite

slab, one gets simply G, = ~2—(—n+—4) The numerical solutions

of the cubic equation are then-£ = 1.449, 48.136 and 7786.45.
Only the first one is compatible with the physical constraints
n < 1, x < 1. The solutions of the system are approximately
7= 0.82288 and x = 0.69957.

With these values, the high energy emissivity has the fol-
lowing universal angle dependence:
dP
m(u) = L4(0.0686 — 0.0982 + 0.032812), (58)
and thus the illuminated disk has the corresponding emissivity
law:

F(r) = oTs4(r)
L
T (ZR 22
0.0686.4 0.09822 - 0.0328 2 59
(+(z)) ()
The total disk luminosity is
Laisk = / 27rrF(r)dr=Lt4+83n (60)
0

R

0.8086L;.

Itrepresents thus the main part of the total bolometric luminosity
Ly.

3.3. Disk emission spectrum

Under the assumption of isotropic blackbody emission, without
limb darkening, the emitted spectrum, integrated over angles,
can be written as

L
L,= / 7By, (Tess)2mrdr 61)
Tm

in
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Fig. 2. Spectra of the present illumination model for an infinite slab
(plain line) and a standard SS accretion disk in reduced units (see text
for definitions). The 2 spectra are normalized in order to have the same
low frequency flux.

where the effective temperature T, ;s is defined in Eq. (59) and
1% -
B(T) = 26_;’ [ea}p ( ) - 1] is the usual Planck

source function.
Introducing the characteristic variables:

hv

kpTess(r)

3L, 1/4

T, = | ——= 62

¢ <327ra'Z§ > 62)
ve = kgT./h (63)
and defining the following reduced variables:

T =T/T:

7= v/, (64)
- v
Ly = fctLu,
one can write the emitted spectrum in the universal form:
T(,u') - M'3/4an(__”l)l/4 (65)

— 4503 [Hmes v -t

Iy = ——/ w3 [exp (:———) - l:l dy'. (66)
6 S, TG)

It is interesting to compare this spectrum with that of a stan-

dard SS accretion disk. The flux emitted by a SS disk with a
null torque at the inner radius r; is given by

(58)
3riLgior

ri\1/2
F(r) = 0Ty 55(r) = -4k (1 - (7) ) . 67)

For large v, emitted at large distances, the spectra have the same
slope, with the dependence L, v'/3_ This is because the
release of gravitational energy and the illumination by a central
source give rise to the same dependence of the energy flux at
large distance F(r) oc 773,

Fig. 3. Radial temperature profile of the present illumination model for
an infinite slab (plain line) and a standard SS accretion disk (dashed
line). The 2 curves are also normalized in order to have the same asymp-
totic behaviors for » — co.

Inspection of formulae (53), (61) and (67) show that the low
frequency luminosity will be the same for both models if

Laisk _ 2(4+3m) (s
189 =G0 \= ©®

For a Schwarzschild black hole with a mass M, r; = 6GM/ .
For comparison, we have chosen Zy = 70GM/ c2. Fig. (2)
represents the exact spectrum emitted by the disk in our illu-
mination model, with g/ . = 0 and pul .. = 1, and in the
standard SS model. Fig. (3) represents the corresponding ra-
dial temperature profile for both models. As one can see, in the
illumination model, the temperature stops rising at a distance
r ~ Zy whereas it keeps growing in the standard accretion disk
model, where most of accretion energy is released at the small-
est radii. As a consequence, for the same low frequency flux,
the illumination model predicts a lower bolometric luminosity,
and peaks at a lower frequency than the standard SS model.

3.4. Ratio of high energy to disk emission

The model predicts also a definite ratio between the high en-
ergy IC luminosity and the disk thermal emission; the total (non
intercepted) IC luminosity is emitted in the upper hemisphere
(0 < p < 1), whereas the disk luminosity is equal to the IC
luminosity in the lower hemisphere (~1 < y < 0). From Eq.
(51), one gets

1
Lhe = fo %27‘-(1/“
Ly ffl %27rdp,
1-3n/4

T T+3p/4 )

R =

One has R ~ 0.237 for an infinite plane. One can also evaluate
the ratio between the apparent disk and high energy luminosities
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Fig. 4. Ratio of high energy to soft energy luminosity as a function
of inclination angle, in logarithmic scale. The disk is modeled by an
infinite slab.

in a given direction of observation y. It is given by:

W(dP/dQ)]C
poLdisk

- 3F(10)
4uo(d +3m)°

R(po) =

(70)

This function is displayed in Fig. (4). It presents a minimum
on the disk axis (up = 1), both because the disk emission is
maximal at small inclination angle, and IC is minimal because
of the soft photon anisotropy. Thus, the model predicts that the
observed X/UV ratio is smaller than 1 for p > 0.2, and can be
as low as 0.012.

4. Application to AGN
4.1. The high energy spectrum

As reminded in the introduction, the high energy emission of
Seyfert galaxies can be well reproduced by a primary power-
law spectrum with a spectral index o ~ 0.9, superimposed on
more complex structures, that can be produced by the reflec-
tion of the hard X-rays on a cold surface. Although the precise
modeling of such a reflection component is beyond the scope
of this paper, it is clearly compatible with the above picture.
The primary power-law emission should be associated with the
emission from the hot source, and the UV-optical component
(Blue Bump) associated with the reprocessed radiation, together
with a Compton backscattered component in X-rays (not taken
into account in the present model). Noticeably, this power law
is exponentially cut-off above a characteristic energy of about
100 keV, with some uncertainty its precise value. Contrarily to
thermal models, where this cut-off is related to the temperature
of the hot comptonizing plasma, we propose to interpret it as a
high energy cut-off of the relativistic energy distribution. If the
UV bump is located around 10 eV, this gives an cut-off Lorentz
factor vy ~ 102. Although a detailed model of the high energy
source is again out of the scope of this work, one can note that

a model associating pair production and pair reacceleration can
provide such upper cut-off, to avoid catastrophic run-away pair
production (Done et al. 1990 ; Henri & Pelletier 1991).

To account for the high energy cut-off, we will assume that
the particles (electrons or positrons) energy distribution function
(integrated over volume) has the form:

n(y) = Noy™° exp (_%) » Tmin <7 < Vmaz 1)
Inserting this function in Eq. (43), noting that f(-y, u} = n(y)/2,
one gets the expression of high energy specific power:

dP _ Nyor (€AW i
Qdv - 4 JFW(’”( i v X

1/2
v
- (" (A(u)m) )

where v = 72{es)/h is a high energy frequency cut-off.
Integrating Eq. (38) over all angles, one can also write the
total high energy luminosity as:

(72)

16w -
Lt = TCQNQO‘TJ’Y(()S s (73)
where Cj is expressed as an incomplete gamma function:
Ymaz /Y0
Co= / z2-% exp(—z)dz
Ymin/Y0
=T@-s; '7min/’)/0; ’Ymax/’YO) (74)
One can also evaluate the mean photon energy
J
<es> = 7 = Clh'Vc (75)
where
84 6

1= maz 7, 3

36C(3) [imes T(wy dps

where (n) is the Riemann Zeta function. One can finally com-

pute the photon number anisotropy parameter 7, appearing in

the computation of A(u) (cf. Eq. (33)):

- maz , 3/4

H i uT(w" du

T maz 7 NI

T e Ty dy

remembering that the specific intensity emitted by the disk is

supposed to be the Planck function. For ptyin, = 0and times = 1,

one gets C} ~ 3.41 and 77 = 0.788. Using the reduced variables

defined by Eq. (64), one gets finally the following expression

for the high energy specific power:

dP _ 3’)’3—3 (5—3)/2 —(1—s)/2
0 - 6anc, (C1AW) v X

N
Fax () exp {— (m) ]

with 7y = vy/v,. Noticeably, the high energy cut-off depends
on the inclination angle, the smallest angles giving the lowest
cut-off.

an

(78)
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Fig. 5. Broad band spectra for various inclination angles, in reduced Y0

units. The values of parameters are the following: s = 3,7 = 10 We
use logarithmic scales.

4.2. Validity of the point source approximation

It is obvious that a point source is a convenient, but unrealistic
approximation of the real geometry of the source, since it has a
zero cross section and a infinite Thomson opacity. Rather, for a
given number N of scattering particles, one gets a minimal size
Rpmin for the source being optically thin; for a homogeneous
sphere, it requires

9

3Nop\ /?
R 2 Rmin = ( T )
T
This hot source will sustainasolid angle Q =~ 7(Rmin/ Zo)2.
The total number of particles in the optically thin regime can be
calculated by Eq. (55) and (50), which yields:

2nZ3
N==—"2 80
o (1) (80
Using the distribution function given by Eq. (71), one gets
<72> _ T3 - 3§'Ymin/’70;’)’ma:z/’)’0) 1)

=7 F(l - 3§'Ymin/'70; 'Yma.z/’YO)
Combining Eq. (79), (80) and (81), one obtains a estimate
of the minimal radius of the source:

Rmin _ 1 (361‘(1 _SQ’Ymin/'YO;'Ymax/’YO))lﬂ

Zo 70 \ 2T = 8 Ymin/70; Vmaz/70)

(82)

Fig. (6) represents the contour plot of R,/ Z as a function of
Yo and 8, for Ypmin = 1 and Ymer = 00. As we have mentioned,
high energy observations of Seyferts seem to favour values of
~0 = 102, and s =~ 3. This corresponds to R/Z =~ 0.5, which
means that the hot source is not really point-like, but moderately
extended: it could be realized by a region with a radius R ~
1574, located around Zy ~ 30r,. These values seem reasonable
for a shock in the inner region of a jet emitted by an accretion
disk. Of course, a correct treatment should take into account

Fig. 6. Contour plot of the minimal angular size of the source Rynin /Zo,
as a function of the spectral index s and the cut-off Lorentz factor
~o. The limits of the particle energy distribution are ymin = 1 and
Ymaxz = CO.

the finite size of the source, but the calculations are much more
involved if the particles are off-axis: the present theory must
be considered as a preliminary one, and the application to the
extended case will be treated in a future work.

4.3. Application to broad-band spectra

Fig. (5) represents the overall spectra predicted by the model for
different inclination angles, ranging from 8, = 0° to 60°. For
all these angles, the X-ray luminosity is apparently smaller than
the UV bump. Higher inclination angles will probably lead to
strong absorption through the external parts of the disk, presum-
ably a molecular torus: in the unification scheme, they would
correspond to Seyfert 2 galaxies (but see below). The UV/X
ratio depends markedly on the inclination angle: noticeably, the
smaller ratio correspond to almost face-on objects. The upper
energy cut-off is also lightly angle dependent, due to the A(u)
factor in Eq. (79). Face-on objects have the lowest cut-off.

Direct comparison with observations is difficult at this stage,
because the model does not include other important compo-
nents, like the absorption edge, the Compton reflection fea-
ture and the fluorescent Fe K« line that are observed in many
Seyferts. Without detailed calculations, it can be expected how-
ever that these components are more pronounced that those pre-
dicted by an isotropic illumination model, the mean enhance-
ment factor being of the order of R™! ~ 4 (Eq. (69)). Ginga
and more recent ASCA observations (Nandra et al. 1997) have
found large equivalent widths for the Fe K« line, with a mean
value around 230 % 60 eV, but up to 550%,,, eV for NGC 4151,
whereas detailed calculations of George and Fabian (1991) and
Mattetal. (1991) predicted a value around 140 eV. These results
depend however on the ionization state of the matter (Matt et al.
1993) and the assumed iron abondance (Reynolds et al. 1995).
Clearly more work must be done to clarify this issue.
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The resolved line profiles seen by ASCA can be well fitted 0.10T ' T "
by anilluminated accretion disk in rotation around a black hole, i ]
with o~ 50 per cent of the line emission originating within ~ 20 0.08 .
rg, and ~ 80 per cent within >~ 100 ry(Nandra et al. 1997): L ]
this is thus compatible with a hot source located atafewtenr, , 5 og[ N
above the disk. 5

Although a precise prediction of UV/X flux is difficult to & 004k h
assess, we have used the work of Walter & Fink (1993), who T
compared the X and UV flux in a large sample of Seyfert 1 [ ]
galaxies, to make a rough comparison with our model. We as- 0.02 ]
sumed that the 1375 A flux is close to the maximum of the UV 1
bump, whereas the 2 keV flux is not strongly contaminated by 0.00 ; ; :

o] 20 40 60 80

the soft excess or the reflection component, and is representa-
tive of the low energy part of the hard X-ray spectrum given by
Eq. (72). We thus consider the apparent UV/X ratio R, of these
two values.

In our model, the maximum of the UV bump is found numer-
ically to be 757’7,“11 =~ 0.419 at ¥ ~ 4. With the geometrical
factor due to disk inclination, one gets thus

_dPyv 0.419
() =~

ViQdo p

The hard X-ray flux at low energy is given by Eq. (72) with
7 & 7. Taking s = 3 for simplicity, one gets

u (83)

_dPx . 3Fp)

v aa ™ = eancy @4
, O that:

Ra(u) =~ 9.05-2C0 85)

Fox(w)

Now for a sample of IV, galaxies oriented randomly between
1 =0and p = 1, one expects a uniform distribution

dN

= = 86

d M N g ( )
One gets the probability distribution of the UV/X ratio R,:

.fl_}i = ﬂ - an(l’l‘)z (87)

dR, |dR,| 9.05Co(3 ~x— (3x — Du?)

Fig. (7) represents the comparison of observed and predicted
probability distribution of the apparent UV/X ratio R, for vo =
102. To derive the probability density dP/dR,, the observed
values have been binned into intervals of width 5, and statistical
error bars have been added. The agreement is very satisfactory,
which can be rather fortuitous in view of the approximations
used.

Although the widespread opinion, based on unification mod-
els, is that Seyfert 1 galaxies are seen nearly pole-on, whereas
Seyfert 2 are their edge-on counterparts, there is some evidence
that the reality may be more complex. In a statistical study of the
48 Seyfert galaxies from the CfA catalog, Edelson et al. (1987)
concluded that all Seyfert 2, but only one third of Seyfert 1,
present an excess at 60 um, attributed to thermal emission from

Fig. 7. Comparison of the probability distribution of apparent UV/X
ratio R, compiled by Walter and Fink(1993) and the predicted values,
with 4o = 10°.

dust. Since emission from dust is not expected to be highly
anisotropic, it would imply that the unification model applies
only to a subclass of objects, which possess an obscuring torus
with some opening angle. The other subclass could not pos-
sess this torus, and give only Seyfert 1 galaxies seen under any
inclination angle. This could explain the presence of high in-
clination angles, i.e. low UV/X ratios galaxies. But of course,
a large intrinsic or extrinsic absorption could change a lot this
picture. ‘

4.4. Scaling laws

As is well known, a usual assumption for the mass-luminosity
ratio of AGN is that the bolometric luminosity is limited by the
radiation pressure to the Eddington luminosity:
_4rGMmyc

= p .

Lg (88)

This relationship predicts a linear correlation between mass and
luminosity for Eddington accreting black-holes, L « M; the
corresponding Eddington temperature is given by

L 1/4
Tg = (—t) o M~1/4, (89)

2
47rrg

We show here that the present model predicts different scal-
ing laws, if one adds some supplementary assumptions on the
physics of the hot source. At first sight, all equations of the
models are linear with respect to the global luminosity, so no
particular relationship is predicted between the luminosity and
other parameters like M or Zy. However things are different if
one considers the microphysics and a realistic geometry of the
hot source. First, let us consider again the upper energy cut-off
of the IC spectrum discussed in Paragraph (2.4). Observations
seem to show that all Seyfert galaxies have the cut-off around
the same value, approximately 100 keV; however, when tak-
ing into account the reflection component, this estimate could
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be somewhat higher, up to 400 keV (Zdziarski et al. 1995).
This is sufficiently close to pair production threshold to make
plausible the idea that this cut-off is in some way fixed by a reg-
ulation mechanism to avoid run-away pair production. In this
case, the cut-off energy is a physical quantity, determined by mi-
crophysics rather that macrophysical quantities. The maximal
energy of photons produced by IC process is of the order

'yghuc = constant. (90)

Now it is plausible that the size of the source and its dis-
tance to the black hole are controlled by the global environment
responsible for the hot source. Conceivably, it could be realized
through a strong shock terminating an aborted jet. If one makes
the (admittedly crude) assumption that all distances scale like
the hole radius rg, then one gets R/Zy = constant. For a given
spectral index s, Eq. (82) predicts o = constant, and Eq. (90)

gives v, =~ constant. Finally one gets the following scaling
laws:

T, x v, x M =~ constant (91)
Ly < M~ 92)

that is , the temperature of the Blue Bump does not depend on
the mass and the luminosity scales like the square of the mass.
Of course, one could observe substantial variations of at least
one of these quantities if s or £ varies, either by a variation of Zy
or a variation of R. Interestingly, observations seem to corrobo-
rate these behaviors: on a sample of many quasars and galaxies
spanning a large range of masses, Walter & Fink (1993) found
that the Blue Bump and soft X-ray excess were approximately
in the same ratio, although the central masses can differ by a
factor 10%. This is very hard to explain in the frame of conven-
tional accretion models. In another study, using a specific model
to describe the width of Broad Lines from the emission by the
external part of the disk, Collin-Souffrin & Joly (1991) have
deduced the inclination angles and central masses of a sam-
ple of Seyfert 1 galaxies and quasars. They found a correlation
between mass and luminosity under the form L o« M?, with
B = 1.8 4 0.6. Although these results have been obtained on
a limited sample, they are compatible with the previous results
and clearly different from those predicted by the standard accre-
tion disk models. A rather intriguing consequence is that there is
amaximal mass above which the accretion becomes impossible
by such a mechanism, where the luminosity predicted by Eq.
(92) gets higher than the Eddington luminosity. From Eq. (62)
and (75), the total luminosity can be written under the form:

256m5G?

— 2 22, \4
Lt = W (Z()/Tg) M <€s> (93)
Comparing with Eq. (88), one finds that L; = Legq for

45CR*c'm -2, 4
M = —8—4;7—5-5# (ZO/Tg) <€s> (94)
70\ 2 () —4
_ 10 0 A&s/
=10 (301"9) (5eV> Mo ©3)

This value is surprisingly close to that commonly invoked
for the most luminous known quasars, which apparently accrete
at a near-Eddington rate. It is however unclear how accretion
would be stopped for higher central masses, since the radia-
tion pressure can be effective only if the central engine actually
radiates.

5. Conclusion

‘We have shown that a model based on reillumination of a disk by
an anisotropic IC source could lead to a self-consistent picture
where the angular distribution of high energy radiation and the
radial temperature distribution of the disk are mutually linked
and both determined in a single way. The model offers a simple
explanation for the correlated long term variability of X and
UV radiation, the short term variability of X-rays non corre-
lated with UV variations, and the apparent X/UV deficit that
seems contradictory with simple reillumination models. In its
simplest form, it predicts a unique shape of disk spectrum and
a X/UV ratio depending only on the inclination angle. The pre-
dicted values are in good agreement with observations. In an
accompanying paper (Petrucci & Henri 1997), we shall study
the influence of relativistic corrections on the above scheme to
account for the gravitational effect of a Schwarzschild or a Kerr
black hole. A precise comparison with real spectra should also
include other components, such as a reflection component and
a fluorescent Fe Ko line. This is deferred to a future work.
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Abstract. In a previous paper (Henri & Petrucci in press, here-
after Paper I), we have derived a new model in order to explain
the UV and X-ray emission of radio quiet AGNs. This model
assumes that a point source of relativistic leptons (e*,e™) il-
luminates the accretion disk of the AGN by Inverse Compton
process. This disk is supposed to be simply represented by a fi-
nite slab which radiates only the energy reprocessed from the hot
source. The radiation field within the hot source region is there-
fore highly anisotropic, which strongly influences the Inverse
Compton process. The different Eddington parameters charac-
terizing the radiative balance of this system have been calculated
self-consistently in the Newtonian case (Paper I) giving a uni-
versal spectrum for a given inclination angle. In this paper, we
take into account relativistic effects by including the gravita-
tional redshift, the Doppler boosting and the gravitational fo-
cusing due to the central supermassive black hole. This has the
effect of modifying the radial temperature profile in the inner-
most region of the disk (at some gravitational radii). However,
the spectrum is hardly different from that obtained in the New-
tonian case, unless the hot source is very close to the black hole.
These results are clearly different from standard accretion disk
models where the gravitational energy is mainly released in the
vicinity of the black hole.

Key words: galaxies: active — galaxies: Seyfert —accretion, ac-
cretion disk — ultraviolet: galaxies — X-rays: galaxies —relativity

1. Introduction

It is now generally agreed that the engine of high power emis-
sion in AGNis is a supermassive black hole of 10% — 10° M,
accreting matter from a surrounding accretion disk (Shakura &
Sunyaev 1973; Rees 1984). Besides, several satellites observa-
tions of radio quiet Seyfert galaxies have allowed to obtain an
average high energy (X-ray#vy-ray) spectrum, better reproduced
by a complex superposition of a primary power law, a reflected

component from a cold thick gas, a fluorescent iron K line and
an absorption by a hot medium (Pounds et al. 1990). On the
other hand, Clavel et al. (1992) have shown a close simultaneity
between UV and optical variations of some Seyfert galaxies,
which cannot be reproduced by standard accretion disk mod-
els. Rather, these results are better explained if the UV-optical
emission comes from the reprocessing of hard radiation emitted
by a hot source above the disk. In Paper I, we have proposed a
new model involving a point source of relativistic leptons (the
hot source) emitting hard radiation by Inverse Compton (IC)
process on soft photons produced by the accretion disk. The
disk itself radiates only through the reprocessing of the hard ra-
diation impinging on it. Such a geometry is highly anisotropic,
which takes a real importance in the computation of IC process
(Ghisellini et al. 1991; Paper I). Paper I dealt only with the New-
tonian case and did not include the relativistic effects: these are
first, the Doppler shift due to the rotation of the disk; second the
gravitational shift, undergone by photons which follow a null
geodesic, either from the disk to the hot source and inversely, or
from the AGN to the observer at infinity; and third, the gravita-
tional focusing, most important for rays of light skimming the
black hole. Thus, the subject of this paper (Paper II) is to extend
this simple model to the general relativistic formulation appro-
priate to a Kerr black hole. The organization is as follows. We
will establish, in Sect. 2, the general equations which govern the
radiative balance between the hot source and the accretion disk
in an axisymmetric gravitational field. We will study the case of
arotating black hole in the Kerr metrics in Sect. 3. In Sect. 4, we
will finally obtain the power spectra emitted by this model for
different values of the inclination angles and the height of the
hot source, and conclude on the importance of the gravitational
effects on the overall spectrum.

2. Relativistic energy balance equations

The geometry of the system, formed by the hot source and the
accretion disk, is sketched in Fig. 1. The energy balance can be
solved self-consistently, for a given disk emissivity law. Actu-
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accretion disk

Fig. 1. The general picture of the model. We have also drawn the trajectory of a beam of photons emitted by the hot source in a solid angle d24
and absorbed by a surface ring dSg on the disk. The letters A and B refer to the indices define in part (2.1).

ally, the emission of the disk is entirely controlled by the hard
radiation angular distribution, which is at turn determined by
the disk emissivity through the anisotropic IC process. In Pa-
per I, we solved the Newtonian case of this radiative balance
by solving a system of 3 equations between the 3 Eddington
parameters characterizing the photon field. When relativistic
effects are taken into account, the same principle can be used,
but with some modifications. First, the photons do not follow
any more straight trajectories, but geodesics whose equations
must be deduced from the metrics. Second, one must take care
of gravitational and Doppler shifts between the hot source, the
rotating accretion disk and the observer at infinity.

2.1. The different frames

The Kerr metrics describes the exterior metrics of an stationary
axisymmetric gravitational field around a rotating body. It is
completely specified by its total mass M and angular momen-
tum per unit mass a. The line element can be written in Boyer-
Lindquist coordinates as follows (we use convenient units such
that ¢ = G = 1; then the unit length is GM/c* = Ry/2 = M,
R, being the Schwarzschild radius):

ds? = —e¥df? + eV (d¢ — wdt)? + A™'Tdr? +Td6: (1)

where
A = (*+ad*)? — a®Asin? 0 ©
A =r*+a®—-2Mr 3)
S = r2+a®cos?d @
¥ = ATIAY 3)
¥ = AS 'sin® 6 (6)
w = 2aMrA~L @)

Yet, as shown by Bardeen et al. (1972), physics is not simple
in the Boyer-Lindquist coordinate frame. First, the dragging of
inertial frame becomes so severe as we approach the Kerr black
hole, that the line element ds? goes time-like. Second, the met-
rics is non-diagonal which introduces algebraic complexities.
For those reasons, Bardeen introduced the locally non-rotating
frames (LNRF, Bardeen et al. 1972) to cancel out, as much as

possible, the “frame dragging” effects of the hole rotation. They
are linked to observers whose world lines are r = constant,
0 = constant and ¢ = wt + constant. We will used the same
method here. We defined the set of frames R as these LNRFE.
For a Schwarzschild black hole, they correspond simply to the
curvature coordinates frame (r, 8, ¢). We also define the set of
frames R* which locally rotate with the disk. All terms com-
puted in these frames are labeled with a star.

The quantities expressed at the hot source location (8 =
0, r = Zy) are indexed with an A. They are indexed with a B
when they are computed on the surface of the disk (¢ = ). For
example, a differential elementary surface of the disk, expressed
in the rotating frame &*, will be noted dS% (cf. Fig. 1). The
gravitational shift between any point P and Q is noted (1 +
(1 + z.Poo)PQ
(1 + 2000)FQ’
emitted wavelength of a photon and ), the observed wavelength
at infinity along the geodesic connecting P and Q).

2)pg = with (1 + zpo)’? = 32, X, being the

2.2. Computation of the specific intensity

The radiative balance between the energy radiated by the disk
and that radiated by the hot source of relativistic leptons gives
the relation:

dP}
F*(rp) = =22
ds
dPs 1
- 2
= (1+2)%4 (——dQAdQA> = ®)

Here, F*(rg) is the flux emitted in the frame rotating with the
disk, by the surface ring which radius is in the range [rg,rg +
dPg
(1 +2000)?
dPg is the radiative power, measured in @), released by the hot
source) is a relativistic invariant. Using, now, the covariance of
the space-time quadrivolume between the 2 inertial frames R

and R*, we obtain:

drg], and we use the fact that the ratio (where

dSpdtydhy = dSpdtpdhs
inv%

©

~
in B
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where dh and dhp are the elementary space intervals in the Z
direction. Since there is no motion along this direction, dh} =
dhpg and thus , combining Egs. (8) and (9), one gets:

dP 1 dty
(—-——dQ 4o )dS T2+ Db,
4P d94
= dﬂ 55 (1+Z)BB“(1+Z)B‘

We suppose the disk to radiate isotropically like a blackbody at
the temperature Teer. So, one gets also:

F*(rg) = wlg(rp)
= 0T (rB).

F*(rp)

It

(10

an
(12

The ratio Edg- of the power emitted by the hot source by solid

A
angle unit, is derived in Eq. (48) of Paper I . One gets (with
pa =cosba, cf. Fig. 1):

dP 3L,
Q4 = 32nJ

where Js, Hy and K4 are the three Eddington parameters
defined by:

Ka)—4Hspa+3Ka— JU41(13)

[(3 Ja-

1 1
Ja = 5/ I(ua)dpa
-1

(14

1
Hy = 5/ I{pa)padpa
~1

1 1
Ka=3 / I(pua)phdpa.
-1

The gravitational shifts (1 + 2)g-4 and (1 + 2)gp~ and the Ja-

cobian ZQTA of Eq. (10) will be developed in the next section.
B

We deduce from Egs. (10), (11) and (13) the general expression
of the specific intensity of the radiation emitted by the disk, in
the rotating frame R*:

dQs 3L, «
dSp 3272J 4
[3J4a— Ka—4Hapa+BK4 — Juk).

I5(rg) = (1+2)5. 4(1 + 2)BBx

(13)

2.3. Computation of Eddington parameters

Now, we can find a system of 3 equations between the 3 Edding-
ton parameters J 4, H 4 and K 4 characterizing the radiation field

near the hot source. Using Egs. (14) and (15), and the fact that
I
A is a relativistic invariant (Liouville’s theorem), one obtains:

= 5/ (1+z)E%A(l+z)BB*@—A x (16)

3L,
327204

[3J4 ~ K- 4H spa+BKa ~ J)p41dpa.

101
If we define, now, the following parameters:
3L,
A = T, an
Gn = / A+ 5240 + Dpp A 23y da,  (19)
dSp

we can rewrite the expression of J4, and those of the second
and third Eddington moment H4 and K 4 in the same way, in
order to obtain the following linear system:

Ja = €alJa(3Gy — Gy) — 4H 4G1 + K4(3G2 — Go)l

= £4[Ja(BG) — G3) —4H G + K4 (3G3 — Gy)]

Ko = E4lJaBG, — G4) —4HsG3 + K4(3G4 — Gl

(19)

We will find the values of 4 = % and x4 = ?’1 by making
A

the determinant of this system vanish, that is by scﬁving a cubic
equation in £ 4. The only physical constraints on the choice of
& 4 that we have torespect are 74 < 1and x4 < 1. Note that the
Newtonian case of an infinite disk of Paper I can be recovered by

setting G, . In the general case, we need to compute

1
T 2(n+4)
the values of the variables G, thatis, to express the gravitational

55 ThlS willbe

the subject of Sect. 3 where we use the Kerr metrics to calculate
explicitly these coefficients.

shifts (1+2) g~ 4 and (1+2) 5 g, and the ratio ——

3. Computation in the Kerr geometry

The photons follow null geodesics either between the disk and
the hot source, or between the disk/hot source and the observer
at infinity. We recall the general expressions of the momentum
along a null geodesic (Carter 1968, Cunningham 1975):

p = ~E (20)
ps = EX @1)
pr = £EVY2AT! (22)
po = £EV}/*g-! (23)
with
2
Vo = @ - (o — ad)cos’0 4)
sin” @

Vp = (r*+a? - a))? -

(40 = 2r) () — a)’ + ¢°). (25)

E, g, )\ are constants of motion: E is the energy-at-infinity
and A and q are closely related to the angular momentum. For
geodesics intersecting the Z axis, one has A = 0, which is the
case for every photon coming from or reaching the hot source.
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3.1. The gravitational shifts

First, we need the expressions of the gravitational shifts of Eq.
(18). Since the hot source A is at rest, one gets:

2M% ) v 26

B*A _ -
(1+ZA°°) =eVA = (1—73::{2'
The shift (1 + z5+c0)® "A between a point B* rotating with the
disk and the infinity, is given by Cunningham (1975) (with A = 0
since the geodesic crosses the hot source):

(1+25000)F 4 = 72 (1 — VA2 @

where V, is the velocity of the disk in the locally non-rotating
frame R, which can be express as a function of the coordinate
angular velocity of the disk €2, (Cunningham & Bardeen 1973):

(e — w)e¥=v
MY 4 ay 1

28
(29

V, =
Q. =
We thus obtain the following expression for the gravitational
shift between A and B*:

eva

evs(l — VHI/Z (30)

(1+2)pra=

The shift between B and B* is deduced from Lorentz transfor-
mation between the 2 inertial frames R and R*, that is:

(1+2)pp = (1 = VA2, 31

3.2. Computation of %’i
B

The disk surface element dSp contained between rz and rg +
drp is calculated in Appendix A:

dSp = 2r AP A~V 24rg. (32)
Thus, we obtain:
A _ go1pp10884 (33)

dSB dTB

.. dua . . . .
The derivative ;_A is computed numerically by integrating the
B

equation of motion between the hot source and the disk, for a
grid of initial values of u 4. The equation of motion has been
obtained by Carter (1968) taking full advantage of the separation
of variables:

/“/2 g [TB dr.
o VVe Jzm vV

The signs of rl/ % and V},l/ % are always the same as the signs of
dr and d6, respectively. In this case, d6 is always positive (we do
not take into account geodesics spinning round the black hole).
Only dr can change its sign at a turning point in 7. The constant

(34
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of motion A and g must be taken such that, at the starting point
A, one has:

pg =0 (35)
pep” = ypep’ 36)
This gives:

A=0 37
g = [(1 - pAXZE +a?N(ZE +a? ~ 2M Zp)~' - a?]*. (38)

Equation (34) is then solved with respect to 7, for a given 11 4.
Once all the coefficients G,, are computed, the linear system
(2.3) can be solved, by making its determinant vanish. One can
extract the values of 4 and x4 and compute the radial effective
temperature distribution Ter(r5) by means of Egs. (11), (12)
and (15).

3.3. Disk emission spectrum

The power carried to the observer by the photons emitted by a
surface element of the disk, will be the product of its observed
solid angle and specific intensity. Using again the Liouville’s
theorem to relate the observed power to the emitted specific
intensity Iz, measured in the rest frame of the emitter, we
obtain:

dPE* = (14 25+00) 1, p.dQ2 (39)
where (1 + zp+o) is the redshift between the disk and the ob-
server at infinity. Here again, we are only interested in the “di-
rect” geodesics and do not compute photon trajectories crossing
several times the equatorial plane between the black hole and
the observer. If we suppose that the disk radiates like a black-
body, the specific intensity I, is simply the Planck function
B, (Tes(r)). We spot the apparent position of a point P of the
disk by its coordinates (c, 8) in the plane of the sky. A cou-
ple (o, B) represents the coordinates of the impact parameter
of the null geodesic between the disk and the observer. They
are measured relative to the direction of the center of the black
hole, in the sense of the angular momentum (see Fig. 2). Once
again, we use the Carter’s formalism to compute the geodesic
between the disk and the observer. We can simply expressed A
and g as a function of the impact parameters «, # (Cunningham
& Bardeen 1973):

A

(40)
CY)

—q sin
= (B — a?cos? Gy + o? cos? 6,) /2.

Here, 6 is the inclination angle of the accretion disk. The radius
rp of the emitting point of the accretion disk is then calculated
by solving the new equation of motion:

< dr

/eo @[T @2)
n/2 \/—% rB \/Vr
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Fig. 2. The impact parameters o, 8 in the plane of the sky deduced
from the polar coordinates (p, ). If 8 is the inclination angle of the
disk, one have the relation tan g = cos ) tan ¢.

Finally, we can expressed the gravitational redshift between a
point of the accretion disk and an observer at infinity, needed in
Eq. (39), as follows (Cunningham & Bardeen 1973):

(1 +2)peoo =€ (1 — V™1 = Q). 43)

The total spectrum is computed by integrating Eq. (39) over the
disk surface. The grid in (e, 3) is obtained from a elliptic polar
coordinates sampling (Fig. 2). The polar angles ¢ are regularly
spaced whereas we use a logarithmic sampling of polar radius
p. The Cartesian coordinates (¢, §) are then deduced by the
following formulae:

o =

B

pcosep

psin g cos fo. (44)

4. Results and discussion
4.1. The set of parameters

The method described above have been used to obtain spectra
emitted by the accretion disk and the hot source. In the Newto-
nian case, as shown in Paper I, the disk emission depends only
on the total luminosity L; and the height Zp of the hot source
above the disk. Furthermore, one finds a universal spectrum as
a function of a reduced frequency /v, and reduced luminosity
vF, /L, where

ke [ 3L \'*
== 45
Y= (32772’30’) ' @)
corresponding to the characteristic temperature
h
Te= Ve (46)
kg

In the relativistic calculatiofis, one must also specify the mass
M and the angular momentum by unit mass a of the black hole.
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Fig. 3. Parameters 14 and x4 versus Zo/M. The Newtonian values
without central hole are plotted in solid line and Newtonian values with
central hole of radius 1.23M (the marginal stability radius correspond-
ing to a = 0.998) in dashed line. The Kerr values with a = 0.998 are
plotted in dash-dotted line.

Actually, the disk emission in reduced units depends only on
a and Zy/M. However, one needs a value of v, comparable
to the observations, i.e. about 10eV. As an example, for L; =

12
10% erg.s~! and M = 510°M, one gets v, = 85 (M) eV

Zy
that is Zo/M about 70.

The high energy spectrum depends also on the relativistic
particle distribution, which was taken as a exponentially cut-off
power law (cf. Paper I):
) o<y~ exp(=). @7

Yo
Thus, one needs also to specify the spectral index s, and the
cut-off Lorentz factor 4, or equivalently the high energy cut-off
frequency vp. Again, the total spectrum is universal for a given
value of a, Zo/M, ”— and s. The OSSE/SIGMA observations

favor the values huo ~ 100 keV and s ~ 3. We have kept these
values for all simulations.

4.2, Angular distribution of radiation

As already mentioned, the angular distribution of high energy
radiation is entirely determined by the two parameters 74 and
X 4, solutions of the linear system (2.3). Thus, it depends only
onthe Gy,’s values, which depend at turn on geometrical factors.
Hence, the only relevant parameter is the ratio Zy/M. We plot
in Fig. 3 the curves n4 and x4 as a function of Zo/M for
a = 0.998. The differences with the Newtonian case become
important for Zy/M < 50, reaching about 30% at Zo/M = 10.
The closer the source to the black hole is, the smaller 74 and
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Fig. 4. Polar plots of & for Zo/M = 100 (solid line) and Zy /M = 10
(dashed line). The photon field at the hot source location is less
anisotropic as the hot source is closer to the black hole. The bold line
corresponds to the Newtonian case.

xa are. This corresponds to less anisotropic photon field. This
is due to two effects: first the presence of a hole in the accretion
disk inside the marginal stability radius; second the curvature
of geodesics making the photons emitted near the black hole
arrive at larger angle than in the Newtonian case. As shown in
Fig. 3, the first effect has a weaker influence than the second

ax is sketched in Fig. 4 for Zp = 100M

. Th
one. The polar plot of 0

and Zp = 10M.

4.3. The radial temperature distribution

We have plotted in Fig. 5 the radial temperature distribution
of three models: the Newtonian model of Paper I, the present
relativistic model with a = 0.998 and Z,/M = 70, and the stan-
dard accretion disk model including relativistic effects (Novikov
& Thorne 1973) for the same total luminosity in each cases.
The temperature profile is markedly different between the two
illumination models and the standard accretion disk one. At
large distances, all models give the same asymptotic behavior
T o R~3/ (cf. Paper I). In the inner part of the disk (R < Zj),
in the illumination models, the temperature saturates around
the characteristic temperature T,. On the other hand, it keeps
increasing in the accretion model, where the bulk of the grav-
itational energy is released at small radii. Thus, for rapidly ro-
tating black hole, the main difference comes from the smaller
marginal stability radius (R,,s = 1.23 M fora = 0.998, whereas
Rpme = 6 M for @ = 0). This increases a lot the accretion effi-
ciency that goes from =~ 5.7% for a Schwarzschild black hole
(a = 0), to =~ 42% for a maximally rotating Kerr black hole.
In the same time the central temperature reaches much higher
values. As seenin Fig. 5, these effects have much less influence
in the illumination model. Indeed, the power radiated by the

R/M

Fig. 5. Effective temperature profile of the disk versus r in 3 cases:
a) Our model in Newtonian metrics

b) Our model in Kerr metrics

c) Standard accretion disk

‘We suppose the same total luminosity in each model.

0 T T T
-2 -
::J: -
> -4 _
2 4

Z,/M=100

“ By/M=50
8 scemee Z,/M=20 7
I s Z,/M=10 |
I =i T, M=5 -
-8 — N ey 2
-2 0 2 4 6

Reduced frequency v/v,

Fig. 6. Differential power spectrum for different values of Zy for the
Kerr maximal case. We use reduced coordinates and logarithmic scales.

P
disk surface is essentially controlled by d—, which is approxi-

mately constant for R < Zg (i.e. 84 > m/4) as shown in Fig. 4,
So, the differences with the Newtonian model comes only from
gravitational and Doppler shifts which are only appreciable for
small radii (B < 5M). Thus, they concern only a small fraction
of the emitting area at T' = Ty, unless Z is itself small enough.

4.4. Overall spectrum

4.4.1. Influence of the hot source’s height

Fig. 6 shows the overall spectrum, in reduced units, predicted by
the model for different values of Zy/M, for L; = 10¥ erg.s™!,
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Fig. 7. UV/X ratio versus Zy /M for different values of the inclination
angle, in the Kerr maximal case.

M =510 Mg and 6y = 0°. The frequency shift at both ends
of the spectrum is due to the variations of the characteristic fre-
quency v, with Zy (cf. Eq. (45)). The relativistic effects them-
selves become important for values of Z, /M smaller than about
50. They produce a variation of intensity lowering the blue-
bump and increasing the hard X-ray emission. The change in
the UV range is due to the transverse Doppler effect between
the rotating disk and the observer, producing a net redshift, the
influence of this redshift being more important for small Zo/M
as already explained in the last paragraph. In the X-ray range,
the variation is due to the change of the parameters 774 and x4
when Zo/M decreases (cf. Fig. 3). The observed UV/X ratio
can then be strongly altered by these effects. Quantitatively, the
ratio between the maximum of the “blue-bump” and the X-ray
plateau of our spectra, goes from ~ 300 in the Newtonian case
(or, equivalently, for high values of Zy/M in the Kerr metrics),
to ~ 10 for Zy/M = 3 and 6 = 0° in the Kerr maximal case, as
shown in Fig. 7. This ratio is highly dependent on the inclina-
tion angle 6y. By taking the maximum of the“‘blue-bump” ,which
may be not observed, we evidently overestimate the UV/X ratio
compared to the observations. It appears also that a small value
of Zy/M could explain the comparable UV and X-ray fluxes
observed in few Seyfert galaxies (Perolaet al. 1986, Clavel et al.
1992). This behavior is clearly the opposite of what we would
expect for a hot source whose emission is independent of the
disk emission, and thus does not depend on Zy/M. In such a
case, the smaller the height of the hot source is, the larger the
bending effects on.the ray of light emitted by the hot source
are, increasing the illumination of the disk and thus increasing
the UV/X ratio (Martocchia & Matt 1996). It does not take into
account the changes in the hot source emission due to the same
bending effects and our model shows that, in this case, the global
result is an increase of the X-ray flux toward the observer.

105

4.4.2. Influence of the inclination angle

One can see on Fig. 8 Newtonian and Kerr maximal spectra
for different inclination angles for Zy/M = 10. For small in-
clination angles, the Kerr spectra are always weaker in UV and
brighter in X-ray than the Newtonian ones. However, the differ-
ence tends to be less visible for the highest inclination angles.
These results can be easily explained: in the X-ray range, as
shown in Fig. 4, it is due to the decreasing of the relative differ-
ence of the angular distribution between Newtonian and Kerr
metrics, as the inclination angle increases. But, for very small
values of Zg/M, the gravitationnal shift can be so high that the
Kerr X-ray spectra appears weaker than the Newtonian one. In
the UV band, the relativistic effects (the gravitational shift and
the Doppler transverse effect) produce a net redshift in the face-
on case (6 = 0°) compared to the Newtonian case. For higher
inclination angle, the redshifted radiation is compensated by the
blueshifted one, coming from the part of the disk moving toward
the observer.

These effects are much less pronounced for high Zo/M val-
ues because the emission area is much larger, and thus is less
affected by relativistic corrections.

5. Conclusion

We have studied the effects of general relativity on the spectrum
emitted by our model of re-illumination of the accretion disk of
Seyfert I galaxies by a relativistic plasma of leptons. This hot
source could be the result of a strong shock between an abortive
jet coming from the disk and the interstellar medium. It appears
that, by opposition with the standard model of accretion disk
including relativistic effects (Sun & Malkan 1989; Novikov &
Thorne 1973), there are few differences between the Newtonian
and relativistic case, unless the height of the hot source is small
enough, i.e. Zg < 50M. Indeed a region of the disk, of length
scale of the order of the height Z, of the hot source above the
disk (and thus no disturb by the presence of the black-hole for
large Zp), is equally jlluminated and thus predominates in the
spectrum.

In a future work, we will study the detailed structure of the
hot source, taking into account the microphysical processes like
pair production and particle acceleration. As mentioned in Pa-
per I, these processes could determine the unknown parameters
(upper energy cut-off, spectral index, disk temperature) that are
still free in the present theory.

Appendix A: expression of dS

The elemental area dS of a parallelogram defined by 2 vec-
tors dly, dl; can be expressed, in curvilinear coordinates, in a
general form given by differential geometry. Locally, we can
suppose the space to be flat and characterized by 3 vectors
e;, ez, es. The projections of dS on each plan (eq, €g) are
given by the antisymetrical tensor d.57:

d$%8 = digdI? — difdig (A1)
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Fig. 8. Differential power spectrum for different inclination angle, in the Newtonian (solid lines) and the Kerr maximal (dashed lines) cases for

Za/M = 10. We use reduced coordinates.

In a 3 space, we rather use the vector S, dual of dS,g, defined
by:

dS, = %\/ﬁeaﬁvdsﬁ7 (A2)

-y is the determinant of the space metrics and e, is the Levi-
Civita tensor. We can now obtain the expression of the surface
dS modulus of dS,:

dS = \/dS,dS= (A3)
= 1/v*8dS,dSs (Ad)

1 1 f oyt
- \/;’Yaﬁzeawds erﬁu’v'ds"' v (AS5)

By setting the 4-tensor G which coefficients are defined by:

Guyplyl = ’y’yaﬁea,“,eﬂulul (A6)

we can re-write the expression of the elementary surface dS
(sum on repeated indices):

dS = \/ Gy Al digdlt diy (A7)

Appendix B: Kerr metric case. Expression of dS in the plan
6=0

In Kerr metrics, the space metric tensor is diagonal

Yop = Gap — 22308 (B1)
goo
= 0ifa#f B2)

To obtain the expression of the elementary surface dS in the
plan @ = 0 of the disk at radial coordinate r, we have to take
a = 3 = 6 in Eq. (A6). One gets then:

S = YV 'Yrr’Ysovde(P

As a matter of interest, the metrics coefficients g, g we use here,
are calculated in the corresponding locally non-rotating frame
R. In the plane § = 0 of the accretion disk, only the g, metrics
coefficient differs from the one of Boyer-Lindquist coordinate
frame (Eq. (1)). Thus, in frame R, v and v,,, are equal to:

TA-

(B3)

Yrr =
(B4)

Yop = et

Aring surface is obtain after integration of Eq. (B3) with respect
to @, that is:

dS = 2w AV2PA 24y (B5)



103

P.O. Petrucci & G. Henri: Anisotropic illumination of AGN’s. II

References

Bardeen J. M., Press W. H., Teukolsky S. A., 1972, Apl 178, 347

Carter B., 1968, Phys. Rew. 174, 1559

Clavel J., Nandra K., Makino F,, et al., 1992, ApJ 393, 113

Cunningham C. T., 1975, ApJ 202, 788

Cunningham C. T., Bardeen J. M., 1973, ApJ 183, 237

Ghisellini G., George 1. M., Fabian A. C,, et al., 1991, MNRAS 248,
14

Henri G., Petrucci P. O., A&A, in press

Martocchia A., Matt G., MNRAS, 282, L53

Novikov L D., Thome K. S., 1973. In C. DeWitt and B. DeWitt (eds.)
Black Holes. Gordon & Breach, New York, p. 343

Perola, G. C., Piro, L., Altamore, A., et al., 1986, ApJ 306, 508

Pounds K. A., Nandra K., Stewart G. C., et al., 1990, Nat 344, 132

Rees M, J., 1984, ARA&A 22,471

Shakura N. 1., Sunyaev R. A., 1973, A&A 24, 337

Sun W-H., Malkan M. A., 1989, ApJ 346, 68

This article was processed by the author using Springer-Verlag I&TX
A&A style file L-AA version 3.

107



Chapitre 4

Comparaison aux observations
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La découverte, par le télescope GINGA, de nouvelles composantes dans le spectre moyen
de 12 galaxies de Seyfert (cf. section 1.3) a permis une avancée importante dans la compréhen-
sion des mécanismes hautes énergies de ces objets. On associe actuellement ces éomposantes
3 la réflexion du rayonnement X primaire sur un plasma froid, ce dernier étant généralement
modélisé par un disque d’accrétion. Pour comparer notre modele aux données existantes,
il faut donc prendre en compte ces caractéristiques spectrales. Or les diffusions Compton
multiples et les processus photoélectriques nécessitent ’utilisation de codes Monte-Carlo re-
lativement lourds. De tels travaux avaient déja été développés au CESR et leur amélioration
fait partie de la thése “Modélisation de I’émission X et v autour des objets Compact” de Ju-
lien Malzac®. Une collaboration a pu ainsi se développer entre Toulouse et Grenoble puisque
nous proposions un modele relativement simple et qu’ils développaient les codes informa-
tiques nécessaires pour le compléter et 'ajuster aux données existantes. Je présente ici les
résultats de ces simulations et les comparaisons du modele d’illumination avec les données.
Je détaille trés brievement le code Monte-Carlo utilisé et ne donne qu’un aper¢u de la mé-
thode employée. Le lecteur devra donc patienter encore une année pour avoir de plus amples
informations en se référant a la thése de Julien Malzac.

1. Theése sous la-direction de Elisabeth Jourdain
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4.1 La composante en réflexion

Le code Monte-Carlo employé au CESR a été modifié pour traiter le cas d’une illumination

incidente anisotrope. Dans le cas de notre modéle, le flux incident a pour expression:

v 8
%%(Va lu) x F"IX(/}‘)A(/J’)F—:ZVI_F exp [_ (I/oA(/L)) :l (41)

On retrouve I’équation (1.53) obtenu au chapitre précédent avec 2 petites différences:

— on utilise I'indice spectral I' qui est I'indice en photon. Il est directement relié a I’indice

en particule s par ' = 142

— on suppose une distribution en particules avec une forme plus générale que celle donnée

par I’équation (1.47), & savoir:

o) = Noy~*exp (-2 B (42

Cela explique l'origine de ’exposant 3 dans ’équation (4.1). Nous verrons dans le
chapitre I1.6 que I’on peut obtenir une coupure exponentielle de ce type lorsque l’on

étudie plus finement la formation de la source X.

Le flux incident étant donné, le traitement est ensuite relativement simple. Le code tire
aléatoirement ’énergie et la direction d’un photon émis par la source chaude puis effectue les

différentes étapes suivantes:

1. il calcule le point d’interaction avec le disque. C’est ici qu’intervient la géométrie du
systeme et le choix de la métrique. Comme les travaux en métrique de Kerr ont montré
que les effets relativistes modifiaient relativement peu le spectre continu, nous avons

choisi de travailler simplement en métrique newtonnienne .

2. il calcule ensuite la probabilité d’interaction du photon avec la matiere en fonction des
parametres du milieu a I’endroit considéré. Les interactions prises en compte sont l’effet
Compton, ’effet photoélectrique et la création de paires. Les opacités photoélectriques
sont celles de Morrison & McCammon (1983) ce qui suppose donc un disque neutre

avec des abondances solaires .

3. il tire au hasard le type d’interaction entre les 3 précédemment citées compte tenu des
sections efficaces. Si le photon est absorbé ou si son énergie est au-dessous d’un certain
seuil (fixé & 1 keV), on tire un nouveau couple (énergie, angle) et on recommence au
point 1. Si il est diffusé on calcule les parameétres du photon diffusé. Si celui-ci s’échappe -
du disque on stocke son énergie et son angle d’émission, sinon on recommence au point
2. -
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Il est alors possible, & ’aide de ce programme, de rajouter les composantes en réflexion au
spectre primaire. La forte anisotropie de la source X particuliére a notre modele rend le
spectre réfléchi trés fortement dépendant de ’angle d’inclinaison 8. Cela apparait clairement
sur la figure 4.1 ou lon voit que, si la forme du spectre réfléchi semble peut varier, son
intensité relative au flux primaire dépend fortement de ’angle d’inclinaison. Cela s’explique
3 la fois par la dépendance de la composante en réflexion avec I’angle (elle varie grossierement
en cosf) mais aussi par celle de ’émission primaire (cf. équation (4.1)). Notre modéle prévoit

10000
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E z
5 £
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7 3 B 3
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] F ]
. 4 \
]
000105 3 0,0010? ; Y o
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F1G. 4.1: Spectre primaire + composante en réflexion pour différents angles d’inclinaison. Le spectre
primaire est tracé en pointillé et le spectre réfléchi en trait-point.

donc un spectre fortement dominé par la réflexion pour des angles d’inclinaison faibles.
Il est également intéressant d’estimer la proportion du spectre contenu dans la composante
réfléchie et de comparer celle-ci aux valeurs généralement observées. On utilise pour cela un
paramétre couramment utilisé portant le nom de coefficient de réflexion R. Ce dernier est égal
au rapport du nombre de photons réfléchis nécessaire pour ajuster, avec un modele donné, une
composante observée, au nombre de photons réfléchis prédit dans le cas d’une illumination
isotrope d’un disque vu sous une inclinaison donnée. Mathématiquement il s’écrit:

R(w = Lo o1 @3)
f ref (V s ﬂO)
ol Fcys est le flux de la composante réfléchie observée en photon.cm~2.s71.keV~1, F,f:‘j’. celui
de la composante réfléchie dans le cas d’une illumination isotrope d’un systéme vu sous
un angle 6y = arccos(ug). Le flux primaire permettant de calculer :j}’, est généralement
contraint par le spectre & basse énergie entre 2 et 10 keV. Il ne difféere donc pas énormément

d’un modele a 'autre et szj’, a alors une forme relativement standard pour un angle donné. Il



108 IT-4. COMPARAISON AUX OBSERVATIONS

est donc possible, en comparant les valeurs de R prédites par différents modeles, de comparer
différentes propriétés comme anisotropie de la source ou la géométrie du milieu réflecteur.
J’ai porté sur la figure (4.2) la fonction R(p) prédite par le modéle d’illumination anisotrope
pour différente valeur de ug. Du fait de ’anisotropie du rayonnement primaire, I peut prendre

10.00

1.00

R
Ty

Fic. 4.2: Coefficient
en réflexion R vs. cos@

0.10
prédit par le modéle

d’illumination  pour
différentes valeurs de

) .
0.01 . L L | I I } SR R I I PR SV T Iangle de comparal

0.0 02 0.4 0.6 0.8 1.0 son. De bas en haut
g 8o = 0°, 30° et 60°.

des valeurs entre 0.05 et 60 pour u variant entre 0 et 1. Les observations semblent cependant
favoriser une valeur de R de 'ordre de 'unité (Nandra & Pounds 1994), ce qui correspond
dans notre modéle, & des galaxies vue sous un angle supérieur 3 50°. Nous reviendrons sur ce

point par la suite.

4.2 Comparaison aux observations

Pour confronter notre modele aux observations il est nécessaire d’avoir des données sur un
intervalle d’énergie assez large, de ’'UV aux X durs (=~ 500 keV). Il est de plus préférable que
les observations dans les différentes longueurs d’onde soient le plus rapprochées possibles en
temps. Ce sont des contraintes assez difficiles a réaliser méme si les campagnes d’observation
simultanées sont de plus en plus nombreuses. Les résultats qui suivent ne concernent donc
que 4 galaxies de Seyfert 1, NGC 4151, 1C4329a, MCG 8-11-11 et NGC 5548. On posséde des
données simultanées Optique/IUE/GINGA pour la derniére seulement, complétées par des
données non simultanées ROSAT et OSSE. Pour les 3 autres, nous n’avons pu utiliser que
les données X, ce qui correspond aux observations des satellites ROSAT /GINGA /OSSE pour
1C4329a et NGC4151, et ASCA/OSSE pour MCG+8-11-11. Les ajustements ont été obtenus
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3 I’aide du programme XSPEC version 10! (Arnaud 1996). Ces travaux ont donné lieu & une
publication par Malzac et al. (1998) notée ici M98 et imprimée a la suite de ce chapitre. Le
lecteur pourra s’y référer pour de plus amples informations.

4.2.1 Ajustement des données de NGC 4151, 1C4329a et MCG 8-11-11

Pour ces 3 galaxies, I’ajustement ne concerne que la partie X (1-500 keV) du spectre. Les
paramétres du modéle sont au nombre de 5:

- l’indice spectral en photon I’

— la coupure haute énergie vy

~ le cosinus de ’angle d’inclinaison p = cos#d

— Pexposant de coupure 3

— la colonne densité N pour rendre compte de I’absorption des spectres a basse énergie.

A ceux-13 s’ajoute un coefficient de normalisation globale entre le modeéle et les données.
Le résultat des ajustements de ces 3 galaxies sont présentés en figure (4.3) et les valeurs des
paramétres pour chaque ajustement dans le tableau 4.1. J* ai également reporté la valeur du X2
et la probabilité correspondante P, 2, On peut déja faire différentes remarques. Tout d’abord,
les ajustements sont trés satisfaisants puisque dans tous les cas sauf un, la probabilité du x?
est supérieur 3 10%. Les ajustements sont toujours meilleurs lorsque ’on retire les données
entre 6 et 7 keV ce qui montre que notre prédiction de la raie du Fer n’est pas bonne. En
fait, dans ces objets, la raie du Fer est intense et large et il semble nécessaire d’adopter une
description plus fine de la production de cette raie par Pintroduction, par exemple, d’effets
relativistes. Le parameétre 3 semble, quant & lui, trés peu contraignant sauf dans le cas de
NGC 4151. Différents ajustements ont été effectués en imposant 3 = 1 et seule cette galaxie
donne un résultat moins bon (cf. M98). Mais c’est aussi la galaxie qui posséde les données
OSSE les moins bruitées de 1’échantillon et donc les plus contraignantes. Enfin, ’ajustement
de ces 3 Seyferts 1 nécessite un angle d’inclinaison trés important de 'ordre de 80° pour
1C4329a et NGC 4151 et aux alentours de 70° pour MCG 8-11-11.

1. XSPEC est un programme interactif d’ajustement de spectres, initialement développé pour le traitement
des données X de EXOSAT . Il est maintenant trés couramment utilisé pour le traitement des données de
I’Optique au 7. Son incontestable avantage est qu’il permet de s’affranchir des caractéristiques de l'instrument
utilisé ce qui, pour des observations par satellite, simplifie énormément les traitements

2. P2 (x’z,ddl) donne la probabilité pour qu’un modele & ddl degrés de liberté ajuste un ensemble de
données dont il est la source avec une valeur de x? supérieure ou égale 3 la valeur x’2 que 'on se donne.
Un modgle ajustant bien des données possédera une forte probabilité P,2. La notion de forte probabilité est
cependant subjective. On admet généralement quune probabilité > 10% correspond & un modéle acceptable
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TAB. 4.1: Valeurs des paramétres des ajustements avec ou non prise en compte des données entre 6 et
7 keV (respectivement (a) et (b)). La fréquence de coupure vq est donnée en keV et la colonne densité
en 1022 cm=2. P, est la probabilité du x?

r Vo ,3 12 Nh X2/ddl sz
IC 43292
(a) 187409 112779 0.397339 0.187991 0467092 127/103 5%
b) 1.97789% 210.1}12 26381 0.15799% 0471992 118/100 11%
0.10 210 2.2 0.04 0.03
MCG 8-11-11

(a) 1.71%57% 203.722° 0.9672% 0.38700¢ 0.27+092 913/883 24%

(b) 1.667507 116.724% 0.51329, 0417319 0271992 814/826 61%

NGC 4151

(a) 1.871983 211720  2.4%3%  0.1670%  9.8%92  100/98 42%

(b) 1.87%55s 21073 24752 016703 9.8%102  93/95  54%
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4.2.2 Ajustement des données pour NGC 5548

Les résultats pour cette galaxie n’ont été obtenus qu’assez récemment et c’est la seule
galaxie pour laquelle nous avions des données simultanées en UV (IUE) et X (GINGA) tout
A fait adaptées pour contraindre notre modele. En effet, comme nous I’avons vu au chapitre
I1.1, notre modele prédit de maniére autoconsistante la forme du spectre de 'UV aux X durs
pour un angle d’inclinaison donné. La normalisation entre la partie UV et la partie X est
donc fixée et ne peut intervenir comme paramétre libre lors de ’ajustement des données.
Nous avons ainsi, Julien Malzac et moi-méme, implémanté la composante UV prédite par le
modéle dans la procédure d’ajustement de XSPEC. Cela ne rajoute qu’un parametre libre
A savoir la température caractéristique 7. du disque (cf. chapitre II.1). Pour prendre en
compte correctement les données non simultanées du satellite OSSE, il a été nécessaire de
les normaliser indépendamment des données IUE/GINGA. Les observations et ’ajustement

correspondant sont tracés sur la figure 4.4. Le meilleur ajustement a été obtenu pour une

01 - T T T T T 3
_If.\ : ) .kl :
s | | T
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> \
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o33 - \.‘ .

m N

0.001 , , , N
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F1G. 4.4: Ajustement du spectre UV/X/y de NGC 5548.

température du disque T ~ 2 eV, un indice spectral en photon I' > 1.7, une coupure haute
énergie v =~ 80 keV, un exposant de coupure § ~ 1, une densité de colonne Np, ~ 0.410%2
cm~? et un angle d’inclinaison d’environ 80°. L’ajustement est excellent puisque le x? réduit

est de 0.75. 1l est cependant utile de faire quelques remarques:

- Comme pour les 3 précédentes galaxies, la faible composante en réflexion de NGC 5548

nécessite un angle d’inclinaison élevé.

— Mis & part ’angle d’inclinaison, les valeurs des autres parametres sont en accord avec
ceux obtenus dans la littérature (Clavel et al. 1992; Magdziarz et al. 1997)

— Cette galaxie posséde un fort excés X mou inconsistant avec I’émission d’un disque
standard (Magdziarz et al. 1997). Nous n’avons pas pris en compte cette composante
dans notre ajustement car rien dans le modeéle actuel ne permet de la reproduire. Les
travaux de Magdziarz et al. (1997) semblent montrer que I’émission UV-soft X peut

s’ajuster par un modele de disque comptonisé mais le plasma froid responsable de la
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comptonisation de 1’émission UV est supposé de maniére ad hoc. Dans le cadre du
modele d’illumination anisotrope, il est possible qu’une couronne de quelques keV se
forme a la surface du disque et produise ’excés X mou. Cela serait en accord avec la
corrélation UV/X mou observée par Marshall et al. (1997) dans cette galaxie. C’est
donc un autre point a développer dans notre modéle.

4.3 Discussion

Comme nous 'avons vu, notre modeéle donne de trés bons ajustements mais nécessite,
pour obtenir la composante en réflexion adéquate dans chacune des 4 galaxies étudiées, un
angle d’inclinaison trés élevé de P'ordre de 80°. Ce résultat n’est pas un probléme en soit car

"il est tout a fait possible que les parties centrales de ces galaxies soient vues pratiquement de
coté. Certains travaux semblent d’ailleurs étre en accord avec ce résultat (cf. M98). D’autres
par contre prédisent, & partir de I’ajustement précis de la raie du Fer (Nandra et al. 1997),
des angles d’inclinaison ~ 30°. Ces ajustements supposent que la raie est produite dans les
régions internes d’un disque d’accrétion . Comme les effets relativistes, dus & la présence d’un
trou noir de Schwarzschild ou de Kerr, dépendent fortement de 1’angle d’inclinaison il est
possible, si ce modéle est juste, de déduire cet angle avec précision. Quoi qu’il en soit, méme
si les hypotheses de ces différents modeéles ne permettent pas de rejeter nos propres résultats,

deux problémes ressortent de cette étude:

1. le modéle d’illumination prévoit I’existence de Seyferts 1 dominées par la réflexion pour

des angles d’inclinaison faibles alors qu’aucune n’a été observée.

2. sur un échantillon de 27 galaxies de Seyfert 1 détectées par GINGA (Nandra & Pounds
1994), aucune ne posséde de coefficient de réflexion R supérieur & =~ 4. Cela correspond,
au vue de la figure 4.2, a un angle d’inclinaison minimal de 50° pour étre en accord

avec le modele d’illumination anisotrope.

Il est vrai que les travaux menés sur 'ajustement du fond diffus X semble nécessiter I’exis-
tence d’ objets avec une forte pente entre 2 et 10 keV (Fabian & Barcons 1992). Ces objets
pourraient faire partie des objets a forte composante en réflexion prédit par notre modéle.
De récentes observations du ciel X profond par ASCA ont méme pu résoudre environ 30% de
ce fond diffus en sources ayant un spectre d’indice en photon =~ 1.5 (Ueda et al. 1998). Mais,
d’une part cela ne témoigne pas d’une trés forte composante en réflexion et d’autre part,
I’étude de certains de ces objets semble montrer leur appartenance a la classe des Seyfert 2
(Sakano 1998). Concernant le second point, il semble peu probable que sur un échantillon
quelconque de 27 galaxies de Seyfert observées entre 2 et 20 keV, aucune ne soit vue sous
un angle d’inclinaison inférieur & 50°!. Il est alors possible de faire appel & un effet de sé-
lection limitant I'observation de galaxies vue de face dans cet intervalle d’énergie, ces mémes

1. La probabilité est de (cos 50)*” ~ 10™° pour un échantillon dont on suppose la distribution des angles

d’inclinaison uniforme.”
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galaxies qui, dans notre modéle, posséderaient justement une forte composante en réflexion.
L’anisotropie du rayonnement de la source X peut-il étre cet effet recherché? Deux raisons
semblent s’y opposer:

- la luminosité X du primaire ne commence & décroitre notablement que pour des in-
clinaisons faibles. Pour des angles de ’ordre de 30 & 40 degrés le primaire est encore
suffisamment proche de son niveau maximal (obtenu pour un angle de 90°), entre 2 et
10 keV, pour que ’objet soit détectable par les satellites. Comme ces objets devraient
également posséder une composante en réflexion relativement importante, ce nouveau
type de Seyferts dominées par la réflexion auraient di étre détecté.

— la baisse du primaire entre 2 et 10 keV est relativement compensée par ’augmentation
de la composante en réflexion. Il y a ainsi seulement un facteur 5-10 en flux a 2 keV
entre une galaxie vue sous un angle de 10° et celle vue sous un angle de 80° (cf. figure
4.1). La dispersion des luminosités des sources observées par GINGA est également de
cet ordre de grandeur et il semble donc peu probable que cela soit I'effet de sélection

recherché.

L’effet d’anisotropie ne semble donc pas suffisant pour accorder notre modeéle aux observa-
tions. Si I'on veut garder le modéle d’illumination dans 1’état actuel de développement, il est
nécessaire de faire appel & un effet de sélection différent de 1’effet d’anisotropie. Nous n’avons
pas pu, jusqu’a présent, trouver d’effets de sélection réalistes et imposer cette effet de maniére
ad hoc n’est pas satisfaisant. Nous sommes donc arrivés a la conclusion qu’il fallait revoir

certaines des hypothéses du modele de réillumination anisotrope.

4.3.1 Une solution possible: I’ionisation du disque. Etude qualitative.

Notre recherche de solutions possibles pour diminuer la forte composante en réflexion
nous a mené & revoir I’hypothése de disque neutre. Il est vrai que cette hypothese découle
de I'observation dé la raie de fluorescence du Fer, qui pique & 6.4 keV et coincide donc avec
’émission d’un gaz froid. Il est vrai aussi que le profil de cette raie semble élargi par les effets
a la fois relativistes et de rotation du disque ce qui suggére un émission relativement proche
du trou noir central. Pourtant, si une partie du disque était fortement ionisée, la réflexion
du primaire sur ces régions ionisées serait faiblement absorbée par effet photoélectrique. Elle
posséderait alors une forme semblable au spectre primaire aux basses énergies et posséderait
donc une bosse en réflexion nettement moins importante pour des angles d’inclinaison faibles.
Il est possible de concilier ces différentes remarques en supposant un disque neutre dans ses
régions internes et entiérement ionisé dans ses régions externes. Cela ne parait pas déraison-
nable, & premiére vue, puisque la densité d’un disque d’accrétion capable de produire des jets,

=3/2 3lors que le flux

tels ceux décrits par Ferreira & Pelletier (1993a), varie grossierement en r
ionisant reste & peu prés constant pour r < Zgy (comme en témoigne la constance du profil en

température sur la figure 1.5a du chapitre précédent). Le paramétre d’ionisation peut donc



114 I1-4. COMPARAISON AUX OBSERVATIONS

e e étre suffisamment faible, dans les régions in-
g ternes, du disque pour que lionisation y
soit peut importante. Nous avons donc lancé
quelques simulations en paramétrisant la li-
mite entre les 2 régions neutre/totalement
ionisé par le demi-angle ¢ que sous-tend la

zone neutre vue de la source chaude. La fi-

EFy (arbitrary unit )

gure 4.5 montre la superposition de 1’ajus-
tement de 1C4329a obtenu précédemment,

donc avec un angle de 80°, avec celui d’un
b

disque en partie ionisé vue sous un angle de

0.01 s sl s [ |

| O ® — ww 10° L’angle ¢ pour obtenir cet ajustement

est de 'ordre de 45°, ce qui implique que le
Fia. 4.5: Composante en réflexion sur un disque Tayon de la région non ionisée soit de I’ordre
ionisé. de Zy. Ces spectres sont étonnamment simi-

laires. Par contre, dans le cas d’un disque
ionisé, ’émission X primaire nécessaire a 1’ajustement est moins importante que dans le cas
d’un disque neutre. La coupure aux alentours de quelques centaines de keV n’est alors plus im-
posée par le primaire mais par la composante en réflexion et donc par les effets Klein-Nishina
subit par les photons se réfléchissant sur le plasma froid.

4.4 Conclusion

La comparaison aux observations a été un test décisif pour notre modéle puisque, si chaque
spectre est trés bien reproduit individuellement, les prédictions faites sur I’ensemble des ga-
laxies de Seyfert 1, dont on a actuellement des données en X, semblent plutét improbables.
En effet, la plupart possédent une faible composante en réflexion (coefficient de réflexion =~
1) ce qui se traduit dans notre modéle par un angle d’inclinaison toujours supérieur & 50°.
Il est possible de faire appel & un effet de sélection observationnel limitant actuellement la
détection de Seyfert 1 avec des angles d’inclinaison faibles. Malheureusement, l’effet d’ani-
sotropie, particulier & notre modeéle, ne semble pas étre une solution possible et il apparait
nécessaire de modifier certaines de nos hypothéses pour diminuer cette forte composante en
réflexion. Une solution possible serait de supposer un disque en partie ionisé et les premiers
résultats obtenus semblent assez encourageants. Il semble donc raisonnable de poursuivre ce
travail en prenant en compte plus précisément les problémes de transfert radiatifs a la surface
du disque afin d’en déduire I’état d’ionisation de la matiere.
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Abstract. We calculate the reflection component predicted by
the anisotropic illumination model of Henri & Petrucci 1997.
This component appears to be more important than for isotropic
models. The overall X/ spectrum is found to be strongly angle-
dependent. When the accretion disc is seen with anearly edge-on
orientation the reflection hump is weak, while a face-on viewing
angle leads to a proeminent reflection hump with an equivalent
reflection coefficient R ~ 50. Such reflection dominated Seyfert
1s galaxies are not observed. By fitting observed X/v spectra,
we derive inclination angle § ~ 70° for MCG 8-11-11 and
6 ~ 80° for IC 4329a and NGC 4151. Although the model
succeed in reproducing individual observed spectra, it requires
all the Seyfert 1s observed in the X-ray band to be seen with
large inclination angles. Such a situation is highly improbable.
On the other hand, we show that the ionisation of a fair part of
the reflecting disk could represent an interesting improvement of
the model, consistent with the data and relaxing the constraints
on the high energy cut-off in Seyfert galaxies.

Key words: radiative transfer — X-rays: galaxies — galaxies:
Seyfert — galaxies: individual: IC 4329a — galaxies: individual:
MCG 8-11-11 — galaxies individual: NGC 4151

1. Introduction

Although we know now that the high energy spectrum of AGNs
is driven by accretion processes in the vicinity of a supermas-
sive black hole, the detailed nature and geometry of the nuclear
emitting region are still unclear.

The radio quiet AGN's have first been divided in two spectral
classes based on optical classification (Khalichikyan & Weed-
man 1971).The Seyfert 1s show broad (up to 10000 km/s) and
narrow (up to 1000 km/s) emission lines while the seyfert 2s
show only the narrow ones. The broad lines originate probably
from hot photoionized clouds
within 1 parsec of the central source, while the narrow lines
originate in moving clouds at kilo parsec distances. The most
popular models to explain these differences are the unified mod-
els (see Antonucci 1993 fora review). In this scheme Seyfert

Send offprint requests to: J. Malzac, (malzac@cesr.cnes.fr)

1s and 2s have intrinsically the same nucleus, the differences
are simply due to an inclination effect. An optically thick torus
of dust and molecular gas surrounds the nucleus and the broad
line region (BLR), obscuring our view of the BLR when our
line of sight lies close to the torus plane. In this case the galaxy
appears as a Seyfert 2 since only the NRL are visible. The BLR
and the nucleus are visible only when we view from within a
cone aligned with the polar axis of the torus. The galaxy then
appears as Seyfert 1. The most extreme hypothesis, called the
straw’s person model, assumes that the thickness and the open-
ing angle of the torus are the same in all Seyfert galaxies. This
model received strong supports from observations, but there are
now some hints that the reality is more complex lying some-
where between the straw’s person model and the hypothesis
that Seyfert 1s and 2s are intrinsically different objects.

Since the high energy photons are less altered by the environ-
ment, and because of their short time variability, the observed X
and «y spectra provide information on the inner regions and the
primary source. They are well described by an intrinsic power
law with photon index I' ~ 1.9 (Pounds et al. 1990; Nandra
& Pounds 1994) with a cut-off at a few hundred keV (Jourdain
et al. 1992; Johnson et al. 1995). This powerlaw is interpreted
as the result of comptonisation of soft (UV) photons by high
energy electrons or pairs. Ginga observations have shown the
presence of secondary components surimposed on the power-
law. Among them a reflected component arising from Compton
reflection on cold matter (White & Lightman 1988) and a neu-
tral Fe K, line. These components suggest the presence of 2
cold thick gas in the region where most of the power is released.

This is corroborated by the presence in many sources of a
strong UV bump interpreted as a thermally radiating medium.
This UV emission was thought to arise from internal dissipation
in an accretion disc until variability studies of NGC 4151 and
NGC 5548 (Clavel et al. 1992; Warwick et al. 1996; Perola et
al. 1986) showed a correlated UV and X variability which is
inconsistent with the standard accretion disc model. The UV
and optical continua are more likely due to the reprocessing of
the high energy radiation.

All these elements have led to consider various geometries
where an X-ray source is located above a cold accretion disc
and reilluminates it, inprinting the reflection features on the
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observed spectrum (Zdziarski et al. 1990; Haardt et Maraschi
1991, 1993). In these models the X-ray source is isotropic, half
of the X-rays impinges on the disc and is reprocessed. This
produces a black body UV luminosity of about the same mag-
nitude as the hard Comptonized luminosity. This is contrary to
observations which often show a UV luminosity several times
greater than X-ray luminosity (Walter et Fink 1993). Further-
more, some observations of the Fe line with a large equivalent
width (EW > 200 eV, Nandra et al. 1997) seem to require
more impinging radiation. Ghisellini et al. (1991) pointed out
that the anisotropy of both the UV radiation field and the IC
procesé should lead to more X-ray photons scattered backward
than upward.

However, the discovery by OSSE and SIGMA of an ubiqui-
tous cut-off around a few hundred keV has focused the attention
on thermal models, stimulating detailed calculations of the cou-
pling between the hot source and the cold disc. The most pop-
ular model, favored by these calculations, is the patchy corona
model (Haardt et al. 1994; Stern et al. 1995). In this scheme
the emitting region is modeled by a small number (~ 10) of
active regions on the surface of the accretion disc. This model
is in good agreement with the data. However, it requires internal
dissipation in the disc to explain large UV to X ratios, which is
again difficult to reconcile with simultaneous optical-UV vari-
ability. It seems also to have difficulties to explain photon index
softer than 2, as observed in some Seyfert 2s (Smith & Done,
1996).

As an alternative, Henri et Petrucci (1997, hereafter HP97)
proposed a model where the hard X-rays are emitted by a unique
non-thermal optically thin point source. This source is located
above an accretiondisc and illuminates it. Such a source could be
physically realized by a strong shock terminating an aborted jet
(Petrucci et al., in preparation). The seed photons are provided
by the thermal emission of the disc. This disc is represented by
an infinite slab which radiates only the reprocessed energy from
the hot source whithout internal dissipation. The anisotropy of
the soft photon field influences the Compton process making
the X/~ emission strongly anisotropic. HP97 calculated in a
self-consistent way the angular distribution of the high energy
radiation and the disc temperature profile. This anistropic illu-
mination model (AIM) was found to give a good explanation of
the observed distribution of UV/X luminosity ratios in Seyfert
1s. The high energy cut-off can be obtained by an appropriate
shape of the particle distribution that can be naturally produced
by reacceleration associated with pair production (Done et al.
1990, Henri & Pelletier 1991).

In this paper we investigate further this anisotropic illumina-
tion scenario. We calculated the reflection component expected
from this geometry (Sect. 2). The strong anisotropy of the X-ray
source leads to an overall spectrum which is highly angle depen-
dent. For nearly pole-on viewing angles, the reflected compo-
nent dominates the hard X-ray spectrum. In Sect. 3, we compare
our results with observed spectra of IC 4329a, MCG 8-11-11
and NGC 4151. The small amount of reflection in these objects
requires nearly edge-on inclination angles. To date, no reflec-
tion dominated Seyfert 1 has been detected. It means that in the
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Jramework of the present model all the X/7y observed Seyfert 1s
are seen with large inclinations. This point and possible impli-
cations for Seyfert galaxies are discussed in Sect. 4.

2. The reflection compenent
2.1. Computional method and assumptions

The calculation of the reflected component of the proposed
model is a bit peculiar, since the incident flux is angle dependent.
The flux from the primary X-ray source, radiated in a direction
defined by an angle 6 with the normal to the disc was given in
HP97 (Eq. 78) with a form similar to:

E
Fue (B, 1) < FnWAG)™ BT b= | 505 @)

where ¢ = cosf, I' is the photon index and E, the cut-off
energy.
The anisotropy coefficients are given by:

Frx(p) = 2.30043 — 3.29152 1 + 1.09871 2, )
_ )
AW = 5T emmon ®

Note that the effective cut-off energy E.A(u) is angle depen-
dent.

This form of Fy;, differs from the classical power law plus ex-
ponential cut-off by the 1/2 exponent under the exp function.
This exponent originates from the lepton energy distribution in
the hot source. In HP97 (Eq. 71), this distribution function has
been arbitrary fixed to be:

n(y) = No 7~ exp (—l> @
’ Yo

Actually, we should calculate it self consistently taking into
account all radiative and hydrodynamic processes in the shock
which leads to the formation of the hot source. This work is
currently in progress and it seems that in the allowed range of
parameters there are few constraints on the shape of the electron
distribution. For example, we could choose the more general
distribution:

N{v) = Noy~*exp |:— (l>2ﬁ:| )

Yo

Which leads to a photon flux:

Fair(E, ) o Foy (u)A(p)" 2 B*~F
E B
exp [-— (—m m ) ] 6)

In this paper, we will use this last expression. Indeed, the model
does not constrain the detailed shape of the primary spectrum
but only the integrated luminosities.
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For directions p < 0, the radiation impinges on the disc. A
fair part of the luminosity is absorbed contributing to the disc
heating, while a fraction is Compton reflected leading to the for-
mation of a secondary component Fies. As for the isotropic case
the strength and shape of reflected spectrum depend on the view-
ing angle (Magdziarz & Zdziarski 1995), but in a stronger man-
ner. We performed calculations of Fre¢s( £, ) using a Monte-
Carlo code which enables a treatment of these anisotropy ef-
fects (See Poutanen et al. 1996 for a semi-analytic treatment
of angle dependent illumination). Our code takes into account
both Compton diffusions in cold matter, photoabsorption and
iron fluorescence. The disc is supposed to be optically thick,
we fixed its column density at 1025cm~2. The photoabsorp-
tion opacities are those from Morrisson & Mc Cammon (1983)
which assume neutral matter with standard abundances. This
code was tested, for the isotropic case, against the results of
Magdziarz & Zdziarski 1995 and found in good agreement.

Assuming neufral matter means that the source height is
supposed to be large enough for the impinging X-ray flux not
to ionize the disc significantly. This hypothesis is supported by
the observations of the 6.4 keV Fe line (Pound et al. 1990;
Nandra & Pounds 1994). An ionized reflector would increase
the reflected continuum below 10 keV where its contribution to
the overall spectrum is usually very weak.

In Petrucci & Henri (1997), general relativity effects were
studied and found to have negligible influence on the primary
and reprocessed spectrum for source heights greater than 25 R,
(5102 to 510! cm for typical masses). In this limit indeed,
the characteristic size of the disc area where most of the source
power is radiated, is much larger than the gravitational radius.
Since our assumption of neutral matter requires a large source
height, we assume that general relativity effects on the reflection
component are negligible and use an Euclidean metric. Also we
did not attempt to take into account the Doppler effect from the
disc rotation. These effects would affect essentially the Fe line
shape.

The reflected luminosity does not contribute to the disc heat-
ing. This could modify the temperature disc profile derived in
HP97. Actually the disc albedo is small and we can neglect the
incidence of reflection on the disc-source energy balance. We
checked a posteriori that the total reflected luminosity is only
about 10 % of the total incident luminosity. Also minor modifi-
cations of the primary spectrum arising from reflected photons
going back to the hot source have been neglected.

With all these approximations the high energy spectrum
shape is independent of the source height above the infinite
disc.

2.2. Results

The main result from our calculations is that the overall spec-
trum is strongly dependent on the viewing angle 6, defined
as the angle between the line of sight and the normal to the
disc. Fig. 1 shows two spectra obtained for edge-on and face-
on inclinations. The hard X-ray source is highly anisotropic,
the downward to upward emitted power ratio is about 7, lead-
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Fig. 1. Calculated spectra for § = 10° (bottom) and § = 80° (top)
with E. = 200keV I = 1.9 and 8 = 1. The dotted lines show the
primary spectrum, the dashed lines the reflected component.

1000

ing to a reflection component higher than for isotropic models.
Furthermore, this anisotropy leads to an increasing apparent lu-
minosity of the primary emission with increasing & (see HP97).
On the other hand the reflected flux is roughly proportional to
the projected disc area seen by the observer which decreases
as p = cos b. So, the reflection component dominates the high
energy spectrum for low inclinations.

The amount of reflection in the overall spectrum can be
quantified by the reflection coefficient R. This empirical param-
eteris used to account for anisotropy and geometry uncertainties
when comparing an isotropic reflection model with data. R is
usually defined as the normalisation ratio between an observed
reflected component to the calculated reflection obtained for an
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Fig.2. R as a function of y for three reference angles. 6, = 0°, 30°,
60° from bottom to top. The parameters of the primary emission are
E.=200keV, ' =19,8=1.

isotropic source illuminating an infinite slab seen with a given
reference inclination angle 6, .

The choice of 8y is important since even in the isotropic
case the reflected spectrum shape and normalisation are angle
dependent. Usually 6y is chosen to be 60° because for this angle
the spectrum is very close to the angle averaged spectrum, some
authors prefer 8y = 0 since Seyfert 1s are expected to be seen
pole on.

Here we estimate the reflection coefficient predicted by the
AIM. Our R(u) is the ratio of the number of reflected photons
predicted by the model for a given u, to the photon number
obtained if the source was isotropic — and emitting the spectrum
predicted by our model for an inclination u — and observed with
an inclination pg = cosfg:

f E_lFref (Ea P’) dE
J E-1FER™(E, po) dE

ref

M

R(p) =

Fig. 2 shows R as a function of the inclination angle. R,
increasing quickly with u, is of order of unity for angles around
80-75 degrees and become important for smaller angles reaching
values of about 50 for small inclinations.

As the observed R in Seyfert 1 galaxies is of order unity, we
can already see that the anisotropic illumination model predicts
an important inclination angle for those Seyfert 1s that have
been well studied in hard X-rays. In the next section we test
our model against the high energy spectra of IC 4329a, MCG
8-11-11 and NGC 4151 and derive inclination angles for these
objects.

J. Malzac et al.: Anisotropic illumination in AGNs

3. Comparisons with observations
3.1. Data

In order to test the anisotropic illumination model and its pre-
dicted reflection component, we need spectral data in the 1-500
keV range. Seyfert 1 galaxies are faint at high energy, OSSE
detected only 12 of them with a good photon statistic (Johnson
et al. 1997). If we discard those which were not observed si-
multaneously by a lower energy instrument their number falls
to only 3 objects for which data are available, namely IC 4329a,
MCG 8-11-11 and NGC 4151.

For IC 4329a we used the ROSAT, GINGA and OSSE data
from Madejski et al. (1995, Fig. 4b model d). In our fits we
ignored pha bins below 1 keV. For MCG 8-11-11 we used the
ASCA/OSSE joint spectrum described in Grandi et al.(1997).
For NGC 4151 we used the data from Zdziarski et al. (1996).
The original data are a composite spectrum based on nearly si-
multaneous observations by ROSAT, GINGA and OSSE in june
1991. NGC 4151 presents a strong excess below 1.5 keV whose
nature is unclear, arising probably from extended emission in
the galaxy (Pounds et al 1986), and a strong complex absorption
structure. The analysis of these components is out of the scope
of the present work. So, we did not use the ROSAT data in our
fit and considered GINGA data only above 2 keV.

3.2, Fitted model

We fit these data with a 3 component model which has the
following form:

F(E7u)=[Fdir(E7ﬂ)+Fref(Eau)]e_a(E)NH (8)

The first component is the direct flux Fy;; defined by Eq. 6
which depends on parameters u, E., I" and 3.

The second component Fre¢(E, pt) is the reflected compo-
nent. This component depends indirectly on parameters E,, T’
and 3 via the incident X-ray spectrum. The i parameter affects
weakly its shape, but mainly its relative intensity to the direct
flux.

As an attempt to account for the low energy absorption we
add a simple neutral absorption model with an hydrogen equiv-
alent column density Vy,. In order to have a reduced set of free
parameters we did not attempt to model the data with a more
complex absorber (ionized or partial covering). As we fit the
data only above 1 keV we expect it does not influence the fit.

So, the fitted model includes 5 parameters E., I', 1, N}, and
3 plus an overall normalisation.

The fits were performed using XSPEC V10. The compu-
tation of the reflected spectrum by Monte Carlo method is too
time consuming to be implemented in the fit procedure. So, we
calculated once for all the “response matrix” of the disc. This
matrix (similar to those described in Poutanen et al. 1996) gives
the reflected spectrum in a given direction, for a given incident
flux at fixed incidence angle and energy. An XSPEC imple-
mented subroutine computes quickly the reflected component
by interpolating and summing the matrix elements.
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Table 1. Best fit parameters and x> for models (a) 8 frozen, (b) 8
free parameter, (c) 3 frozen, 6.-7. keV channels ignored, (d) 3 free,
6.-7. keV channels ignored. E. is given in keV, Nx in 1022 cm™2.

T E-. ] © Nu  x°/v

IC 43292

@ 1.95%%2 284.710
(b) 1.8770%¢
© 1.96:_:§;§% 306.f§§
(d) 1.9770%17210.7112

10 016709 0.467992 129/104
112,720 0.397030 0.1870°0 0.467 002 127/103
10 0.167092 0.46_002 118/101
6751 0.15700 0477002 118/100

MCG 8-11-11
(@ 1717902 20175

10 0.387555 0.277002 913/884
(6) L.71700% 503 7110 0 06712 0.387 000 0.277 902 013/883
(© L717002 217.7%%  10(D 0.36191s 0.27 g.02 814/827
(d) 1.667001 116.72%7 (517273, 0.4175.20 0.27 0o% 814/826

NGC 4151

(@) 1.80700F 23572 1.0(f) 0.15:907 9.4707 137/9
(b) 1.877002 211,720 2.470¢ 0.167905 9.8703 100/98
(©) 1.847901 282,710 1.0(H) 0.18750: 9.5%0; 13196
(d) 1.877005 210.7%2 24712 0.16799; 9.8:93 93/95

Quoted errors are the 90% confidence range (Ax? = 2.706)
as computed by XSPEC.

3.3. Results

We fitted the data with both the 3 parameter fixed to 1 (models
a/c) and let as a free parameter (models b/d). To estimate the
influence of our predicted Fe Ko line on the results, we then
reprocessed the fits ignoring the pha channels in the 6.-7. range
(models ¢ and d). The results are shown in Table 1. Fig. 3 shows
the data and the unfolded model spectra from model b.

The best fit parameters values of E. , I' and Ny derived with
B3 = 1 (model a) are very similar to those found in the previous
quoted works. We found values of u corresponding to : @ ~ 81°
for IC 4329a, and NGC 4151, and § ~ 67° for MCG 8-11-
11. These large inclination angles reflect the small amount of
reflection in these objects. Using Fig. 2, one can check that
these angles are in good agreement with the previously derived
R parameter values : 1.03 (§p = 60°), 1.64 (6o = 0°) and 0.43
(6o = 65°), respectively for IC 4329a, MCG 8-11-11 and NGC
4151.

However, our x? values are worse because the Fe line is
not a free parameter in our model and our absorption model is
rough. Ignoring the data bins in the 6.-7. range (model c and d)
improves the fits significantly. This means that our predicted Fe
line does not reproduce the data very well. An analysis of the
residuals shows that the observed lines are stronger and broader
in these three objects. Such large equivalent widths are usu-
ally interpreted as iron overabundance. The broadening could
arise from Doppler and general relativistic effects. A secondary
component produced elsewhere could also be present.

IC 432%a

E Fe (keV em™ s™)

1 10 100
Energy (keV)

MCGC B—-11-11

T T

0.010

T

E F (keV cm™ 57)

0.001

Energy (keV)
NGC 4151

0.10

E Fe (keV em™ s7™)

0.01

N S | N 1

L=]

Energy (keV)

Fig. 3. Fits with model b. The dotted lines are the reflection components,
dashed line are the absorbed primary spectra, dot-dashed lines are the
unabsorbed continua, solid lines are the sum of the three components
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Actually, a detailed modelling of the Fe line would require
more assumptions than we did, making it difficult a self consis-
tent calculation in the framework of the anisotropic illumination
model. However, we can see by eyes in Fig. 3 that our estimates
of the line are not in complete disagreement with the data.

In IC 4329a and MCG 8-11-11 the data do not constrain the
detailed shape of the cut-off. So adding the 3 parameter (model
b and d) does not improve significantly the fit. And as S and E,
are strongly correlated, similar x? values can be achieved with
either small or large value of both 8 and E. . In MCG 8-11-11
the best fit values of 3 in model b is found to be close to 1.,
while ignoring the 6-7 keV channels lead to 8 = 0.51 but with
a x2 value very close to that obtained with 3 fixed to 1 (model
¢). For IC 4329a we found two local minima corresponding to
B ~ 04, E. ~ 110keV and 8 ~ 2.7, E, ~ 210keV with a
slight difference in x2 values. The first minimum is the best fit
in model (b), while the second becomes the best fit when 6-7
keV channels are ignored. On the other hand, in NGC 4151,
the OSSE data have a higher photon statistics which enables to
better constrain the model. The cut-off is clearly sharper than
exponential which had led Zdziarski et al. (1996) to interpret it
as a thermal one. Our nonthermal model gives a good description
of the spectrum provided that 3 > 1, with a best fit value of 3
close to 2.4.

4. Discussion

In the previous section we found that the AIM is consitent with
the observed X-ray/vy-ray spectra from IC 4329a, MCG 8-11-
11 and NGC 4151, provided that the inclination angle is nearly
edge-on. This would require that, at least in these three Seyfert
1 galaxies, the dusty torus is inexistent or the geometry of the
obscuring material enables us to see directly their nuclei at large
inclination angles. To our knowledge, such an hypothesis can
not be ruled out by present observations. There are also some
hints that the inclination is larger than usually thought in some
unobscured Seyferts.

In NGC 4151, HST observations of the ionisation cone in
the extended narrow line region require a larger opening an-
gle and an inclination > 60° (Evans et al. 1993). The large
absorption column density and the radio jet in NGC 4151 are
also suggestive of an edge-on Seyfert. This led Cassidy & Raine
(1997) to propose a modified version of the unified model based
on detailed analysis of NGC 4151. In this scheme, the observed
ionisation cone is due to the geometry of the scatterer rather than
to collimation by the torus.The absorption of Seyfert 2 spectra
occurs in a flared accretion disc, so the opening angle of the
torus is not required to be small. For NGC 4151 they derive an
inclination of 58°.

In the case of IC 4329a, a polarimetric study (Wolstencroft
et al. 1995), assuming that the polarization arises from scatter-
ing on the inner edge of the optically thick torus, shows that
IC 4329a is unlikely to be seen pole-on. Rather, it suggests that
our line of sight goes through the edge of the torus so that the
central nucleus is partially obscured. This would be consistent
with a large inclination if the torus is geometrically thin and, on
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the other hand, it would also explain the large column density
obtained in the best fits —almost 10 times the galactic column
density (see also Walter&Fink 1993). We can equally remark
that a large reddening has been observed in the optical and ul-
traviolet (Marziani et al. 1992) and that IC 4329a is one of the
rare almost edge-on Seyfert 1 galaxies (Keel 1980).

'We are thus possibly dealing with three highly inclined sys-
tems. -

However, our results are clearly different from detailed stud-
ies of the Fe K line profiles observed by ASCA (Nandra et al.
1997). They found broad asymmetric redshifted lines consistent
with emission in the inner regions of an accretion disc rotating
around a black hole. The relativistic effects on the line profile
are strongly angle dependent (Fabian et al. 1989; Laor 1991).
They derive a mean inclination of only 30° for their sample
of Seyfert 1s. For NGC 4151 and IC 4329a, they found view-
ing angles respectively in the range 9° — 33° and 10° — 26°
degrees. At least for MCG 6-30-15 and NGC 4151, it seems
difficult to find a plausible alternative explanation (Fabian et al.
1995) such as Compton downscattering. Note however that the
modelling of the continuum can affect the line profile. On the
other hand, the used fitting model requires had hoc assumptions
on the inner and outer radii of the disc and on the disc emissivity
profile and assumes that all of the fluorescence arise from the
disc. Moreover, this model also predicts small inclination an-
gles for a sample of Seyfert 2s and NELG (Turner et al. 1997)
in contradiction with the unified model.

A more problematicissue is the prediction of reflection dom-
inated Seyfert 1s for pole-on inclination angles. However, a
proeminent reflection component should have strong effects be-
low ten keV and thus should be detected by GINGA and ASCA.
Indeed, these objects would present a very intense Fe line with
equivalent widths of 1-2 keV and a very hard spectrum in this
band (T ~ 1). Itis interesting to note that observations of the X-
ray background requires discrete sources with photon index in
the 2-10keV range I ~ 1.5 (Ueda et al. 1998). Although these
sources are merely Seyfert 2 galaxies (Sakano et al. 1998), the
X-ray background would be consistent with reflection domi-
nated Seyfert 1s ( Fabian et al. 1990).

A few reflection dominated Seyferts have effectively been
reported (Reynolds et al. 1994, Matt et al. 1996, Malaguti et al.
1998), but all of them are Seyfert 2s. The reflection component
is then interpreted as reflection on the inner edge of the torus,
the nuclear emission being strongly absorbed.

In the GINGA sample of 27 Seyfert 1s and NELG (Nan-
dra & Pound 1994), the largest R values are 3-4. This means
that, according to Fig. 2, none of them would have an inclina-
tion lower than ~ 50°. Unless there is a strong selection effect
against low inclination system, this situation is most unlikely.
The data do not suggest the existence of a selection bias which
would be moreover difficult to explain. The AIM in its present
form is thus ruled out.

However, some improvements of the AIM could make it
more consistent with the observations. First, the source could
be closer to the disc. Then, the solid angle subtended by the
reflecting matter is reduced due to the central hole in the disk.
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Fig.4. Spectrum obtained for a disk fully jonized in its external parts
(solid line). The half-angle substended by the neutral region is 45 °. The
parameters are p = 0.98,T" = 1.9, Ny = 0.47 and Ec = 3 MeV. The
direct emmission is shown in dotted line. As a comparison the dashed
line shows the overall spectrum obtained with best fit parameters of
model d for IC4329a

Yet, it appears that the reduction of the hump while significant
is not sufficient to solve our problem, unless the source is very
close to the black hole. For an inclination of 10°, we found
that the source has to be lower than a tenth of the radius of
the hole. This is rather unrealistic. However, we do not account
for relativistic effects in these estimates and it is clear that, at
such distances of the black hole, they become very important.
Introduction of relativistic effects is deferred to a future work.

On the other hand, a particularly relevant improvement
would be to consider the ionisation of the disk upper layers
due to illumination. The ionisation degree of the reflecting ma-
terial depends on the incident flux and the density. We made
preliminary estimates of the density profile at the surface of the
disk. It turns out to be denser close to the black hole. So that
paradoxically, it should be neutral in its internal parts and highly
ionized at greater radii.

In the ionized regions the refiected component would arise
with very few photelectric absorption mimicking the primary
spectrum at low energy, leading to an apparent reduced reflec-
tion hump. As a first estimate of this effect we calculated the
spectra predicted by the AIM assuming that the central region
is neutral, while the external region is fully ionized (no pho-
toabsorption, reflection on free electrons). The border between
the two zones is parametrized by ¢ the half-angle subtended by
the neutral region as seen from the source. Fig. 4 compares the
spectrum obtained in our fit.of IC4329a (model ¢) and a spec-
trum obtained with ¢ = 45°, and an inclination of 10°. The
spectral shapes are very similar. We can equally remark that, as
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the direct emission is negligible for small inclinations, the cut-
off energy is no longer constrained to be at a few hundred keV
(Ec=3 MeV inFig 4 ). This could have interesting consequences
for non-thermal models.

5. Conclusion

We calculated the reflection component predicted by the AIM. It
is found to be stronger than in isotropic model and it dominates
the high energy spectrum for small inclination angles. Such a
strong reflection component is unobserved in Seyfert 1s. So,
to be consistent with the data, the AIM requires that all the
observed Seyferts are seen with a large viewing angle. Obtaining
acceptable fits of IC4329a, MCG 8-11-11 and NGC4151 spectra
requires inclinations of 70 °- 80 °. While it is possible that these
three individual objects are very inclined, it seems very unlikely
to be the case for all the Seyfert 1s galaxies observed by GINGA,
ASCA and BeppoSAX. So we consider that the AIM, in its
present form, is ruled out. However, we showed that it could be
reconciled with the data if one admit that a fair part of the disk
is strongly ionized. A detailed study of the effect of ionisation
as well as other improvements of the model that could reduce
the reflection hump are under works.
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Chapitre 6

Formation d’une source

non-thermique
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Le modéle de réillumination anisotrope suppose ’existence, au centre des galaxies de Sey-
fert, d’une source non thermique placée & une hauteur de quelques rayons de Schwarzschild
au-dessus d’un disque d’accrétion. Nous avons fait I’hypothése que cette source était for-
mée par ’accélération de particules & travers le choc terminal d’un jet provenant des régions
centrales de la galaxie active. Si cette interprétation est plausible, au vue des observations
Radio de flots collimatés dans les régions centrales des Seyferts (cf. chapitre 1.5), elle semble
également en accord avec les résultats de récentes simulations de jets magnétohydrodyna-
miques, comme celles obtenues par Ferreira (1997) ou Ouyed & Pudritz (1997). Ces derniers
ont d’ailleurs mis en évidence ’apparition de chocs magnétohydrodynamiques provenant de
la recollimation du jet sur lui-mé&me et il n’est donc pas nécessaire de faire appel a la présence
d’un milieu extérieur dans lequel le jet entrerait en collision pour former un choc. De plus,
les chocs observés lors de ces simulations se produisent systématiquement a quelques dizaines
de rayons de Schwarzschild au-dessus du disque (Ouyed & Pudritz 1997), résultat tout a
fait en accord avec les ordres de grandeurs utilisés dans notre modeéle de réillumination. Le
choix de la géométrie de notre modeéle semble donc cohérente avec les résultats des théories
d’accrétion-éjection les plus récentes.

Je vais m’intéresser, dans ce chapitre, a 1’accélération de particules & travers un choc en pre-
nant en compte & la fois les processus de Fermi du premier et du second ordre ainsi que les

processus de pertes radiatives, comme ’effet Compton ou I’effet Synchrotron. Je vais montrer
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qu’il est possible de former une distribution de particules de la forme de celle supposée dans
le modéle de réillumination et lors de P’ajustement des observations (chapitres II.1 et I1.4), &

28
savoir n(y) < v~ exp |- (j—) . Nous allons également voir que la création de paires peut

Ye
jouer un role clef dans I’équilibre d’un tel systéme. J’applique enfin les différents résultats

obtenus aux cas des galaxies de Seyfert et tente de dégager une image plus précise de ce que

pourrait étre la région centrale d’une telle galaxie.

6.1 Accélération par collision

Les concepts de base de 1’accélération de particules par interaction sur des centres dif-
‘fuseurs en mouvement ont été introduits pour la premiere fois par Fermi en 1949 (Fermi
1949). Considérons une particule d’énergie € et de quantité de mouvement p! entrant en
collision avec un centre diffuseur de vitesse V que ’on suppose bien inférieure & la vitesse de
la lumiére. Il est possible de connaitre la variation de I’énergie de la particule lors du choc
en appliquant les transformations de Lorentz entre les parameétres pré-collisionnels (d’indice
1) et post-collisionnels (d’indice 2) dans le référentiel du laboratoire et dans celui du centre

diffuseur (notés avec des ’), a savoir:

o = €1 -p;.V PV = p;.V—¢1V%/c?
' V1-VE/eE o V1-V?/c?
€2 —p5.V ) &a+p1.V

2= iovie ' T iovee

Si ’on suppose le choc élastique dans le référentiel du centre diffuseur, on a alors ¢/; = €5 et
p’;.V = —p’,. V. Combinant ces différentes équations, on peut facilement déduire la variation
d’énergie de la particule dans le référentiel du laboratoire lors de chaque collision:

. 9 VZ
Ae = €2 —€ = m_ (6_261 + pIV)
V2
~ 2 ('(:761 + p]_V) y (61)

cette derniére équation ne gardant que les termes d’ordre 2 en V/c. Dans le cas ou la particule
collisionne entre 2 centres diffuseurs s’approchant I’'un de ’autre, le second terme du membre

de droite de ’équation (6.1) domine & chaque collision?. Pour une particule relativiste (et
p1.V '

c’est le cas qui nous intéressera par la suite), € &~ pc et en moyenne Ap ~ 2 . Ce processus
porte le nom de processus de Fermi du premier ordre car la variation d’énergie de la particule &
chaque collision est proportionnelle & V/¢. Dans la cas ot la distribution des centres diffuseurs

est isotrope, la moyenne angulaire du produit scalaire p;.V est nulle et c’est le premier terme

1. p est le vecteur de module p
2. Si les vitesses respectives des centres diffuseurs sont notées Vi et Vg, la vitesse V n’est autre que la

vitesse relative Vi — V2. [l n’y a donc gain d’énergie que si V; # V.
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du membre de droite de I’équation (6.1) qui domine. Le gain en énergie de la particule est
alors proportionnel au carré du rapport V/c et c’est pourquoi ce processus porte le nom de
processus de Fermi du second ordre. Nous verrons dans la suite que le terme p;.V intervient
également dans le processus d’accélération & travers la diffusion des particules dans I’espace
des énergies. C’est d’ailleurs cet aspect diffusif qui caractérise le processus de Fermi du second
ordre.

6.2 Application 4 un plasma magnétisé

Un plasma magnétisé est souvent porteur d’instabilités susceptibles d’exciter différents
types d’ondes selon le type de couplage de la force magnétique de Lorentz et de la force de
pression du fluide. Les plus amplement excitées d’entres elles sont les ondes d’Alfvén qui sont
uniquement dues 2 la force de tension magnétique. On peut alors montrer qu’il est possible
pour des particules d’entrer en résonance avec ces ondes et de diffuser sur les perturbations
magnétiques qu’elles produisent (Jokipii 1976; Lacombe 1977; Blandford & Eichler 1987).
Leffet le plus rapide est connu sous le nom de diffusion de I’angle d’attaque (ou “pitch-
angle” en anglais), I’angle d’attaque étant I’angle entre le champ magnétique et la quantité
de mouvement p de la particule. Cette diffusion est caractérisée par la fréquence v; dont
’expression est donnée dans ’annexe C. C’est un paramétre fondamental de la microphysique
des plasmas et il interviendra souvent dans mes calculs. D’un autre c6té, le champ magnétique
étant statique dans le référentiel de ces ondes, il n’y a pas de variation d’énergie de la particule
et la diffusion peut y étre considérée comme élastique. Il est alors possible d’appliquer le
formalisme précédent en faisant jouer aux ondes d’Alfvén le role de centres diffuseurs, ces

B
derniers se déplagant 3 la vitesse d’Alfvén ||Vl = T Nous allons de plus supposer
0

que le plasma est porteur d’un spectre d’onde d’Alfvén en w™4 o, dans le cas de faibles
perturbations magnétiques, le coefficient v4 est de I’ordre de ’unité (va = 3/2 pour une
turbulence de Kraishnan et v4 = 5/3 pour une turbulence de Kolmogorov). Aucune des
théories actuelles des turbulences d’onde d’Alfvén n’a d’ailleurs conduit a des indices v4 > 2
et nous supposerons dans la suite 1 < v < 2.

6.2.1 Seuil d’accélération

_ L’étude de la microphysique des plasmas magnétisés montre qu’une particule entre en
résonance avec un spectre d’onde d’Alfvén si son rayon de Larmor ry, est de ’ordre de grandeur
d’une des longueurs d’ondes du spectre (Jokipii 1976; Lacombe 1977). Or, dans les plasmas
ordinaires (qui sont ceux que nous utiliserons par la suite), la composante la plus massive
est formée de protons non relativistes qui limitent le développement des ondes d’Alfvén a
des longueurs d’ondes supérieures & V4/wep 0l wep est la pulsation cyclotronique des protons
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B
Wep = 27 ) . Pour qu’il y ait résonance il faut donc que:
P om
P

rL = —— soit p > m,V4 6.2
ol p est la quantité de mouvement de la particule. Dans le cas d’un électron de vitesse v, cette
condition de résonance impose une limite inférieure a son facteur de Lorentz « puisqu’alors
p = ym.v et I’équation (6.2) devient:

myp Va

> Ymin = — .
Y 2 Ymin P (63)

C’est donc une contrainte de résonance relativement sévere puisque v, peut facilement étre
de 'ordre de 10. Il est donc nécessaire que les électrons soient pré-accélérés pour pouvoir
ensuite diffuser sur les ondes d’Alfvén. Plusieurs processus d’injection sont possibles comme
le développement de champs électriques lors de reconnection magnétique, d’ondes magnéto-
soniques ol de whistler (Ragot & Schlickeiser 1998a). Je ferai donc, par la suite, ’hypothése
que de tels processus existent au sein du plasma porteur de la turbulence d’Alfvén. Je suppose
également que les temps caractéristiques associés a ces différents processus sont suffisamment
courts, devant les autres échelles de temps du probleme, pour pouvoir considérer leurs effets

comme instantanés.

6.2.2 Processus de Fermi du premier ordre

Le processus d’accélération de Fermi du premier ordre a eu un important succes aupres
des astrophysiciens car il permet, comme nous allons le voir, de former des distributions
de particules en loi de puissance et les lois de puissances sont trés généralement observées
dans tous les domaines de I’astrophysique. Comme nous 1’avons précédemment expliqué, ce
processus met en jeu des centres diffuseurs se rapprochant les uns par rapport aux autres.
On retrouve une telle situation dans le cas de choc a l'intérieur d’un flot de matiere puisque
la matiére post-choquée va nécessairement moins vite que la matiere en amont du choc. Si
ce plasma est magnétisé, une turbulence d’onde d’Alfvén peut prendre naissance de part et
d’autre du choc et, lorsque ’on se place dans I’un des référentiels 1ié au flot amont ol aval,
il est facile de voir que les perturbations magnétiques se rapprochent les unes des autres. Les
chocs sont donc des “terrains” de prédilection pour ’application du processus de Fermi du

premier ordre. J’en décris ici les principaux aspects.

Equation d’évolution de la distribution de particules accélérées

Nous allons supposer le choc infiniment plan ce qui revient a étudier le probléme unidi-
mentionnellement dans la direction z normale au choc. Nous caractérisons ’ensemble des par-

ticules entrant en résonance avec les ondes d’Alfvén par sa fonction de distribution f(p,z)?.

1. La quantité 4xp®f (p, z)dp représente la densité de particules ayant une impulsion entre p et p + dp.
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Choc

F1G. 6.1: Schéma simpliste d’un choc unidimensionnel

Pour des vitesses d’Alfvén bien inférieures & la vitesse de la lumiere, les perturbations en
énergie subies par les particules & chaque diffusion sont de faibles amplitudes (comme le
montre 1’équation (6.1)) et trés fréquentes (la fréquence s est élevée) et il est alors possible
d’utiliser le formalisme de Fokker-Planck pour obtenir 1’équation d’évolution de la fonction
de distribution. Je décris ce formalisme en annexe C et j’invite le lecteur & s’y référer pour
de plus amples informations. Si je ne prends pas en compte le terme de diffusion en énergie
associé au processus de Fermi du second ordre, f(p, ) doit vérifier 'équation suivante (cf.
équation (C.17) en annexe):

0 0 10u 0 1 obp? 0 0

—8—{ + ua—£ = gap—a% ;2——5]2% + -a—:;Dg;za—;’; (6.4)
ol u est la vitesse du fluide. La signification des différents termes de cette équation est la

suivante:

10 : . .
— le terme —?;a—upg% rend compte de ’accélération par le processus de Fermi du premier
T

ordre. Comme je I’ai indiqué en introduction, ce dernier dépend nécessairement du
gradient de vitesse du fluide et plus ce dernier est important plus le processus sera

efficace.

dbp*

- le terme — p°f
p* Op

de pertes peut se mettre sous la forme p = bp?. Les processus Compton Inverse et

correspond aux processus de refroidissement radiatifs ou le taux

Synchrotron font parties de cette catégorie et c’est surtout au processus CI au uel je
y g p quei J

m’intéresserai par la suite.

of

— le terme ——Dw—? est un terme de diffusion spatiale lié & la diffusion des particules sur
les ondes d’Alfvén. Le coefficient de diffusion spatiale D, dépend effectivement de la

fréquence de diffusion angulaire v, par la relation Dy ~ —é;— (cf. équation (C.16)) ol
s
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003\ T —————
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- 4 pointillé, varie en ¥>~¥4 avec 1 <
- 1 v4 < 2. Il existe donc une valeur

0.01

Unités arbitraires
A
Y

Y. pour laquelle lp = 1, = l5. Les

\
N
=
1

particules de v < 4. auront donc des

0 2 ) 1 Lo .
0 50 100 150 200 pertes négligeables dans la région [0,
Facteur de Lorentz 7y o).

v est la vitesse de la particule ~ c. Cette diffusion spatiale permet I’homogénéisation

de la fonction de distribution.

. . . U2
On peut alors définir, pour chaque particule, une longueur de refroidissement /.., = b_z’ a

partir de laquelle les pertes radiatives deviennent importantes, et une longueur de diffusion
Ip= %, délimitant la région ou la particule est accélérée. On voit que [, varie en ! alors
que Ip sze comporte comme v ! et varie donc, pour un spectre d’onde d’Alfvén en w™"4, en
¥2-¥4 (cf. équation (C.12) de I’annexe C). Le paramétre v4 étant compris entre 1 et 2, Ip est
une fonction croissante de «. Il existe donc, comme le montre schématiquement la figure 6.2,
un facteur de Lorentz -, pour lequel /., = [p = 5. Pour les particules de facteur de Lorentz
¥ < 7, leur longueur de diffusion est inférieure a I; mais également inférieure a leur longueur
de refroidissement. Leurs pertes radiatives sont donc faibles face au processus d’accélération
dans toute la région 0 < z < I3. Ces différentes remarques vont nous permettre d’introduire

la fonction de répartition définie par:

lo 00
Fo) = [ do [ 10 2)amay (6.5)
0 P
et avec laquelle il nous sera plus simple de travailler par la suite. L’intégration de I’équation

(6.4) sur les impulsions, de p & I’ oo, et sur les z, de 0 & I,, permet de déduire I’équation

d’évolution de F. Une premiére étape donne:

F oo l2 126
T |t aa] =[5 +2.2) 1 0)aplda +
0 0

w1+ 555
) [ / 47rp'2Dmgf(p wdp] / / aprf(p x)dp’ (6.6)
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ou

. : 9 :
ol l’on se sert du fait que u—ic = uf — — f. Dans le cas d’un choc idéal (i.e. d’épaisseur
nulle, cf. figure 6.1) situé en z = 0, la vitesse du fluide peut se mettre sous la forme:

. 0 pourz <0
u(z) = ug + (ug — u1)0(2) ot O(z) = (6.7)

1 pourz >0
et ol u; et ug sont respectivement les vitesses en amont et en aval du choc. Par la suite les
différents paramétres caractérisant le flot amont seront indicés par un 1 et par un 2 pour le

flot aval. En remarquant enfin que:

2 oF
arp? f(p, z)dz = —— 6.8
| 4,2y = - (6
et en posant
[e ] 6 ,
Qy = / (ul - D”’la—) f@,z) 4npdp' (6.9)
P z 0
- = [ (uz - Dm,z—a"i) F@0)| ampan (6.10)
P z I

les taux de particules d’impulsion > p advectées et diffusées par le flot amont (gain) et le flot
aval (perte), ’équation générale suivit par F'(y) prend la forme:

aF_‘_l:Zl: 3 2?5

Il faut faire, & ce point du raisonnement, une remarque importante. Apres le choc, et tant

+Q+—-Q- (6.11)

que les refroidissements radiatifs sont négligeables, les particules sont simplement advectées
par le plasma et diffusées spatialement sous le contréle du coefficient de diffusion Dz 2. Ces
processus tendent donc 3 homogénéiser la fonction de distribution f(p,z) apres le choc et
’on peut, en premiére approximation, la considérer comme constante et égale 3 sa valeur a
’endroit du choc, & savoir f(p,z > 0) =~ f(p,0). C’est en fait rigoureusement le cas lorsque
les pertes radiatives ne sont pas prises en compte puisque, dans le cas stationnaire, f(p,z)
doit simplement vérifier:

of 10u 8f L 9 . Of

Y3 =302 3p T 92° 35"

Comme en aval du choc la vitesse est constante et égale & us, la solution de cette équation

(6.12)

est de la forme:

F0,5) = £(p,409) + L2, 0) ~ S o ool exp | [ 1ot |

6.13
D:c:c,? ( )

et la seule possibilité pour que f(p,z) ne diverge pas & l'infini est de prendre f(p, z) = f(p,0)
pour toute la région en aval du choc. Dans notre cas, cette hypothése va nous permettre de
relier le terme f(p,0) & F(v) & partir de I’équation (6.8):

Iz
—_= / Anp? f(p, z)de =~ lodrp? f(p, 0). (6.14)
- 8p 0
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D’apres la définition de /s, le temps d’accélération par le processus de Fermi du premier

ordre! des particules de facteur de Lorentz 7., 727 (7.), est de I’ordre de:

l
nE) = 2
~ 2Da::z:,2(7c)
~ _U%
1 o2
~ _—. 6.15
Vg (7c) u% ( )

L’équation (6.6) peut donc se mettre finalement sous la forme:

OF r=1 «~ 9\ OF
W“( e o el >57+Q+ Q- (6.16)

oll 7 = uy/uy est le rapport de compression du choc (cf. annexe D).

Résolution approchée

Pour résoudre cette équation il faut en premier lieu exprimer les termes Q4 et @Q_. Dans
cette section nous allons commencer par supposer que le terme d’injection de particules @+
provenant du flot amont est négligeable, & haute énergie (i.e. pour v de 'ordre de quelques
unités), par rapport aux particules accélérées au sein méme du choc. Cela revient, en fait, &
négliger le temps que passent les particules dans le flot amont avant de retraverser le choc et &
supposer la distribution de particules relativistes dominée par la distribution en aval f,(p, z).
Dans ’hypotheése oli, comme je ’ai indiqué précédemment, cette derniére est homogene pour

v < 9. dans la région 0 < z < Iy, il vient:

o0
F~l, / arp” fo(v')dp’ (6.17)
P
et
< n
-~ uz/ drp’ fo(p)dp' (6.18)
4
soit
F
. o~ 6.19
=TT ey (6:49)
Posons maintenant le paramétre x suivant:
= byrl () (6.20)

. 1
D’apreés la définition de 7., 727 (7.) est égal au temps de refroidissement 7., (V) = = et le
c

parametre x peut alors.se mettre sous la forme:

X= (’)1) (6.21)

1. qui correspond au temps moyen ol la particule reste au voisinage du choc
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On retrouve bien le fait que, pour v > 4., x > 1 et les pertes radiatives dominent alors
qu’elles deviennent négligeables face au processus d’accélération si v < 7.. Compte tenu des

ces différentes remarques, 1’équation (6.16) prend, dans le cas stationnaire, la forme suivante:

r—1 0
( 3 —x)fyaF-i—F—O. (6.22)
Posons le changement de variable u = -3— et notons ¢ = (r — 1)/3. Pour u < ¢ il vient:
c
OF du
F T Twa=w - (6.23)
= _du [1 + L ] (6.24)
g v g-—u

La résolution de cette derniére équation est immédiate et, en faisant réapparaitre le rapport

%’ on obtient finalement:
[+

Fo (%y% (q_11>—%' (6.25)

Pour les valeurs de v < 76, c’est & dire pour les particules ol le refroidissement est négligeable,
on trouve la forme bien connue d’une loi de puissance d’indice 3/(r—1) (Bell 1978a; Blandford
& Ostriker 1978). Dans le cas d’un plasma isotrope, la fonction de distribution intégrée

oF
spatialement sur toute la zone d’accélération [0, [2], notée n(y), est proportionnelle a — 8_7(7)’
et a donc un indice égal & (r+2)/(r — 1). C’est le résultat que I’on aurait obtenu si I’on avait

omit les pertes radiatives (x = 0) dans I’équation (6.22). La derniére équation (6.25) n’est

d’ailleurs valable que si X < gq. Pour X > g, F doit nécessairement rester constante, égale
¢ Ye

a sa valeur 3 T - g. Or cette dernitre, par continuité avec ’équation (6.25), est nulle. La

Ve
prise en compte des refroidissements annule donc la fonction de distribution pour v = ¢7..
Dans le cas d’un choc fort d’un fluide non relativiste, on a r = 4 (cf. annexe D) donc ¢ =1
et f(p,z) s’annule exactement en 7, (cf. figure 6.3).

6.2.3 Prise en compte du processus de Fermi du second ordre
Taux d’accélération

Comme on I’a vu au début de ce chapitre, le gain en énergie par le processus de Fermi du

2
Va . . . .

second ordre est en <——— et I’on pourrait croire qu’il est beaucoup moins efficace que le
c

processus du premier ordre pour accélérer les particules. Ce n’est pourtant pas le cas, comme
nous allons le voir par la suite. En fait, le faible gain en énergie lors d’une interaction de ce
type, est compensé par un grand nombre d’interactions et, globalement, le taux d’accélération

d’une particule-par le processus du second ordre est de 1’ordre de celui de premier ordre. Ce
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second processus de Fermi rajoute & I’équation d’évolution de la fonction de distribution (6.4)

un terme de diffusion dans ’espace des énergies (cf. annexe (C)):

Of  8f 10u 8f 18bp*f & _ Of 18 ,_ Of

e

ot 0z §6‘xp8p p? Op (6.26)
2nd ordre

Il est donc caractérisé par le coefficient de diffusion en énergie D,, (cf. C.8 de I’annexe C)
qui, d’apres les principes de I’équation de Fokker-Planck, peut se mettre sous la forme:

1 /ApAF
D,, = 2< - > (6.27)

Comme je I’ai indiqué au premier paragraphe de ce chapitre, cette diffusion est contrélée par
le terme p.V 5 de 1’équation (6.1). En effet, si I’on ne garde que 'ordre le plus bas en Vy4/c,

ce coefficient peut s’écrire:

Dy~ < (LC'QYA—%X> (6.28)

ot les () indiquent une moyenne angulaire sur les angles polaires de p et V4. On peut alors
montrer que (Jokipii 1976; Lacombe 1977):

2

Vv
Dpp =~ 2?‘,}1/3 (6.29)

ce qui permet de facilement déduire le taux d’accélération du second ordre:

2 2
ond , P71
Tace = -Dpp — Vs V‘Z- (6.30)

On voit donc que, pour des vitesses de flots en aval d’un choc de lordre de Vy, 7274(y) ~

Taer (7). Cette condition est vérifiée lorsque le champ magnétique est en équipartition avec
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I’énergie cinétique du flot. Ce n’est pas obligatoirement le cas puisque la vitesse uz, qui doit
8tre obligatoirement inférieure & la vitesse magnétosonique rapide (cf. annexe D), peut rester
super-Alfvénique. Nous allons voir que c’est cela qui limite ’action du processus du second
ordre face au premier ordre au voisinage du choc.

2Ild

Résolution de I’équation d’évolution avec le processus du ordre

Nous savons que le processus du second ordre rajoute un terme de diffusion dans ’équa-
tion d’évolution de la fonction de distribution des particules. Ce terme va donc également
apparaitre dans ’équation d’évolution de la fonction de répartition. L’équation (6.6) se voit
donc compléter du terme:

12 af
? | Dpp-de 6.31
p . PPop (6.31)
et, compte tenu de 1’équation (6.8), F(v) doit maintenant vérifier:
dF 4rm OF d (10F
7 = 3 (= )P f(p,0)+ bp255 +Q+ - Q- +P2Dpp55 (17"5;) (6-32)

Dans le voisinage du choc (i.e. pour 0 < z < ;) on peut toujours négliger les pertes radiatives
pour les particules de facteur de Lorentz v < .. On peut également penser que le brassage des
particules est sufisamment important pour que ’accélération du second ordre soit homogene
dans toute cette région. Ces hypotheéses nous permettent donc de considérer de nouveau
f(p,z) comme indépendant de z dans toute la région 0 < z < l5. L’équation (6.32) peut alors
se mettre sous une forme analogue 3 I’équation (6.16), en rajoutant simplement le terme de
diffusion du second ordre. De méme, I’équation (6.19) s’applique toujours et, dans I’hypothese
ot on néglige le terme d’injection Q4+ & haute énergie, F(y) doit finalement vérifier:
&
02

Je rappelle que cette équation n’est valable que dans la région 0 < z < /; et pdur v < 7. Le

Sy

r—1 i)
F—( . +2S—x>75jy—F—F_0. (6.33)

parametre S est défini de la maniére suivante:

S 2Dpp7';ce: (7c) ~ 1-;55 (7e) (6_34)
v2 T20d(7)

1]

Compte tenu des équations (6.15) et (6.30) et du fait que la fréquence de diffusion de 'angle
d’attaque v, « v7472, S peut s’écrire également sous la forme:

o= (@)
- (26" o

. — 2— . . ’ .
avec r le rapport de compression. Posons ¥ = (f—gf-) “4 ~. et étudions la résolution de

’équation (6.33) pour différentes valeurs de 7.
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¢ Casoty<#

Il est nécessaire de résoudre ’équation (6.33) compléte. Nous verrons cependant par la
suite que, dans le cas des galaxies de Seyfert, ¥ est de ’ordre de, voire inférieure & vy,:, et
donc ce cas n’a pas de répercussion importante 3 haute énergie. Je ne m’en occuperais pas

par la suite.

¢ Cas 0t 7 <v<9e

Dans ce cas la, on peut négliger x et & dans le 98Mme coefficient de Péquation (6.33)
ainsi que le terme en dérivée seconde. On retrouve alors ’équation (6.22) sans le terme
de refroidissement. La solution pour F est donc une loi de puissance d’indice 3/(r-1). La
-fonction de distribution intégrée spatialement sur toute la zone d’accélération sera donc en
loi de puissance d’indice (r+2)/(r — 1):

l T
n(y) = 2 f(p,z)dnpdp = ——%% x 7_7-5 (6.37)
0

¢ Cas ot vy > v,

Pour 4 =~ 4. I’équation (6.33) ne s’applique plus. On congoit néanmoins que, puisque
les refroidissements dominent, la fonction de distribution va chuter rapidement (on peut
montrer que la chute est exponentielle). Le terme d’échappement Q_ de I’équation (6.32)
devient donc négligeable a son tour. Pour v =~ «,, les accélérations du premier et du second

ordre sont également négligeables dans coefficient de 8_]) et seul le terme en dérivée seconde
va compenser les pertes. L’équation (6.32) se met donc sous la forme:
0? 0
Sy ==F —F=0. 6.38
Vol txrg (6.38)
La solution de cette équation est simple et il vient:
oF ( 0% )3"”"
n(y)=——5—xexp |- | — . 6.39
(1) =5 xexp [ X (6:39)
avec
_ 2—u9
By 1
o= (71) " B-v)T (6.40)
[

Nous verrons que, dans le cas des galaxies de Seyfert et pour v4 = 1.5, on trouve o de I'ordre
de 7.. Ces différents cas montrent que, de maniére générale, la fonction de distribution d’un
ensemble de particules, accélérées & travers un choc par les processus de Fermi du 1°T et du
90d ordre et refroidit par des processus radiatifs type Compton Inverse ou Synchrotron, peut

se mettre sous la forme (seul la partie v > ¥ nous intéresse):

n(y) o< v~ exp [— ( ! )wJ (6.41)

Ye
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Fi1G6. 6.4: Raidissement du spectre
par pertes radiatives. J'al reporté
sur cette figure la distribution de
particules ninj(7y) injectées par le
choc dans le flot aval ainsi que la
distribution ns dont ’expression est
donnée par l’équation (6.44). J’ai
également tracé en pointillé la fonc-

I} 28
tion v~ 1) exp {—2 <l> qui

Echelle arbitraire

c

10—4. L ‘ , donne un assez bon ajustement de
1 10 100 no. J’al pris arbitrairement v, = 100
4 et f=1.

avec s’ = (r+2)/(r —1). On peut également remarquer que la prise en compte du processus
de Fermi du second ordre éleve 1’équation différentielle que doit suivre F(y) de 1 degré par
rapport au cas oti le second ordre est négligeable. Cela se traduit par une coupure exponentielle
de la fonction de distribution aux alentours de 7, et non plus par une coupure brutale comme
celle que ’on obtient avec I’équation (6.25).

6.2.4 Pertes radiatives a I’extérieur de la source et raidissement du spectre

Les particules accélérées par le choc vont ensuite s’échapper en aval de celui-ci. A I'ex-
térieur de la zone d’accélération, c’est-a-dire pour les valeurs de 2 > Iy, les pertes radiatives
dominent et la fonction de distribution n,;(v) injectée par le choc va donc se refroidir. D’apres
’équation (6.41), cette fonction de distribution peut se mettre sous la forme:

1 Y 26
N (7) X 77° exp |— (——) . (6.42)
Ve
Si seuls les refroidissements interviennent pour z > I, ’équation de continuité intégrée
spatialement que doit suivre la fonction de distribution aval ny(7y), s’écrit:

%572722 (7) = 7y () (6.43)

Cette équation s’intégre facilement et donne:

1—s' o 268
n2<v)o<§°ﬁ,yzr<12;,(%) ) (6.44)

ol les fonctions I'(a, z) sont définies par:

I'(a,2) = /oo 2! exp(—2)dz (6.45)
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J’ai reporté cette courbe sur la figure 6.4. On peut 'approcher facilement par la courbe

28
7"(s’+1) exp [—2 (l) ] . On voit donc que les pertes radiatives infléchissent la loi de puis-

Ye
sance créée par le choc en augmentant I'indice spectral d’une unité tout en conservant la

coupure exponentielle aux alentours de 7..

6.2.5 En résumé

Nous avons étudié, dans cette section, I’évolution d’une distribution de particules lorsque
ces derniéres sont accélérées A travers un choc par les processus de Fermi du premier et du
second ordre et refroidies par des processus radiatifs tels ’effet Compton Inverse ou l’effet

Synchrotron. Ces travaux ont fait apparaitre 2 parametres fondamentaux:

— la longueur I3, qui est la longueur de diffusion la plus grande que peut parcourir une
particule avant que les pertes radiatives ne dominent les processus d’accélération

— le facteur de Lorentz <., pour lequel le temps d’accélération est identique au temps de

refroidissement

Ces 2 paramétres sont reliés par 1’égalité I3 = Ip(v:) = loa(7e). Alnsi, lorsque ’on se situe
3 proximité du choc (0 < z < Iy), le brassage des particules est suffisamment important
et le refroidissement suffisamment négligeable, pour que 1’on puisse faire ’hypothése que la
fonction de distribution des particules est homogéne. Ce ne sera plus le cas pour z > [s.
L’équilibre entre processus d’accélération et refroidissement permet alors de remonter a la
fonction de distribution des particules formée par le choc. On trouve que:

— lorsque ’on néglige le processus du second ordre, la fonction de distribution n{y) est en
loi de puissance d’indice s’ = (r + 2)/(r — 1) pour ¥ < 7.. Dans le cas d’un choc fort
dans un plasma non relativiste 7 = 4 donc s’ = 2. Elle s’annule pour <y aux alentours

de .

— le second ordre permet d’adoucir la coupure de la fonction de distribution puisque n(v)

peut alors se mettre sous la forme:

’ Y 26
n(y) x vy~ exp |— (—7> (6.46)
Ye
L’indice s’ a la méme valeur que précédemment, . ~ 7, et § = 3 — v4 avec v4 l'indice
du spectre d’ondes d’Alfvén. Ce paramétre est malheureusement trés peut contraint

méme si on le suppose généralement compris entre 1 et 2.

— A Dextérieur de la zone d’accélération, les pertes radiatives dominent. La fonction de
distribution garde la forme de ’équation (6.46) mais I’indice spectral de la loi de puis-

sance a augmenté d’une unité et vaut s = (2r + 1)/(r — 1).
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6.3 Effet de la création de paires sur la formation du choc

6.3.1 Présentation du probleme

Nous allons étudier dans cette partie les modifications apportées a la structure du choc si
’énergie d’une partie des particules relativistes est suffisante pour créer des paires. Il est en
effet possible que des paires électrons-positrons se forment au cours d’interactions photons-
photons, pour autant que les photons d’énergie ¢ > mc? interagissent avec des photons
d’énergie (m.c?)?/e, la production de paires exigeant la condition e;e; > (mec?)?. Il est donc
nécessaire qu’il y ait des photons d’énergie supérieure & mcc?. Or, dans notre modele, les
photons de haute énergie sont produits par diffusion Compton Inverse des photons mous
incidents sur les particules relativistes. La condition ¢ > mc? impose donc qu’il existe des
particules de facteur de Lorentz supérieur au facteur de Lorentz seuil:

3mec? 1/2
7seuil = ( 4: ) (647)

oll €, est ’énergie moyenne des photons mous!. Il faut finalement que la profondeur optique du
processus de création de paires 7., soit suffisamment grande pour que la création de paires
soit non négligeable. Nous allons ici faire I’hypothése que ces 2 conditions sont satisfaites
au sein méme du choc. De plus, comme précédemment, nous allons supposer I’existence de
processus “pré-accélérateur” qui accélérent de maniére quasi instantanée les particules au-
dessus du facteur de Lorentz 9Ymin. L’annihilation des paires, maximale lorsque les paires
sont froides (i.e. pour un facteur de Lorentz ~ 1), aura donc du mal & contrebalancer leur
création et le nombre de particules relativistes va augmenter au niveau du choc, et de part et
d’autre de celui-ci puisque les photons qui leur donnent naissance peuvent se propager sans
contrainte. L’augmentation de pression associée & cette création de particules relativistes peut
alors étre suffisante pour faire disparaitre la discontinuité magnétohydrodynamique qui crée
le choc. Enfin, pour simplifier I’étude du probléme, nous allons négliger, dans cette section,
le processus d’accélération de Fermi du second ordre. En tout état de cause, ce dernier doit
effectivement augmenter la pression des particules relativistes en leur fournissant de ’énergie.
Les contraintes que nous allons obtenir, par la suite, sur la création de paires nécessaire pour
tuer le choc seront donc surestimées par rapport au cas général ol ce processus est pris en
compte.

1. Cette relation découle directement des propriétés du processus Compton Inverse, puisque un électron
de facteur de Lorentz v va former, par processus Compton Inverse sur un photon d’énergie €5, un photon
d’énergie € ~ 4/3+%¢, (cf. annexe B)
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6.3.2 Equation d’évolution de la pression de particules relativiste

La pression des particules relativistes s’exprime en fonction de la fonction de distribution

f(p, z) de la maniére suivante:
Pu= [ 455 10,0)dp (6.48)

Donc, si l’on multiplie I’équation (6.26) par 47p3c/3, qu’on I'integre sur p et que I’on néglige

le second ordre, il vient:

OFPg 4_ 0u 08 0

3z T3 = 3275

Dans cette équation, ¢, correspond au taux de baisse de pression dii aux pertes radiatives,
P, comprend 2 la fois le taux de pertes par annihilation, et le taux de gains par création, de

P+ Qoa + P (6.49)

U

la pression de paires et

_ f47rp27;—°Dm(p)f(p, z)dp

[4rp?f(p,z)dp
Nous allons nous placer dans le cas ol les pertes radiatives sont négligeables i.e. Q.; = O.
C’est une hypothése relativement raisonnable puisque la majorité des particules relativistes

(6.50)

ont un facteur de Lorentz v < 7, et subissent donc de faibles pertes radiatives a proximité du
choc. D’un autre c6té, puisque ’on suppose ’existence de processus “pré-accélérateur”, les
particules sont suffisamment énergétiques (7 > Ymin) pour négliger également ’annihilation.

La création de paires est alors simplement compensée par le flux de matiere en aval du choc.

6.3.3 Modification du profil en vitesse du choc

Il est possible de déduire ’équation différentielle que doit vérifier la vitesse u du fluide
a travers le choc a partir de ’équation (6.49). Il faut pour cela faire appel & 1’équation du
mouvement du fluide, & savoir:

ou ou 0P, _
p <§ + ué—i) + 5t =0, (6.51)

Dans cette équation, P, représente la pression totale du fluide c’est & dire la somme de la
pression des particules thermiques et de celle des particules relativistes. Si I’on suppose un
écoulement stationnaire I’équation précédente aboutit simplement &:

pu’+ P, =C (6.52)

ol C est une constante. D’autre part, si I’on suppose que toute la masse du fluide se trouve
sous forme de protons (i.e. p = npm,), hypothése de stationnarité impose également, &
travers [’équation de conservation de la masse, la constance du produit pu. Comme trés
loin en amont du choc, la création de paires est négligeable nous trouvons donc C = p;u? et
pu = prui. Nous allens maintenant supposer que la pression des particules relativistes domine
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la pression totale du fluide i.e. P, ~ P.;. Nous verrons qu’il est effectivement possible que,
dans le cadre de notre modéle, ce cas s’applique pour les galaxies de Seyfert. On peut alors
relier directement, & partir de 1’équation (6.52), P,, & u par la formule:

P = pui(uy — u). (6.53)

Dans le cas ol ’on néglige les refroidissements radiatifs et I’annihilation des paires , ’équation
(6.49) peut finalement se mettre sous la forme:

400 7.0 0. O (4. T, Ou
T T Sl T = =E =\ s — —= =4 54
307 35z T oz (SU 6" +8x) (6:54)
ol 'on a posé
- U
= X (6.56)
Le
D
l. = w (6.57)
Pyl
A = EF (6.58)
PUy

Il est raisonnable de penser que, si il y a effectivement création de paires, ces derniéres vont
plutdt étre produites & proximité du choc. Pour des distances = bien supérieures 2 la taille
du choc, la densité de photons émis diminue grossiérement en z~2 et la création de paires va
donc fortement baisser. On va donc considérer que la création de paires est non nulle pour
Z < L avec L de l'ordre de R. L’intégration de I’équation (6.54) pour z < L donne alors

P’équation suivante:

ou 7 1

—==(1-%)(=-u)+ Az + AL 6.59

e =ta-(3-17)+ a7+ (6.59)
D’aprés I’expression de A, le produit AL peut s’interpréter comme le rapport du flux de paires
créées sur le flux d’énergie mécanique du jet. On peut tout de suite remarquer que lorsque la
création de paires est négligeable (i.e. A = 0) on retrouve I’équation différentielle que vérifie

u au travers d’un choc dominé par les particules relativistes et dont la solution est (Drury
et al. 1982):

— 4 3 2 [* dz’
U (:E) = -7- - 7tanh [? Lo D—(—m—,—)‘] (660)
On résout alors ’équation (6.59) avec les conditions aux limites suivantes:

u(-L) = u*(-L) (6.61)

@) = w(IL) (6.62)
] (6.63)
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et

*u

=0

Cette derniére condition impose que le point d’inflexion que % doit nécessairement franchir
pour passer de sa valeur amont %; & sa valeur aval U, se situe en Z = 0. On peut facilement
vérifier que, lorsqu’ il n’y a pas de création de paires (i.e. A = 0), ce point d’inflexion se
produit effectivement en z = 0. La condition (6.64) impose donc que le choc reste a ’origine
du référentiel afin que les limites d’intégration (6.61) et (6.62) soient cohérentes. L’équation

(6.64) est en fait un polynéme du 3°™¢ degré en u:

0%u

7| = P(u) = 49%° ~ 8472 4+ (39 + 42AL)4 — 24AL + 184 — 4 (6.65)

x=0
qui, dans le cas olt la création de paires est nulle, a 3 solutions réelles dont une seule est
comprise entre 1 et l et correspond & la vitesse du fluide au niveau du choc , %y, = =.
Lorsque A # 0 la situation est différente et il est possible que, suivant les valeurs de A et
L, il 0’y ait plus de point d’inflexion possible au niveau du choc, c’est-a-dire que P(u) = 0
passe brusquement de 3 solutions réelles a une seule solution. Cette situation limite se produit

lorsque:
P(w) =0 (6.66)
et
P'(u)=0 (6.67)

en gardant les conditions évidentes A > 0 et L > 0. On trouve alors que la condition nécessaire

pour que ces 2 équations soient vérifiées est:

AL, = 3_ -%—(63A)2/3 avec A < iﬁ (6.68)
im = 74 T 14 = 63 '

Il n’y a donc de point d’inflexion en 7 = 0 que si:

3

0< AL < ALlyy, <

(6.69)

Dans le cas contraire, le gradient de vitesse va s’inverser au niveau du choc et le processus
d’accélération va s’arréter. J’ai reporté sur la figure 6.5 les différents cas possibles en fonction

des valeurs du produit AL.

6.3.4 En éonclusion

Tous les résultats précédents ont été obtenus en supposant que la pression des particules
relativistes domine-la pression de la composante thermique du plasma. Nous verrons que,
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A=0
P(u) uy 4
)
uchoc
/\ uchoc gﬁ\uz
u, \_/ u, u -].i +L X
AL=AL| im
P(u) u; u
uchoc
&“2
/ uchoc -I.E +I:- X
AL>AL|
P(u) u
/ 1 R

Fic. 6.5: Profil en vitesse du choc pour différentes valeurs du-flux d’énergie de paires. Lorsque AL >

AL\, la pente du profil de vitesse devient positive en =0 et le choc ne peut plus accélérer de

particules

dans le cadre de notre modele, cette hypothése nous permet d’expliquer les indices spectraux

ax plus petit que 1. On peut également faire 2 remarques intéressantes, & propos de ce travail:

1. ’équation (6.69) montre qu’un flux d’énergie en paires de ’ordre de 20% du flux d’éner-

gie cinétique du jet est suffisant pour faire disparaitre le choc. Lorsque cette limite est

franchie, les particules ne sont plus accélérées et elles diffusent en aval du choc. La

densité de paires décroit également jusqu’a repasser en dessous de la limite fixée par

AL|,, et le processus d’accélération peut reprendre. Ce processus perturbatif peut
lim p p P

donc donner naissance a une forte variabilité de 1’émission du choc.

2. nous avons négligé le processus de Fermi du second ordre alors qu’il peut également
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participer a ’accélération des particules. Prendre en compte ce processus, c’est donc
prendre en compte un terme d’accélération supplémentaire, donc favoriser la création

de paires et donc déstabiliser plus facilement le choc.

6.4 Application aux galaxies de Seyfert

Je vais, dans cette partie, appliquer les résultat précédents au modéle d’illumination des
galaxies de Seyfert présenté au chapitre II.1. Ce modéle suppose I’existence d’un choc & une
hauteur Z au dessus d’un disque d’accrétion et, d’aprés les résultats précédents, ce choc peut

effectivement donner naissance a une distribution de particules de la forme:

n(y) o 7~* exp [_ (g-) w] . (6.70)

c

comme nous en avions fait I’hypothese. Nous allons voir dans cette partie si il est possible de
contraindre les valeurs des parameétres s, 3 et 7,. Ce travail va également me permettre de
donner une idée plus quantitative de ce que pourrait étre le coeur d’une galaxie de Seyfert,

dans ’hypothese, bien siir, ol notre modeéle s’applique.

6.4.1 Densité du jet et champ magnétique

L’observation de la loi de puissance observée dans les Seyferts est limitée, au dessous du
keV, par ’absorption due & I’hydrogene interstellaire et par Pexcés X mou présent dans la
plupart de ces objets (cf chapitre 3.3). Si I’on suppose un spectre de photons mous piquant
a 10 eV, cela donne donc une limite supérieure au facteur de Lorentz minimal des particules
pour produire, par Compton Inverse, des photons d’énergie inférieure au keV. On trouve,

d’apreés la formule (B.13) de ’annexe B, la condition suivante:
Ymin < 10. (6.71)

Cette limite se répercute alors sur le seuil d’accélération minimal que les particules doivent
franchir pour diffuser sur les ondes d’Alfvén (cf. équation (6.3)), et donne une limite supérieure

a la vitesse d’Alfvén:

Va 1
= n~7 <= 72
c Ty — 200 (6.72)

3

oll m, est la densité en protons du jet en cm™ et B est l'intensité du champ magnétique en
Gauss. Notons, comme précédemment, u; la vitesse du jet en amont du choc. Dans ’hypothése
ot I’énergie cinétique du jet est entiérement rayonnée dans le choc, n, permet de remonter a

la luminosité bolométrique du Noyau Actif:

2 3
Loy TR MpMpUy

) 2 (6.73)
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ol R est la taille transverse du jet. Pour des valeurs caractéristiques de luminosités bolomé-
triques, Lyqq ~ 10%3%erg.s™1, et de masses de trous noirs centraux, M =~ 107 Mg, observées
dans les galaxies de Seyfert (Lipovetsky et al. 1988; Padovani et al. 1990), les équations (6.72)
et (6.73) permettent de contraindre les valeurs de n, et de B, a savoir:

L d R -2 M —2 U1 -3 _
1 ra 1 3
1610 (1043 erg.s‘l) (10Rs> (107M@) (0.16) em (6.74)

Tip 1/2
B < 300 (W) G (6.75)

R

Tip

avec R, le rayon de Schwarzschild.

Il est intéressant de noter que la valeur de quelques centaines de Gauss du champ magnétique
est grossiérement en accord avec celle obtenue par la condition d’équipartition entre la densité
d’énergie magnétique et la densité de rayonnement. En effet, ’équipartition s’écrit:

ng ~ Lrad
8t ~ 4nZ%c

(6.76)

ce qui, & I’aide de 1’équation (6.73) donne:

Laa \?( R\ (Z M \7!
Beg = 400 (1043 erg.s—l) 10Rs) (2_5) (107M@) G. (6:77)

Ces différentes équations permettent donc de dégager une image assez cohérente du modéle:
un jet d’une largeur de 10R, ~ 10'® cm , une densité n, ~ 1.6 101! ¢cm~2 et possédant
une vitesse u; ~ 0.lc est stoppé par un choc & une hauteur Z ~ 2R au dessus du disque

d’accrétion. Ses valeurs sont raisonnables au vue des observations puisque:

— une taille de 10' cm est en accord avec les variabilités X de quelques centaines de
secondes observées dans les Seyferts (Mushotzky et al. 1993; Ulrich et al. 1997)

— la densité du jet doit bien siir &tre inférieure 3 celle du disque qui est de 'ordre de 1014
cm~3 (Shakura & Sunyaev 1973). Une valeur de 1.6 10'* cm ™2 est tout & fait en accord

avec les prédictions des modeles de jets pour Z ~ 2R (Ferreira 1997)

— il est raisonnable d’avoir une vitesse du jet u; ~ 0.lc qui est de l’ordre de la vitesse

képlerienne d’un disque & 10 R, i.e. ug ~ ¢/5

Il n’y a bien sur aucune contrainte directe sur le rapport Z/R mais on peut remarquer
que la valeur Z ~ 2R qui permet de satisfaire les équations (6.75) et (6.77) correspond 2
celle prévue par le modele d’illumination anisotrope pour satisfaire aux contraintes d’indice
spectral ~ 0.9 et de coupure haute énergie ~ 100 keV (cf. chapitre 1). Enfin, pour une vitesse
de jet uy =~ ¢/10, une vitesse d’Alfvén V4 ~ ¢/200, le paramétre ¥ intervenant dans la partie
6.2.3 est, dans le meilleur des cas (i.e. pour un facteur de compression r = 7), de l'ordre du
centieéme de v, pour v4 = 1.5. Pour +, de l’ordre de 100 on trouve bien ¥ < Ymin-
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6.4.2 Indice spectral

L’indice spectral s de la distribution de particules dépend du rapport de compression r

par la formule:

s=-—c+2= : (6.78)

La valeur de r dépend de la nature des particules dont la pression domine au niveau du
choc. Si le flot est dominé par la pression des particules thermiques, r est compris entre 1
et 4 et atteint la valeur de 4 dans le cas d’un choc fort, i.e. dans le cas ou la vitesse amont
est bien supérieure 3 la vitesse d’Alfvén. Si c’est la pression des particules relativistes qui
- domine, alors r est compris entre 1 et 7 (cf. annexe D). Mais, dans ce cas 13, la structure
du choc peut étre suffisamment modifiée pour que les différentes formules reliant 1’indice
spectral de la fonction de distribution des particules au rapport de compression ne soient
plus obligatoirement vérifiées (Pelletier & Roland 1986, 1988).

¢ Cas d’un choc fort

Dans ce cas 13, r est nécessairement supérieur & 4 et sa valeur exacte dépend du rapport

o — Pip
F, rel .

montré que les expressions usuelles entre s et r sont valables tant que 8 > 0.1 et que u; est

supérieure a 4 ou 5 fois V4. Cette derniére condition entre tout 3 fait dans le cadre de notre

de la pression thermique sur la pression relativiste. Pelletier & Roland (1988) ont

modele puisque l'on estime u; ~ 0.1c et V4 ~ 0.01c. Nous allons supposer que la premiere
est également vérifiée. Le rapport de compression prend alors la forme (Pelletier & Roland

Pu/P.

0.1 1.0 i”c/>.o ' 100.0

1.10F ' » ' 7
1.00F

& 0.90F

0.80F
: 3 0.8F -
070 C L 1 ) b r i . 4
6.72 5.5 4.27 4.02 4 3 2 1
r r
(a) (b)

Fic. 6.6: Distribution de Iindice spectral ax en fonction du rapport de compression r dans le cas
d’un choc fort (courbe a) ou faible (courbe b).
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1988):
7+ 46

~

1o

qui, pour § > 0.1 est nécessairement compris entre 4 et 74/11 ~ 6.7. La courbe donnant

(6.79)

ax en fonction de r ol @ est tracé sur la figure 6.6a. On voit qu’il est possible d’expliquer
des indices spectraux inférieurs a 1 si la pression relativiste est non négligeable devant la
pression thermique du plasma. La valeur moyenne o, ~ 0.9 observée pour les galaxies de
Seyfert (Nandra & Pounds 1994) montre que, dans le cadre de notre modéle, la pression des
particules relativistes est de 'ordre de la pression thermique. Les valeurs de ax inférieures
a ~ 0.7 nécessitent par contre que le choc soit dominé par la pression relativiste mais le

traitement du choc est alors plus délicat et sort du cadre théorique étudié ici.

¢ Cas d’un choc faible

Lorsque le choc est faible, c’est & dire lorsque la vitesse du jet u; est de I’ordre de la vitesse
d’Alfvén, oy devient plus grand que 1. La fonction de distribution en particules a donc un
indice spectral s supérieur a 2 et la pression des particules relativistes va étre dominée par les
particules de facteur de Lorentz de 'ordre de v, (alors que ce sont les particules de haute
énergie qui domine la pression pour s < 2). La pression relativiste pourra donc difficilement
dominé la pression thermique. Le rapport de compression n’est donc plus controlé par 8 et
peux donc descendre au dessous de 4. La courbe donnant a.x en fonction de r dans ce cas la
est tracé sur la figure 6.6b. Il est donc possible d’atteindre des valeurs assez grandes pour ax.
Le fait que de tels indices ne soient pas observés dans les galaxies de Seyfert semble montrer

que le choc ne doit pas étre trop faible et donc que uy > Vj4.

Je tiens également & remarquer que le second ordre peut aussi modifier la valeur de ’indice
spectral, suivant la valeur du parametre 4. C’est un travail actuellement en cours.

6.4.3 Coupure haute énergie

Le facteur de Lorentz de coupure v, de la distribution de particules s’obtient en équilibrant
le temps d’accélération au temps de refroidissement. Dans le cas d’un refroidissement radiatif
par pertes Compton Inverse, le taux de refroidissement d’un électron de facteur de Lorentz
v est de l’ordre de (cf. équation (B.12) de I’annexe B):

. 4
g~ T~ 5’)’20T6th (6.80)

Teool
olt Wy, est la densité d’énergie des photons incidents. On peut facilement exprimer cette
densité en fonction de L,,q4 et Z et il vient:
27 Z?mec?

7UTLra.d

4000 L T(ZNY( BN (M N (6.82)
- 7y \10% erg.s! 2R 10R, 10" Mg )

Teool =

(6.81)




148 IT-6. FORMATION D°UNE SOURCE NON-THERMIQUE

D’un autre coté, on a vu que le temps d’accélération d’une particule ultrarelativiste par le

processus de Fermi du premier ordre est de ’ordre de:
1 Ug -2
Tace &= (—) . (683)
vs \ ¢
Or v, peut s’écrire, & un coefficient de ’ordre de 'unité pres, de la fagon suivante (cf. équation

(C.12) de ’annexe C):

c [r\"472
Vs = nturbig <—lg) (684)
. . . B?)
Oll Tyyr €st le niveau de turbulence i.e. My = ~—5— < 1, rp, est le rayon de Larmor de la
B2

MeC

“particule (rL =1 , V4 'indice du spectre d’ondes d’Alfvén et [ la plus grande longueur
d’onde du spectre. Compte tenu de ces différentes remarques, I’équation précédente peut
s’écrire sous la forme:

_ l l-vy M l-vgy B 2—vy4
~ 4 108 13\ 1-v4 Thurb 0 va=2gp0=1
Ve 0% (510%) ™ go1 \ 1oz, 10" Mg 400 G T osee
(6.85)

Ce parameétre dépend donc fortement de I’indice v4. L’égalité entre 7,001 €t Toee Permet donc
de remonter & .. Compte tenu des équations (6.82), (6.83) et (6.85), il vient:

| (9 1012)-ra3 18 e (Lo rar B NTA L M O NTAZ N
Te = r?2 0.01 \10R, 400 G 107 Mg 2R

1l
R 2 L -1 Uy 2] 3-va
8 <1ORS> (1043 erg.s—l) <(—)_1£) } (6.86)

Cette expression montre une forte dépendance de 4, avec v4. C’est un résultat qu’il faut ce-

pendant prendre avec précaution car la valeur de v4 dépend d’autres parameétres qui peuvent
s’ajuster pour laisser 7, constant. Par exemple, nous avons vu au chapitre II.1 que, pour
une taille de source X donnée, la valeur de 7. est assez contrainte par 'indice spectral de
la fonction de distribution de particules relativistes, ces mémes particules qui excitent les
ondes d’Alfvén pour construire un spectre en w™¥4. C’est donc un probléme fortement non-
linéaire. Or la valeur v, ~ 100 (qui permet d’ajuster la coupure observée aux alentours de 100
keV) s’obtient pour v4 ~ 1.5, valeur raisonnable d’indice de spectres d’ondes d’Alfvén. Cela
suggere bien que, dans le cadre de notre modéle, des processus d’autorégulations du spectre

d’ondes d’Alfvén sont effectivement présents au coeur des Seyferts.
6.4.4 Création de paires et raie d’annihilation

La densité de paires

Nous avons vu que les processus de Fermi du premier et du second ordre permettent
d’injecter en aval du choc une fonction de distribution en particules de la forme (cf. section



II-6.4. APPLICATION AUX GALAXIES DE SEYFERT 149

6.2.3):

Mins (7) = no7™* exp [— (%) m} (6.87)

Si 4. est assez grand, certaines particules sont suffisamment énergétiques pour produire par
Compton Inverse des photons susceptibles de s’annihiler avec les photons mous incidents
et former des paires. Il faut pour cela que leur facteur de Lorentz soit supérieur au seuil de

3mec?\ /2
€

création de paires ¥,..; qui est de ’ordre de pour des photons incidents d’énergie
P v g

~ ¢,. Pour estimer le taux de création de pairesésil faut donc en premier lieu estimer le taux
de photons produit par CI au dessus du seuil par la distribution 7, (7) injectée par le choc.
Comme d’apres les observations s’ est supérieur a 1, nous allons, pour simplifier, supposer
que la création de paires est due principalement aux particules de facteur de Lorentz égal a
Yeeuit- Les photons créés par CI auront donc une énergie de 1’ordre de m.c?. En approximant,

comme dans le chapitre ‘1, la section efficace de diffusion Compton par un Dirac:

do 4 ,

- = oré{e — 37 €s) (6.88)
le taux de création de photons d’énergie € ~ m.c? par unité de surface du choc est alors égal
a:

L] 2 ’ dU
g (MeC®) = uz nsn(v)cad'y (6.89)
V3 /([ & TP
= — i (7)d .
4 mecz> [Yseuil " ](7) 7 (6 90)
la derniére équation provenant de I’équation de continuité (6.43) et reliant n(7y) & n;(7):
3m.c? / o0
= i (7). 91
") = fprmien? [ (v)dy (6.91)

On peut alors estimer la profondeur optique du processus de création de paires:

Ty (Mec?) =~ npp(mec?)Ror (6.92)
72, (mec?
~ p—h(-c-——lRaT. (6.93)

Cette derniére équation suppose en fait que 7., est petit et donc que les photons créés sont
faiblement absorbés dans la région du choc. On peut vérifier cette hypothese puisque, compte
tenu des équations (6.87) et (6.90), la profondeur optique 7., peut s’écrire (Zdziarski &
Lightman. 1985):

V3u €s -1/2 o 1—-4 : 26’
Ty = 2 ( ) Rorngyl™®T S5 (%eu l) (6.94)

Ye
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On peut estimer le coefficient de normalisation ng de la fonction de distribution en fonction

de la densité totale n., de particules relativistes dans la source:

Ymazx
a = To / oy () by (6.95)
v

min

o~ no'y;;;' (6.96)

pour des valeurs de &’ supérieures a 1. On obtient finalement

.._sl ]- - 3’ seui zﬁ,
Tyy = 1.572 T (_2,3' , (7% 1) ) (6.97)
R M Ymin\S =1 P\~ /Uy
* <10 Rs) (107M@) ( 10 ) (5) (0_1—5) (6.98)
TNrel Np €
X (np/40) (1.6 1011cm—3> (2 10-5 mecz) (6.99)

Puisque v, dépend de l'indice du spectre d’onde d’Alfvén v4 (cf. équation (6.86)), 7y, en
dépend également mais les mémes remarques faites sur 7. s’appliquent également pour 7,.
Pour v4 ~ 1.5, 8’ = 2 et ,euy = 200, 7.,y est de ’ordre de 10~2 ce qui justifie I’approximation
de I’équation (6.93). Compte tenu de cette remarque, le taux de création de paires par unité

de surface peut se mettre sous la forme:

s o~ 15, (1)7y4(1 6.100
+ ph bl
[+
~ 7.(1)? For (6.101)
soit
n 2
(1= (Yoeuit \
my =~ 1000 n,eluwf-%r(#, (%; ’) ) (6.102)
c
R M VYmin \28'=2 rr\~1 1wy :
- —_— 1
X (10 Rs) (107M@)( 10 ) (5) (0.1c) (6.103)
2
Npel np €s )
104
X ( np ) (1.6 1011cm—3) (2 10-3 mecz> (6.104)

On trouve un flux de paires créées bien plus faible que le flux de particules relativistes puisque
g ~ 1072 n,.quy pour v4 ~ 1.5.

On peut également estimer, dans le cadre de notre modéle, la densité n,e des particules
relativistes au niveau du choc. Le nombre de particules relativistes est donné par I’équation
(1.63) du chapitre IL.1. On en déduit, dans ’approximation d’une géométrie sphérique, la

densité correspondante:

3N
2
37°¢ (6.106)

- = 2R3o7(y?)
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Puisque indice spectral de I’émission X des Seyferts, ax, est de 'ordre de 1, 'indice de la
distribution en particule doit étre de I’ordre de 3 et I’on peut donc approcher (y2) par v2,,.
On trouve alors que:

-1 2
N.T_L_pi __I_f_rf_‘?__ _Z_ R M ur 3 TYmin ~2
Mrel = 40 <1043 erg.s“1> (2R> <10Rs> (107M@ (0.10) ( 10 ) - (6.107)

Cette derniére équation, combinée & I’équation (6.104) montre que le flux de paires créées

est également négligeable devant le flux d’énergie cinétique du jet. Au vue des résultats de
la section 6.3, la création de paires prédite par notre modéle semble donc insuffisante pour
tuer le jet et ne permet pas d’expliquer, de ce fait, la variabilité rapide de I’émission X des
Seyferts.

La raie d’annihilation

Nous avons vu que la création de paires est négligeable au sein méme du choc. On peut
donc trouver une borne supérieure & la luminosité de la raie d’annihilation prédite par notre
modele en se placant dans le cas limite ou le plasma de particules non-thermiques est un
plasma de paires. Dans I’hypothése ol les particules s’annihilent préférentiellement a basse

énergie (i.e. v =~ 1) la luminosité de la raje d’annihilation peut s’écrire:
Lann = 2npermec?mR2u,. (6.108)
Utilisant 1’équation (6.73) il vient:

U2 Npel (Ymin\ "1
Lo = 0.2Lrqa 2 rd (12in) 109

i dul ' ( 10 (6 )
soit, compte tenu de 1’équation (6.107)

Lrad
200

(6.110)

Lann ad

la dernitre équation étant calculée pour un choc fort oll up/uy = 1/4 (la cas ug/uy = 1/7
est encore plus défavorable). On est donc bien en accord avec les contraintes imposées par

OSSE.

6.5 Conclusion générale

Nous avons montré, dans un premier temps, qu’il était possible de former un distribution

de particules de la forme:

n(y) 7" exp {— (%)} (6.111)

en accélérant une population de particules leptoniques par les processus de Fermi du premier

et du second ordre tout en les refroidissant par Compton Inverse sur un champ de photons
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“froids” extérieur. Une deuxiéme étape nous a permis de voir que la création de paires a
intérieur méme du choc peut rapidement devenir assez importante pour tuer le choc et donc
stopper le processus d’accélération. Il est cependant possible que, aprés que les paires ce
soient échappées, le choc se reforme et réaccélére de nouveau des particules. On obtient ainsi
un processus fortement variable. Dans la derniére partie de ce chapitre, je me suis intéressé a
I’application de ces différents résultats aux galaxies de Seyfert. On a pu voir apparaitre une
image plus qualitative de ce que serait, dans le cadre de notre modéle, le noyau actif de tels
objets: un jet d’une largeur de 10R, =~ 10> cm , une densité n, =~ 1.6 10" cm™ et possédant
une vitesse u; =~ 0.lc serait stoppé par un choc & une hauteur Z ~ 2R au dessus du disque
d’accrétion. Enfin, il est possible d’obtenir des valeurs raisonnables de I’indice spectral s et
de la coupure haute énergie . de la fonction de distribution des particules, en accord avec

‘les résultats observationnels, si:

— la pression des particules relativistes peut dominer la pression de la composante ther-

mique du jet.
— P’indice du spectre d’onde d’Alfvén s’ajuste assez précisément aux alentours de 1.5.

Pour le dernier point néanmoins, la formation d’une turbulence d’ondes d’Alfvén est suffi-
samment non-linéaire pour qu’un processus d’autorégulation fixe v4 & une valeur adéquate.
Pour conclure, les derniers calculs (section 6.4.4) ont montré que, dans le cadre de notre
modele, la présence de paires est inutile pour obtenir le spectre X des galaxies de Seyfert. Si
néanmoins il y a des paires, leur densité est assez faible pour que I’on reste en accord avec les
contraintes sur la raie d’annihilation imposées par OSSE. Par contre, le fait que la création
de paires soit, si elle existe, trés faible ne permet pas d’expliquer (comme nous le pensions)
la forte variabilité de I’émission X des Seyferts, par destruction du choc. Cette variabilité
peut cependant s’expliquer par des instabilités de la formation méme du choc, lors de la
recollimation du jet sur lui-méme. C’est donc une nouvelle piste & exploiter.
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Troisieme partie

Un peu d’observation



Chapitre 1

A la recherche de microvariabilités

optiques

En parallele 3 mes travaux théoriques, j’ai pu participer a 2 campagnes d’observations
d’une semaine chacune, dans chacun des 2 observatoires astronomiques mexicain, San Pedro
Martyr et Cananea. Le but de ses observations était de rechercher des microvariabilités pho-
tométriques optiques (dans la bande Ia 0.9 pm) & ’échelle de la minute, dans un échantillon
d’une vingtaine de galaxies de Seyfert. En effet, si, comme nous le supposons, le mécanisme
d’émission haute énergie des galaxies de Seyfert est d’origine non-thermique, la population de
particules ultrarelativistes responsable du rayonnement X peut également, par rayonnement
synchrotron, émettre dans le domaine des fréquences optiques. L’émission X étant fortement
variable, on attend aussi une rapide variation du flux optique. L’amplitude de ces variations
doit, par contre, &tre beaucoup plus faible, & cause de la dilution par I’émission de la galaxie
héte. Comme le proche Infrarouge est principalement dominé par I’émission de poussiéres et
le Visible-proche Ultraviolet par le “Big Blue Bump”, la bande I apporte le meilleur compro-
mis pour faciliter ces mesures.

Ce travail observationnel compléte les différents travaux théoriques développés dans la par-
tie précédente. J’en présente ici les principaux résultats en commengant par un rapide tour
d’horizon de ceux déja effectués dans ce domaine. Ce travail a donné lieu a une publication
(Petrucci et al. 1998) dans la revue européenne Astronomy & Astrophysics, et notée ici P98.
Elle est imprimée & la suite de ce chapitre et le lecteur pourra s’y référer pour avoir de plus

amples informations.

1.1 Tour d’horizon observationnel et théorique

Nous avons vu au chapitre 1.3 que les Noyaux actif de galaxies sont, pour la grande ma-
jorité, rapidement variables en X (Mushotzky et al. 1993; Ulrich et al. 1997). Mais, malgré le
nombre croissant de travaux tentant d’expliquer ce phénomene, on ne sait toujours pas quelle
en est exactement Porigine. Ces observations nous permettent de fixer des contraintes géomé-
triques sur la taille des régions émettrices et, quand des observations simultanées a d’autres

155
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longueurs d’onde sont possibles, sur les distances et les positions de chacune de ses régions
entre elles. Il en est de méme pour les variabilités optiques & ceci prés que, contrairement
3 I’émission X, I’émission optique des NAGs n’est pas limitée a leurs régions centrales. La
dilution due & 1’émission, évidemment non-variable, de la galaxie hote limite ’amplitude des
variations & quelques pourcents, d’ou le terme de microvariabilité. Historiquement, il existe
un nombre assez important de publications sur ce sujet et la premiére détection d’une mi-
crovariabilité fut rapportée par Matthews & Sandage en 1963 pour le quasar 3C48, avec une
variation de 0.04 magnitude en 15 minutes. Depuis, un nombre de plus en plus important
d’objets a été observé et I’apparition des caméras CCD et des méthodes de photométrie dif-
férentielle a permis des précisions de mesures jusqu’alors inégalées.

Il ressort de ces différents travaux une différence tres nette entre les NAGs forts émetteurs
"Radio (comme les Blazars et les BL Lac) et les faibles émetteurs Radio (comme les Quasars
et les Seyferts). Les premiers sont effectivement, en majorité, microvariables (Carini et al.
1991; Miller et al. 1992; Wagner 1992; Doroshenko et al. 1992) alors qu’aucune conclusion
claire ne semble possible concernant les seconds. Cette différence peut provenir de la nature
transitoire de ces microvariabilités. L’observation, par exemple, de la galaxie de Seyfert NGC
4151 par Lawrence et al. en 1981, n’a donné aucun signe de microvariabilité sur des échelles
de temps qui allaient de 10 secondes a la semaine, alors que cinq ans plus tard, la méme
galaxie montrait des variations d’une amplitude relative de 10% en 15-20 minutes (Lyutyi
et al. 1989). Il en est de méme pour la galaxie de Seyfert NGC 7469 qui semble variable lors
de l'observation faite par Aslanov et al. en 1989, variabilité confirmée par Dultzin-Hacyan
‘et al. en 1992 mais infirmée un an plus tard (Dultzin-Hacyan et al. 1993). Des études plus
complétes ont été menées, a l’aide de caméras électroniques, sur de plus grands échantillons
de NAGs faibles émetteurs Radio (seulement des Quasars, Gopal-Krishna et al. 1993, 1995;
Rabbette et al. 1998) voire sur des échantillons comparatifs forts/faibles émetteurs Radio
(Jang & Miller 1995, 1997) et aucune détection claire de microvariabilités ne ressort de ces
travaux. Enfin, il est également possible que le processus a l’origine de ces fluctuations soit
intrinséquement moins puissant dans les NAGs faibles émetteur Radio, limitant toute détec-
tion systématique de microvariabilités.

On peut également obtenir un grand nombre d’information de campagnes d’observation multi-
longueurs d’onde et la seule réalisée dans le but de détecter des microvariabilités corrélées
optique-X, le fut par Done et al. (1990) sur la galaxie de Seyfert NGC 4051. Cette galaxie est
effectivement connue pour étre extrémement variable en X sur des échelles de temps de ’ordre
de la centaine de secondes (Lawrence et al. 1985; McHardy 1988). Ce fut également le cas lors
de cette campagne d’observation mais aucune microvariabilité optique ne fut détectée avec
une précision de ’ordre du pourcent (cf. figure 1.1). Si l’on s’en tient a ces résultats, le méme
processus ne peut étre & Iorigine de ’émission X et de la totalité de I’émission optique. C’est
d’ailleurs un résultat auquel on pouvait s’attendre puisque les observations optique semblent
indiquer la présence, dans ce domaine de longueurs d’onde, d’une forte composante thermique
due & ’émission d’un plasma froid (le BBB cf. chapitre 1.2). Il est possible, par contre, qu’une
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partie seulement du rayonnement observée en optique est une origine non-thermique et il est
alors nécessaire de descendre au dessous du pourcent de précision pour la détecter.

Du point de vue théorique, il n’y a pas, a ’heure actuelle, de consensus général sur 1’origine
de ces microvariabilités. On s’est rapidement apergu qu’elles étaient facilement détectables
dans les Blazars et les BL Lacs, 2 familles de NAGs possédant des jets & grande échelles. Il
semble par contre beaucoup plus difficile de les observer dans les Quasars et les Seyfert, qui
eux ne possédent pas de tels jets (en tout cas par sur de telles échelles de distances). Cela
a donc naturellement mené certains modeéles & associer la présence de microvariabilités a la
présence de jets , les microvariabilités provenant de la propagation de chocs au sein méme
du flot relativiste (Qian et al. 1991; Gopal-Krishna & Wiita 1992). Dans le cas des Quasars
et des Seyferts, certains modeéles suggerent ’existence d’instabilités au sein méme du disque
d’accrétion (Wiita et al. 1992; Chakrabarti & Wiita 1993; Mangalam & Wiita 1993). Enfin,
comme je ’ai souligné au début de ce chapitre, il est également possible que 1’émission op-
tique variable provienne du rayonnement synchrotron des particules relativistes responsables
de I’émission X et c’est plutét dans cette direction que nous allons travailler. De plus, si des
observations assez complétes ont été menées sur des échantillons de Quasars, aucune ne s’est
intéressée de prés aux cas des galaxies de Seyfert et je présente par la suite le résultat de ces

travaux.

1.2 Observations et Traitement de données

1.2.1 L’échantillon

Mes observations ont porté sur I’étude de 22 galaxies de Seyfert dont les caractéristiques
ont été reportées dans le tableau 1.1. Elles ont principalement été sélectionnées sur leur
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TaB. 1.1: Caractéristiques générales des galaxies de I’échantillon observé. Les coordonnées et magni-
tudes proviennent du catalogue Véron-Cetty & Véron (Veron-Cetty & Veron 1989)

Nom Ascension Déclinaison z my Temps Durée totale Filtre
droite d’exposition de I’obs.
(1950) (1950) (secondes) (heures)

Mrk 543 23 59 52.9 +03 04 26 0.026 14.7 150 3.5 I
Mrk 335 00 03 45.1 +19 55 27 0.025 13.9 60 2.8 I
Mrk 359 01 24 50.1 +18 55 07 0.017 14.2 120 3.5 |
Mrk 590 02 12 00.5 -00 59 57 0.027 13.8 90 3.9 I
Mrk 1044 02 27 38.2 -09 13 11 0.016 14.3 100 4.2 I
NGC 1019 02 35 52.33  +01 41 32.1 0.024 14.9 150 2.5 I
Mrk 372 02 46 30.9 +19 05 54 0.031 148 200 4.5 I
TRAS 04448-0513 04 44 52.2 -05 13 33 0.044 146 200 3.3 I
1H 05104031 05 10 03.0 +03 08 13 0.016 14.8 260 3.6 I
ARK 120 05 13 38.0 -00 12 17 0.033 13.9 60 3.6 I
MCG+08-11-11 0551 09.60  +46 25 50.9 0.020 14.6 90 4 I
Mrk 376 07 10 36.13  +45 47 06.3 0.056 14.6 150 3.5 I
Mrk 9 07 32 424 +58 52 56 0.039 144 200 4.7 I
PG 0844+-349 08 44 33.93  +34 56 08.6 0.064 14. 120 3.3 I
NGC 4051 12 00 36.3 +44 48 34 0.002 12.9 40 0.5 I

60 1 I
NGC 4151 12 08 01.055 +394101.82 0.003 11.8 8 0.3 I
Mrk 1383 14 26 33.7 +01 30 27 0.086 14.9 120 2 I
Mrk 684 14 28 53.1 +28 30 29 0.046 14.7 300 2.5 I
Mrk 478 1440 04.59  +353907.6 0.077 14.6 210 2.3 I,J
Mrk 1392 15 03 25.9 403 53 59 0.036 14.3 300 3.3 I,J
Mrk 1098 15 27 37.9 +30 39 23 0.035 14.9 300 3.3 I,J
IRAS 15438+2715 1543 52.6 +27 15 49 0.031 146 300 3.3 1

magnitude visuelle (my < 15) afin de réduire le temps d’intégration, et sur le nombre d’étoiles
de comparaison dans le champ de la caméra CCD. On peut remarquer que 3 galaxies ont
été observées simultanément dans les bandes I et J (3 1.25pm). Mais nous verrons que les
résultats obtenus dans la bande J ne sont pas de suffisamment bonne qualité pour que ’on

en déduise des informations précises.

1.2.2 Traitement des données

Retrait du fond de ciel

Chaque image a été corrigée, a ’aide du logiciel de traitement IRAF, des différents défauts
du a l’électronique et principalement de la différence de réponse de chaque pixel & une illu-
mination uniforme de la caméra. Il nous a fallu ensuite estimer le nombre de coups détectés
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Fic. 1.2: L’ajustement du fond de ciel au niveau du coeur de chaque galaxie (ici NGC 4051) nécessite
de soustraire, dans un premier temps, les étoiles proches. On estime ensuite le fond de ciel en ajustant
ligne & ligne et colonne par colonne les différents points de I'image a I'extérieur de ouverture 1, afin
de ne pas étre perturbé par la présence de la galaxie hte. On interpole finalement la valeur du fond
du ciel dans 'ouverture 2 que l’on soustrait au flux total mesuré afin d’estimer le flux propre de la
région centrale de la galaxie.

dans la région centrale de chaque galaxie aprés soustraction du nombre de coups provenant
du fond de ciel. Différentes méthodes peuvent étre employées pour cela et I’on estime généra-
Jement le fond de ciel dans un anneau entourant ’objet étudié. C’est une méthode qui marche
relativement bien dans le cas d’objets ponctuels mais qui peut conduire 3 des erreurs non
négligeables dans le cas d’objets étendus lorsque le fond n’est pas uniforme et posséde, par
exemple, une légére pente due & la présence de la Lune lors de 'observation. Nous avons donc
préféré estimer le fond de ciel en ajustant chaque ligne et chaque colonne de I'image a partir
des points de I'image relativement éloignés de la galaxie. On interpole ensuite la valeur du
fond de ciel au niveau du coeur de cette derniére. Pour ne pas fausser ces ajustements, nous
avions auparavant soustrait les différentes étoiles du voisinage immédiat (cf. figure 1.2). Cette
méthode était appliquée a chaque galaxie mais aussi aux différentes étoiles de comparaison
du champ de vue, choisies pour avoir un flux de l’ordre de grandeur du flux de la galaxie (a

un facteur 4 prés). Nous verrons 'importance de ce point par la suite.
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Obtention des courbes de lumiéres

On déduit les courbes de lumiéres brutes de chaque galaxie et de chaque étoile de compa-
raison en appliquant le traitement précédent a chaque image de chaque observation. Il faut
ensuite appliquer une méthode d’analyse de données pour estimer la variabilité intrinseque
de chaque objet. Le but de la photométrie différentielle est d’utiliser les courbes de lumieres
des étoiles de comparaison pour créer une étoile de référence qui permette de s’affranchir des
différentes sources de variabilités extrinséques, comme la variation de la transparence du ciel
d’image en image ou la déformation de la structure du télescope au cours de l’observation.
On utilise généralement la méthode du x? qui détermine le flux de référence en minimisant,

image par image, la fonction suivante:

net (z. 2
X} (N) =ZE—J&;—N) (1.1)

i=1 6
Dans cette équation, n., est le nombre d’étoiles de comparaison utilisé, I’indice 7 le numéro
de l'image, Z; ; le flux de I’étoile de comparaison j dans l’image ¢, normalisé & sa moyenne
sur toutes les images, et &; ; le bruit normalisé associé (comprenant le bruit de photons et
le bruit de lecture) . Les différentes valeurs N; qui minimisent cette fonction pour chaque
image forment une courbe de lumiére de référence que ’on compare ensuite aux courbes de
lumieéres des objets qui nous intéressent. Cette méthode a cependant le désavantage de donner
plus de poids, lors de la minimisation, aux étoiles de comparaisons qui ont un bon rapport
signal sur bruit, c’est a dire un faible &; ;. Si ces étoiles sont variables, 1’étoile de référence
le sera également et I’on fausse notre conclusion concernant la variabilité de I’objet qui nous
intéresse.
Pour ne pas étre limité par les variations intrinseques de chaque étoile de comparaison, nous
avons utilisé une nouvelle méthode de traitement qui repose sur la faible probabilité que 2
étoiles de comparaison d’une image donnée varient d’un méme facteur par rapport a leur
comportement moyen. Si tel est le cas, on postule que la variation a une origine extrinséque
et ces 2 étoiles peuvent jouer le role d’étoile de référence dans I'image considérée. La fonction

que 'on cherche a minimiser est alors la suivante:

Net

Si(V) =3 PIV) (12)
Jj=1

piy = | [ Ex o N (13)
ki 00k

On voit effectivement que si 2 étoiles on la méme valeur de flux normalisé Z; i, et Z; s, dans

Pimage 4, S;(IV) est minimale et méme nulle pour N; = Z; ;, = Z; 1,. Cette méthode permet

donc de définir une étoile de référence en utilisant toutes les étoiles de comparaison non

variables alors que 1a méthode du x2 se sert de toutes les étoiles de comparaisons variables
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Fic. 1.3: Comparaison de notre méthode de traitement avec la méthode du x?. La droite horizontale
donne le niveau de bruit des étoiles 2-5 et la diagonale correspond a la courbe Fgmy = ‘gzlr que doit

normalement suivre 1’étoile 1. On voit que ce n’est pas le cas avec la méthode du x?2.

ou non.
Pour voir la supériorité de notre méthode par rapport & la méthode du x?, j’ai simulé 5
courbes de lumidres de 5 étoiles de comparaison, en donnant & I’une d’entre elle (I’étoile 1)

un flux 3 fois plus important que les quatre autres. J’ai ensuite rajouté un bruit poissonnien

au flux de chaque étoile et un bruit supplémentaire ! a I’étoile 1. J’ai alors déduit la valeur

var

du flux de référence N; pour chaque image en utilisant la méthode du x? et notre méthode.
J’ai finalement obtenu les courbes de lumiére normalisées de chaque objet en divisant chaque
courbe brute par la courbe de lumitre de référence. J'en est ensuite déduit la déviation
standard correspondante &.,,. Ces simulations ont été effectuées pour différentes valeurs de

&et. J’ai reporté les courbes &, versus %! pour ces 5 étoiles sur la figure 1.3 . On voit que

var T

etl

var

étoiles. Pour de plus grandes valeurs de 5¢1

var !

les 2 méthodes sont identiques tant que %! est inférieur au bruit poissonnien des 4 autres
la méthode du x? sous-estime la variabilité de
1’étoile 1 et surestime la variabilité des 4 autres étoiles. Notre méthode donne, par contre,

une trés bonne-approximation du bruit intrinseque de chaque étoile.
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Estimation de la variabilité

La variance de la courbe de lumitre réduite d’un objet o2 peut se décomposer en la

somme quadratique d’un bruit poissonnien oy, (correspondant au bruit de photons) et d’un
bruit supplémentaire 0,,,,. Ce dernier prend en compte 2 la fois le variabilité propre de ’objet
(si elle existe) et tout artéfact du au traitement. On a donc:

2 _ 2 2
o'obs - Uph + asupp'

(1.4)

L’évaluation de o,,,, va donc nous permettre d’estimer la variabilité de chaque galaxie ou, tout
du moins, d’en donner une limite supérieure. D’aprés ’équation précédente, nous pouvons
déduire o,,,, indirectement en mesurant o,, puisque 0., est observé. Par définition, oy,
_est la valeur de o,,, si I’objet n’était pas variable. Nous avons donc simulé de nouvelles
données pour chaque objet, & partir de la valeur moyenne des données réelles auxquelles on a
simplement rajouté un bruit poissonnien. Nous avons ensuite traité ces données simulées avec
notre algorithme de minimisation et la déviation standard des courbes de lumieres réduites
nous donne une estimation de o,,. Le nombre limité d’images pour chaque objet ajoute une
incertitude statistique que ’on réduit en répétant plusieurs fois les simulations et en prenant
la moyenne des résultats. Connaissant o,, on déduit finalement o,,,, & partir de I’équation
précédente. Les valeurs normalisées de ces différents parametres sont reportées dans le tableau
1.2

1.3 Résultats et Discussion

1.3.1 Aucune variabilité détectée

Les résultats obtenus montre que notre méthode est relativement précise puisque ’on
obtient des valeurs de o,,,, inférieures au pourcent et de ’ordre de 0.5% dans la plupart des
cas. Il nous faut maintenant reconnaitre les objets variables de 1’échantillon. Les criteres de

variabilités que 1’on s’est fixé sont les suivants:
1. la galaxie doit avoir o, > 20,y c’est-a-dire 0,5, 2 \/gaph ~ 20,

2. au moins un étoile de comparaison doit étre stable et ne doit donc pas vérifier le point

précédent

Il n’y a que 4 galaxies qui répondent a ces 2 critéres a la fois: Mrk 478, Mrk 684, Mrk 1392
et NGC 4151. Seulement, mis & part Mrk 1392, une étude plus précise du traitement de ces
objets semble montrer un effet parasite du a la présence d’une étoile de comparaison avec un
flux & peu pres 3 fois plus important que les autres. Il est donc possible qu’elle influence notre
méthode de minimisation décrite dans la partie 1.2.2. Cela montre que, méme si celle-ci limite
ce phénomene, elle ne ’élimine jamais complétement surtout lorsque le nombre d’étoiles de
comparaison est faible (3 dans ces cas précis). Il est possible, par contre, que Mrk 1392 soit
variable sur des échelles de temps de 'ordre de I’heure mais cela reste trés marginal.
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TAB. 1.2: Valeurs oo, Opn €t 0gpp pour chaque galaxie et étoile de comparaison. Les valeurs sont

normalisées, pour chaque objet, aux flux moyens sur I’ensemble des images

Nom de Gobs Tph  Osupp | Nom de Fobs Tph  Tsupp | Nom de obs Oph  Osupp
I'objet (%) (%) (%) I'objet (%) (%) (%) V'objet %) (%) (%)
AKN 120 0.85 0.62 0.51 1H 05104031 164 1.82 0.02 IRAS 1543842715 0.89 0.44 0.74
étoile 1 0.48 0.35 0.28 étoile 1 0.53 0.55 0.22 étoile 1 0.66 0.36 0.54
étoile 2 0.50 0.28 0.40 étoile 2 0.98 0.78 0.68 étoile 2 0.58 0.27 0.55
étoile 3 0.75 0.38 0.68 étoile 3 1.05 1.25 0.00 étoile 3 0.75 041 0.67
étoile 4 0.86 0.49 0.72 étoile 4 1.72 140 1.04 étoile 4 054 0.30 0.42
Mrk 543 1.54 1.19 0.69 étoile 5 1.52 1.08 1.17 étoile 5 0.97 0.49 0.88
étoiie 1 2.15 1.19 1.69 Mrk 1044 0.93 0.68 0.57 NGC 4051a 047 0.31 0.38
étoile 2 1.83 1.52 0.46 étoile 1 0.70 0.53 0.40 étoile 1 0.44 0.42 0.17
étoile 3 160 1.45 0.33 étoile 2 0.65 0.51 0.34 étoile 2 0.17 0.16 0.06
étoile 4 147 1.10 0.84 étoile 3 0.84 0.65 0.50 NGC 4051b 0.98 0.47 0.88
Mrk 1392 0.51 0.16 0.46 étoile 4 0.75 041 0.69 étoile 1 0.53 0.60 0.16
étoile 1 0.33 0.16 0.29 Mrk 376 0.83 0.69 0.07 étoile 2 0.21 0.24 0.06
étoile 2 0.36 0.10 0.39 étoile 1 097 0.62 0.77 Mrk 590 0.55 0.43 0.20
étoile 3 0.24 0.15 0.18 étoile 2 0.88 0.85 0.14 étoile 1 0.81 0.70 0.43
Mrk 1098 0.53 0.24 0.42 étoile 3 1.37 091 1.09 étoile 2 0.63 0.61 0.10
étoile 1 0.55 0.21 0.54 étoile 4 1.53 1.36 0.63 étoile 3 0.80 0.61 0.51
étoile 2 049 0.24 0.47 étoile 5 1539 1.29 1.08 étoile 4 0.80 0.59 0.55
étoile 3 0.45 0.29 0.34 IRAS 04448-0513 0.88 0.83 0.24 étoile 5 0.66 0.49 0.44
étoile 4 0.38 0.19 0.30 étoile 1 0.76 0.59 0.52 PG 08444349 1.00 0.88 0.48
Mrk 335 1.20 0.96 0.53 étoile 2 0.67 0.62 0.21 étoile 1 0.63 0.57 0.30
étoile 1 0.67 0.65 0.03 étoile 3 0.76 0.74 0.15 étoile 2 1.75 1.58 0.69
étoile 2 0.61 0.53 0.16 étoile 4 0.80 0.56 0.62 étoile 3 0.84 0.81 0.27
étoile 3 0.63 0.46 0.42 étoile 5 0.66 0.50 0.46 étoile 4 1.75 1.66 0.72
Mrk 478 0.53 0.26 0.44 NGC 1019 0.61 0.45 0.34 étoile 5 0.65 0.48 0.46
étoile 1 0.23 0.11 0.21 étoile 1 062 049 0.28 étoile 6 0.56 0.43 0.37
étoile 2 0.56 0.27 0.52 étoile 2 0.85 0.53 0.64 Mrk 359 0.95 0.30 0.97
étoile 3 0.40 0.20 0.39 étoile 3 0.70 0.54 0.47 étoile 1 0.25 0.24 0.14
MCG+08-11-11a 0.54 0.39 0.35 étoile 4 0.46 0.40 0.02 étoile 2 0.64 0.52 0.55
étoile 1 0.44 0.44 0.23 étoile 5 090 0.69 0.65 étoile 3 1.65 0.52 1.85
étoile 2 0.52 0.40 0.36 étoile 6 1.01 0.60 0.82 étoile 4 0.53 0.40 0.40
étoile 3 0.46 0.40 0.23 Mrk 684 0.93 0.25 0.89 étoile 5 0.95 0.39 0.97
étoile 4 0.53 0.37 0.38 étoile 1 0.57 0.13 0.65 étoile 6 0.75 043 0.69
MCG+408-11-11b 0.47 0.41 0.17 étoile 2 0.45 0.16 0.17 étoile 7 0.53 0.20 0.53
étoile 1 0.32 0.46 0.00 étoile 3 0.86 0.25 0.94 NGC 4151 0.63 0.18 0.56
étoile 2 0.60 0.41 0.45 Mrk 1383 0.51 0.15 0.45 étoile 1 1.05 0.52 0.99
étoile 3 0.44 042 0.09 étoile 1 0.48 0.22 0.44 étoile 2 0.09 0.03 0.30
étoile 4 0.50 0.40 0.29 étoile 2 041 0.27 0.31
Mrk 372 0.78 0.60 0.48 étoile 3 0.29 0.13 0.29
étoile 1 0.50 0.44 0.29 Mrk 9 0.88 0.80 0.16
étoile 2 0.50 046 0.19 étoile 1 1.24 091 0.99
étoile 3 0.56 0.41 0.38 étoile 2 097 0.72 0.61
étoile 4 0.77 0.73 0.32 étoile 3 0.99 0.50 0.94
étoile 5 . 0.72 0.5 0.31 étoile 4 0.72 0.67 0.17

étoile 5 1.19 0.71 0.93
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Pour ce qui est des données simultanées effectuées dans la bande J pour les galaxies Mrk
1392, Mrk 478 et Mrk 1098, les résultats sont d’une moins bonne qualité puisque les valeurs
obtenues pour O,u,, Opn €t Tuypp sont de l'ordre de 3%. Aucune de ces 3 galaxies ne vérifient

les critéres de variabilité dans cette longueur d’onde.

1.3.2 Contraintes géométriques

Dans le cadre du modéle de réillumination présenté en partie I, il est tout a fait possible
que les particules non-thermiques & l’origine du rayonnement X des Seyferts, émettent un
rayonnement synchrotron en se déplacant dans le champ magnétique ambiant. Dans notre
interprétation, c’est ce rayonnement synchrotron qui, a I'image du rayonnement X, serait ra-
pidement variable et pourrait créer des microvariabilités dans le domaine optique. Si aucune
microvariabilité n’est observée, et c’est ce que semblent montrer ces observations, il est pos-
sible d’en déduire des contraintes physiques sur les différents parameétres du milieu émetteur.
Supposons donc que la source de particules relativistes soit sphérique de rayon R, placée a
une distance Z de la source de photons UV incidents. Supposons également un fonction de
distribution de particules en loi de puissance n(y) = oY~ POUr Ymin < ¥ < Ymaz(Z> Ymin)-
Le flux synchrotron détecté par un observateur placé & une distance D de la source peut alors
se mettre sous la forme (Blumenthal & Gould 1970):

sl R _s=l .
E(s)BZ"DRV z siy<v<u,

P o= (1.5)

0 siv. <v

olt E(s) n’est qu’une fonction de s, v; est la fréquence d’auto-absorption du rayonnement
synchrotron {qui, dans le cas qui nous intéresse est bien inférieure aux fréquences optique) et
v, sa fréquence de coupure donnée par (Blumenthal & Gould 1970):

3¢ ,

7'm.a:v *

(1.6)

Ve = 4rme
D’autre part, le lux X émis par Compton Inverse par la méme population de particules,
en diffusant les photons UV incidents, peut s’écrire (Blumenthal & Gould 1970; Rybicki &

Lightman 1979):

3 s—3 S
FF = F(s)Fuy @ZI;;VU\% v T

(1.7)

olt F(s) n’est qu’une fonction de s et Fyy est le flux UV détecté par le méme observateur placé
3 une distance D du systéme. On a supposé, dans cette derniére équation, que les photons
UV étaient monoénergétiques de fréquence vyy.

Ces différentes expressions vont nous permettre de contraindre I'intensité du champ magné-
tique dans lequel est plongé la source non-thermique. En effet, la non-détection de microva-
riabilités dans les 22 galaxies de Seyfert de notre échantillon impose, soit que la fréquence
d’observation en bande I, 11, est supérieure & v., ce qui, compte tenu de I’équation (1.6) peut
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s’écrire:
47rmC 4 - Ccoupure

B S ‘BCDU ure g bl
? 3¢ Y2ar Vi

; (1.8)

soit que le flux synchrotron F,,, émis par la source relativiste est trop faible pour étre détecté.
La valeur de o,,,, nous donne une borne supérieure de la variabilité de cette composante et
nous allons faire I’hypothese que o,,,, est de I’ordre de F,,,. C’est une hypothése raisonnable
car c’est effectivement ce que P’on observe en X (cf. figure 1.1 par exemple). On a donc
directement, a partir de la mesure de 0,,,,, une borne supérieure du flux synchrotron émis
par la source. En remarquant que F,,, ~ 1 F,’" et en se servant des équations (1.5) et (1.7),
on déduit une seconde borne supérieure au champ magnétique:

=3 P
B < By = (F(S)EFSWFUV (VIVUV) 2 ) o

E(s) 22 Fy vy
= CﬂuxZ_ si_l (1 9)

oll vy est la fréquence & laquelle on mesure le flux X, Fx = vxF}, . L’intensité du champ
magnétique doit donc &tre nécessairement inférieure a B oupure €6 Baux pour expliquer, dans
le cadre de notre modele, la non détection de microvariabilités optiques.

D’un autre cdté, notre modele suppose que les particules relativistes sont accélérées a travers
un choc & I’aide des processus de Fermi du premier et du second ordre (cf. chapitre I1.6).
L’énergie nécessaire est donc fournie par le champ magnétique ambiant et la densité d’énergie
de ce dernier doit donc forcément é&tre supérieure &, ou de 'ordre de, la densité d’énergie des
particules relativistes. L’égalité entre les 2 densités d’énergie permet de définir la valeur du
champ magnétique a 1’équipartition Be,. Pour une distribution de particules n(y) = noy™°
on obtient !:

2 2,.,2-s
Beq ~ M"Y in

o~ 1.10
8T s—2 ( )

et, en déduisant I’expression de ng de I’équation (1.7), on trouve que:

am3n 1/2
872°%mc? F; [y 5
(s = 2)72-°R3F(s) Fyv \1yv
zZ

= Cuga (1.11)

- En fait, les inégalités que doit vérifier B peuvent se traduire en relations entre E et Z. En
effet, il faut nécessairement que Bey; < By, ce qui impose que:

c e
Z< (%R?’/?) (1.12)

eq

1. on suppose s > 1 et donc que n(7y) est dominée par les particules de facteur de Lorentz v = vmin
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Fic. 1.4: Limites sur R et Z pour la galaxie Mrk 359. La zone grisée est la région permise par
les équations (1.12), (1.13), (1.14), (1.15) et (1.16). Les parties hachurées sont interdites par les
conditions (1.14) et (1.15), la droite en continu correspond & I’équation (1.16), la ligne en tiret a
la condition d’équipartition (1.12), et celles en trait-point & la condition d’équipartition (1.13) pour
différentes valeurs de Ymay (de gauche & droite Ymay =50, 100, 200 et 300 ce qui correspond a Beq =
32000 G, 8000 G, 2000 G et 1000 G). J’ai reporté, & la droite de ce tracé, la courbe By, en fonction
de Z ainsi que les courbes Beoupure(Z) (en 3 points-trait) et Bgu(Z) (en pointillé).

On doit également avoir Bey < Boupure Cest-a-dire:

3/2
Z < Ccoupure R

. 1.13
B Ceq 77%1.0.3: ( )

On peut de plus trouver une limite inférieure au rayon de la source R puisqu’il semble peu
probable que ce dernier soit inférieur au rayon de Schwarzschild R, du trou noir centrall.

On peut estimer R, en supposant que les galaxies rayonnent & leur limite d’Eddington, c’est

. g C Yy ArGMmyec  R2mnm,c?
3 dire pour une luminosité bolométrique de ’ordre de L.4q = il MpC . s p¢ (M
aT

orT
est la masse du trou noir et m, la masse du proton). Si ’on suppose que la luminosité UV,

Lyv = 47 D?Fyy, est de I’ordre de la luminosité bolométrique il vient:

R>R >_£_‘lﬂ

. 14
2rmpcd (1.14)

2GM

c?

1. Le rayon de Schwarzschild d’un trou noir de masse M vaut R, =
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D’un autre c6té, les plus rapides variabilités observées en X limitent R par valeurs supérieures.

Si ’échelle de temps minimale des variabilités X est notée Aty,;y, il vient:
R < Ryar = cAtpin. (1.15)
Finalement, on doit nécessairement avoir:
Z 2> R. (1.16)

J’al reporté ces différentes contraintes entre R et Z sur la figuré 1.4 pour la galaxie Mrk
359 (les 6 autres galaxies pour lesquelles j’ai pu trouvé suffisamment de renseignements sont
décrites dans P98). Ce tracé nécessite de connaitre différentes caractéristiques observation-
nelles de la galaxie comme son flux X, son flux UV, son indice spectrale et son décalage
gravitationnel. La valeur de F,,,, elle, est directement déduite de la valeur de o,,,, reportée
dans le tableau 1.2. La région du plan (R, Z) permise par les observations regroupe tous les
points vérifiant les équations (1.12), (1.13), (1.14), (1.15) et (1.16) pour une valeur de Ypmqz
donnée. En chacun de ces points, Bsyp = maz[Beoupure; Baux] donne une limite supérieure du
champ magnétique. Pour une valeur de Yo, fixée, les équations (1.8) et (1.9) montrent que
B,,, ne dépend que de Z. La courbe B,,, versus Z est tracée sur la droite de la figure 1.4. La
valeur de B, donne, par contre, une limite inférieure au champ B. L’équation (1.11) permet
de voir que les isocontours de B, sont, dans un diagramme log-log, des droites de pente 3/2.
Elles correspondent d’ailleurs, d’aprés I’équation (1.13), a I’équipartition Bey = Beoupure POUr
différentes valeurs de Ypq.. Ces courbes sont tracées en trait-point sur la figure 1.4. La courbe
en tiret correspond & 1’équipartition Bey = Bg., (équation (1.12)) et la courbe en continu &
I’équation (1.16). La région permise est grisée sur la figure 1.4 et correspond a la valeur de
Ymaz = 100. On voit qu’elle est non vide pour une grande plage de valeurs de ’espace des
paramétres (R, Z).

1.4 Conclusion

Nos observations sont donc compatibles avec un modele de galaxies de Seyfert ou la source
d’émission haute énergie est non-thermique et peut émettre un rayonnement synchrotron
responsable de microvariabilités optique. Le fait que ’on n’est pas, dans notre échantillon
de 22 galaxies de Seyfert, observé de telle variabilités nous a permis de contraindre, pour
certaines galaxies, la taille de la région émettrice, sa distance a la source de photons UV
incidents, et I'intensité du champ magnétique nucléaire.
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Abstract. We present results of an optical (I band) monitoring
of a sample of 22 Seyfert I galaxies. We aimed to detect mi-
crovariability with time resolution from ~ 6 minutes down to
30 seconds for the most luminous one. It is the largest survey
ever done in the search of rapid optical variations in Seyfert
galaxies. We used differential photometry and a new method of
analysis between galaxy and comparison stars light curves in
order to minimize the influence of the intrinsic variabilities of
the latter. We thus obtain precision on standard deviation mea-
surements less than 1% and generally of the order of 0.5%. We
obtain no clear detection of microvariability in any of these ob-
jects. In the hypothesis where optical microvariability could be
due to synchrotron emission of a non thermal electrons pop-
ulation, we discuss the physical constraints imposed by these
results.

Key words: galaxies: active — galaxies: Seyfert —accretion disk
— optical: galaxies — infrared: galaxies — processes: synchrotron
— microvariability

1. Introduction

If optical microvariability for radio-loud AGNs is now well es-
tablished (Carini et al. 1991, Miller et al. 1992, Wagner et al.
1992, Doroshenko et al. 1992), any search for intra-night opti-
cal variability in radio-quiet QSOs (Gopal-Krishna et al 1993,
1995, Jang et al. 1997, Rabbette et al. 1998) or Seyfert galaxies
in the past ten years does not report clear evidence of such phe-
nomenon. In fact, much of the controversy may be due to the
transient characteristics of microvariability, precluding a clear

Send offprint requests to: P.O. Petrucci

* Based on observations taken at the Cananea and San Pedro del
Mirtir observatories in Mexico™
Correspondence to: Petrucci@obs.ujf-grenoble.fr

confirmation of any reported variations. This becomes a crit-
ical problem in the case of Seyfert galaxies, since very few
observations of such objects were performed to search for op-
tical flickering. To our knowledge, the first one was done by
Lawrence et al. (1981). They observed NGC 4151 on a range
of time-scales from 10 seconds to 1 week, but detected no vari-
ation to better than 0.05 mag in bands V and K. Five years later,
systematic photoelectric U BV observations of rapid variabil-
ity in AGNs were begun at the Crimean Laboratory in 1986 and
have been carried out for the Seyfert galaxies NGC 4151, NGC
7469, NGC 3516 and NGC 5548 (Lyutyi et al. 1989, Aslanov
et al. 1989 and Lyutyl & Doroshenko 1993 respectively). Op-
tical microvariabilities were detected in each of these objects:
NGC 4151, NGC 7469 and NGC 3516 showed amplitude of
microvariability up to 10% over 15-20 min and about 5% for
NGC 5548 with a shorter time-scale, i.e. ~ 10-15 min. But
for each cases, the phenomenon is not continuous and peri-
ods without any rapid variabilities are also observed all along
each run. It seemed thus that onset and disappearance of mi-
crovariability follow a random process as observed in radio-
loud AGNs (Carini 1990). A number of other investigators at-
tempted to detect or confirm the presence of these rapid vari-
ations. For example, the case of NGC 7469 was confirmed by
Dultzin-Hacyan et al. (1992) althougth no variations were ob-
tained during another run (Dultzin-Hacyan et al. 1993).

Yet, particulary important results come from simultaneous mul-
tifrequency observations which can put strong constraints on

the spatial distribution of the emitting regions and indicate whether

the same radiative process dominates at different frequencies.
The only such search for Seyfert galaxies is the simultane-
ous optical-infrared-X-ray study of NGC 4051 by Done et al.
(1990). They report that, on time-scales of tens of minutes, the
flux remained constant within 1% and 5% in optical and in-
frared, respectively, while the X-ray flux continually flickered
by up to a factor 2. Another survey of this galaxy was done
by Hunt et al. (1992), but only in the K band, and confirm the
upper limit on nuclear variability of about 2%. Done et al. de-
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duced from their results that the IR/optical source must be at
least an order of magnitude larger than, or completely separate
from, the X-ray source.

It appears from these results that, in a general manner, the study
of microvariability in Seyfert galaxies is not sufficiently com-
plete to clearly conclude if optical flickering is (or is not) a
common characteristics for this class of AGNs. This contrasts
with the more complete works done recently with QSOs. First,
Jang et al. (1997) report, on a selected sample of radio-quiet
and radio-loud QSOs, an apparent contrast in microvariations
between the two class of quasars, 20% of the radio-quiet ob-
jects showing evidence of flickering against 85% for radio-
loud. Next, Rabbette et al. (1998) have just published a search
for rapid optical variability (on time-scales of few minutes) in
a large sample of 23 radio-quiet quasars. They report no detec-
tion, with a precision of few percents, of any significant rapid
variability for any of the sources observed.

Presently, no clear explanations of microvariability are ap-
proved unanimously. Unlike radio-loud AGNs where flikering
could be due to the presence of shock inside a relativistic jet
(Qian et al. 1991, Gopal-Krishna & Wiita 1992), no such con-
clusion can be drawn up to now for radio-quiet objects such
as Seyfert galaxies, since their high energy spectrum is appar-
ently cut-off above a few hundred keV (Jourdain et al. 1992;
Maisack et al. 1993; Dermer & Gehrels 1995). Thus, some
models supposed that microvariability could be due to distur-
bances (like flares or hot spots) in the accretion disk surround-
ing the central engine (Wiita et al 1991, 1992, Chakrabarti &
Wiita 1993, Mangalam & Wiita 1993). But some results of re-
cent observations do not provide strong support for such mod-
els (Jang & Miller 1997). In the case of Seyfert galaxies, the
origin of microvariability could be associated with the high
energy process giving birth to the hard X-ray spectra (up to
few hundred of keV) observed in these galaxies. The source
of the high energy emission is still uncertain: it could be pro-
duced through the comptonization of low energy photons by
a thermal, mildly relativistic plasma (k7' < mec?) (Haardt &
Maraschi 1991) or by Inverse Compton process from a non-
thermal, highly relativistic (E 3> mec?) particle distribution
(possibly made of electron-positron) (e.g. Zdziarski et al. 1994,
Henri & Petrucci 1997). As there is probably some magnetic
field to accelerate and confine the particles, synchrotron emis-
sion is expected to be produced in the latter case, but not in the
former. Purely thermal emission in the optical range is likely
produced in too broad a region to produce intra-day variabil-
ity. On the opposite, synchrotron emission should be correlated
to X-ray emission, and thus be also rapidly variable. There-
fore a positive detection of rapid (intra-day) visible-IR vari-
ability would strongly favour non-thermal models. Conversely,
non-detection would bring very valuable upper limits on the
intrinsic properties of the local environment of the emission re-
gion, giving strong constraints on the various models of non
thermal emission (Celotti et al. 1991). Besides, if it exists, the
synchrotron emission is diluted by the stellar contribution and
probably by the thermal continutum possibly emitted by an ac-
cretion disk and by dust. The dust emission peaks in the IR

range and fall down near 1 ym due to dust sublimation, while
the disk emission, supposed to give rise to the Blue Bump,
peaks in the UV range. Hence the most favourable wavelength
domain to detect variable synchrotron emission would be around
1 pm.

‘We present here the results of two observational campaigns
of a sample of 22 Seyfert 1 galaxies in the I band at 0.9um
(and simultaneously in the J band at 1.25um for 3 of them),
at the observatories of Cananea and San Pedro Martir in Mex-
ico. We aim to detect rapid optical variabilities by differential
photometry between the galaxies and the comparisons stars in
the CCD field of view. We have developped a new method of
analysis which minimize the influence of the intrinsic variabil-
ities of the comparisons stars. In Section 2 we report on the
sample and the observations. The data analysis method is ex-
plained in Section 3. We present the results for each galaxy, in
Section 4, developing the cases of the more interesting ones.
We will finally discuss the theoretical constraints imposed by
these outcomes in Section 5 before concluding.

2. Observations
2.1. The sample

The observed galaxies are listed in table 1, along with their
1950 coordinates, redshift z, apparent V magnitude, date and .
place of observation. These objects have been selected from
Véron-Cetty & Véron (1989) to fulfil the following criteria: a)
—10° < §(1950), b) m, < 15 to reach photometric signal to
noise of about few thousands in a few minutes of integration,
c) size < 1 arcmin to be limited by photon noise and not by
readout noise, d) there must be 3 or more possible comparison
sources in the arcmins CCD field, thus allowing us to identify
and discount any of the comparison stars that are themselves
variable on short time-scales. Some of these objects have at
least 2 stars closer than 1 arcmin and were thus suitable for the
infrared camera CAMILA of San Pedro; they were observed si-
multaneously in the visible and the IR. Some objects, like NGC
4051, NGC 4151 and MCG+08-11-11, did not fulfill all these
criteria particularly the c) one since the size of these galaxies
was about the third of the field of view. But, firstly they are well
known objects, already observed for search of microvariabil-
ity for two of them (Lyutyi et al. 1989, for NGC 4151; Done
et al. 1990, for NGC 4051) and so interesting to study. Sec-
ondly, due to their proximity, their flux were high enough to be
rapidly limited by photon noise and not by readout noise in a
few seconds integration time. We could not satisfy criterion d)
for NGC 4151 as well, and only one comparison star was in
the CCD field. Consequently, we have treated this galaxy dif-
ferently (see Section 3.2.3). One or two photometric standard
stars, selected from Landolt (1992) were also observed before
and after each galaxy run to estimate the mean brightness of
the object, needed to deduce physical constraints (see Section
3).



173

3
Table 1. List of observed galaxies. Coordinates and magnitudes are taking from Véron-Cetty & Véron (1989)
Name RA (1950) Dec (1950) z my  Julianday Exposuretime Total duration Place Filter
of the run
2450000+ (seconds) (hours)

Mrk 543 235952.9 +03 04 26 0.026 147  423.568 150 35 Cananea 1
Mrk 335 0003 45.1 +19 5527 0025 139 420615 60 2.8 Cananea I
Mrk 359 01 24 50.1 +18 5507 0017 142  419.630 120 35 Cananea I
Mrk 590 02 1200.5 -00 59 57 0027 138 421589 90 39 Cananea I
Mrk 1044 0227382 091311 0.016 143 424,578 100 42 Cananea I
NGC 1019 02 3552.33 +014132.1 0024 149 425581 150 2.5 Cananea I
Mrk 372 0246 30.9 +19 05 54 0031 1438 422598 200 4.5 Cananea I
TRAS 04448-0513 0444522 051333 0044 146 425752 200 i3 Cananea 1
1H 05104031 05 1003.0 +0308 13 0016 148 423.731 260 36 Cananea 1
ARK 120 0513 38.0 -001217 0.033 139 419.834 60 3.6 Cananea I
MCG+08-11-11 05510060 +462550.9 0020 14.6  420.809 90 4 Cananea I
Mrk 376 07 1036.13  +454706.3 0056 146 424792 150 35 Cananea 1
Mrk 9 0732424 +58 5256 0039 144 4223817 200 4.7 Cananea I
PG 0844+349 08443393 +345608.6 0064 14. 421.810 120 33 Cananea 1
NGC 4051 1200 36.3 +44 48 34 0.002 129 423.960 40 0.5 Cananea 1

425.926 60 1 Cananea I
NGC 4151 120801.055 +394101.82 0.003 11.8  425.990 8 0.3 Cananea 1
Mrk 1383 14 26 33.7 +01 3027 0086 149 211.803 120 2 San Pedro I
Mrk 684 14 28 53.1 +28 3029 0046 147 212810 300 2.5 San Pedro 1
Mrk 478 14400459 3539076 0077 146 216842 210 23 SanPedro I J
Mrk 1392 150325.9 +03 5359 0.036 143 214783 300 33 SanPedro I,J
Mrk 1098 1527379 +303923 0.035 149 215.788 300 33 San Pedro L]
TRAS 1543842715 1543526 +27 1549 0031 14.6 213.772 300 33 San Pedro I

2.2. The observational campaigns 3. Data analysis

We have carried out two campaigns of observations in Mexico.
The first one was done in the I band during 7 nights (7-13 May
1996) at the 1.5 m telescope of the Observatorio Astronémico
Nacional at San Pedro Mirtir (Baja California). We used a
1024 x 1024 Tektronix CCD with 6 electrons readout noise
and 4 x 4 arcmin? field of view. Simultaneous observations in
the J band were performed at the 2.1m telescope during the 3
last nights. We used the CAMILA 256 x 256 infrared camera
with 40 electrons readout noise and 2 x 2 arcmin? field of view
(Cruz-Gonzalez et al. 1993). The second campaign was done
at the 2.1m telescope of the Guillermo Haro Observatory in
Cananea (Sonora) during 8 nights (1-9 December 1996) in the I
band. Only a useful 400 x 600 pixels part of a 1024 x1024 CCD
Tektronix, with 8 electrons readout noise and 6 x 10 arcmin®
equivalent field of view, was read. Galaxies with several com-
parison stars with comparable brightnessin the field of view are
observed as a priority. The exposure time was chosen to use the
CCD at about half of its dynamic in order to prevent saturation
due to rapid changes of seeing. The acquisition program was
automated to take an image with a period equal to the exposure
time plus the backup time.

3.1. Fluxes measurement

The individual CCD frames are reduced using standard IRAF
software procedures by substracting the bias frame and by flat-
fielding using the median sky exposures. We choose at least
three comparison stars with about the same brightness than the
galaxy in the CCD frame. Faint sources in their neighbourhood
and in the vicinity of the galaxy are substracted and replaced
by the median value measured in annuli around. Then we use
circular apertures to measure the fluxes of the comparison stars.
For galaxies, we can use circular or elliptic apertures depend-
ing on the size and form of the galaxy. In fact, for large galaxies
, like NGC 4051 or NGC 4151, we used two apertures: the first
one to fit the background of the image at the galaxy position
(the background fitting aperture), the second one (the photo-
metric aperture), smaller, to measure the flux of the central nu-
cleus (see Fig.(1)). In the more general case, for starlike galax-
ies, these two apertures are the same and are circular,

In order to fit the sky background in each aperture, we extract
a subimage centred on each object, the size of this subimage
being four times the radius of the background fitting aperture.
We fit this subimage line by line and column by column with
a 3 degrees polynomial, using only points outside the aperture.
We take the average of the line by line and column by column
fits to estimate the background fiux. This flux is substracted at
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Fig. 1. Different apertures used to measure the central flux of a galaxy
(see text). We show the case of NGC 4051, the biggest galaxy of our
sample.

the total flux measures within the photometric aperture to ob-
tain the intrinsic flux of the stars or of the galaxy. We repeat
the treatment for each image of the run, which are recentered,
if necessary, towards a reference image in order to compensate
the telescope drifts.

3.2. Treatment and light curves achieviment
3.2.1. General case

Our treatment rests on the small probability that two stars of a
given image vary intrinsically by the same amount from their
average behaviour. If it is the case, the variation is supposed to
be due to an extrinsic perturbation like scintillation, seeing, or
atmospheric extinction and all objects in the field of view are
affected in the same way by this perturbation. It ensues from
this that, in this image the two stars can play the role of stan-
dard stars. Actually, due to the different electronic and statistic
noises, we can never detect stars varying exactly in the same
manner. We used thus a minimizing method where the function
to minimize, for a number n, of comparison stars in the CCD
field, can be expressed as follows (we minimize with respect to
the variable N which plays the role of a normalized flux):

Si(N)= ) Pi(N) 6
i=1
where
. F: 0 — N2
Pl =T] (I"}:}TN) )
kei ik

In Eq.(2), #; x and &; ; are respectively the relative flux (i.e.
normalized to the average flux of the star & on all the images of
the run) and the corresponding relative noise of the comparison
star k in the image . The nois¢ includes the photon and the
read-out noises, and is usually dominated by the former.
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Fig. 2. Plots of the relative standard deviations & sim. of the simulated
light curves of 5 stars, obtained with our method and the x? one, as
a function of the variability amplitude #5527 of star 1. The other
stars are only marred by statistical noise. The horizontal straight line
in each plot gives the mean value of the real noise of star 2-5. The
inclined straight line represents the & simu = 752" ! curve and must
be normally followed by star 1. This is effectively the case with our
reduction method contrary to the standard x? one.

3.2.2. Differences from standard x? reduction

To see the interest of our approach, let us consider a situation
where at least two stars are not variable while all the others
vary independently. Neglecting, for the moment, the statistical
noise, the algorithm will then naturally choose, for the normal-
ization factor IV, the common relative flux value N; of all non
variable stars, which makes the S; function vanish. It is clearly
different from the classical minimization of the x? function that
would give some weight to all stars, variable or not. However,
due to the statistical noise, any weighted algorithm will tend to
favor the brightest source. This is most apparent in the n, = 2
case, where the S; function reduces to the x? function and the
two methods become thus identical. For n, > 2 however, they
can give quite different results. We illustrate this with a simple
model: we assume that we measure 5 stars, one of which (called
star 1) is three times as luminous as each of the 4 others. We
assume that star 1 is also intrinsically variable. We simulate the
light curves of each star taking into account the statistical noise
and the intrinsic variability of star 1. Then we applied the x2
method and our method to the simulated data. The standard de-
viations of each light curves computed by the 2 methods are
plotted in Fig. (2) as functions of the amplitude of the intrinsic
variability of star 1. Clearly both methods are indistinguishable
when the intrinsic variability is much lower than the mean sta-
tistical noise of stars 2-5. However, as soon as the variability is
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comparable to this value, the x? method tends to underpredict
the variability of star 1, because of its high statistical weight in
the normalization, and overpredict the variability of stars 2-5.
On the other hand, our method gives very good approxima-
tions of the standard deviation of all stars. In practice, to use at
best the advantage of our method, we choose the largest possi-
ble number of comparison stars with approximatively the same
brightness ( the relative brightness of each object can be de-
duced from their relative noise &p, reported in Table 2). We
have found at least 3 comparison stars for all galaxies excepted
NGC 4051 (only 2) and NGC 4151 (only 1, see next).

For each image, the value of N; represents thus the relative flux
of a “virtual” standard star. We finally obtain the light curve of
an object by dividing its relative flux by N;.

3.2.3. The particular case of NGC 4151

For this object, there is only one comparison star in the CCD
field with about the same brightness as the galaxy. We obtain
another comparison object by measuring the flux of the dif-
fuse component of NGC 4151, excluding the central region.
We have to use a large aperture and, for the same flux as the
comparison star, the photon noise is 3 times as large due to the
sky background.

3.3. Errors measurement

The variance of the light curve of an object depends obviously
on the method of treatment used and can be expressed, in the
more general case, as the sum of 2 terms:

©))

In this expression, o, would be the value of o4, obtained if
the object was really non-variable and only marred by photons
statistics. On the other hand, o;pp represents a supplementary
noise which can include a variable component or any artefact
of the light curve due to the observations or the treatment. An
estimation of o,p, gives thus an estimation or an upper limit
of the variability of the object. We assess 0sypp indirectly by
evaluating o5 . We simulate in this way new sets of data, where
the flux of each star s in each image i takes the following value:

A A xs,i
i = (), <(T>_> :
run star

In this expression ( )., means the average flux of a star on all
the images of the run and ( )., means the average flux on all
the stars of an image. The second term of the right member of
Eq. (4) allows to take into account global variations of fluxes,
image by image due for example to small clouds crossing. Fi-
nally we add a poissonian noise to each simulated value. Then,
we treat the data with the same algorithm described above. The
standard deviation of the light curves gives therefore an estima-
tion of app, and thus, of g5y, from Eq.(3). Due to the limited

2 _ .2 2
Oobs = ph+a-supp

@

5

number of images, there is a s tatistical inaccuracy on this esti-
mation and we improved it by repeating the simulation many
times and taking the average.

The value of o4, Obtained in this manner, is very close (within
a factor 2) to the true observationnal noise (photon noise and
read-out noise) and proves, by the way, the robustness of the
method.

3.4. The structure function

A way to detect a continuous trend in our data is to used the so-
called first-order structure function (hereafter we simply refer
to the “structure function”, or “SF”), commonly employed in
time-series analysis (Rutman 1978). It has been introduced in
the field of astronomy by Simonetti et al. (1985, see also Pal-
tani et al. 1997). It is defined, for data of minimum temporal
sampling At between two consecutive images, by:

SFx (7 = nAt) = \/< (Zik ~ Fipnk)? > ®

for the star k£ of the run. The brakets point out that we take
the average on all the images ¢ of the light curve. We can sum
up the main aspects of the structure function as follows. For a
non-variable object, the SF is constant and gives an estimation
of the standard deviation of the white noise introduced by the
measurement errors on the fluxes. For light curves with differ-
ent variable components of different timescales, the SF is more
complex, increasing with 7 unti] the maximum variability time
scale isreach. Obviously, for small sample of images, the form
of the structure function for the largest time lags is very noisy,
since the average is done on a very small number of images.

4. Variability results
4.1. Optical observations

The relative values of o445, 0pp, and Tsupp are reported in ta-
ble (2) for each galaxy and comparison stars. Values of Tsupp
are smaller than 1% in all cases and often smaller than 0.5%
which underlines the precision of the method employed. We
consider a galaxy to be variable if firstly oop, > 20p5 (ie.
Tsupp 2 \/ga'ph & 20p5) and secondly at least one compar-
ison star is stable. From table (2), it appears that we have no
clear variability detection for any of the objects of the sample,
with some limited cases for Mrk 478, Mrk 684, Mrk 1392 and
NGC 4151, studied further. Figure 3 shows the typical light
curves obtained by our algorithm for a non-variable (accord-
ing to the previous criteria) galaxy, Mrk 590, and 5 comparison
stars. The corresponding structure functions are also plotted in
Fig. 4. They are all flat (the form of the structure function for
T > 100 is smarred by large statistical errors not plotted in
the graph) meaning that no continuous trend are present in the
data during the period of observations. The light curves of each
galaxy and the associated comparison stars are plotted in Fig.
7 at the end of this paper.
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Table 2. Relative values of oobs, 0ph and 0 supp for each galaxy and comparison stars

Name Tobs Oph  Tsupp | Name Fobs Oph Tsupp | Name Gobs Oph  Osupp
%) (%) (%) (%)  (P) (%) %) (%) (%)

AKN 120 085 0.62 051 | 1H0510+031 164 182 002 | IRAS15438+2715 089 044 0.74
starl 048 035 028 | starl 053 055 022 | starl 0.66 036 054
star2 050 028 040 | star2 098 078 0.68 | star2 058 027 055
star3 075 038 0.68 | star3 105 125 0.00 | star3 075 041 067
star4 086 049 0.72 | stard 172 140 1.04 | stard 054 030 042
Mrk 543 154 119 0.69 | starS 152 108 1.17 | starS 097 049 0.88
starl 215 119 169 | Mrk 1044 093 068 057 | NGC4051a 047 031 038
star2 1.83 152 046 | starl 070 053 040 | starl 044 042 017
star3, 160 145 033 | star2 065 051 034 | star2 0.17 0.16 006
stard 147 110 0.84 | star3 084 065 050 | NGC4051b 098 047 088
Mrk 1392 051 0.16 046 | stard 075 041 0.69 | starl 053 060 0.16
starl 033 016 029 | Mrk376 083 0.69 0.07 | star2 021 024 006
star2 036 010 039 | starl 097 062 077 | Mrk590 055 043 020
star3 024 015 0.18 | star2 0.88 085 0.14 | starl 081 070 043
Mrk 1098 053 024 042 | star3 137 091 109 | star2 063 061 010
starl 055 021 054 | stard 153 136 0.63 | star3 080 061 051
star2 049 024 047 | stars 159 129 108 | stard 0.80 059 055
star3 045 029 034 | IRAS04448-0513 0.88 083 024 star5 066 049 044
star4 038 0.19 030 | starl 076 059 052 | PG0844+349 100 0.88 048
Mrk 335 120 096 053 star2 067 062 021 starl 0.63 057 0.30
starl 0.67 065 0.03 | star3 076 074 015 | star2 175 158 069
star2 061 053 0.16 | stard 080 056 0.62 | star3 0.84 0381 027
star3 063 046 042 | star5 0.66 050 046 | stard 175 166 072
Mrk 478 053 026 044 | NGC1019 0.61 045 0.34 | starS 065 048 046
starl 023 011 021 | starl 062 049 028 | star6 056 043 037
star2 056 027 052 | star2 085 053 0.64 | Mrk359 095 030 097
star3 040 020 039 | star3 070 054 047 | starl 025 024 0.14
MCG+08-11-11a 054 039 035 | stard 046 040 0.02 | star2 064 0352 055
starl 044 044 023 | starS 090 0.69 0.65 | star3 165 052 185
star2 052 040 036 | star6 101 060 082 | stard 053 040 040
star3 046 040 023 | Mrke684 093 025 089 | starS 095 039 097
stard 053 037 038 | starl 057 0.13 0.65 | star6 075 043 069
MCG+08-11-11b 047 041 0.17 | star2 045 0.16 0.17 | star7 053 020 053
starl 032 046 0.00 | star3 086 025 094 | NGC4151 063 0.18 056
star2 060 041 045 | Mrk1383 051 0.15 045 | starl 105 052 099
star3 044 042 0.09 | starl 048 022 044 | star2 009 003 030
stard 050 040 029 | star2 041 027 031
Mrk 372 0.78 060 048 | star3 029 0.13 029
starl 050 044 029 | Mrk9 088 0.80 0.16
star2 0.50 046 0.19 | starl 124 091 099
star3 056 041 038 | star2 097 072 061
star4 077 073 032 | star3 099 050 094
star5 072 065 031 | stard 072 067 0.17

star5 1.19 071 093

4.2. Individual objects

We only presents results for the most interesting objects either
because they have a limit variability detection or because they
have been previously studied by other authors. We develop suc-
cinctly some tests used to confirm or not any variability detec-
tion.

4.2.1. Mrk 684 and Mrk 1383

These galaxies fulfill the two criteria of variability since osupp =
30, and their comparison star 2 is non variable. Yet only one

comparison star, in each case, has a flat structure function and

the other ones increase with time lag. We suspect that a selec-

tion effect may occur in our algorithm (see Section 3.2). Thus,

we start again the treatment, including the galaxy in the set of
comparison stars. All the new structure functions appear finally

stable for all time lags, quashing any variability detection.
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Fig. 3. The typical light curves of a non-variable (during our observa-
tions) Seyfert galaxy (here Mrk 590) and 5 comparisons stars used for
differential photometry.

4.2.2. Mrk 1392

This galaxy fullfills equally the criteria of variability and its
structure function increases slightly during the run whereas the
comparison star ones are stable (see Fig. 5). This trend remains
even if we include the galaxy in the comparison star. It seems,
thus, that Mrk 1392 may be variable but on a timescale larger
than the length of the observations (=~ 4 hours).

4.2.3. NGC 4151

As previously said (see Section 3.2.3), important selection ef-
fect may exist in the treatment of this galaxy, since there is only
one brigth star in the CCD field. To minimize these effects,
we repeat the treatment but including the galaxy in the set of
comparison stars. The structure function of the galaxy and its
diffuse component become stable whereas the star one slightly
increases during the run. We have thus to be very carefull when
using differential photometry with this galaxy, since the nearest
bright star seems to be variable on timescale of hours.
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Fig. 4. The corresponding structure functions of Mtk 590 and its as-
sociated comparisons stars with a temporal sampling A¢ ~ 90 s. No
variability time lag appears.

4.3. Infrared observations

Three galaxies of the sample, Mrk 478, Mrk 1392 and Mrk
1098, have been observed simutaneously in I and J bands. We
treat the J band data with the same algorithm described in Sec-
tion 3.2. At this wavelength we are clearly limited by the CCD
and sky background noises. We can not obtain precision smaller
than 2% and it is in the range 2-5 % in most cases. The results
are reported in table 3. Only Mrk 478 fulfills the first variability
criterium, since all comparison stars seem variable. But, once
again, only two comparisons stars were used and a selection
effect occurs. No more variability is detected when the galaxy
is included in the set of comparison stars.

5. Discussion

The simultaneous observations of NGC 4051 in the IR-optical
and X-ray wavebands by Done et al (1990) have given very
strong constraints on the spatial distribution of the emitting re-
gions. Effectively, in this object, the limits on the amount of
rapid variability in the optical/IR were below 1 and 5 per cent
while the X-ray flux continually flickered by up to a factor 2.
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Fig. 5. The corresponding structure functions of Mrk 1392 and its as-
sociated comparisons stars with a temporal sampling At ~ 300 s.
The structure function of the galaxy increases slightly during the run
which may indicate a variability on time scale larger than the length
of the observation.

Table 3. Same as table 2 but in J band for 3 galaxies of the sample

Name Gobs [ ph a'supp
Fo) (B) (%)
Mrk1392 355 159 230
starl 268 095 349
star2 386 232 240
star3 302 192 090
star4 6.63 330 6.05
Mrk478 512 159 512
starl 226 062 207
star2 669 195 643
Mrk1098 271 140 230
starl 431 140 3.80
star2 070 100 350
star3 3.02 280 0.60

It clearly rules out models in which the IR/optical and X-ray
continuum emission are produced in the same region. Nonethe-
less, the IR/optical continuum could be the sum of two different
components. The first one could originate in the outflows ob-
served in most Seyfert galaxies (Wilson 1993, Colbert et al.
1996), through synchrotron process on large scale magnetic
field. Due to the large sizes of the flows, we expect no rapid
variabilities from this emission. On the contrary, a second com-
ponent, whose flux is noted Fyy,, could be associated with the
synchrotron emission of the non-thermal distribution of rela-
tivistic electrons producing X-rays, and thus concentrated in a
much smaller region. Since rapid X-ray variability is a common
features in such objects (Mc Hardy et al. 1985, Mushotzky et
al. 1993, Grandi et al. 1992) and is likely associated with in-
stabilities in the source of particles, we expect flickering from
this second component too. We assume that its variability am-
plitude is of the order of the flux, that is o(Fsyn) =~ Fsyn
which seems reasonable since it is the case in the X-ray range
(Mushotzky et al. 1993, Ulrich et al. 1997). The treatment al-
lows thus to estimate an upper limit of this variable compo-
nent by measuring oy, and therefore to constrain the intrinsic
properties of the local environment of the emission region. Our
assumptions are presented in the following.

5.1. Basic hypotheses

We suppose the non-thermal plasma region to be spherical,
with radius R. As explained above, the particles emit synchrotron
radiation in a magnetic field of strength B. We also assume the
electrons density distribution follows a power law with spectral
index s, i.e. n(7) = noy™?, With Ymin < ¥ £ Ymaz (>> 7min)'
If we assume the magnetic field to be uniform throughout the
emitting region and with a random direction in the line of sight,
the spectral density of the synchrotron flux received by an ob-
server at a distance D away, can be approximated by (Blumen-
thal & Gould 1970):

ifrn<v<y,
ifre<v

Fyn = { E(s)Bﬁ;—‘- nDn}zall_‘;zl'
’ 0

In this equation, E(s) is a function of s solely, v, the cut-
off frequency of the radiation which depends on the maximum
Lorentz factor of the electrons (Blumenthal & Gould 1970, Ry-
bicki & Lightman 1989):

©®

Ve~ Voras B- Q)

4mme

and v, the synchrotron self-absorption frequency separating the
optically thin and optically thick regimes of synchrotron emis-
sion (see Pacholczyk 1970).

On the other hand, the same electron population produces X-
ray radiation by Inverse Compton (IC) process on UV photons,
generally supposed to be produced by an accretion disk . We
assume that the UV source is roughly at a distance Z from the
non-thermal plasma. Finally we suppose that the UV photons
density can be approximate by a delta function, and thus, at
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Table 4. Characteristics of 7 galaxies of the sample. The flux density are given in 10~Merg.s~!.cm™2, lengths in centimeter and magnetic
fields in gauss units. Data are taken from Walter & Fink 1992. The maximum of B., gives an absolute upper limit on the magnetic field in the

AGN in order not to detect variability.

Name Fi=Y Fisa F s R, Ryar maz(Buy)
Mrk 359 0.124£001 2.76+054 003 09 810%° - 2.510°
Mrk 590 1.514+0.22 836+108 001 09 610" - 1.610*
ARK 120 1.56+£0.06 22.3+33 003 1.1 210¥° - 1.910%
MCG+08-11-11 2.55£0.11 198246 001 07 810%° - 8000
NGC 4051 0.54+£003 166+044 017 065 610° 910" 4.710°
Mrk 1383 0.42+0.03 11.6+£39 012 09 810*? - 2.410*
Mrk 478 0.414+004 7.47+£2.04 0008 09 410 - 9.010°

the location of the hot source, this density can be expressed as
follows:
F. 2
= Dol ®
hvywZ2e
where Fyy is the observed UV flux. We can then deduced the

X-ray flux received by an observer at a distance D away (Blu-
menthal & Gould 1970, Rybicki & Lightman 1989):

(v — vw)

ny (V)

n R3 Ex2  _s-1
FX= F(s)FW-EzTVWZ v ©
where F(s) is solely a function of s. This expression is repre-
sentative of the common spectrum of Seyfert galaxies between
2-10 keV which is well fitted by a power with mean spectral
index s =~ 2.8 (Mushotzky et al. 1993).

5.2. Constraint deduced on Rand Z

First of all, it seems likely that R > R, where R, is the
Schwarzschild radius of the black hole supposed to power the
AGN. We obtain a lower limit for R, through the Eddington
limit. Assuming Lyy = 47 D?Fyy as roughly equal to the bolo-
metric luminosity, it gives:

Lyyoy
27rmpcd’

R>R, >

10)

On the contrary, the smaller X-ray time variability Afy;, Gf
known) gives an upper limit for the size of the non-thermal
source:

R S Ruar = CAtmin- (11)
Finally, we must have at least:
Z > R. (12)

On the other hand, it appears from Eq. (6) that, to observe no
synchrotron emission at the I band frequency v, a sufficient
(but not necessary) condition is ¢, > v, that is the upper cut-
off of the spectrum lies below our observed frequency. It gives
thus a possible upper limit for the strength of the magnetic field:

4rme v _ Caon

B S ch—oﬂ' = « - -
3¢ Yhar  Vhaes

(13)

We can also constraint 4,4, Since we know that the X-ray
spectrum of Seyfert galaxies can be fitted by a power law from
~ 1keV to = 100 — 500 keV, where an exponential cut-off is
observed (Jourdain et al. 1992; Maisack et al. 1993; Dermer &
Gehrels 1995). Since the mean frequency of the soft UV pho-
tons is roughly in the range 5 — 50 eV’ (Walter et al. 1994), the
maximum Lorentz factor 4,4, Of the particles must be in the
range 50-300. _

Besides, limits on o,y resulting from our data analysis (see
Section 3) give upper limits on the flux of the variable compo-
nent F,, = »F3¥" for each galaxy. Consequently, combining
Egs.(6) and (9) we obtain another possible upper limit for the

magnetic field:
b<p - F)D PnFo (vt =\
=TT \E(s) 22 Fx Vx
= CZ ™ a4

In this equation v is the mean X-ray frequency depending on
the X-ray data for each objects, and Fx = v F), is the as-
sociated mean flux. Thus, no microvariability detection in any
galaxy of our sample, means that:

B €< maz (B, Bia) = Bsup- (15)
We have studied these differents constraints for only seven galax-
ies of our sample whose UV and X-ray luminosity and spec-
tral index are reported in Walter & Fink (1992). These data are
gathered together in Table 4, with the corresponding values of
R,, Ryar, F.n and By, for each of the galaxies. The galaxy
NGC 4051 is the only one for which a variability in the X-ray
is known, down to 100 s. As a conservative value to estimate
the maximum X-ray size for this galaxy, we use Atpin = 300
s.
Further constraint come from equipartition between particles
and magnetic field. Effectively, non-thermal particles need to
be accelerated to compensate synchrotron and Inverse Comp-
ton losses and magnetic field is generally invoked in the accel-
eration process (Fermi processes in a shock for example). In
this case the magnetic energy density must be equal or larger
than the particles energy density. Defining the equipartition value
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Fig.6. The left part of each plot gives limits on R and Z for 7 galaxies of our sample whose parameters are reported in Table 4. The dash
lines represent the equipartition B.y = By (Eq. (18)) whereas the set of dot-dash lines represents the equipartition Beg = Bewor (Ymaz ) for
different values of Ymaz (Eq. (19)). From left to right, yimae-= 50, 100, 200 and 300, corresponding to B., ~ 32000 G, 8000 G, 2000 G and
1000 G. Finally, the solid line refers to the Z = R (Eq. (12)). For each galaxy, the allowed region is constrained by Egs. (10), (11), (12), (18)
and (19). It is colored in grey in each plot for Ymaz = 100. Other Y- values would correspond to another dot-dash curve (called type II in
the text). The hashed regions are forbidden by Egs. (10) and (11).

On the right part of each graphic, we have plotted By, (Z) in solid line. The dot line and three dots-dash line correspond respectively to By (Z)
and Bewour(Z). Thus B, = Bu.(Z) when Eq. (18) applied and B, = Buu.s(Z) when Eq. (19) applied
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Beq for the magnetic field:

Bl _ momevny 16
87 s—2

and deducing ng from Eq.(9), we must have finally:

omsy 1/2
8772 me? Fx (1/_{) z
(s - 2)7,2,1:;R3F(S) Fov \ Vv
zZ
Ceq__éé—/—f a7

Inequalities (15) and (17) reduce finally to inequalities between
Zand R:

BZBeq

PEsy

Ciluz p3/2 S ;

Z< _C—'_R (corresponding to Beg < Bfius)
eq
(18)
or
Coer R3/? .

Z < —ﬁf— (corresponding to Beg < Beut—off)

€9 imar

(19)

Plots Z vs. R of Fig. 6 compiled the constraints described above.
We have plotted the curves (type I) corresponding to constraint
(18) for each galaxy in dashed line. The second inequality (19)
gives a set of limiting curves (type II) on the assumed value
of Ymaz- Since these curves represent the equipartition Byq =
Bowor(Ymaz ), they can also be considered as isocontours of
Beq(R, Z). We have plotted type II curves corresponding, from
left to right, t0 Ymqr = 50, 100, 200, 300, which correspond
to Bg = 32000 G, 8000 G, 2000 G and 1000 G. The dia-
grams must be read as follows:

1. For each galaxy, the allowed region is constrained by Egs.
(10), (11), (12), (18) and (19). It is colored in grey in each
plot for ynar = 100. Other vy, q, values would correspond
to another curve of type II. The hashed regions are forbid-
den by Egs. (10) and (11).

2. At a given point inside the allowed region, a lower limit of
B is given by B,, represented by the type II curve pass-
ing through this point. An upper limit is given by By, if
Eq. (18) applies or by B.,.« if Eq. (19) applies. By, Bow
and B, are plotted on the right of each graphic. The equal-
ity By = B..or is realized, for a given assumed value of
“Ymaz», When type I and type II curves intersect. An absolute
maximum of the magnetic field is obtained for the smaller
value of Z in the allowed region. This value is also reported
in Table 4.

An allowed region exists for each galaxy, with a critical case for
NGC 4051, where the space parameter is strongly constrained.
However our results for this galaxy disagree with those of Celotti
et al. (1991), since if we assume, like them, that the size of the
X-ray region is strictly equal to Ry,,, we are intside the al-
lowed region for non-thermal models. But these results need
to be used with care, in the case of this galaxy, since it seems
unlikely for R and Z to be-so fine tuned. These different re-
sults are obviously affected by the lack of simultaneous X-ray

11

and Optical-UV data and constraints could be tightened if rapid
X-ray variability were detected for most of these objects. It ap-
pears however that non-thermal model can not be ruled out by
our data and can still explain the high energy spectra of Seyfert
galaxies.

6. Conclusion

Upper limits on optical microvariabilities in a large sample of
22 Seyfert galaxies have been obtained, using differential pho-
tometry. We have developped a new method of analysis min-
imizing the influence of possible variability of the compari-
son stars. We thus obtain precision on our variability detec-
tion smaller than 1% and in most cases about 0.5%. We do not
detect variability in any of our objects, with a possible trend
of several hours in Mrk 359. In the hypothesis where variable
optical emission would be due to synchrotron radiation from
the non-thermal electron population which we suppose to be
responsible for the X-ray emission, these results enable us to
constraint intrinsic properties of the local environment of the
non thermal source. Upper limits on our variability detection
and equipartition hypothesis between magnetic field and parti-
cle, restrain the possible values of the size R of the non thermal
source, its distance Z from the UV emission region and fix up-
per and lower limits for the magnetic field.
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Fig.7. Light curves of the different galaxies and associated comparison stars of the sample.
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Fig. 7. To be continued.
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Conclusion

Depuis quelques années, la plupart des modéles de galaxies de Seyfert propose une origine
thermique & leur émission haute énergie. Cette étude a montré qu’un modéle non-thermique
peut également rendre compte des différentes caractéristiques observationnelles de ces objets.
Nous avons vu, dans un premier temps, les particularités du modéle de réillumination ani-
sotrope. Ce dernier suppose la présence d’une source de particules relativistes placée a une
hauteur de quelques rayons de Schwarzschild au-dessus d’un disque d’accrétion. Cette géo-
métrie impose une forte anisotropie du rayonnement percu par la source en provenance du
disque, ce qui nécessite un traitement approprié du processus Compton Inverse au niveau de
la source. Ce modéle prévoit ainsi une forte réillumination du disque qui peut expliquer les
rapports Lyy/Ly supérieurs a2 1 dans certains objets.

L’étude théorique précise de ce modele nous a permis, par la suite, de collaborer avec Julien
Malzac et Elisabeth Jourdain, du CESR, afin de rajouter les composantes en réflexion dans
nos spectres synthétiques. Nous avons donc pu ajuster les données de 4 galaxies de Seyfert
avec un bon accord, dont celui de NGC 5548 de ’'UV aux X durs. La forte anisotropie du
rayonnement X prédit par notre modeéle nécessite cependant, pour ajuster le faible exceés en
réflexion généralement observé, de prendre des angles d’inclinaison trés élevés, de ’ordre de
80°. C’est un résultat qui semble peu probable et qu’il nous ait difficile d’expliquer sans mo-
difier certaines des hypothéses de notre modele de départ. Il est ainsi possible qu’une partie
de la surface du disque d’accrétion soit ionisée, limitant [’absorption de la composante en
réflexion a basse énergie et donc atténuant, paradoxalement, ’excés prédit aux alentours de
quelques dizaines de keV. C’est un axe de recherche sur lequel nous allons travailler par la
suite.

Une troisieme partie théorique importante de cette thése a été consacrée a 1’étude précise du
choc donnant naissance 2 la source non-thermique. Nous avons montré que la combinaison
des processus de Fermi du premier et du second ordre ainsi que des pertes radiatives permet
de former une distribution de particules relativistes en loi de puissance avec une coupure
exponentielle & haute énergie, en accord avec le spectre X des galaxies de Seyfert. Les valeurs
de I'indice spectral et du facteur de Lorentz de coupure dépendent cependant de parameétres
difficiles & contraindre comme le rapport de la pression de la composante relativiste sur la
pression du plasma thermique du jet, ol I'indice du spectre d’ondes d’Alfvén. On prédit
néanmoins de maniére raisonnable les valeurs observées. D’un autre c6té, notre modeéle ne

nécessite pas, a-priori, la présence de paires électrons-positrons. On ne prédit donc pas de
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forte raie d’annihilation, en accord avec les observations du satellite OSSE.

J’ai pu, finalement, compléter ces différents travaux théoriques par l’observation optique
d’une vingtaine de galaxies de Seyfert. Le but de ces observations était de rechercher des mi-
crovariabilités optiques a ’échelle de la minute et avec une précision inférieure au pourcent.
Nous n’avons obtenu aucune détection positive ce qui nous a permis de contraindre, dans le
cadre de notre modéle non-thermique, différents parametres physiques (comme I’intensité du
champ magnétique) et géométriques (comme la taille de la source X, et sa hauteur au dessus

du disque) caractérisant la région centrale des galaxies de Seyfert.
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Annexe A

Caracteristiques des principales

missions hautes energies

Nom de la Lancement Nom de Bande Champs Surface Résolution Résolution Particularité
mission I'instrument d’énergie de Vue Collectrice spatiale spectrale
(cm?) (E/AE)
GRANAT 1989 SIGMA 35-1300 keV 4°.15° 800 13’ 7 keV & 60 keV Imageur
ART-P 4-60 keV 2° 1250 5 5 keV & 6 keV Imageur
Watch 6-120 keV 47 45 Monitor
GINGA 1990 LAC 1.5-30 keV 0.8° x1.7° Spectro
ROSAT 1990 PSPC 0.2-2 keV 2° 250 30” 2.3 & 1keV Survey
HRI 0.2-2 keV 0.6° 160 47 Imageur haute résol.
BBXRT 0.3-12 keV 0.3° 760 5’ 60 & 6 keV Spectro
ASCA 1993 CcCD 0.4-10 keV 0.4° 400 3’ 50 2 6 keV Spectro-Imageur
IGSPC 1-12 keV 0.8° 400 3’ 12 3 6 keV Spectro-Imageur
BeppoSax LECS+MECS 0.1-10 keV 0.5° 200 1’ 12 4 6 keV Spectro-Imageur
HPGSPC 3-120 keV 1° 280 1° 30 3 60 keV Spectro
PDS 15.300 keV 1.5° 690 1.5° 6 & 60 keV Spectro
WEFCS 2-30 keV 20° 500 5’ 54 6 keV Moniteur
XTE PCA 2-60 keV 1° 6000 1° 6 a6 keV Timing
HEXTE 20-200 keV 1° 1000 1° 6 & 60 keV Timing
ASM/SSC 2-10 keV 6° x90° 90 0.1° Survey
CGRO OSSE 0.06-10 MeV 3°x11° 1500 10’ 15 & 1 Mev
COMPTEL 0.8-30 MeV 64° 25 1° 100 & 1 MeV
EGRET 20-3 10 MeV 0.6 sr 1200 5-10" 5 4 1000 MeV
BATSE Large-Area 0.03-2 MeV 4sr 1800 3° 330.1MeV
BATSE Spectro 0.015-110 MeV 4sr 100 500 & 1 MeV
AXAF HRC 0.2-10 keV 0.5° 300 0.5” 131keV Imageur haure résol.
ACIS 0.5-10 keV 0.2° x0.3° 600 0.5" 50 4 6 keV Spectro-Imageur
TGS 0.2-10 keV 0.5° 60 0.5” 800 i 1 keV Spectro
. XRS 0.3-10 keV 0.02° 900 1’ 1000 2 1 keV Spectro
XMM EPIC 0.1-15 keV 0.8° 1400 v 15 & 1.5 keV Spectro-Imageur
RGS 0.35-2.5 keV 0.5° v 300 3 1.5 keV Spectro
OM 1600-6000 A° 17’
INTEGRAL IBIS 9° 1’ 15 4 100 keV Spectro
SPI 16° 30 500 3 1 MeV Imageur
JEM-X 5° 30” 24 1keV Moniteur X
OMC 5° 8” Camera Optique
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Annexe B

Le processus Compton Inverse

L’effet Compton décrit la diffusion des photons sur des électrons. Lorsque 1’énergie des
électrons n’est pas trés importante, une fraction de I’énergie du photon est transmise a 1’élec-
tron, lors de la collision, sous forme d’énergie cinétique. L’énergie étant conservée, le photon
diffusé aura une fréquence plus petite que celle du photon incident. Inversement si ’énergie
de 1’électron est supérieure & celle du photon, c’est I’électron qui fournit une partie de son
énergie au photon incident, le propulsant des basses aux hautes énergies. On parle alors d’ef-
fet Compton Inverse. De maniére générale, I’effet Compton ne peut se traiter analytiquement
car trop de mécanismes couplés entre en jeux: effet Compton de particules sur leur propre
rayonnement Bremsstralhung, créations de paires,.... On peut cependant obtenir des solutions
approchées dans quelques cas que je décris ici et auxquels je fais parfois référence dans ce

manuscrit.

B.1 Cas d’un plasma ultrarelativiste optiquement mince ala

diffusion

B.1.1 Cas d’un seul électron
4 Formules utiles

Je ne m’intéresse ici qu’au cas d’une collision entre un photon et un électron ultrarelativiste
i.e. B = v/c =~ 1. Les différents parametres géométriques de la collision sont indiqués sur la
figure B.1. Les formules Doppler permettent de relier les énergies du photon incident et
diffusé mesurées dans le référentiel du laboratoire K & celles mesurées dans le référentiel de

la particule au repos K’ (j’exprime les énergies en unité mc?):

€ = ey(1-cosb) (B.1)
- 6 = €7y(1--coshy). (B.2)
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e 4

Dans K Dans K’

Fic. B.1: Diffusion d’un photon sur un électron dans le référentiel du laboratoire K et le référentiel ou
Délectron est au repos K'. Les axes ¥ et &' correspondent a la direction de déplacement de I’électron.

De plus, dans le référentiel K’, les lois de conservation de la quantité de mouvement et de
I’énergie permettent d’aboutir a la relation suivante:

€,

1+¢€(1—cosO) (B-3)

€ =

oll cos©® = cosf cosd’ + sin 6’ sin 0} cos(¢’ — ¢}), ¢’ et ¢| étant les angles azimuthaux des
photons incidents et réfléchis. Nous nous plagons dans la limite de la diffusion Thomson a |
savoir 7€ < 1 ou ¢ < 1. La section efficace d’interaction est alors constante, indépendante
de I’énergie du photon incident: o1 ~ 6.6510~2°cm?. La diffusion est de plus quasi-élastique

puisque ’équation (B.3) donne €] ~ ¢'.

4+ Obtention du spectre dans le cas d’un champ de photons isotropes et monoénergétiques

Supposons un champ de photons monoénergétiques d’énergie €;. Soit dns la densité de
photons correspondant. Il est possible de montrer que le rapport dns/e; est un invariant
relativiste (Blumenthal & Gould 1970), & savoir:

dng, dn/,
= . B4
€s €s (B-4)
On peut alors exprimer la valeur correspondante dn’s dans K’ par:
!
dn'y = Eidns
€s
_ Codno du (B.5)
€s du dé's

ou y est le cosinus de Pangle 8 que fait la trajectoire d’un photon avec celle de la particule
(cf. figure B.1). L’équation (B.5) se simplifie dans le cas d’un champ isotrope puisqu’ alors

dn n , .. ) )
> = —, n, étant la densité totale en photons. Le terme del’L se déduit de ’équation (B.1)
S

du 2
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et ’on trouve:
€ s Ns
v€2 2

Les photons vont diffuser par processus Compton et le nombre de photons diffusés par unité

'
dn'y =

s g, (B.6)

de temps, d’énergie et d’angle solide s’exprime en fonction de dn'; et de la section efficace
différentielle de diffusion Compton par:

dN'; dns do

B.7
dt'de’1dQYy — des dQ’ (B7)
do 30‘T ,
Dans le cas de la diffusion Thomson —— o (1 + #'7) et, le nombre de photons étant un

invariant relativiste, on peut finalement dedulre le spectre d’émission Compton d’un électron
dans K:
dN; dNy
— —dY
dtde, / dtde ¥y

N ,1 dt' de' 1

dY'y

dt'de'1dY1 dt de;

(B.8)

!

de'y
En utilisant 1’équation (B.7), sachant que dt = ~ydt’ et que se déduit de (B.2), et en

d1

€
posant é; = Z'y;—e’ I’équation (B.8) peut se mettre sous la forme:
s

dN, .
Bide 3orens f(€r) (B.9)
avec
f) =146 -2 +2¢1né. (B.10)

4 Puissance totale émise

La puissance diffusée par un électron de facteur de Lorentz v dans une champ de photons
isotropes et monoénergétiques se déduit de ’équation (B.9):

dNy
Pys = GIMdGI
= 120Tmc3n57265/€1f(€1)d€1
= %720Tmc3ns€s (B.11)
4
= 5720'T6th (B.12)

ol Wy, est la densité d’énergie du champ de photons incidents. On peut également déduire
’énergie moyenne des photons diffusés en faisant le rapport de la puissance diffusée (B.11)
au taux de photons diffusés, et il vient:

P;
<€1> — diff

dtde Tiaa 36

= gyzes (B.13)
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B.1.2 Cas d’une distribution d’électrons

Les calculs précédents permettent de déduire facilement le spectre émis par une distribu-
tion isotrope de particules n(vy) diffusant par Compton Inverse un champ de photon isotrope

le spectre émis par un seul électron et donné par
~

dN,;
= [ n(7) dy
n('y) / dthl .

Le cas d’une distribution en loi de puissance n(y) = ngy~? se calcule facilement et il vient

3cchn0ns ( ) / tl
B.15
dist 463 4es ( )

On retrouve le résultat bien connu d’un spectre en photons en loi de puissance d’indice

et monoénergétique. Si 'on note My
) dtdél
I’équation (B.9), il vient:

dN;

drde, (B.14)

finalement:

dN,;
dtdél

spectral égal a (p+1)/2.

B.2 Casd’un plasma thermique relativiste optiquement mince
a la diffusion

Nous nous plagons toujours dans le cas de particules relativistes (i.e. § ~ 1) mais ces

derniéres forment un plasma thermique a une température T. L’équation (B.13) s’applique

toujours et donne le facteur moyen d’amplification de l’énergie d’un photon aprés chaque

diffusion:
A= — o~ = . B.1
% 20 (B.16)

La densité de particules d’énergie comprise entre E' et E' + dF dans un plasma thermique

E o
relativiste isotrope et de température T suit la loi E? « p(E)? exp (-———) et il vient:

kT
(3 = (Sc’zi =12 (%2-)2 (B.17)
soit
A=16 (:;) : (B.18)

Ainsi ’énergie € d’un photon apres k diffusions peut s’exprimer en fonction de son énergie

initiale ¢; par la formule:
€ = eiAk. (B.19)

Le milieu étant supposé optiquement mince a la diffusion (et ’absorption étant négligeable),
la probabilité pour qu’un photon subisse k réflexions est approximativement 7. xﬁ ol Tyg est la
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profondeur optique de diffusion. Pour un champ de photons incident assez piqué en ¢; voire

monoénergétique, le spectre émis prend la forme?:

-«
Fer) = Fle:)Thy o (%’5) (B.20)
ol
_ ln Taiff
a= -G (B.21)

Le paramétre A dépendant de la température, on voit que lindice spectral o du spectre
Compton émis par un plasma thermique relativiste dépend 2 la fois de sa profondeur optique
3 la diffusion mais aussi de sa température.

Il est de coutume de définir le paramétre y, appelé paramétre Compton, donnant une idée
du changement moyen d’énergie que subit un photon en traversant un milieu diffusif:

facteur moyen X }
y= | d’amplification | x nom 're m.toyen e B22)
par diffusion diffusions

Dans le cas d’un milieu fin, on a y = ATyg et 'expression (B.21) prend la forme générale:

o= - BTET (B.23)

_lny—laniﬁ.

Dans le cas ot y ~ 1 on trouve o =~ 1.
1l est également possible de déduire le facteur d’amplification de la puissance initiale = F(e;)
par le processus Compton. Compte tenu de ’équation (B.20), la puissance totale émise par

le processus Compton peut s’écrire:
Al/2me2 Al/zmcz/ei
Peomp X / Fex)der = F(e)€; [/ z‘ad:c] (B.24)
€ 1

ol la borne supérieure d’intégration est imposée par ’hypothése de diffusion Thomson dans
le référentiel des particules. Le terme entre crochet est donc approximativement le facteur
d’amplification Compton. Il permet ainsi de relier la température du plasma, a travers A, et
sa profondeur optique, 3 travers , en une seule et méme équation.

B.3 Cas d’un plasma thermique non relativiste

Dans le cas d’un plasma thermique non relativiste, la variation d’énergie des photons lors
d’un diffusion est suffisament faible pour qu’une approximation du type Fokker-Planck (cf.
annexe C) de I’équation d’évolution de ces photons soit possible. L’équation finale que Pon

In ih in i
1. On utilise le fait que 75 ~ 7,372 = (5‘1) =4

€



218 ANNEXE LE PROCESSUS COMPTON INVERSE

obtient porte le nom d’équation de Kompaneets, en ’honneur de A.S. Kompaneets qui fut
le premier & l'obtenir en 1957. Je ne détaille pas les calculs ici (le lecteur peut se reporter
3 Pouvrage de Rybicki & Lightman (1979) pour de plus amples informations). J’indique
simplement la forme de cette équation et sa résolution dans certains cas intéressants. Elle
peut se mettre sous la forme:

on 19 on
5'_y = 3% [z"‘ (n+ n? + 8_33)] (B.25)

ou n = n(v) est le nombre d’occupation, dans I’espace des phases des photons, des états de fré-

quence v, y est le parameétre Compton mis sous une forme plus générale y = 62 ornedl!
MeC

et z = hv/kT,. Les différents termes du membre de droite de I’équation (B.25) réferent aux

- différents processus possibles lors d’une diffusion Compton:

— le terme en n représente le refroidissement des photons dii au recul des électrons lors

de l'interaction

— le terme en n? décrit les effets Compton induits

on

oz

— le terme en représente la diffusion des photons dans I’espace des énergies par effet

Compton

Suivant I'importance de chacun de ces termes le spectre émis par le plasma a des formes

différentes:

— Dans le cas ot ¥ < 1 seuls les effets induits sont importants. Les processus d’absorption
ne sont plus négligeables face aux processus de diffusions. Dans le cas extréme ou ces
derniers sont minoritaires on retrouve un spectre de corps noir. Sinon on obtient un

spectre de corps noir modifié:

Iy = 2BV‘\/ ﬁabs/ﬂdiﬂ (B.26)

ol B, est la fonction de Planck et k45 et kgq les opacités d’absorption et de diffusion.

— Dans le cas ot y > 1 et ot les effets de diffusion Compton deviennent importants on

trouve un spectre en loi de Wien

I, « vie~m/*T (B.27)

- Dans le cas ot ¥ > 1 seulement une partie des photons subissent les effets de diffusion

Compton et on montre que, en négligeant les effets induits:

e P/¥T pour hv > kT
I, x (B.28)

p3tm pour hv < kT avec m = -2 +

LY [Xe]

4
Ty

1. L’indice e référe & la population électronique



Annexe C

L’équation de Fokker-Planck

Cette annexe a pour but d’introduire le lecteur au formalisme de I’équation dite de Fokker-
Planck. Cette équation a un champ d’application extrémement vaste et peux s’utiliser a
chaque fois qu’un systéme est faiblement perturbé, de maniére répétitive, par une force ex-
térieure. J'introduis également dans cette annexe différents résultats auxquels je fais appel

dans ce manuscrit.

C.1 Formulation générale

Soit un ensemble de particules défini par une fonction de distribution f(#,#,t). Supposons
que ces particules subissent de maniére répétitive une perturbation externe (une collision par
exemple) faisant varier leurs quantités de mouvement de Ap en un temps At. Notons 7, le
temps moyen séparant 2 perturbations et 77 le temps moyen ou la variation de f induit par ces
perturbations devient non négligeable. Dans le cas oli ces derniéres sont nombreuses par unité
de temps, il est alors possible de trouver un intervalle de temps A¢ vérifiant 7. < At L 75.
Dans ce cas 13, la fonction de distribution des particules & un temps t 4+ At peut s’écrire sous

la forme:
15,2+ 50A, b+ A1) = [ dAFU(- AR AP~ AFE) (€1)

ol ¥ (F, Ap)Ap est la probabilité de modifier la quantité de mouvement d’une particule de
74 §+ Ap en At. La condition 7. € At « 75 est primordiale pour obtenir cette équation

puisque:

— P’hypothese 7, < At permet de considérer le processus d’évolution de f comme étant
un processus Markovien c’est-a-dire un processus ol la mesure de f a I'instant ¢ + At
ne dépend que de celle de f & I'instant t. Cela apparait clairement dans I’équation
(C.1). Une telle formulation n’aurait pas été possible pour des temps At inférieurs a 7.
puisqu’alors, la trajectoire de la particule étant supposée libre entre 2 perturbations, sa

vitesse #(t) dépendrait de l'instant o et du lieu Zo de sa derniére perturbation.
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- I’hypothése At <« 77 permet d’utiliser la méme fonction de distribution de part et
d’autre du signe = de ’équation (C.1).
Il est alors possible de développer I'intégrand et le membre de gauche de I’équation (C.1)
en séries de Taylor. En se servant du fait que / dAF (P, Ap) = 1, on obtient finalement
I’équation de Fokker-Planck:

et

of  0f 0 [ [Ap 106 [ApAF ]
Bt +”'af”ap"[ <At>f+26ﬁ"< AL >f (C2)
ol
AP\ 1 [
<ZE> = At/C?AZ"ﬁ(P,AZ_’)AP (C.3)
AFAF\ 1 [
(S5E) =5 [ asmwia spams. (C4)

On peut écrire ’équation (C.2) sous une autre forme dans I’hypothése d’équilibre entre les
gains et les pertes de quantité de mouvement. Cela revient & supposer que la probabilité
qu’une particule voit sa quantité de mouvement changer de 7 en § — Ap est égale 4 la
probabilité qu’une particule de quantité de mouvement 7~ Ap gagne une fraction Ap. En

d’autres termes:

» (P, —Ap) = ¥(F— AP, Ap) (C.5)
En développant a nouveau cette équation en série de Taylor, on obtient alors la relation:
Ap\ 10 JApAp
<‘A’?> N 2815’< At (C6)

Dans le cas ou d’autres processus différents du processus perturbatif (refroidissement par
effet Compton ou Synchrotron par exemple) défavorisent les gains d’énergies des particules
au profit des pertes (ou inversement) un terme de déséquilibre 4, doit étre ajouté au terme
de droite de ’équation (C.6). Compte tenu de ces remarques, la forme générale de ’équation
de Fokker-Planck (C.2) devient:

o L0 _ 0 04f 0, 0
o "oz = a5 op T o5 op (©.7)
avec
1 / ABAF
Dyp = ‘2‘< itp> (C.8)

le coefficient de diffusion de la fonction de distribution dans I’espace des énergies. Clest
ce terme qui est a l'origine de 'accélération de Fermi du second ordre. Dans les cas qui
m’intéresse, la fonction de distribution peut généralement étre considérée comme isotrope et
unidimensionnelle spatialement c’est-a-dire que f ne dépend que de la norme de 7 et de z.
La forme de I’équation de Fokker-Planck auquel je ferai souvent appel est alors la suivante:

of L 8f _ 1 18, @

— —_— = —_— 2 e . —
_ 8t + vax pz app Apf+ p2 6pp Dppapf (C‘g)
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C.2 Faible anisotropie et mouvement d’ensemble

Plagons nous dans le cas oll les particules sont plongées dans un plasma en mouvement
et qu’elles restent liées a celui-ci par diffusion ot collisions. On suppose que les perturbations
subies par les particules sont suffisamment faibles pour que le formalisme précédent soit
applicable. On suppose également l'existence d’un champ magnétique uniforme B et, pour
simplifier les calculs, on suppose enfin que le plasma se déplace avec une vitesse i, uniforme
également et dirigée le long du champ magnétique. La direction ainsi privilégiée permet de
définir 'angle o que font 7 et B ainsi que p = cosa. Je fais maintenant I’hypothése d’une
faible anisotropie de la fonction de distribution, ce qui me permet d’écrire f sous la forme:

f(®, 1) = fo(p) + 1 f1(p) (C.10)
On peut alors montrer qu’un terme de diffusion angulaire se rajoute au membre de droite de
I’équation (C.9), & savoir (Blandford & Eichler 1987):

0f L OF _ 10 5, ] 19 op, 2
5 T V: - popt Pf+9.a( )3;Lf+23p Dergy

ol v, est la fréquence & laquelle les particules sont diffusées. C’est un parameétre fondamental

f (C.11)

dans 1’étude de la microphysique des plasmas. On peut d’ailleurs montrer que, pour un spectre
d’ondes d’Alfvén en w™"4, v, prend la forme (Pelletier & Roland 1984):

va+1l 7« rp\ 47!
o —_— - C.12
Vs = Tlurd VA(VA T 2) 4Ws (lo) ( )
. (6B?) . : : e
ol Nyyrp = >— est I'amplitude relative de la perturbation magnétique, rz, le rayon de

Larmor de la particule, ws sa pulsation synchrotron et ly la plus grande longueur d’onde
du spectre d’Alfvén (généralement associée a la plus grande taille du systéme). Comme la
pulsation synchrotron d’une particule de facteur de Lorentz -y est proportionnelle & v~ et
que son rayon de Larmor est proportionnel 4 7, I’équation (C.12) montre que vs o< y*4~2. En
injectant maintenant I’expression de f donnée par 1’équation (C.10) dans I’équation (C.11),
en négligeant les différentes échelles de temps par rapport au temps de diffusion v;! angulaire

et en regroupant les termes par puissance de p il vient:

'(%fﬂ’i'%U%fl = 1; PApfo+ 1253}72 ppapfo (C.13)
fio= —iv—fo (C.14)
soit finalement:
%fo= %Dma%fo 12;1)2 Apfo+ lggzﬁ pp;%fo. (C.15)
ot
B = 22 (C.16)

. T
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est assimilable & un coefficient de diffusion spatiale. La fréquence de diffusion v, contréle donc
également ’homogénéisation spatiale de la fonction de distribution.

Plagons nous maintenant dans le cas ou le plasma a une vitesse #(z) non uniforme le long de
B. L’équation de transport (C.15) n’est vraie que dans le référentiel du fluide. Lorsque ’on
retourne dans le référentiel du laboratoire il faut prendre en compte les effets d’inertie et il

vient finalement !:

10u 8 1 6‘ 10

d d pPA
afo +’u5;fo 38:cp5‘pf° 520 fo Ap fo -!- ol Dppa fo-  (C.17)

C’est, cette derniére équation a laquelle je fais appel lors de I’étude du choc au chapitre II.6.

1. Dans le cas le plus général (i.e. 4 non aligné avec E) il faut compléter I’équation (C.17) par des termes
de diffusion spatiale perpendiculairement au champ magnétique



Annexe D

Chocs hydrodynamiques,

adiabatiques

D.1 Les équations de Rankine-Hugoniot

Au niveau d’un choc hydrodynamique, les différentes quantités qui caractérisent le fluide
(vitesse, pression, densité, etc...) subissent une discontinuité. Certaines conditions aux limites
doivent cependant étre vérifiées & I’endroit du choc. Pour voir cela, considérons un choc,
infiniment mince, de normale paralléle & un axe z de coordonnées et adiabatique, c’est-a-dire
que l'on néglige les refroidissements en aval du choc. La premiere condition que doit alors
vérifier le fluide est la conservation du flux de matiere. En effet la quantité de fluide qui
entre d’un cé6té du choc doit nécessairement sortir de ’autre c6té. Si I’on indice les différents
parameétres physiques par un 1 pour le flot en amont du choc, et par un 2 pour le flot en aval,

il vient donc:

P1Uiz = P2liog (D.1)

oll p est la masse volumique du fluide et u, la composante de sa vitesse suivant I'axe x.
De méme, le flux d’énergie doit étre conservé. Cela donne la relation suivante:

uf uj
Pz | 5 + hy ) = pouzs 3 + he (D.2)

Dans cette expression, h correspond a I’enthalpie par unité de masse du fluide. Finalement, la
conservation du flux d’impulsion, projetée sur les 3 axes, apporte 3 autres lois de conservation.

Si ’on note p la pression du fluide, il vient:

P11+ p1Uiz = P2+ poleg (D.3)
PiUizUiy = P2UiazUzy (D-4)

et
P1UI U1z = P2U2z U2z - (D-5)

223



224 ANNEXE CHOCS HYDRODYNAMIQUES, ADIABATIQUES

Compte tenu de I’équation (D.1), les équations (D.2), (D.4) et (D.5) peuvent se mettre sous

2 2
(%1- + h1> - (% + h2> (D.6)
Uy = Ugy (D.7)

Uz = Uy (DS)

la forme:

Ces 2 dernieéres équations montrent que la vitesse tangentielle du fluide est continue a travers
le choc. On peut donc remplacer, dans I’équation (D.6), u® par u2 et oublier ensuite I'indice

x pour obtenir les relations dites de Rankine-Hugoniot:

piur = pau (D.9)

u} ul
('51‘ + h1> = (-22 + hz) (D.10)
p1t+p1ur = p2tpoue (D.11)

D.2 Le rapport de compression

Placons nous dans le cas d’un gaz parfait. L’enthalpie par unité de masse du fluide peut
alors s’écrire:
Yo P

h = ———=. D.12

Ye—1p ( )

oll . est le rapport des chaleurs spécifiques du fluide. Compte tenu de cette expression, et en

notant r = uy /u, le rapport de compression et M? = pyu?/(ycp1) le nombre de Mach amont,
les 3 équations précédentes permettent d’écrire:

(ve+ 1)M%

= o T (D.13)

et

270M% - (70 ~ 1) )

D.14
Yot 1 (D-14)

P2=n
On peut faire 2 remarques importantes.

~ Lorsque M? = 1 c’est & dire lorsque le flot amont se déplace exactement a la vitesse
du son, on trouve r = 1 et p; = po. Il n’y a donc pas de choc. On peut montrer que si
M2 < 1 on a alors p; < p; ce qui correspond & une diminution de I’entropie, résultat
contraire & la seconde loi de la thermodynamique (Landau & Lifshitz 1959). Pour qu’il

y ait choc il faut donc nécessairement M? > 1.

— Dans le cas ot M? tend vers I'infini, le rapport p;/p; augmente sans limite, mais r
sature & la valeur (yv.+1)/(v:—1). Dans le cas d’un plasma non relativiste on a 7. = 3
. .. 4

soit r = 4, alors que dans le cas d’un plasma relativiste v, = 3 etr="7
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Dans le cas d’un fluide magnétisé, les forces de Lorentz et les forces de pression se combinent
pour donner naissance 3 3 types d’ondes se déplacant 3 3 vitesses différentes: la vitesse
magnétosonique rapide, la vitesse d’Alfvén et la vitesse magnétosonique lente. Pour qu’un
plasma magnétisé donne naissance & un choc, il est donc nécessaire que le fluide se déplace a
une vitesse supérieure  la vitesse la plus rapide de propagation d’un signal  savoir la vitesse
magnétosonique rapide.



Résumé

L’observation, dans le spectre des galaxies de Seyfert, d’une coupure exponentielle aux
alentours de quelques centaines de keV et la non-détection d’une forte raie d’annihilation
semblent favoriser les modéles thermiques. Néanmoins, je montre, 3 travers cette étude, qu’un
modéle non-thermique peut aussi &tre & lorigine de 1’émission haute énergie de ces objets.

Ce modele suppose la présence d’une source de particules relativistes placée a quelques
rayons de Schwarzschild au-dessus d’un disque d’accrétion. Cette source aurait pour origine
le choc terminal d’un jet avorté. Le rayonnement X qu’elle libére est produit par diffusion
Compton Inverse des photons UV émis par le disque sur les particules relativistes. Inverse-
ment, les photons UV proviennent du rayonnement thermique du disque chauffé par la source
X. La géométrie de ce modéle impose une forte anisotropie du rayonnement UV pergu par
la source X et donne, en retour, une émission Compton Inverse fortement anisotrope. L’équi-
libre radiatif entre la source et le disque permet de remonter aux principales caractéristiques
de ce systéme. L’ajout de composantes en réflexion permet, ensuite, d’ajuster le spectre de
différents objets. La forte anisotropie de I’émission X nécessite alors des angles d’inclinaison
bien supérieurs au cas d’une illumination isotrope standard. Finalement, 1’étude cinétique
du choc donnant naissance a la source X, et prenant en compte les processus de Fermi du
premier et du second ordre ainsi que les pertes radiatives, permet de définir plus précisément
la source de haute énergie.

Ces différents travaux théoriques sont complétés par ’observation optique d’une vingtaine
de galaxies de Seyfert, a la recherche de microvariabilités. Les limites supérieures obtenues
donnent, dans le cadre de ce modele non-thermique, de nouvelles contraintes sur les différents

parametres caractérisant la région centrale de ces objets.





