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Résumé

La sensibilité des instruments conçus à l'heure actuelle pour l'infrarouge (IR) intermé-
diaire, tels que l'interféromètre MIDI et le spectro-imageur VISIR du Very Large Telescope de
l'ESO (observatoire européen austral), permet de sonder le c÷ur de certaines sources extraga-
lactiques proches à très haute résolution angulaire. Ainsi ma thèse est consacrée à l'étude du
Noyau Actif de Galaxies (NAG) au c÷ur de NGC 1068, et plus particulièrement à la distri-
bution de la poussière en son sein, élément clé du schéma uni�é des NAGs. L'interférométrie
permet de la cartographier à de très petites échelles (< 1 pc à la distance de NGC 1068)
et l'analyse que j'ai e�ectuée sur les toutes premières données MIDI de NGC 1068 indique
qu'une couche, essentiellement composée de silicates amorphes et s'apparentant au tore de
poussière, est e�ectivement située dans l'environnement proche de l'engin central (<6 pc). Sa
température relativement fraîche (de l'ordre de 300 K) apporte par ailleurs un nouvel indice
en faveur de sa nature grumeleuse.

J'e�ectue ensuite un saut en distance en m'intéressant au lien qu'entretient la poussière
du tore avec celle distribuée aux plus grandes échelles dans le noyau. Pour cela, et de manière
à étendre la gamme des données MIDI aux très courtes fréquences spatiales, j'ai procédé à un
traitement interférométrique des tavelures d'images VISIR acquises en mode rafale. Il permet
de résoudre les structures du c÷ur et met en évidence une composante étendue (jusqu'à
∼ 100 pc) et allongée le long de la propagation du jet radio, par ailleurs révélée par des
techniques de déconvolution d'images. Son in�uence sur les très petites échelles spatiales est
marquée et cette étude souligne la nécessité de la prendre en compte lors de la modélisation
des données interférométriques.

Des données spectroscopiques acquises avec VISIR viennent également enrichir notre vi-
sion du c÷ur de NGC 1068, en la prolongeant à l'analyse de la cinématique du gaz détecté
en IR intermédiaire. Cela nous apprend que le gaz se trouve dans un �vent�, s'écoulant à des
vitesses atteignant 1000 km.s−1 vers l'extérieur du noyau, le long d'une structure en bicône
creux associée aux cônes d'ionisation de NGC 1068. Une décélération est observée aux extré-
mités du bicône, certainement liée aux interactions avec la matière environnante de la galaxie
hôte. La comparaison des rapports de raies avec des modèles numériques nous montre que la
photoionisation du gaz est dominée par la pression radiative du c÷ur en milieu poussiéreux.
Ces résultats sont en très bon accord avec les précédentes études menées dans les domaines
optiques et UV.

Cette étude multi-échelles de la distribution et de la dynamique de la matière dans le NAG
de NGC 1068 apporte de précieux éléments sur la nature des liens établis entre les di�érentes
structures du noyau, qui se révèlent contraignants au regard du schéma uni�é des NAGs.
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Abstract

The sensitivity of instruments recently built for the mid-infrared (MIR) astronomy, such
as the MIDI interferometer and the VISIR spectro-imager VISIR of the Very Large Telescope
from ESO (European South Observatory), makes it possible to probe the heart of several
close extragalactic sources at very high angular resolution. This thesis is devoted to the study
of Active Galactic Nucleus (AGN) located in the core of NGC 1068, and particularly to the
distribution of dust inside it, a key component of the uni�ed scheme of AGNs. Interferometry
allows to map it at very small scales (i.e. < 1 pc at the distance from NGC 1068) and the
analyse I carried out on the very �rst MIDI data obtained on NGC 1068 shows that a layer,
which seems primarily made of amorphous silicates and associated with the dusty torus, is
actually located in the close environment of the central engine (<6 pc). Besides, its relatively
cool temperature (about 300 K) brings new evidences towards its clumpy nature.

I then went a step further by looking at the link between the dusty torus and the dust
distributed at larger scale in the core. To do this, and in order to supplement the MIDI
data set to very short spacial frequencies, I developed a speckle interferometric treatment of
VISIR BURST mode images. It allowed to resolve the structures of the core and highlighted
one extended component (up to ∼ 100 pc), which is aligned with the radio jet and which is
also revealed by image deconvolution processing. This study underlines the in�uence of this
component on the very small scales and the need to take it into account for the modeling of
interferometric data.

Spectroscopic data obtained with VISIR also enrich our view of NGC 1068's core, by
extending it to the analysis of the gas kinematics detected in the MIR. This shows that the
gas is located in a �wind�, which forms a hollow biconical structure associated the ionization
cones of NGC 1068, �owing out of the core at a speed reaching 1000 km.s−1. A deceleration
is observed at both apex of the bicone, this is probably due to some interactions with the
host galaxy interstellar medium. Comparisons between line ratios and numerical models seem
to indicate that the photoionisation of gas is dominated by the radiative pressure from the
central engine in a dusty medium. These results are in very good agreement with previous
optical and UV studies.

This multi-scale study on materials distributions and dynamics in the AGN of NGC 1068
brings important elements on the links established between the di�erent structures inside the
nucleus. They represent constraints for the uni�ed scheme of AGNs.
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Introduction

Avant-propos
La diversité des objets dans l'Univers est comparable à celle des individus sur Terre. La

démarche du scienti�que est de les répertorier, de les classer suivant leurs propriétés observa-
tionnelles, mais chaque individu d'une espèce, comme chaque objet dans l'Univers est unique.
En biologie, il y a ainsi ceux qui regardent un grand nombre d'individus d'une espèce et
essayent d'en tirer les caractéristiques communes, leur(s) évolution(s), voire leur(s) mode(s)
de fonctionnement en groupe, et il y a ceux qui s'attachent à étudier comment fonctionne
un individu particulier. En astronomie, la démarche est identique. Il y a ceux qui regardent
un grand nombre d'étoiles ou de galaxies d'un même type, en déduisent les propriétés com-
munes, renseignant sur la formation et l'évolution de la classe d'objet considérée, et ceux qui
se concentrent sur un objet particulier et en déduisent les propriétés propres et les méca-
nismes internes. Les deux approches sont complémentaires dans la compréhension globale de
l'individu/l'objet et de son histoire.

Avec l'avènement de techniques d'observations astronomiques de plus en plus pointues, on
voit toujours plus loin dans l'espace et dans le temps, et toujours plus en détails au sein des
objets proches. On recoupe les connaissances acquises sur les di�érentes groupes d'objets, et
l'on e�ectue un inventaire, une classi�cation. Telles les rami�cations d'un arbre généalogique,
on replace les objets les uns par rapport aux autres depuis la naissance de l'Univers, on
agrémente de théories, pour tenter de retracer son histoire.

Durant ces trois années, j'ai consacré mon étude à un objet bien particulier, appartenant
à une classe particulière. Je me suis basée sur des observations acquises dans une longueur
d'onde particulière a�n de sonder un mécanisme d'émission tout aussi particulier. Cela parait
presque anecdotique. Ça l'est en un sens, car de la même manière que chaque individu est
unique, il est certain que la source particulière que j'observe l'est également. Aussi, une des
questions que cela soulève est jusqu'à quel degré en est-il ainsi et à quel niveau peut-on
considérer que les propriétés de cet objet sont communes à tous les autres objets de sa classe ?
On peut se poser une question tout aussi ambitieuse : quelle est alors la place de cette classe
d'objets dans l'histoire de l'Univers ? Ma thèse seule ne peut pas répondre à cette seconde
question mais elle peut y contribuer modestement, c'est en tout cas son but.

Contexte scienti�que
Les noyaux actifs de galaxies (NAG) forment une catégorie particulière de galaxies, car elles

sont le siège d'une activité intense liée à leur trou noir supermassif central. Elles constituent
ainsi les objets les plus énergétiques de l'Univers. De la même manière qu'Edwin Hubble
commença dès la première moitié du siècle dernier à répertorier les galaxies � d'abord en deux
catégories principales, puis en sous catégories à mesures que s'éto�aient nos connaissances
de leurs di�érentes propriétés � une telle classi�cation s'opéra rapidement parmi les NAG,
avec Carl Seyfert pour pionner. D'une part, l'essor des relevés systématiques a permis de
mieux contraindre les propriétés de ces objets hors du commun et d'étendre la classi�cation,
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2 Introduction

essentiellement basée sur les propriétés optiques et radio ; d'autre part, l'étude poussée de
galaxies actives particulières a été nécessaire a�n de décrire en détails les structures du noyau,
tenter d'établir un lien entre elles et de comprendre les processus régissant les émissions
intenses observées tout au long de leur spectre de fréquences.

Une image globale semble ainsi se dégager de ces objets : c'est le schéma uni�é des noyaux
actifs de galaxies. Il spéci�e que tous les noyaux actifs ont les mêmes propriétés, mais vues
de la Terre elles nous apparaîtraient di�érentes du fait de l'inclinaison de l'objet le long de
la ligne de visée. Une des clés du schéma uni�é est la distribution de la poussière du c÷ur,
obscurcissant plus ou moins le rayonnement du moteur énergétique central suivant que le
noyau est fortement incliné ou non par rapport à nous.

Une observation n'est jamais e�ectuée sans un objectif précis. Ainsi, a�n de sonder la
distribution de cette poussière, de comprendre son origine, et d'e�ectuer un nouveau test
du schéma uni�é des NAG, j'ai durant ces trois années consacré mon étude à un objet bien
particulier : NGC 1068, appartenant à une classe particulière : celle des noyaux actifs de
type Seyfert 2. Je me suis basée sur des observations acquises dans un domaine de longueur
d'onde particulier : l'infrarouge intermédiaire, a�n de sonder un mécanisme d'émission tout
aussi particulier : la ré-émission sous forme thermique du rayonnement central du NAG par
les poussières.

Plan du manuscrit
La première partie de cette thèse est vouée à un exposé général des propriétés communes

et particulières des NAG dans le contexte du schéma uni�é qui leur est associé. J'y aborderai
une question importante : celle de l'implication de ces objets dans la formation et l'évolution
des galaxies. Le second chapitre de cette partie introductive est dédié au cas particulier de
NGC 1068 et à la présentation des émissions multi-longueurs d'onde de son noyau.

Toute la suite de l'exposé est consacrée à mon travail de thèse , qui repose entièrement sur
des observations du noyau de NGC 1068 e�ectuées en infrarouge intermédiaire, le but étant
de sonder la distribution de la poussière à di�érentes échelles spatiales. Ce n'est toutefois
pas une t�-èache aisée en ce qui concerne la poussière nichée dans les quelques parsecs cen-
traux du noyau car à la distance de NGC 1068 (pourtant un des NAG les plus proches), ces
échelles spatiales sont équivalentes à une taille apparente de quelques millisecondes d'angle.
Seule l'interférométrie permet d'atteindre un si haut niveau de résolution et ce n'est que très
récemment (2003) que cela fut possible en infrarouge intermédiaire, notamment grâce à l'ins-
trument MIDI (Mid-InfrareD Interferometer) du VLT (Very Large Telescope). La partie II du
manuscrit se concentre ainsi sur la présentation et l'analyse des toutes premières observations
interférométriques de NGC 1068 avec MIDI.

La partie III établit ensuite le lien entre la poussière située à ces très petites échelles
avec celle s'étendant jusqu'à quelques centaines de parsecs au sein du noyau. Cette étude
met particulièrement en avant l'intérêt des observations avec le mode d'imagerie rafale de
l'instrument VISIR (VLT Imager and Spectrometer for the InfraRed). Dans le dernier volet
de cette thèse, notre champ d'intérêt s'étend au gaz distribué au sein du noyau de NGC 1068
et détecté en spectroscopie avec VISIR. Nous tenterons de comprendre les liens qu'entretient
cette structure de gaz, qui s'apparente aux cônes d'ionisation, avec la distribution de la pous-
sière aux di�érentes échelles. Cette dernière analyse, en venant enrichir notre vision globale
des émissions au c÷ur de NGC 1068, permet de cerner certaines limites du schéma uni�é des
NAG.

En�n, dans la conclusion générale de l'exposé, je présenterai les perspectives ouvertes par
ce travail. Puis, grâce aux éléments apportés par cette étude complète du noyau de NGC 1068
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en infrarouge intermédiaire, je tenterai de répondre à la question posée plus haut : en quoi
NGC 1068 est un objet unique, et quelles sont celles de ses propriétés que l'on peut estimer
communes aux autres NAG? J'ouvrirai alors sur un champ d'intérêt plus vaste de l'étude des
NAG en essayant de montrer qu'à leur échelle, les objets du type de NGC 1068 joue un rôle
certain dans l'histoire de la formation et de l'évolution des galaxies.
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Chapitre1
La Zoologie des NAGs
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Les premières observations spectroscopiques d'un noyau actif de galaxie (NAG) remontent au
début du siècle dernier avec celles de NGC 1068 (Fath 1908, à l'observatoire de Lick), même
si à l'époque ces émissions étaient perçues comme celles d'une nébuleuse planétaire. Il était
tout de même étonnant de constater que les raies d'émission de cet objet avaient une largeur
équivalent à une vitesse de plusieurs centaines de kilomètres par seconde. A partir de 1943, Carl
Seyfert observa ces mêmes particularités spectroscopiques dans plusieurs autres sources (cette
fois-ci interprétées comme des galaxies) et commença à les répertorier. Ces NAGs sont depuis
classi�és comme des galaxies de Seyfert. En ce qui concerne les quasars, ils furent découverts
quelques temps plus tard avec les premiers relevés de sources radio extragalactiques. La toute
première source à forte émission radio apparentée à une source optique ponctuelle fut 3C 48 en
1963. Suivit l'observation de 3C 273, dont l'identi�cation des raies de Balmer de l'hydrogène
permit d'établir un décalage vers le rouge z = 0,158 (Schmidt 1963). A l'époque, cet objet
constituait le plus lointain jamais observé. La quête vers la compréhension de la physique et
de l'origine de ces objets était lancée. Aujourd'hui, l'évolution des techniques d'observations
permet de scruter l'Univers jusqu'à z = 6,43 (Willott et al. 2007).
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8 La Zoologie des NAGs

1.1 Des objets hors du commun

Après cette rapide introduction historique, commençons par aborder le vaste sujet que
constitue l'étude des NAGs par un rappel des spéci�cités observationnelles de ces objets. Leur
luminosité extrême varie typiquement entre 1042 et 1048 erg.s−1. Cette gamme peut toutefois
s'étendre à de plus faibles valeurs compte tenu de la limite de détection des sources faibles,
et du possible obscurcissement par la poussière située très près de l'engin central. Elle semble
toutefois piquer autour de 1044 erg.s−1. La densité des NAGs pique quant à elle autour de
z = 2,5 où ils étaient de cent à mille fois plus nombreux que maintenant. Ceci en fait des
objets très intéressants à étudier du point de vue cosmologique puisqu'une si forte dépendance
de la luminosité avec le décalage spectral vers le rouge (redshift) montre qu'il doit y avoir un
lien entre la jeunesse d'une galaxie et la création d'un noyau actif en son c÷ur.

Le spectre typique d'un NAG ne ressemble pas à celui d'une galaxie normale. Alors que
celui d'une galaxie normale est dominé par de fortes composantes stellaires et de poussière
du milieu interstellaire, le spectre d'un NAG paraît relativement plat des X durs à l'IR inter-
médiaire (cf. la Fig. 1.2 présentant le spectre typique d'un quasar �radio-fort� et d'un quasar
�radio-faible�). Leur spectre radio est généralement un ordre de grandeur supérieur à celui des
galaxies normales.

Fig. 1.1 � Spectres typiques d'un quasar �radio-fort� (4C 34.47, en haut), et d'un quasar
�radio-faible� (Mkr 586, en bas), tirés de Elvis et al. (1994). Plusieurs motifs présents dans
ces spectres sont d'intérêt : le spectre pratiquement plat de l'infrarouge (IR) proche à l'IR
lointain (de 1µm à 100µm) ; l'excès signi�catif dans le domaine de l'UV, appelé �big blue
bump� ; l'excès �XUV� à ∼1 keV ; la chute impressionnante du continu vers les émissions radio
submillimétriques (�mm-break� ) de 2 ordres de grandeur typiquement dans les spectres des
quasars �radio-forts�, et de 5 à 6 ordres de grandeur dans les spectres des quasars �radio-
faibles�.

Une autre caractéristique des spectres des NAGs est la présence de fortes raies d'émission
de largeurs équivalentes importantes (correspondant à des vitesses de quelques milliers de
kilomètres par seconde), en contraste avec les raies émises par les étoiles ou par les galaxies
normales. Les raies communément observées dans toutes les galaxies actives sont entre autres
la raie de Balmer, le doublet du CIV dans l'UV à λ1549 ou la raie interdite de l'[OIII] en optique
à λ5007. La raie du Fer Kα dans les X à 6,4 keV est également observée très fréquemment.
Les observations ont mis en évidence que les raies interdites ont toujours un pro�l étroit
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1.2 La taxinomie des NAGs 9

(c'est-à-dire un élargissement correspondant à des vitesses de l'ordre de quelques centaines de
km.s−1). Il est également à noter que les objets ayant des raies étroites mais dépourvus de
raies larges ont généralement une faible luminosité X, mais une luminosité importante en IR-
intermédiaire. C'est une des particularités à la base du schéma uni�é des NAGs (cf. Sect. 1.3).

Les NAGs se discernent une nouvelle fois des galaxies normales par leur variabilité. La
plupart des NAGs présentent en e�et une variabilité d'une amplitude de l'ordre de 10% en
optique, et jusqu'à 50% en X, sur une échelle de temps de quelques années. Autre carac-
téristique, 0,5 à 2% (voire 10% pour une minorité d'objet) du rayonnement des NAGs est
polarisé linéairement. En�n le dernier point concerne leur émission radio : les premiers objets
trouvés et très étudiés étaient ceux possédant deux lobes radio radialement opposés de part et
d'autre de la galaxie hôte. Les images de ces lobes radios sont particulièrement spectaculaires
(pour exemple, Cygnus A ou M 87). Toutefois, la luminosité radio ne dépasse guère 1% de la
luminosité bolométrique du NAG (Krolik 1999).

Il est une �gure, ou tout du moins un article auquel on ne peut pas ne pas se référer
lorsqu'on évoque les NAGs, c'est celui d'Urry et Padovani (1995). On peut également citer la
revue de Risaliti et Elvis (2004). Toutefois, pour les parties qui suivent sur la taxinomie et
le schéma uni�é des NAGs, mes principales sources bibliographiques ont été Robson (1996),
Krolik (1999), et Peterson (1997).

1.2 La taxinomie des NAGs

Les deux sous-classes de NAGs les plus peuplées sont les Seyfert et les quasars. La dif-
férence majeure entre ces deux catégories d'objets se trouve dans l'énergie totale émise par
la source centrale dans le domaine visible. Dans le cas des Seyfert, celle-ci est comparable
à celle émise par toutes les étoiles d'une galaxie, comprise typiquement entre 1011 L¯ et
5.1012 L¯. Du coté des quasars, la luminosité est encore plus importante et peut atteindre
1013 L¯ (Robson 1996). Ces dernières sources étant extrêmement lointaines, la galaxie hôte
n'est généralement pas résolue et la source apparaît quasi-ponctuelle, d'où l'appellation �qua-
sars� dérivée de l'acronyme QSRS pour �quasi-stellar radio sources�. Regardons maintenant en
détail les principales propriétés des di�érents type de galaxies actives, en commençant par les
galaxies de Seyfert et les quasars, puis poursuivons par les autres sous-classes moins peuplées.

• Les galaxies de Seyfert
La classi�cation des noyaux de Seyfert en deux sous catégories principales date de 1974.
Elle résulte de la distinction entre les noyaux qui émettent des raies permises et interdites
de mêmes largeurs équivalentes, et ceux pour lesquels ce n'est pas le cas. Les noyaux
sont de type Seyfert 2 dans le premier cas, et Seyfert 1 dans le second cas.
Dans le cas des Seyfert 2, toutes les largeurs de raies étant typiquement <∼ 1000 km.s−1,
elles proviennent à priori de la même région d'émission que l'on appellera �la région des
raies étroites� (ou NLR pour Narrow Line Region).
En ce qui concerne les noyaux de type Seyfert 1, on observe aussi bien des raies larges
que des raies étroites. Les raies larges correspondent à des vitesses de dispersion du gaz
de quelques milliers de kilomètres par seconde. Cette zone d'émission est ainsi appelée
la �région des raies larges� (ou BLR pour Broad Line Region).
On distingue ensuite des catégories intermédiaires de noyaux de type Seyfert tels que :
� les 1.5 pour lesquelles les raies d'émission de l'hydrogène ont deux composantes ; � les
1.8 qui elles ont une raie Hα large et facilement identi�able, et parallèlement une raie
d'Hβ large mais très faible ; � et les 1.9, dont l'élargissement de la raie Hβ n'est plus
visible et ces noyaux s'apparentent aux types 2.
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10 La Zoologie des NAGs

Les noyaux de Seyfert se trouvent généralement au c÷ur d'une galaxie spirale barrée.
Seuls 10% des Seyfert 1 se trouvent dans des galaxies elliptiques. On observe également
une corrélation entre l'activité des noyaux de Seyfert et la magnitude absolue de leur
galaxie hôte. Lorsque la luminosité totale diminue, les largeurs de raies diminuent elles
aussi.

Fig. 1.2 � Spectres typique d'un NAG de types Seyfert 1 (Mrk 6, en haut) et Seyfert 2
(Mrk 938, en bas) en IR intermédiaire. Ce qui di�érencie essentiellement l'allure des deux
spectres est le fait que la bande des silicates est vue en émission dans le cas de Mrk 6, et
en absorption dans le cas de Mrk 938. On voit également dans ce dernier les raies d'émission
associées aux PAH (Polycyclique Aromatique Hydrocarbone).

• Les quasars
La découverte de cette classe particulière est due à la forte émissivité radio de certains
quasars. Les objets repérés grâce aux relevés radio ne constituent en fait que 10% des
quasars, la plupart étant des émetteurs radio faibles. Les quasars ne représentent qu'une
très petite fraction de la population totale des NAGs. Ce qui lie les quasars forts et faibles
émetteurs radio (dénommés �radio-forts� et �radio-faibles� par la suite), est l'émission de
raies optiques très larges (allant jusqu'à 10 000km.s−1). Ces spectres de raies d'émission
ressemblent ainsi à ceux de certains Seyfert 1 très lumineux. A�n de di�érencier les
quasars des Seyfert 1, la convention adoptée repose sur la luminosité des objets en
optique : si la magnitude absolue en bande V est < -23, alors la galaxie sera classée
dans la catégorie des quasars, sinon dans celle des Seyfert 1. Il peut toutefois y avoir
des exceptions à cette règle suivant le redshift du quasar.
Le spectre des quasars est caractérisé par un excès d'émission dans l'UV appelé �the big
blue bump�, dû au rayonnement du disque d'accrétion qui spirale autour du trou noir
supermassif central et dont la température peut atteindre 30 000 K. On observe égale-
ment un excès dans le domaine des X pour certains quasars. De l'optique à l'infrarouge
(IR), le continu est non-thermique et peut être décrit par une loi de puissance abrupte,
c'est-à-dire du type Sν ∝ ν−α avec α élevé. Dans le cas des émetteurs radio faibles,
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comme dans le cas des Seyfert, l'émission pique autour de 100 µm. Pour les émetteurs
radio forts, dans cette région le spectre est dominé par l'émission radio.
Il est également à noter que 10% des quasars émetteurs radio faibles constituent ce que
l'on appelle les BAL (de la dénomination anglaise �Broad Absorption Line�). Comme
leur nom l'indique, on observe dans le spectre de ces objets des raies d'absorption dont
la largeur est comprise entre 0,01 et 0,1c (c étant la célérité de la lumière).
On distingue également les �Optically Violently Variable� quasars (OVV), qui se dis-
cernent des quasars radio-forts par leur extrême variabilité en radio et en optique, ainsi
que par un continuum fortement polarisé. Les OVV ont également de particulier qu'ils
furent les premiers objets dans lesquels un mouvement superluminique (soit plusieurs
fois la vitesse de la lumière) de leurs jets radio a été observé sur des échelles du parsec.
Cela fut rapidement interprété comme du �beaming� relativiste1.

• Les BL Lac
Comme les OVV, les BL Lacertae (BL Lac) possèdent un puissant jet radio relativiste, à
l'origine de leur spectre synchrotron fort et plat aux longueurs d'onde radio. Ces objets
sont eux aussi sujets à de très fortes variabilités dont la durée typique est de l'ordre du
jour, voire de l'heure 2. La distinction majeure entre cette classe et celle des quasars
se trouve dans l'absence de fortes raies d'émission ou d'absorption dans leur spectre
optique, et dans leur plus grande proximité (mais qui n'est peut être que la conséquence
d'un e�et de sélection puisque les BL Lac sont moins lumineuses que les quasars). Les
BL Lac ne représentent en proportion qu'une minorité des NAGs, et parmi celles-ci,
certaines ont la particularité d'avoir leur luminosité piquant dans le domaine des X
alors que leur émission radio est très faible.
A l'origine, la création du terme �blazars�, né de la contraction de BL Lac avec quasars,
visait à regrouper ces deux types dans une seule et même classe. Comme nous venons de
le voir, les quasars et les BL Lac ont certaines propriétés di�érant totalement, il serait
donc hasardeux de leur donner la même dénomination globale. Aujourd'hui, l'appellation
�blazars� est communément associée à des objets ayant une émission magni�ée par un jet
relativiste se propageant le long d'une direction proche de la ligne de visée. L'émission
synchrotron radio du jet domine alors jusqu'à l'IR.

• Les galaxies de Fanaro�-Riley
Les FR (pour Farano�-Riley) ont la particularité étonnante de posséder deux lobes ra-
dios s'étendant sur des dizaines de kiloparsecs et de manière symétrique par rapport
au centre de la galaxie hôte. Tandis que les lobes des FRI sont reliés au c÷ur de la
galaxies par des jets bipolaires continus et épais, les extrémités des lobes des FRII sont
très brillants et en contraste, les jets n'apparaissent souvent que d'un coté, avec une
émission faible et distribuée de manière discrète. Ainsi, ce qui di�érencie particulière-
ment ces deux classes de radio-galaxies est leur régime radio, la transition apparaîssant
à Lradio ∼ 1025 W.Hz−1 (les FRI ayant le plus faible régime).
Les NAGs radio-forts sont préférentiellement abrités par les galaxies les plus vielles et les
plus massives, c'est-à-dire les elliptiques géantes. Malgré leur continu central fortement

1Le "beaming" relativiste se produit plus particulièrement lorsque l'orientation du jet est proche de la ligne
de visée. Dans le référenciel propre de la Terre, le jet semble approcher à une vitesse très proche de celle de la
lumière, et sa luminosité parait ampli�ée des centaines, voire des milliers de fois par rapport à leur luminosité
intrinsèque. Dans le cas du contre-jet qui se propage dans la direction opposée de l'observateur, sa luminosité
parait au contraire plus faible que sa luminosité intrinsèque.

2C'est d'ailleurs cette propriété qui est à l'origine de leur nom puisque le premier NAG observé de ce type
fut d'abord classi�é comme une étoile variable de notre Galaxie et nommé �BL Lacertae�.
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Tab. 1.1 � Tableau de classi�cation des di�érentes propriétés des NAG (d'après Krolik 1999).

Type Ponctuel Large bande Raies larges Raies �nes Radio Variable Polarisé
Quasars Oui Oui Oui Oui Oui Certaines Certaines

radio-forts
Quasars Oui Oui Oui Oui Faible Faible Faible

radio-faibles
Radio-galaxies Oui Oui Oui Oui Oui Faible Faible
à raies larges
Radio-galaxies Non Non Non Oui Oui Non Non
à raies étroites
Quasars OVV Oui Oui Oui Oui Oui Oui Oui

BL Lac Oui Oui Non Non Oui Oui Oui

Seyfert 1 Oui Oui Oui Oui Faible Certaines Faible

Seyfert 2 Non Oui Non Oui Faible Non Certaines

LINERS Non Non Non Oui Non Non Non

ionisant, ces galaxies ont un faible contenu en gaz. Ainsi, plus la masse de la radio-galaxie
est élevée et plus la luminosité des raies d'émission est faible.
On peut également signaler que les NAGs radio-forts sont distribués dans la partie haute
de la relation entre la masse du trou noir et du bulbe des galaxies (Häring et Rix 2004,
cf. Fig. 1.12 à la Sect. 1.5.2).

• Les LINERS
Les LINERS (de l'acronyme anglais �Low ionization nuclear emission line region ga-
laxies�) sont une catégorie de galaxies actives pour lesquelles les raies nucléaires sont
plus faibles et �nes que celles observées dans le noyau des Seyfert. Ces raies ressemblent
à celles émises par les nuages d'hydrogène ionisé entourant les régions de formation stel-
laire. La question est donc de savoir si l'émission de ces raies est liée à la présence d'un
noyau actif ou non. Si tel était le cas, ces objets pourraient constituer la transition entre
les galaxies actives de type Seyfert et les galaxies normales dépourvues de noyau actif.
Que ce soit en ce qui concerne les LINERS ou les Seyfert (NAGs que nous appellerons
aussi �optiques� d'après les propriétés de leur raies d'émission) � et contrairement aux
radio-galaxies � ils sont préférentiellement situés au c÷ur de galaxies spirales.

1.3 Le schéma uni�é des NAGs

L'événement qui constitua le chaînon directeur du modèle uni�é des NAGs, établissant le
lien entre toutes ces catégories d'objets fut l'observation indirecte du fait que certains noyaux
de Seyfert 2 possèdent eux aussi une BLR. Cela fut mis en évidence par des observations
de NGC 1068 en spectro-polarimétrie par Antonucci et Miller (1985, nous y reviendrons au
Chap. 2 lors de l'exposé des caractéristiques de cette source). L'hypothèse intuitive selon
laquelle les di�érentes sous-classes de noyaux de Seyfert ne correspondraient en réalité qu'à
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1.3 Le schéma uni�é des NAGs 13

Fig. 1.3 � Schéma uni�é des noyaux actifs de galaxies et leur classi�cation suivant leur orien-
tation par rapport à la ligne de visée (indiquée par les �èches, d'après Zier et Biermann
2002).

un seul et même type d'objet émergea alors naturellement. L'explication la plus simple et donc
la plus probable reposait sur la présence d'un disque épais � voire un tore � de poussière situé
su�samment près de l'engin central pour cacher la BLR et non la NLR suivant l'orientation
du noyau le long de la ligne de visée. Une illustration de la morphologie typique des NAGs et
l'implication pour le schéma uni�é est présenté à la Fig. 1.3.

1.3.1 L'engin central
Nous venons de voir que les NAGs sont les objets les plus lumineux de l'Univers. Quelle est

donc la source susceptible de produire une telle énergie ? Il semble, sans nul doute possible, que
le moteur de cette fabuleuse énergie soit le trou noir supermassif qui habite le c÷ur des NAGs.
Supermassif est le terme qui convient car leur masse typique est comprise entre 106 et 1010 M¯.
Le rayonnement très énergétique n'est autre que la conséquence de la chute de la matière
dans l'antre de la bête. Mais que se passe-t'il vraiment autour du trou noir (TN) ? Le champ
gravitationnel est tel que les nuages de gaz sont attirés dans le parsec interne de l'engin central.
Les particules ne tombent pas directement dans le TN mais orbitent autour. Par conservation
du moment angulaire, la matière se dispose sous forme d'un disque, que l'on appelle le disque
d'accrétion. Ce disque étant au premier ordre en rotation képlérienne, le gaz situé dans la
partie la plus interne spirale plus vite que le gaz situé dans les parties plus externes. La
viscosité et la rotation di�érentielle au sein du disque d'accrétion provoquent des e�ets de
friction entre les di�érentes orbites, donc un chau�age important. Dans la limite où l'on
considère que l'énergie cinétique gagnée par une particule atteignant sa dernière orbite stable
� du fait de sa chute gravitationnelle � est transformée en énergie thermique, la température
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14 La Zoologie des NAGs

de cette dernière atteint au moins 105K. Ainsi, le rayonnement du disque d'accrétion peut
expliquer les observations du continu UV et X provenant de l'engin central, en d'autres termes
le fameux �big blue bump� (Laor et al. 1990).

Cette dernière orbite stable se trouve à 3 rs dans le cas d'un TN non-rotatif, et à 1,5 rs

pour un TN en rotation, où rs est le rayon de Schwartzschild. Ce rayon est également appelé
l'horizon des événements, c'est-à-dire le rayon à partir duquel il faudrait au photon une vitesse
supérieure à celle de la lumière pour pouvoir s'échapper. Ainsi donc, rs = 2GM•/c2, où G
est la constante gravitationnelle et M• la masse du trou noir. Le disque d'accrétion s'étendrait
typiquement de 5-10 rs (c'est-à-dire 10−6 pc au minimum) jusqu'à 10−2 pc au maximum.

Dans cette con�guration, la quantité importante pour la production d'énergie est l'e�ca-
cité de conversion (Q) entre l'énergie cinétique gagnée par la matière lors de l'accrétion et
l'énergie transmise aux photons émis. Le taux d'accrétion en dépend de la manière suivante :
ṁacc = LNAG/Qc2. Le réservoir du disque est constitué du gaz, de la poussière et des étoiles
du milieu environnant.

1.3.2 Les structures radio

Les émissions radio observées au c÷ur des NAGs et à grande distance du noyau ont une
même origine : le rayonnement synchrotron des électrons accelerés à des vitesses relativistes
par le champ magnétique du NAG transporté via les jets bipolaires.

Les jets sont des structures très impressionnantes et intéressantes à étudier du fait de leur
haut degré de collimation qu'ils peuvent garder sur des distances atteignant plusieurs centaines
de kiloparsecs. De plus, les observations interférométriques en radio avec le VLBA (Very Long
Base Array) et le VLBI (Very Long Baseline Interferometer) montrent que la structure du
jet est continue sur ces échelles. Ceci impose que le noyau, où ils prennent naissance, soit
stable sur des échelles de temps de quelques millions d'années. Il est courant que les jets se
terminent par d'imposants lobes radios (voir par exemple ceux de la galaxie M87). Scheuer
(1974) et parallèlement Blandford et Rees (1974) furent les premiers à expliquer la présence de
ces lobes. En e�et, les jets produits au c÷ur de la galaxie active (typiquement dans le 0,01pc
central) transporteraient l'énergie du noyau sur de très longues distances. Ainsi lorsque les jets
rencontreraient la matière du milieu intergalactique, un front de choc se créerait. La dissipation
d'énergie et la rétro-propagation de la matière résultante seraient à l'origine de la morphologie
en cocon des lobes radio (voir la Fig. 11.3 pour illustration, Wilson et Ulvestad 1987). La
question de la formation des jets est toujours matière à débats. Toutefois, il semblerait que le
jet soit formé dans le voisinage immédiat de l'horizon du TN central et du disque d'accrétion,
où le gradient de pression est tel que la matière est contrainte à être éjectée le long de l'axe
perpendiculaire au disque. Les forces électromagnétiques jouent aussi probablement un rôle
important pour la formation des jets. La collimation du jet serait renforcée par un pincement
de la part du champ magnétique. Elle serait également due à la vitesse de propagation du jet.
Tant que celle-ci demeure supersonique, l'énergie n'a pas tendance à se dissiper sous forme
de chaleur, le jet s'évase peu et n'entraîne pas le gaz ambiant dans sa course. Ainsi les deux
paramètres clé dominant la structure des jets et des lobes semblent d'une part être le caractère
supersonique du jet, et d'autre part le rapport entre la densité du plasma constituant le jet
et celle du gaz du milieu environnant dans lequel il se propage.

Très souvent, les observations ne montrent qu'un seul jet se propageant d'un coté de
la galaxie et non de l'autre. Il est très peu probable que cela soit dû à une asymétrie de
l'émission ou de la matière qui bloquerait la propagation dans une des deux directions. Il parait
aujourd'hui bien établi que cette asymétrie dans les observations est en fait la conséquence du
beaming relativiste. Le contre-jet, se propageant dans la direction opposée, est en conséquence
(quasi-)invisible. Ceci est un fait important pour l'uni�cation des NAGs.
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1.3 Le schéma uni�é des NAGs 15

Les jets sont également susceptibles de produire de l'émission X et γ. Cela se produit
lorsque les photons très énergétiques émis par l'engin central, ou redi�usés des jets eux-
mêmes, rencontrent un électron relativiste du jet. Des photons X ou γ sont alors émis par un
processus de synchrotron-self-Compton.

1.3.3 La région des raies larges (BLR)

On distingue deux régions émissives de raies : la région des raies larges (BLR) et la région
des raies étroites (NLR). L'élargissement des raies de la BLR est dû au gaz en mouvement
dans un écoulement s'éloignant de l'engin central à des vitesses typiques de 5 000 km.s−1,
pouvant dans certains cas atteindre les 15 000 km.s−1. Les raies larges les plus importantes
du visible sont la raie Lyman α de l'hydrogène, la raie permise du carbone ionisé trois fois
CIV, la raie semi-interdite du carbone ionisé deux fois CIII] et la raie interdite de l'oxygène
ionisé deux fois [OIII]. Leur émission dans cette région serait due à la photoionisation de
nuages de gaz par le rayonnement UV/X très intense émis par le disque d'accrétion. La BLR
étant située entre 0,1 pc et ∼ 1 pc du TN supermassif central, sa température est de l'ordre
de 104 K. Les températures de sublimation des grains de poussière données précédemment
sont bien en deçà de cette valeur, il est donc peu probable que la poussière puisse survivre
dans l'environnement que constitue la BLR et l'on peut présumer qu'elle est essentiellement
composée de gaz. La valeur moyenne de la densité du gaz est de l'ordre de 1010 cm−3, il est
toutefois à noter qu'elle varie certainement de manière radiale par rapport à la distance au
c÷ur. La masse totale de gaz ionisé est comprise entre 1 et 104 M¯ suivant la luminosité
de l'engin central. Une partie du rayonnement central s'échappe et n'est pas interceptée par
la matière de la BLR. Ainsi, la distribution de cette masse n'est sans doute pas isotrope, ni
homogène, et il est très probable au contraire qu'elle soit en fait répartie sous forme de petits
nuages dont le facteur de couverture3 varie entre 10% (pour les NAGs les plus faibles) et 20%
(pour les quasars et les Seyfert 1 dont la luminosité est la plus élevée).

1.3.4 La région des raies étroites (NLR)

On distingue la NLR de la BLR par l'émission de raies plus étroites correspondant à
quelques centaines de km.s−1. Elle s'étend typiquement entre ∼ 10 pc et 100 pc de l'engin
central, ainsi dans le cas des galaxies actives proches, cette région est bien résolue spatialement.
Du fait de sa plus grande taille, la densité du gaz de la NLR varie davantage que dans la
BLR, entre 104 et 106 cm−3 typiquement, et peut atteindre 107 cm−3 par endroit (d'après
l'observation des raies de [SII], [OIII], etc...) pour une masse de gaz ionisé de l'ordre de 109 M¯.
Une telle variation en densité du gaz montre que, de la même manière que la BLR, la matière
dans cette région est distribuée sous forme de nuages, voire même de �laments (nous le
verrons dans le cas particulier de NGC 1068 à la Sect. 2.3). Parmi les raies de la NLR les plus
importantes, on peut citer le doublet [OIII] à λ4959 et λ5007 A.

Au-delà de cette région, on observe encore du gaz excité s'étendant sur quelques kilo-
parsecs du noyau. Ce gaz apparaît toutefois distinct du gaz de la NLR de par ses pro-
priétés et on désigne cette région comme la région des raies étroites étendue (ENLR pour
Extended Narrow Line Region). Il s'agirait en e�et de gaz appartenant au plan de la galaxie
hôte mais illuminé et photoionisé par le rayonnement de l'engin central, suivant son orientation
par rapport au noyau. L'émission de la ENLR est donc très anisotrope.

3Le facteur de couverture est dé�ni comme la fraction de la surface d'une sphère, autour de la source
continue, couverte par des nuages absorbants
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16 La Zoologie des NAGs

Fig. 1.4 � Illustration de ce qui est susceptible de se passer au c÷ur de la BLR (Collin-
Sou�rin et al. 1988). Sur cette �gure on peut distinguer deux zones d'ionisation di�érente : la
LIL pour �Low ionization lines� et la HIL pour �High ionisation line�. Les raies de la LIL sont
généralement observées au repos tandis que celles de la HIL sont systématiquement décalées
vers le bleu. Ainsi, la première prendrait origine dans le disque d'accrétion, à des distances de
10−3 à 10−2 pc du trou noir, tandis que la seconde pourrait être associée à un écoulement de
gaz, fortement ionisé par le rayonnement de l'engin central.

1.3.5 La poussière au c÷ur des NAGs
Cette thèse est tout particulièrement dédiée à l'étude de la poussière dans l'environnement

de l'engin central. La poussière peut survivre dès lors que la température de l'environnement
est inférieure à une valeur typique de 2 000K (c'est-à-dire la température de sublimation des
grains), correspondant à une émission à λ > 1.5 µm d'après la loi de Wien. Les structures
telles que le tore de poussière, la BLR ou la NLR sont en partie constituées de poussière (et de
gaz) et émettent ainsi en IR thermique. D'après leurs signatures spectrales, on peut déduire
des informations telles que la densité, l'opacité ou la température de la structure. Toutefois, il
est au préalable nécessaire de comprendre la physique des grains. En e�et, lorsque les grains
de poussière � d'une taille typique de 0,1µm � sont atteints par le rayonnement provenant de
l'engin central, ils peuvent soit di�user soit absorber une partie de ce rayonnement. Dans le
premier cas, il en résulte un changement de direction de propagation de l'onde électromagné-
tique. Dans le second cas, une partie du rayonnement est perdue sous forme de chau�age du
grain absorbant. Les grains ré-émettent donc sous forme thermique. Si le grain est de taille a,
sa section e�cace ne sera pas tout à fait πa2 mais Q×πa2 où Q représente l'e�cacité optique
et prend en compte les e�cacités d'absorption et de di�usion. Du point de vue de l'observa-
teur, il n'est pas possible de distinguer entre ces deux e�ets puisque c'est leur combinaison
qui provoque l'atténuation du rayonnement le long de la ligne de visée.

La poussière galactique est principalement constituée de grains de graphites et de silicates.
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1.3 Le schéma uni�é des NAGs 17

Il est donc légitime de penser qu'il en est de même dans le c÷ur des autres galaxies, actives ou
non. D'après Barvainis (1987), la variation de la température d'un grain suivant la distance
à la source centrale de rayonnement est donnée par la relation suivante :

Tgrain = 1650
(

Luv,46

r2
pc

)1/5,6

e−τuv/5.6 K (1.1)

où Luv,46 est la luminosité UV exprimée en unités de 1046 erg.s−1, τuv est la profondeur
optique de la poussière dans le continu UV, et rpc la distance à l'engin central en parsec. Ainsi,
suivant la température de sublimation d'une espèce de grains, c'est-à-dire la température au-
dessous de laquelle les grains ne sont plus détruits par évaporation, on en déduit le rayon de
sublimation correspondant :

rsub = 1, 3 L0.5
uv,46 T−2,8

1500 pc (1.2)

T1500 étant la température de sublimation de l'espèce de grains considérée en unité de
1 500 K. Dans le cas des graphites, elle est comprise entre 1500 K et 1900 K, tandis que
dans le cas des silicates (amorphes ou cristallins) elle est plus faible et comprise entre 1000 K
et 1500 K. L'émission des graphites pique donc à des longueurs d'onde plus courtes que les
silicates, autour de 2 µm et 10 µm respectivement.

Le tore de poussière
Le tore de poussière est la composante clef du modèle uni�é des NAGs �radio-faibles�.

D'après le rapport entre le nombre de Seyfert 1 et de Seyfert 2, Schmitt et al. (2001) ont
établi que le rapport entre la hauteur et le rayon du tore devait être de l'ordre de 1. Il est
toutefois à noter que le nombre de Seyfert 2 diminue avec la luminosité, ainsi, ce rapport est
susceptible de varier en conséquence.

Il y a de nombreuses investigations théoriques à propos du tore. Les premiers calculs
numériques de transfert de rayonnement dans une structure de poussière à géométrie toroïdale
datent du début des années 90 (Krolik et Begelman 1988, Pier et Krolik 1992; 1993, Granato
et Danese 1994, Efstathiou et al. 1995). Bien que ces auteurs concluent que le tore est plus
probablement constitué d'un grand nombre de petits nuages individuellement optiquement
épais, des problèmes essentiellement numériques les ont tout de même contraint à considérer
une distribution homogène de poussière, plus facile à traiter. Ce n'est que récemment que les
modèles de tore à distribution inhomogène ont commencé à émerger. Les premiers modèles
théoriques de Pier et Krolik (1992) convergèrent vers un rayon de la structure de l'ordre de 5 à
10 pc. L'année suivante ces mêmes auteurs conclurent sur le fait que cette structure compacte
pourrait être imbriquée dans une plus grande et plus di�use de rayon R ∼ 30-100 pc.

Leur première estimation de 1992 était toutefois du bon ordre de grandeur puisque les
récentes observations de plusieurs NAGs proches ont mis en évidence des rayons de 2 à 3 pc
dans le noyau de NGC 1068 (Ja�e et al. 2004, Poncelet et al. 2006; 2007), R ∼1-2 pc pour
Circinus (Prieto et al. 2004, Packham et al. 2005), R <∼ 0,05 pc en interférométrie à 2,2 µm
(mais cela concerne plus certainement une émission provenant de la BLR) et R<17 pc à 10 et
18 µm pour NGC 4151 (Swain et al. 2003, Radomski et al. 2003, respectivement), et R ∼5 pc
dans le cas de NGC 1097 (Prieto et al. 2005).

Les aspects dynamiques ont eux été plus particulièrement investis par Krolik et Begelman
(1988) et Beckert et Duschl (2004). Plus récemment, Schartmann et al. (2005) ont décrit le
transfert radiatif tridimensionnel à travers un tore de poussière à l'équilibre hydrostatique,
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Fig. 1.5 � Illustration du modèle de tore de poussière grumeleux. A gauche : cas d'une
distribution uniforme et nette des nuages de poussières constituant le tore. La di�érenciation
entre les orientations des objets de type 1 et de type 2 est précisée sur la �gure (tirée de
Nenkova et al. 2002). La �gure de droite : illustre la di�érence de température de surface des
nuages individuels suivant leur position par rapport à l'engin central, c'est à dire en fonction du
rayonnement qu'ils reçoivent. L'émission des nuages est donc anisotrope et permet d'expliquer
une chute rapide de la température à des distances relativement courte par rapport à l'engin
central.

grâce auquel ils réussirent à reproduire le spectre de plusieurs Seyfert 2, de l'UV à l'IR lointain
(notamment ceux de Circinus et NGC 1068). Toutefois, comme dans le cas de la modélisation
de Pier et Krolik (1992) par exemple, un problème demeure : l'opacité associée à la bande
des silicates à 9,7 µm prédite par le modèle est trop grande par rapport à celle généralement
observée dans les noyaux de type 2. Comme nous allons le voir tout de suite, ce problème
peut toutefois être résolu grâce à une distribution inhomogène de la poussière.

Il faut également citer les modèles de Zier et Biermann (2002) suivant lesquels le tore de
poussière pourrait être constitué d'un vent stellaire, ou tout simplement le modèle empirique
d'Elvis (2000) invoquant des nuages de gaz et de poussière s'écoulant radialement dans un
vent radiatif (cf. Sect 1.4). Mais attardons-nous un peu sur les modèles de tore inhomogène,
qui comme nous le verrons, sont les premiers à pouvoir reproduire tout le spectre en énergie
de certains NAGs proches, tel que NGC 1068.

• Les modèles de tores inhomogènes

Nenkova et al. (2002) proposent un formalisme simple permettant de prendre en compte la
nature inhomogène � ou grumeleuse � de la poussière dans le tore. Pour cela, ils considèrent
une distribution de nuages ayant tous même taille et même profondeur optique, distribués
dans une structure à géométrie toroïdale (cf. Fig. 1.5). La di�érence fondamentale avec une
distribution homogène est que dans le cas de petits nuages de poussière, le rayonnement peut
se propager librement entre les di�érentes régions du milieu. Grâce à un traitement itératif
et en utilisant le code DUSTY de Ivezi¢ et al. (1999, voir la Sect. 5.1.1), ils ont obtenu
une solution exacte du problème de transfert radiatif à l'intérieur de la couche nuageuse (en
considérant absorption, di�usion et émission par les nuages en fonction de leur distance et de
leur angle de position par rapport à l'engin central).

Comme le montre l'illustration à gauche de la Fig. 1.5, la face des nuages directement
illuminée par le rayonnement de l'engin central est beaucoup plus chaude que la face opposée.
Dans cette con�guration, il y a donc des nuages qui reçoivent directement le rayonnement de
l'engin central, tandis que d'autres ne reçoivent que le rayonnement di�usé par les premiers.
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1.3 Le schéma uni�é des NAGs 19

Fig. 1.6 � Pro�ls des températures aux surfaces avant (Tmax) et arrière (Tmin) d'un nuage
optiquement épais en fonction de la distance à l'engin central, où L12 = L/1012L¯ est la
luminosité du NAGs (tiré de Elitzur 2006).

L'émission des nuages est donc extrêmement anisotrope. De cette manière, des températures
de poussière di�érentes peuvent co-exister à la même distance de l'engin central et une tem-
pérature de poussière identique à di�érentes distances du noyau. La température côté �froid�
(c'est-à-dire de la face non illuminée) d'un nuage près du c÷ur peut en e�et correspondre à la
température de la face avant d'un nuage situé plus loin. Par exemple, lorsque la face illuminée
d'un nuage a une température de 900 K, la température est <∼ 300 K sur la face opposée.
Ainsi, malgré les dimensions a priori compactes du tore de poussière, sa température peut
chuter très rapidement comme le montrent à la Fig. 1.6 les pro�ls en température en fonction
de la distance à l'engin central résultant du modèle. Ils sont donnés par les relations suivantes :

Tmax ' 1500 × (0, 9 pc/r)0,39 K si r ≤ 8 pc
' 640 × (8 pc/r)0,45 K si r > 8 pc

Tmin ' 400 × (0, 9 pc/r)0,42 K

Tmax dénotant la température de la face illuminée d'un nuage, et Tmin celle de l'autre
face. La valeur de 1500 K utilisée dans la première équation correspond à la température
de sublimation des graphites. On le voit, la température chute sur des échelles de distance
très courtes et reste ensuite quasi-constante sur l'échelle de la centaine de parsecs. Nous ré-
aborderons cette conséquence importante dans la suite, lors de la discussion des résultats
obtenus par l'interférométrie IR sur NGC 1068 (voir la Sect. 5.3).

Le �ux IR mesuré dépend de l'ensemble de l'émission de la couche nuageuse, donc il dépend
du nombre moyen de nuages le long de la ligne de visée. Comparativement, le rayonnement
X n'étant émis que par une très petite surface, il dépend directement du nombre exact de
nuages se trouvant sur le chemin le séparant de l'observateur. Risaliti et al. (2002) ont montré
que les variations de la densité de colonne de la matière entourant l'engin central observée
sur une échelle de temps de quelques années sont indépendantes du �ux mesuré en X. Cela
signi�e que c'est e�ectivement la quantité de matière le long de la ligne de visée qui varie,
conformément aux prédictions du modèle de tore inhomogène.

En ce qui concerne l'opacité associée aux silicates à 9,7 µm, étant donné que celle d'un
nuage individuel n'est pas extrêmement grande, celle de l'ensemble des nuages ne le sera pas
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20 La Zoologie des NAGs

non plus, en bon accord avec les observations. Ce modèle permet également de reproduire les
pro�ls en émission des NAGs de type 1, conformément à certaines observations de quasars
lumineux de type 1 (voir notamment Hao et al. 2005, Siebenmorgen et al. 2005).

1.4 Le modèle grand uni�é

Fig. 1.7 � Illustration du vent proposé par Elvis (2000), comme alternative au schéma uni�é
des NAGs. Dans le sens des aiguilles d'une montre en débutant en haut à gauche), les quatre
cadrans illustrent : la géométrie, avec les angles d'ouverture requis pour la structure ; l'appa-
rence spectroscopique en fonction de l'inclinaison du noyau par rapport à l'observateur ; les
vitesses le long de di�érentes lignes de visée ; quelques rayons et densité typique (valeurs se
reportant à la Seyfert 1 NGC 5548).

Au schéma uni�é des NAGs, il y a une alternative simple et élégante proposée par Elitzur
et Shlosman (2006). Quali�é de modèle grand uni�é par ses auteurs, il repose sur l'idée que
les composantes telles que le tore obscurcissant, les émissions et absorptions de la BLR, la
NLR et l'ENLR, ne feraient en réalité partie que d'une seule et même structure : un vent,
ou écoulement, constitué de nuages de gaz et de poussière optiquement épais. Les premiers à
l'avoir proposé de manière phénoménologique furent Emmering et al. (1992), suivis par Elvis
(2000), lequel trouva il y a peu des preuves de mouvements potentiellement provoqués par la
présence de nuages dans un vent au sein du noyau de certains NAGs (Elvis 2004). La structure
de vent proposée par ce dernier est illustrée aux Fig. 1.7 et 1.8. D'après Shlosman et al. (1990),
le disque d'accrétion de l'engin central serait alimenté par de la matière grumeleuse et froide
provenant de la galaxie hôte. Le vent prendrait ensuite origine dans une zone d'instabilité de
la pression radiative au sein du disque d'accrétion (Nicastro 2000). La BLR correspondrait
aux nuages à la base du vent, comme l'illustre la Fig. 1.4 tirée du Robson (1996). Selon eux,
le rayon auquel cette instabilité apparaît serait dépendant du taux d'accrétion du gaz dans
le trou noir central et cela permettrait d'expliquer la grande variété de vitesses observées
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Fig. 1.8 � Plusieurs morphologies de vent in�uant sur la luminosité du noyau résultante,
d'après Elvis (2000). Dans le cas a), pour rendre compte d'une importante luminosité, il faut
que le vent soit peu épais et particulièrement évasé, contrairement au cas c) où le vent est
épais, d'un angle d'ouverture plus grand, et partiellement composé de poussière. Le cas b)
représente le cas intermédiaire.

dans la BLR. Le vent s'élèverait du disque et accélèrerait � du fait des forces centrifuges et
de la pression de radiation � sous forme d'un cône (ou d'une sorte d'entonnoir compte tenu
de son évasement). Ce milieu chaud (∼ 106 K), de forte ionisation, où la densité est élevée
(ne ∼ 109 cm−3) est appelé le warm highly ionized medium (WHIM) par Elvis (2000). Le
WHIM aurait une profondeur optique de di�usion des électrons su�sante pour expliquer les
observations du rayonnement fortement polarisé observé au coeur des Seyfert 2. Puisque la
région des raies larges en absorption (BAL) n'est observée que dans 10 à 20% des NAGs radio-
faibles, il faut que l'angle solide associé à l'épaisseur du vent couvre une fraction équivalente de
l'espace autour du rayonnement central. L'angle de divergence du vent est ainsi compris entre
6◦ et 12◦. La NAL (région des raies étroites en absorption) et la BAL seraient en fait deux vues
di�érentes sur l'écoulement, comme le montre la Fig. 1.7 où la BAL correspond à une vue le
long du vent, et la NAL à une vue inclinée sur le vent. Cela permet en outre de rendre compte
de la luminosité plus ou moins importante des noyaux de type 2. Lorsque l'objet est incliné
de telle manière que l'observateur voit le vent du dessus, il n'y a plus d'obscurcissement
du rayonnement central et les raies de la BLR et de la NLR sont directement visibles en
émission, conformément aux observations de noyaux de type 1. Ce scénario est également
intéressant car il permet de comprendre les observations de types intermédiaires, comme le
montre notamment la Fig. 1.8.

Dans le contexte de ce WHIM, le tore de poussière est bien moins indispensable que dans
le schéma uni�é. C'est plus particulièrement sur cet aspect que se sont penchés Elitzur et
Shlosman (2006). Selon eux, �le tore ne serait rien d'autre qu'une région du vent qui fournit
l'obscuration toroïdale requise, c'est-à-dire la région à l'intérieur de laquelle les nuages sont
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poussiéreux et optiquement épais.� La nature grumeleuse et poussiéreuse de la matière sur les
quelques parsecs centraux du vent fournirait une explication simple à l'obscurcissement du
rayonnement du coeur des NAGs de type 2.

Ce scénario a récemment été renforcé par les observations de petites sources (spots) masers
H2O dans les noyaux de certaines Seyfert 2 telles que NGC 3079 ou Circinus (Kondratko et al.
2005, Greenhill et al. 2003). Il y a d'étonnant qu'en plus de leur distribution le long d'un disque
de taille . 1,5 pc, quelques spots sont également détectées à de hautes latitudes par rapport
à l'engin central. Compte-tenu des conditions requises pour la production du pompage maser,
ces obsevations indiquent d'une part qu'il doit y avoir d'autres spots cachés et disséminés
dans le vent ; d'autre part, que la densité de colonne globale du vent doit être au moins de
∼1023 cm−2, donc >1021 cm−2 pour chaque nuage individuel.

Un autre argument fort repose sur les variations de l'obscurcissement en X observées dans
plusieurs objets par Risaliti et al. (2002; 2005). Vues les échelles de temps des variations, il
est vraisemblable qu'elles seraient dues à des nuages obscurcissants situés dans le vent à des
distances comparables à celle de la BLR. Ces nuages seraient ainsi responsables des émissions
des raies larges observées à faible latitude, et des absorptions chaudes à plus hautes latitudes
(rendant ainsi compte de ce que l'on appelle le warm absorber en X).

Toujours d'après Elitzur et Shlosman (2006), le taux d'écoulement de la masse dans le
vent constitutif du tore est donné par :

Ṁw,cl ∝ L
1/2
45 T−2,6

1500 N tot
H,23 v6 M¯ an−1

où L45 est la luminosité bolométrique du NAG en unité de 1045 erg.s−1 ; T1500 est la tempé-
rature de sublimation normalisée à 1500 K ; NH,23 est la densité de colonne de tous les nuages
le long du plan équatorial, en unité de 1023 cm−2 ; v6 (en km.s−1) est la vitesse au rayon
interne de l'écoulement (c'est-à-dire au rayon de sublimation de la poussière constitutive de
l'écoulement).

Au sein du tore, la masse accrétée vers l'engin central est elle aussi reliée à la luminosité
bolométrique par : Ṁacc ∝ L45/Q M¯ an−1, où Q est l'e�cacité d'accrétion au rayon du
tore.

Ainsi Ṁw,cl/Ṁacc ∝ L
−1/2
45 , et lorsque la luminosité de l'engin central diminue, le rapport

entre les taux d'écoulement et d'accrétion augmente. Une des prédictions du modèle de vent
qui en découle est que le tore cesse d'exister dès lors que la luminosité bolométrique est trop
faible (L <∼ 1042 erg.s−1) car alors on arrive au point critique où Ṁacc ne peut plus soutenir
Ṁw,cl. Cette prédiction a été con�rmée par les observations de nombreuses FRI de faible lumi-
nosité puisque dans 85% d'entre-elles, le coeur n'est pas obscurci par un tore (Chiaberge et al.
1999, d'autres indices et la discussion complète sont donnés dans Elitzur et Shlosman 2006).
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1.5 L'implication des NAGs dans la formation des galaxies

Dernier sujet abordé dans ce chapitre consacré au NAG, mais non des moindres : celui de
l'implication de ces objets dans la formation et l'évolution des galaxies.

Je vais en discuter dans le contexte du modèle cosmologique Lambda Cold Dark Matter
(ΛCDM). Dans cette théorie, l'Univers grandit de manière hiérarchique, à travers les instabi-
lités gravitationnelles dans un espace en expansion : les halos de matière noire s'e�ondrent et
fusionnent ensemble a�n de former des structures plus massives. La matière baryonique qui
représente une plus petite fraction de la densité de masse, glisse au creux des puits de potentiel
gravitationnel de matière sombre. Par intercations collisionnelles, le gaz chau�e en tombant,
puis se refroidit par des processus free-free, ou rayonnement de freinage. Les premières étoiles
se forment alors. Dans ce cadre et d'après les récents résultats apportés par le Sloan Digital
Sky Survey (SDSS), il semble que les galaxies elliptiques, massives, de populations stellaires
vieilles et généralement observées au c÷ur des amas de galaxies, se sont formées dans un mode
de refroidissement rapide du gaz du halo. Lorsque la masse du halo est plus faible comparati-
vement à la masse de gaz chaud de l'amas, alors l'accrétion est quasi-statique et la structure
formée est un disque, donnant naissance à des galaxies de type spiral. La transition entre ces
deux régimes se situerait à une masse de halo de 2 à 3.1011 M¯ (Croton et al. 2006).

Trois choses remarquables semblent indiquer que la formation et l'évolution des galaxies est
liée de très près à l'activité des NAGs : la première, c'est que le nombre de NAGs hautement
lumineux pique à z = 2-3 dans l'espace des redshift, c'est-à-dire à l'époque où le taux de
formation stellaire était le plus important (Kau�mann et al. 2003) ; la seconde est la détection
d'un trou noir massif au c÷ur de toutes (ou presque) les galaxies proches ; la dernière repose
sur la corrélation entre la masse du trou noir massif central et la masse du bulbe (voir la
Fig. 1.12, Häring et Rix 2004).

La Fig. 1.9 tirée de Croton et al. (2006) expose la fonction de luminosité des galaxies
dans deux bandes de l'optique et de l'IR proche en fonction de la masse du trou noir. Elle
montre qu'il y a un fort écart (près de deux magnitudes) entre les observations (points bleus)
et la théorie se basant sur le modèle hiérarchique ΛCDM (traits pleins). Le modèle prédit
qu'il devrait y avoir extrêmement plus de galaxies de forte luminosité (c'est-à-dire de grandes
masses ou elliptiques), ainsi qu'un plus grand nombre de galaxies de faible luminosité (de
petites masses ou spirales). Cela signi�e qu'un, ou plusieurs éléments ont stoppé la poursuite
du refroidissement et de l'e�ondrement du gaz du milieu inter-galactique (MIG), et ainsi em-
peché la poursuite de la croissance des galaxies. Quelles sources de chau�age sont susceptibles
d'avoir un tel impact ? Ce peut être la formation stellaire et les explosions de supernovæ,
comme ce peut être les NAGs, injectant de l'énergie dans le MIG par l'intermédiaire de leur
champ de rayonnement central ou de leurs jets proéminants (voir la revue de Begelman 2004).

Il est à noter que ces phénomènes, sans doute majeurs dans la co-évolution des galaxies
avec leur trou noir central, constituent une direction de recherche prometteuse qui commence
tout juste à être explorée. Pour ce qui est de l'implication des radio-galaxies dans la formation
des galaxies, on peut citer l'article de revue de Best (2007), et dans ce qui suit je m'appuyerai
principalement sur les descriptions proposées par Best et al. (2005) et Croton et al. (2006).
Concernant la discussion suivante sur le rôle particulier que jouent les Seyferts, elle portera
essentiellement sur des éléments tirés des travaux de Storchi-Bergmann et al. (2001), De
Lucia et al. (2004) et Davies et al. (2006).

1.5.1 La rétroaction des radio-galaxies
L'idée que ce seraient les jets, qui en injectant de l'énergie dans le MIG, chau�eraient

le gaz et stopperaient son e�ondrement, a émergé lorsque des bulles de gaz chaudes ont été
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Fig. 1.9 � Fonction de luminosité des galaxies en bande K et bJ tirée de Croton et al. (2006).
Les points bleus sont les points d'observations, la courbe noire est la fonction théorique. A
gauche : les modèles ne considèrent pas la rétro-action par les NAGs et les supernovæ. A
droite : les modèles tiennent compte de la rétroaction et le réchau�age du gaz intergalactique
par les radio-galaxies pour les galaxies de grandes masses (fortes luminosité), et par le rayon-
nement de l'engin central et surtout les supernovæ pour les galaxies de plus faibles masses
(plus faibles luminosités). Ces derniers modèles reproduisent bien mieux les données dans les
deux bandes de couleur.

découvertes autour des structures radio dans l'amas de Persée (Fabian et al. 2003). Des bulles
�fossiles� y sont également présentes, signatures de l'activité radio passée et preuve que de
l'énergie a été injectée dans le MIG par leur intermédiaire (cf. la Fig. 1.10). Est-ce toutefois
un comportement anecdotique ?

D'après les études statistiques e�ectuées à partir des relevés du SDSS, il apparait que
l'activité radio d'un NAG est couplée de très près à la densité de l'environnement de la galaxie
hôte puisque l'on constate que les galaxies situées dans un amas ont préférentiellement une
forte activité radio (à partir d'un échantillon d'environ 2200 NAGs �radio-forts�, Best et al.
2005). Le comportement observé dans l'amas de Persée n'est donc pas singulier et semble
commun aux autres amas de galaxies.

L'analyse des données du SDSS semble par ailleurs établir que le trou noir au c÷ur des
NAGs �radio-faibles� et des NAGs �radio-forts� n'ont pas le même régime en masse (Best
et al. 2005). Les dépendances entre la fraction de galaxies classifées NAGs �radio-forts� et la
masse du trou noir (M•), et la masse stellaire (M?), sont les suivantes : fradio ∝ M1,6

• et
fradio ∝ M2,5

? . Parallèlement, à partir d'un petit calcul simple du taux de refroidissement du
gaz du milieu inter-galactique (MIG) d'après sa luminosité X et de sa température, il apparait
que : Ṁcool ∝ M1,5

• . Cette dépendance est très similaire à celle de fradio avec M•.
Pour expliquer ces corrélations, Best et al. (2005) et Croton et al. (2006) proposent un

schéma élégant invoquant un phénomène de rétroaction entre les jets radio, issus de la forte
activité de l'engin central, et le réchau�ement du MIG intra-amas. L'activité des NAGs �radio-
forts� � se traduisant par des jets et lobes radios proéminents � pourraient être la conséquence
de l'accrétion rapide du gaz sur le trou noir central. En ré-éjectant une énergie cinétique im-
portante dans le MIG, les jets contribueraient au réchau�ement du milieu ambiant et empê-
cheraient la poursuite de l'e�ondrement du gaz, et donc son accrétion sur le trou noir central,
ainsi que la formation stellaire. En conséquence, la formation et l'éjection des jets stoppe-
raient. Le gaz du MIG intra-amas pourrait de nouveau se refroidir en entamant une nouvelle
phase de contraction. Un équilibre s'instaurerait ainsi entre l'activité du NAG et le chau�age
du MIG, à la manière d'un thérmostat, régulant ainsi le taux de formation stellaire et donc
la croissance de la galaxie.

Finalement, il est à noter que les simulations prenant en compte ce processus de rétroaction
radio permettent non seulement de rendre compte de la fonction de luminosité (cf. la Fig. 1.9),
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Fig. 1.10 � A gauche : carte de l'activité radio à 1,4 GHz de l'amas de Persée présentant
deux bulles immédiatement au nord et au sud du noyau (en bleu), superposée à la carte
des niveaux de pression du gaz (en rouge, Fabian et al. 2006). A droite : amas de Persée
cartographié en rayons X avec Chandra. On distingue très nettement sur la carte en X deux
bulles �fantôme� au nord-ouest (en haut à droite) et au sud, traces présumées des activités
passées du NAG. Le gaz, entourant les bulles fantômes ainsi que les bulles radio actuelles,
semble plus chaud. Lorsqu'on s'approche du c÷ur, et de part et d'autre de la propagation des
structures radio, le gaz se refroidit du fait de sa contraction.

mais aussi de l'âge moyen des populations stellaires des galaxies elliptiques massives de l'ordre
de 12 milliards d'années (contre les 8 milliards d'années prédits lorsque les phénomènes de
retroaction ne sont pas considérés).

1.5.2 Quid des Seyfert ?

Il reste à résoudre le problème de l'allure de la fonction de luminosité du coté des petites
masses. Ce régime concerne essentiellement des galaxies de morphologies à disque, de masse
stellaire < 2-3.1010 M¯ (c'est-à-dire des masses de halo <∼ 3.1010 M¯, Shankar et al. 2006).
Croton et al. (2006) l'interprète de la façon suivante : de la même manière que les NAGs �radio-
forts� ont un impact sur la formation et l'évolution des galaxies elliptiques, les NAGs �radio-
faibles� en auraient également un par l'intermédiaire d'un cycle de rétroaction, à plus petite
échelle dans les galaxies moins massives, engendré par la formation stellaire et les explosions de
supernovæ. Ces aspects ont également été particulièrement étudiés par De Lucia et al. (2004).
Selon eux, des étoiles commenceraient à se former lors de la contraction quasi-statique du gaz
primordial, et les plus massives accompliraient rapidement leur évolution et atteindraient la
�n de leur vie pour �nalement exploser en supernovæ. Lors de leurs explosions, du gaz, des
métaux, et de l'énergie seraient injectés dans le milieu environnant, réchau�ant ainsi le gaz
froid du disque et peut-être même celui du MIG. Dès lors la formation stellaire s'arrête, et
lorsque le halo de matière noire grossit, le gaz peut être recapturé et réamorcer une phase
de contraction. Une illustration de ce cycle, tirée de De Lucia et al. (2004) est proposée à la
Fig. 1.11.

La possibilité qu'il y ait un lien entre l'activité du NAG et la formation stellaire dans les
quelques parsecs centraux de la galaxie hôte a fait l'objet de l'étude de Davies et al. (2006)
menée sur le noyau de type Seyfert 1 NGC 3227. Selon eux, le c÷ur du NAG a été sujet à un
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Fig. 1.11 � Schéma illustrant la rétro-action de l'énergie et de la matière entre le NAG et
le milieu intergalactique (d'après De Lucia et al. 2004). Dans les NAGs �radio-forts�, les jets
radio injectent de l'énergie et réchau�ent le milieu intergalactique, empêchant périodiquement
la contraction et l'accrétion du gaz au c÷ur de la galaxie hôte. La formation stellaire prendrait
également part au cycle et serait un acteur important de la rétro-action dans le régime des
galaxies de petites masses (voir Sect. 1.5.1 et 1.5.2).

épisode de formation stellaire il y a quelques 40 millions d'années. Cet épisode aurait été court
mais très intense puisque le taux de formation stellaire était alors de 3 M¯ par an, tandis qu'il
n'est plus que de 0,05 M¯ par an actuellement. Davies et al. (2006) ont tâché de répondre à
deux questions : comment a pu se produire cette activité de formation stellaire sachant que
l'environnement du noyau actif y est très peu propice car extrêmement turbulent et chaud ?
Et pourquoi la formation stellaire s'est-elle arrêtée alors que l'environnement demeure riche
en gaz ?

Ils proposent un scénario un peu similaire à celui de De Lucia et al. (2004) ou Croton et al.
(2006), invoquant la formation stellaire, mais où le NAG est un des acteurs majeurs puisqu'un
cycle s'instaurerait entre son activité et la formation stellaire. En se contractant vers le c÷ur
de la galaxie, le gaz se refroidit et la formation stellaire peut s'amorcer. Lorsque la pression de
radiation des premières jeunes étoiles formées est su�samment importante, elle chau�e le gaz
environnant et par turbulence, la structure composée du gaz et des jeunes étoiles se dilate4. La
formation stellaire s'arrête, tandis que le gaz chaud continue son chemin vers l'antre du trou
noir central. Parallèlement, une partie de ce gaz � du fait de la pression radiative du disque
d'accrétion � est poussée loin de l'engin central à quelques centaines de parsecs et vient lui
aussi ré-enrichir le milieu interstellaire. Il subit de nouveau une phase de contraction vers
le c÷ur de la galaxie et tout en se refroidissant, il donne de nouveau lieu à de la formation
stellaire. Le cycle, impliquant la formation stellaire près de l'engin central, et dans un anneau
circumnucléaire plus lointain, est amorcé. Lors de la formation stellaire centrale, l'accrétion
est moins importante. Dès lors que la formation stellaire cesse, les explosions de supernovæ ré-
enrichissent le milieu ambiant et l'accrétion peut reprendre. De la même manière que pour les
radio-galaxies, les jets sont également un élément chau�ant le milieu interstellaire. Toutefois,
dans le cas des Seyfert ou des LINERS, ils ne se propagent généralement que sur des distances
relativement courtes de l'ordre du kiloparsec et de façon très collimatée. D'après Davies et al.

4N.B. : Selon Davies et al. (2006), c'est d'ailleurs cette dernière structure qui constituerait le tore obscur-
cissant.
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Fig. 1.12 � Cette �gure, tirée de Häring et Rix (2004) montre la frappante corrélation entre
la masse du trou noir central d'une galaxie, la masse du bulbe (à gauche), la luminosité du
bulbe (au centre) et la vitesse de dispersion des étoiles du bulbe (à droite).

(2006), le cycle de chau�age et de refroidissement du gaz circumnucléaire aurait lieu sur des
échelles de temps de 100 millions d'années typiquement, et c'est cela qui permet d'expliquer
la discontinuité de l'activité de l'engin central.

NGC 3227 n'est toutefois pas un cas isolé puisque de la formation stellaire est également
observée dans les quelques centaines de parsecs centraux de plusieurs autres NAGs de type
Seyfert 1 et dans un grand nombre de Seyfert 2 (Storchi-Bergmann et al. 2001, d'après les
observations de 35 Seyferts ; voir également le cas de NGC 1068 à la Sect. 2.5). Storchi-
Bergmann et al. (2001) constatent d'ailleurs que les galaxies de type précoce hébergeant un
noyau de type Seyfert ont plus de formation stellaire récente que celles qui n'en ont pas. Pour
ce qui est des types tardifs, la fraction de galaxies ayant préférentiellement des populations
stellaires vieilles est la même que la galaxie soit active ou non. Cela soutient le fait qu'il y
a un lien entre la formation stellaire et l'activité du noyau. Ce n'est toutefois pas étonnant
compte tenu de la remarquable corrélation entre la masse de la concentration d'étoiles (en
d'autres termes le bulbe) et la masse du trou noir central d'une galaxie, mise en évidence de
manière précise pour les galaxies locales par Häring et Rix (2004). Cette relation, présentée à
la Fig. 1.12, est la suivante :

M• = 0, 0014 Mbulbe (Mbulbe/5.1010 M¯)0,12

De l'étude de Storchi-Bergmann et al. (2001), il ressort également que l'activité du noyau
et de formation stellaire seraient ampli�ées par la coalescence de galaxies. Ils l'expliquent de
la manière suivante : les interactions entre les galaxies provoquent la fusion de leur trou noir.
Le gaz froid des deux disques tombe vers l'engin central par une sorte de canal, sous forme
de spirales circumnucléaires, et provoque d'une part l'activité du NAG par l'intermédiaire
de l'accrétion, et relance la formation stellaire d'autre part. Le sursaut de formation stellaire
diminue à mesure que le gaz s'épuise et est réchau�é par la pression radiative du NAG et
des jeunes étoiles formées, et potentiellement par l'énergie injectée par les jets radio à petites
échelles. Les étoiles vieillissent. D'après les simulations numériques de coalescences de galaxies,
la formation stellaire démarrerait 500 à 800 millions d'années après le début des interactions
entre les galaxies (Storchi-Bergmann et al. 2001).

En ce qui concerne les LINERS, Hunt et Malkan (1999) ont montré que l'activité du
noyau augmente lorsque l'activité de formation stellaire diminue. Un cycle similaire à celui
des Seyfert s'opérerait donc, mais pour des régimes de luminosité plus faibles. Ainsi, le cycle
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de rétroaction opérant dans les NAGs �radio-faibles� est comparable à celui engendré par les
imposants jets radio des NAGs �radio-forts�, à une moindre échelle toutefois puisqu'il ne s'agit
pas dans ce cas du chau�age du MIG mais du milieu interstellaire. L'équilibre s'instaurant
entre l'accrétion dans l'engin central et la formation stellaire aurait donc une forte incidence
sur la croissance du bulbe de la galaxie.
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Le cas de NGC 1068
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Le but de ce chapitre de présentation de NGC 1068 est d'exposer les di�érentes caractéristiques
observationnelles associées au noyau actif, puisque nous aurons besoin de nous y référer lors
de l'analyse de nos résultats en IR intermédiaire. Commençons cette revue par les très hautes
fréquences, correspondant à des processus en lien avec l'engin centrak. Nous terminerons par
le domaine opposé du spectre, généralement associé à des régions plus éloignées du noyau.

Du fait de sa proximité (14 Mpc, z=0,003786, 1′′=72pc, Paturel et al. 2002) et de sa
brillance, NGC 1068 est le NAG le plus étudié (près de 2500 publications à son actif) ! Alors
que le disque de la galaxie hôte (de taille ∼ 30 kpc × 25 kpc) est incliné à 32◦ par rapport
au plan du ciel le long de la ligne de visée (Ulvestad et Wilson 1989), l'inclinaison du noyau
actif est quelque peu di�érente, quasiment perpendiculaire au plan du ciel (nous y reviendrons
amplement par la suite), et est classi�é de type Seyfert 2 car les raies larges sont absentes de
son spectre optique. Cependant, lorsque Antonucci et Miller (1985) l'observèrent en lumière
polarisée, ils découvrirent de fortes raies larges en émission dans le spectre polarisé, et un
continu non stellaire, ressemblant tout à fait à ceux généralement observés dans les noyaux de
type Seyfert 1. Ainis, le scénario qu'Antonucci et Miller (1985) proposèrent pour interpréter
la di�érence entre les spectres du �ux total et du �ux polarisé est le suivant : NGC 1068
abriterait un noyau de type Seyfert 1 en son c÷ur, ce dernier subirait un obscurcissement de
la part d'un disque de poussière optiquement épais (le fameux tore de poussière). Une petite
fraction de la lumière du c÷ur serait di�usé et re�été le long de la ligne de visée par les
électrons libres de la NLR. C'est ainsi grâce aux observations de NGC 1068 que la première
pierre du schéma uni�é des NAGs.
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2.1 Les propriétés de l'engin central aux hautes énergies

Le c÷ur de NGC 1068 est toutefois �Compton thick� (c'est-à-dire épais au sens de l'e�et
Compton), du fait de l'orientation de son noyau par rapport à la ligne de visée, avec une densité
de colonne NH > 1025 cm−2 (d'après l'absorption du rayonnement X, Matt et al. 2004). Cette
position du tore de poussière le long de la ligne de visée empêche une mesure directe de la
luminosité bolométrique du c÷ur. Des estimations indirectes sont déduites de la part ré�échie
du rayonnement de l'engin central sur les nuages environnants. D'après Pier et al. (1994),
cette part ré�échie frefl est comprise entre 0,1 et 1,5 %. La luminosité bolométrique de l'engin
central (Lbol) serait ainsi comprise entre 2,4 .1044 erg.s−1 et 3,6.1045 erg.s−1. La luminosité
X est de l'ordre de 1044 erg.s−1 et la luminosité en IR-intermédiaire (correspondant à une
ouverture de 0,1′′) est d'environ 3 × 1044 erg.s−1. Cette dernière valeur doit donc être prise
comme une limite inférieure de Lbol. La limite supérieure est elle apportée par la luminosité
d'Eddington : LEdd ∼ 1045 erg.s−1 (Frank et al. 2002).

La masse du trou noir central supermassif peut être estimée grâce aux observations ra-
dio des masers H2O, modélisées par un disque d'accrétion auto-gravitant en rotation non-
keplérienne autour de l'engin central (Lodato et Bertin 2003). Le disque entourerait une
masse totale de ∼ 1,5.107 M¯ dont quelques 8.106 M¯ seraient attribuées au trou noir central
(le reste de la masse étant associé au disque lui-même). D'après cette étude, Lbol est égale-
ment estimée à environ 0,77 LEdd, c'est-à-dire ∼ 8.1045 erg.s−1. Nous allons revenir sur les
émissions masers à la Sect. 2.2.

Puisque le noyau est Compton thick, il n'est pas possible d'observer de manière directe
le continu X émis par le disque d'accrétion. Toutefois, il est ré�échi ou di�usé le long de la
ligne de visée par des électrons arrachés soit à de la matière neutre, ou presque neutre et
froide, soit à du gaz chaud hautement ionisé, se trouvant dans l'environnement du disque
d'accrétion. Les raies d'émissions correspondent à de la �uorescence dans le premier cas, et
à des recombinaisons ou à des cascades radiatives dans le second cas. Du côté de la spectro-
imagerie dans le domaine des X-durs (0,8�7 keV avec Chandra) de NGC 1068, l'observation
de raies de �uorescence, telles que la raie étroite du Fer Kα par exemple, semble indiquer
que le continu est en partie ré�échi par de la matière �tiède� pouvant s'apparenter au tore de
poussière (Ogle et al. 2003).

Young et al. (2001) ont eux étudié la morphologie du noyau de NGC 1068 en X, également
avec Chandra. Ils observent que la région la plus brillante est e�ectivement centrée sur le c÷ur,
et s'étend sur un rayon d'environ ∼ 1,5′′ autour et plus particulièrement vers le nord est. De
plus faibles émissions continuent jusqu'à 6′′ dans cette même direction, à un angle de position
de 35◦ à 40◦. Ils ont également détecté une émission ponctuelle à 3′′ au nord est du noyau.
L'émission X correspond parfaitement aux émissions optiques de la raie de l'[OIII]. Elle est
donc attribuée à la matière de la NLR photoionisée par le continu X (nous y reviendrons à
la Sect. 2.3). En ce qui concerne l'émission plus étendue à 6′′, elle serait préférentiellement
associée à la compression du gaz interstellaire engendrée par une collision avec le lobe radio
à cet endroit.

2.2 Les structures radio

Le noyau de NGC 1068 est l'origine de jets radio se propageant sur des échelles d'un
kiloparsec environ, de part et d'autre de l'engin central, et formant des lobes radios en raison
de leur collision avec le milieu interstellaire (Wilson et Ulvestad 1987). Cette émission radio
est bien plus importante dans la partie NE du noyau, indiquant que le jet doit être incliné
du côté de l'observateur au nord. Le contre-jet, situé dans la partie sud-ouest du noyau,
semble au contraire s'éloigner de nous. La Fig. 2.1 (à gauche) est une carte du continu à
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Fig. 2.1 � Structures radio dans le noyau de NGC 1068 (d'après Gallimore et al. 2004). A
gauche : Carte MERLIN à 5 GHz. La localisation des di�érentes sources radio au c÷ur de
NGC 1068 est reportée sur cette �gure, à noter que la source S1 correspond à l'emplacement de
l'engin central. A droite : contours radio à 5 GHz de la source S1 (d'après les observations
VLBA) ; l'échelle de couleur correspond aux champs de vitesse des spots masers H2O (par
rapport à la vitesse propre de la galaxie hôte de 1150 km.s−1).

5 GHz obtenue avec MERLIN dans la seconde d'angle centrale du noyau (∼ 72 pc). Elle trace
l'émission continue synchrotron associée au jet (Muxlow et al. 1996). La base du jet se propage
à PA ∼ 0◦ par rapport à la direction NE jusqu'à ∼ 300 mas (∼ 24 pc) du noyau, puis se
courbe à PA ∼ 30◦. Toutefois, quatre sources ponctuelles y sont particulièrement distinctes.
La première, référencée S1, est par sa localisation directement associée à l'engin central. Les
deux suivantes, situées au NE (notées C et NE), correspondent à la propagation NE du jet.
Tandis que la dernière (S2) correspond à la propagation du contre-jet. En ce qui concerne S1,
elle est résolue à 5 et 8,4 GHz avec le VLBA, mais elle n'est pas détectée à 1,4 GHz (Gallimore
et al. 2004), ce qui met en évidence une émission thermique bremsstrahlung, ou rayonnement
de freinage. Ayant une taille de l'ordre de 0,4 pc, elle serait ainsi associée à un vent de plasma
chau�é par le rayonnement de l'engin central à des températures de l'ordre de 104 à 105 K,
émergeant de la partie interne du disque maser H2O.

L'emplacement de la composante C correspond à la courbure du jet et à une émission
maser H2O à plus grande distance du c÷ur (0,6′′). Cette émission radio ponctuelle résulte
donc de la collision entre le jet et un nuage de gaz moléculaire de la NLR. En ce qui concerne
les deux autres sources ponctuelles (S2 et NE), l'interprétation est moins directe. Toutefois,
elles pourraient elles aussi être la conséquence d'un choc entre le jet et le milieu ambiant.

Plus près du noyau, on observe une émission radio d'une autre nature à 22 GHz. Il s'agit
là de l'émission des masers H2O, observés avec le VLBA. Ceux-ci sont distribués sous forme
de petits spots, disposés sur un disque orienté à -40◦ par rapport l'axe nord-sud dans le
plan du ciel. Ce disque s'étend sur des distances de 0,65 pc (rayon interne) à 1,1 pc (rayon
externe) par rapport à l'engin central (Greenhill et al. 1996, Greenhill et Gwinn 1997). D'après
Elitzur (1992, chap. 10) et Kartje et al. (1999), cette disposition n'est pas anodine et serait
intimement liée à celle du tore de poussière dont le bord interne constituerait une région
propice au pompage maser des molécules d'eau (conditions de densité nH2 ∼ 108-1010 cm−3

et de température ∼ 400 K).
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Fig. 2.2 � Di�érentes composantes de la NLR de NGC 1068 superposées aux images
HST Hα + [NII] (extraites de Capetti et al. 1997).

2.3 Les émissions UV et optiques du noyau

Le cône d'ionisation
Les images HST (Hubble Space Telescope) en optique cartographiant le noyau de NGC 1068

sont très impressionnantes car elles soulignent le détail des structures de la NLR. Les images
obtenues dans les �ltres Hα + [NII] tirées de Capetti et al. (1997) sont présentées à la Fig. 2.2.
Elles se superposent très bien aux cartes [OIII] de Macchetto et al. (1994). On discerne sur
ces images qui correspondent à trois échelles di�érentes de la NLR, deux régions d'émission
intense. La première est composée d'un réseau de �laments distribués autour du jet-radio dans
les 6′′ internes. La seconde est associée à un cocon situé à ∼ 7′′ qui marque très certainement la
transition entre la morphologie en jet et en lobe de l'émission radio. A cet endroit, la matière
est très fortement ionisée, du fait de l'interaction entre le jet et le milieu interstellaire. On voit
ainsi le changement de morphologie de la NLR à ces échelles. Il est remarquable que la région
concentrée autour du jet soit très fortement ionisée par rapport au reste de la matière de la
NLR. Capetti et al. (1997) ont donc interprété cela comme un lien direct entre la géométrie
du cône d'ionisation et la propagation du jet.

La spectroscopie optique (d'après l'étude des raies de [OIII] et Hβ avec le HST, Cecil
et al. 2002) et UV (d'après l'étude des raies de CIV, CIII] et HII avec le HST, Groves et al.
2004a) révèle la géométrie du cône d'ionisation et la nature de l'ionisation du gaz. Elles sont
parfaitement cohérentes dans les deux gammes de longueur d'onde et mettent en évidence
des vitesses d'écoulement de gaz au sein de la NLR atteignant près de 2000 km.s−1. Je ne
rentrerai pas ici dans les détails de ces observations et des processus d'accélération du gaz car
nous aurons le loisir d'en reparler en détails dans la Partie IV de cette thèse.

En ce qui concerne la région des raies coronales
Les raies coronales correspondent à des transitions interdites de hauts degrés d'ionisation

de certaines espèces atomiques. Elles peuvent être produites soit par un continu UV extrême,
soit par un plasma chaud ionisé de manière collisionnelle, ou éventuellement par ces deux
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2.4 L'infrarouge thermique, la signature de la poussière 33

processus simultanément. D'après leurs largeurs équivalentes, il est probable que ces raies
prennent origine dans une région située entre la BLR et la NLR.

Concernant NGC 1068, cette région a été observée en proche-IR grâce à NACO du VLT
(Very Large Telescope au sommet du mont Paranal au Chili ; Prieto et al. 2005) et en optique
avec le spectro-imageur EMMI (ESO Multi-Mode Instrument) installé au NTT (New Tech-
nology Telescope). D'après les observations NACO, la raie du [SiVII] à 2,48 µm est divisée en
trois nodules brillants à ∼ 7 pc de l'engin central. Un d'entre eux (situé au nord) est corrélé à
l'émission [OIII], contrairement aux deux autres (situés au SE et au SO). En ce qui concerne
les observations EMMI, l'émission de la raie de [FeVII] à λ6087 met en évidence des décalages
vers le rouge correspondant à des vitesses évoluant de ∼ 500 km.s−1 à ∼ 600 km.s−1 entre
le noyau et 180 pc au nord ; les décalages vers le bleu correspondent eux à des vitesses de
-200 km.s−1 à -800 km.s−1 entre ces mêmes échelles de distance. Du côté sud du noyau, les
raies faiblissent plus rapidement mais les vitesses atteignent 300 km.s−1 et -1600 km.s−1 pour
les composantes décalées vers le rouge et le bleu respectivement. Ces observations sont tout à
fait compatibles avec les émissions de la raie d'[OIII]. Il est donc vraisemblable que la région
des raies coronales ne soit rien d'autre que le bord interne du cône d'ionisation, là où le gaz
voit le rayonnement du c÷ur de manière plus intense.

2.4 L'infrarouge thermique, la signature de la poussière

Le noyau en IR proche

Bien que la galaxie NGC 1068 soit un phare en IR, il fallut attendre des techniques telles
que l'optique-adaptative (OA) ou l'interférométrie à plusieurs grands télescopes optiques �
avec les Keck au Mauna Kea à Hawaii ou deux des UT (Unit Telescope) du VLT � pour
atteindre une sensibilité et une résolution su�santes a�n de sonder la poussière en son c÷ur.
Ces techniques ont permis de mettre en évidence une structure particulièrement complexe que
je vais brièvement détailler ici. Elle sera plus amplement discutée par la suite.

Les premières données proche-IR, ayant une résolution < 100 mas, ont été obtenues en
interférométrie et imagerie speckle (Wittkowski et al. 1998, Weinberger et al. 1999). Quelques
années plus tard, les données obtenues en bande K avec l'interféromètre test VINCI du VLT,
couplées aux mesures speckle du télescope russe de 6 m du SAO (Special Astrophysical Obser-
vatory), ont permis de mettre en évidence deux composantes de tailles < 5 mas et ∼ 40 mas
s'apparentant au tore de poussière (Wittkowski et al. 2004, Weigelt et al. 2004).

Du côté de l'imagerie directe en IR-proche, un bond en résolution a été obtenu grâce à l'OA.
Il faut citer les travaux de Rouan et al. (1998), Marco et Alloin (2000), Gratadour et al. (2003),
Rouan et al. (2004), Gratadour et al. (2005) ou encore ceux de Gratadour et al. (2006), dont
les images en bande Ks, L′ et M ′ ont été obtenues avec NAOS-CONICA installé au foyer d'un
des UT du VLT. Le résultat de la déconvolution y met en évidence l'élongation des structures
dans la direction à 16◦ par rapport à l'axe NS (cf. Fig. 2.3 où l'image déconvoluée en bande
Ks est superposée aux observations à d'autres longueurs d'onde). Cette structure, appelée la
langue de par sa morphologie particulière, s'étend sur 1,6′′ NS, pour une largeur de 0,7′′ EO
environ, et s'incurve de ∼ 0◦ à ∼ 31◦ par rapport à la direction NE. Le c÷ur proche-IR est lui
partiellement résolu avant déconvolution, mais cette technique permet de mieux contraindre
sa taille, de 30 mas (2,1 pc) × < 15 mas (1,2 pc) en bande Ks, et < 50 mas (3,5 pc) en
bandes L′ et M ′. Comme le montre la Fig. 2.3, le c÷ur est lié au n÷ud IR-Cn à 16◦ au NO.
La structure IR-Cs, située à 0,2′′ SE, est alignée avec les deux précédentes et se prolonge plus
au sud en une petite langue notée IR-6 par Gratadour et al. (2006). Du côté nord du noyau,
l'évolution est quelque peu spectaculaire puisque la déconvolution semble souligner une série
de n÷uds régulièrement espacés évoquant une onde. Ces n÷uds sont référencés IR-1 à IR-4
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Fig. 2.3 � Images NACO déconvoluées du c÷ur de NGC 1068. Le nord est en haut et l'est à
gauche. La structure s'étend sur une longueur totale de ∼ 1,6′′ dans la direction NS et sur une
largeur de ∼ 0,7′′ dans la EW. Cette �gure tirée de Gratadour et al. (2006) est très intéressante
car on y voit la superposition des di�érentes émissions dans le noyau : a) Di�érentes structures
identi�ées sur l'image en bande M ′ déconvoluée. Sur les �gures suivantes, l'image de fond
est celle de la �gure a). b) En blanc : image déconvoluée en bande Ks. c) En blanc : image
déconvoluée en bande L′. d) En vert : contour radio de Gallimore et al. (2001). e)Observations
du continu [OIII] du HST, d'après Capetti et al. (1997). f) Contour d'images déconvoluées à
12,7 µm de Bock et al. (2000).

à la Fig. 2.3. Comme nous l'avons déjà évoqué précédemment, il est très probable que la
courbure du jet radio à ∼ 0,3′′ du c÷ur soit due à l'entrée en collision avec le nuage noté
HST-C en optique (Capetti et al. 1997), et IR-1b en IR proche (Gratadour et al. 2006). Ainsi,
cette disposition particulière des n÷uds proche IR juste au-dessus de cette région pourrait
être la signature de la propagation de l'onde de choc dans le milieu ambiant puisque le jet
se propage à des vitesses supersoniques à ces distances du c÷ur. On peut également noter
la présence d'une autre structure en forme de pince de crabe (IR-5) à 0,7′′ NE, suivant une
orientation à 47◦.

La spectroscopie en IR proche a quant à elle été plus particulièrement étudiée par Oliva
et al. (2001), qui ont proposé un outil basé sur les propriétés d'émission du [FeVII] a�n de
mieux comprendre le rôle de l'excitation du gaz par des chocs. Galliano et Alloin (2002) ont
eux tracé l'évolution des raies d'émission Brγ et H2 dans le noyau.
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Fig. 2.4 � Images déconvoluées en IR intermédiaire de NGC 1068. (2) Images non déconvoluée
à 12.8 µm obtenue avec VISIR. (3) Même image, déconvoluée. (4) Même image déconvoluée,
mais après soustraction du continu. (5) Image non déconvoluée obtenue à 18.7 µm avec VISIR.
(6) Image déconvoluée à partir d'observations Subaru/MIRTOS à 12.3 µm (Tomono et al.
2001). (7) Image NACO à 3.5 µm de Rouan et al. (2004). (8) Image [OIII] 5007 du HST et
dénomination des nuages (Evans et al. 1991). (9) Image déconvoluée à partir d'observations
Subaru/MIRTOS à 18.5 µm (Tomono et al. 2001).

Le noyau en IR intermédiaire

Dans l'IR intermédiaire, les premières images avec une résolution de 100 mas ont été
obtenues au Keck par Bock et al. (2000). De la même manière que dans les images proche-IR,
elles font apparaître la langue étendue dans la direction NS. La déconvolution e�ectuée sur des
images VISIR (VLT Imager and Spectrometer for the InfraRed) du VLT à 12,8 µm apporte
de nouvelles informations sur cette structure (Galliano et al. 2005). Ainsi, il apparaît en IR
intermédiaire que cette langue est également découpée en une série de n÷uds, ou de nuages,
non résolus dont la limite supérieure établie pour leur taille est ∼ 0,27′′. La taille du c÷ur est
quant à elle inférieure à 0,29′′ × 0,19′′. Ces images sont présentées à la Fig. 2.4. Compte tenu
du travail que j'ai e�ectué sur les images VISIR, j'y reviendrai plus amplement à la Partie III
de cette thèse.

Le noyau de NGC 1068 fut résolu pour la première en IR intermédiaire grâce à l'inter-
férométrie avec MIDI (Mid-InfrareD Interferometer) du VLT. La première analyse de ces
données, faite par Ja�e et al. (2004), a montré que la source est compacte, bien inférieure
à la limite de di�raction d'un UT, puisque le disque le plus étendu a une taille inférieure à
50 mas, pour une température inférieure à 800 K. Je reviendrai et discuterai également ces
résultats de manière plus détaillée dans la partie suivante, dans le contexte de l'analyse que
j'ai moi-même e�ectuée sur ces données.

Finalemenent, en ce qui concerne la spectroscopie en IR intermédiaire, on peut citer les
études e�ectuées à partir d'observations avec le télescope spatial ISO (Infrared Space Obser-
vatory) de Lutz et al. (1997; 2000, avec l'instrument LWS-Long Wavelength Spectrometer)
ou Le Floc'h et al. (2001, avec ISOCAM en spectro-imagerie). Le champ de vue (14′′ × 20′′)
et la résolution (∼ 5′′) sont très étendus et il fallut attendre des instruments au sol tels que
Michelle sur Gemini nord (Mason et al. 2006), LWS sur Keck-I (Rhee et Larkin 2006) ou
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Fig. 2.5 � Cartographie en 12CO(1-0) des bras spiraux circumnucléaires (à gauche) et en
12CO(2-1) du centre de NGC 1068, abritant des sursauts de formation stellaire (à droite ;
d'après Schinnerer et al. 2000).

VISIR au VLT (cf. la Partie IV de cette thèse), pour sonder le c÷ur de NGC 1068 en très
haute résolution spatiale et spectrale. Alors, que les spectres ISO du noyau de NGC 1068
présentent une raie associée aux PAH (Polycyclique Aromatique Hydrocarbone), Mason et al.
(2006) n'en trouvent aucune trace dans les quelques secondes d'angle centrales. Ces émissions
de PAH vues par ISO seraient en fait liées à des activités de �ambée stellaire à de plus larges
distances du c÷ur (cf. la Sect. 2.5). Mason et al. (2006) détectent en outre le motif d'absorp-
tion des silicates à 9,7 µm et tracent son évolution le long de la NLR. Ils détectent par ailleurs
de fortes raies d'émissions telles que celle de l'[ArIII]+[MgVII], du [SIV] et du [NeII]. Nous
reparlerons de l'émission de ces raies à la Partie IV de cette thèse consacrée à la spectroscopie
en IR intermédiaire du noyau de NGC 1068 avec VISIR.

Packham et al. (2007) ont quant à eux e�ectué de l'imagerie en polarimétrie à 10 µm avec
l'instrument Michelle du télescope Gemini Nord. Dans le noyau de NGC 1068, ils décèlent
trois zones principales de fortes polarisation : la première, ≤ 22 pc est associée aux grains de
silicates constituant le tore de poussière ; la seconde s'étend à l'est et à l'ouest du c÷ur et est
sans doute liée à de la poussière tombant de manière latérale vers l'engin central et s'accrétant
sur le tore ; la dernière, essentiellement au nord du noyau, est associée à la poussière distribuée
dans la NLR. D'après des données spectro-polarimétriques, Mason et al. (2007) ont par ailleurs
montré le manque de polarisation dans le noyau à 3,4µm, qu'ils lient à une nature désordonnée
des grains de graphites, qui seraient dissociés des silicates.

2.5 L'émission millimétrique des starbursts

La formation stellaire est toujours active dans les régions circumnucléaires de NGC 1068
puisqu'elle est le siège de �ambée stellaire dans un anneau d'environ 30′′ de diamètre (∼2,5 kpc),
délimitant une barre transversale de 2,3 kpc comme le montre la Fig. 2.5 (à gauche) qui est
la cartographie de l'émission CO(1-0) autour du noyau (Schinnerer et al. 2000). De fortes
abondances en SiO et HCO ont également été détectées dans l'anneau, soutenant l'hypothèse
d'un épisode récent de formation stellaire dans cette région (d'après les observations avec le
radiotélescope 30m de l'IRAM par Usero et al. 2004). Ainsi il semble que 40% de la population
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stellaire y ait un âge inférieur à 10 millions d'années, montrant que de la formation stellaire
a eu lieu récemment et sur des échelles de l'ordre du million d'années (Davies et al. 1998).

Il y a également une forte émission de CO, résolue sous la forme de deux nodules principaux
(un à 1′′ vers l'est et l'autre à 1,5′′ vers l'ouest) dans les 200 pc internes du noyau (voir la
Fig. 2.5 à droite, tirée de Usero et al. 2004). L'émission à l'est est décalée vers le bleu et celle
à l'ouest vers le rouge, en accord avec la rotation du disque maser à plus petite échelle (voir la
Sect. 2.2). La vitesse maximale de ce disque moléculaire est comprise entre 150 et 180 km.s−1.
Il y a toutefois une di�érentiation chimique entre le nodule est et ouest (les abondances en
SiO, HCO+ et HOC+ étant plus importantes à l'ouest qu'à l'est), comme il semble que la
température à l'ouest soit plus élevée qu'à l'est.

Tacconi et al. (1994) y ont également observé un étonnant rapport HCN/CO, le plus élevé
jamais observé au c÷ur d'une galaxie, tandis que le rapport HCO+/HOC+ est au contraire
le plus faible jamais observé (Usero et al. 2004). Toutefois, il n'y a pas d'indices de formation
stellaire récente dans ce disque circumnucléaire interne. D'après Marco et Brooks (2003), les
starbursts ne contribuent qu'à <∼ 1% de la luminosité IR du c÷ur. La population stellaire
circumnucléaire est concentrée dans les 50 pc centraux, et leur âge serait plus avancé que dans
l'anneau (>5.108 ans, Thatte et al. 1997). Les fortes abondances moléculaires observées dans le
c÷ur ne seraient donc pas liées à des processus stellaires, mais à la domination du rayonnement
X de l'engin central dans cette région (Tacconi et al. 1994). De même, les rayons X pourraient
chau�er les grains de poussière tels que les silicates, provoquer leur évaporation et accroître
la chimie de la silice en phase gazeuse. En résulterait la forte abondance des molécules de SiO
observée dans le disque circumnucléaire. Les di�érences d'abondance et de température entre
les nodules à l'est et à l'ouest pourraient donc résulter d'une di�érence d'illumination de ces
deux régions par l'engin central, du fait de l'orientation du tore de poussière.
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Chapitre3
Les données interférométriques
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Précédemment, la section consacrée aux émissions IR de NGC 1068 nous a montré que l'utili-
sation de techniques aussi pointues que la déconvolution combinée aux observations en optique
adaptative avec des télescopes de 8 m de diamètre, ne permettent toujours pas de résoudre
le c÷ur des noyaux actifs en IR intermédiaire. A�n d'y remédier, il est donc nécessaire de
procéder à des observations interférométriques. Le principe est de coupler la lumière collectée
simultanément par plusieurs télescopes et de mesurer la cohérence spatiale de l'onde incidente
émise par la source.

MIDI, l'interféromètre en IR intermédiaire du VLT, est de ce fait l'instrument idéal pour
l'observation à très haute résolution angulaire de l'émission thermique provenant de sources
extragalactiques telles que les NAGs. MIDI a ainsi permis une grande avancée dans la connais-
sance de ces objets, notamment grâce aux observations de NGC 1068.

Ce chapitre � préliminaire à l'analyse des données MIDI obtenues sur cette dernière source
� débute par une petite introduction aux principes de l'interférométrie astronomique. Les
di�cultés rencontrées lors des observations en IR intermédiaire sont ensuite exposées. Elles
sont non seulement valables dans le cas d'observations interférométriques, mais également pour
des observations avec une seule pupille (ce qui est notamment le cas des observations présentées
en Parties III et IV de cette thèse). Ces éléments permettent ainsi de mieux comprendre les
caractéristiques de MIDI, son principe de fonctionnement, ainsi que la procédure d'étalonnage
des données. Toute l'analyse scienti�que qui suit en dépend, il est donc nécessaire de procéder
à cette dernière étape de manière très rigoureuse a�n d'éliminer tout biais observationnel
potentiel.
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3.1 Principe général de l'interférométrie

Le principe de base de l'interférométrie est l'observation simultanée d'une source astrophy-
sique par deux télescopes séparés d'une distance B, appelée la base de l'interféromètre. A la
longueur d'onde λ, la résolution atteinte est alors λ/B, d'où le grand intérêt de l'utilisation de
cette technique. Les observations interférométriques reposent entièrement sur le théorème de
Zernike-Van Cittert établissant le lien entre la cohérence spatiale de l'onde lumineuse prove-
nant de la source observée (ou encore appelée visibilité, notée V ) et la distribution d'intensité
I(α, δ) de celle-ci. Ainsi :

V (u, v) = TF (I(α, δ)) =
∫ ∫

I(α, δ)e−2iπ(uα+vδ)dudv∫ ∫
I(α, δ)dudv

(3.1)

(u, v) représente le plan des fréquences spatiales, les conjuguées des coordonnées angulaires
du plan du ciel (α,δ). Ainsi, il est en théorie possible de cartographier la distribution d'intensité
de la source grâce à une couverture su�sante du plan (u, v). La rotation de la terre elle-même
contribue à la couverture en azimut d'une base donnée, c'est ce que l'on appelle l'e�et de
super synthèse. En pratique, la phase de la visibilité � nécessaire pour reconstruire proprement
une image de la source � n'est accessible qu'à partir de l'observation simultanée avec trois
télescopes ou plus (par la méthode dite de clôture de phase) ou en observant de manière
simulanée la source astrophysique et une source ponctuelle située à une très faible distance
angulaire de la première (c'est la méthode dite de référence de phase). Les données que je vais
présenter par la suite ont elles été obtenues avec deux télescopes et sans référence de phase,
donc seul le module de la visibilité complexe est mesuré et la distribution d'intensité de la
source peut être déduite de la comparaison à des modèles géométriques. Par la suite, le terme
visibilité ne se réfèrera qu'au module de la visibilité complexe.

Le modèle le plus simple, généralement utilisé par les interférométristes pour mesurer la
taille caractéristique de la source, est le disque uniforme à géométrie circulaire dont la visibilité
est simplement donnée par V (u, v) = J1(π ®0 f)/(π ®0 f), où J1 est la fonction de Bessel à
l'ordre 1, ®0 le diamètre de la source et f la fréquence spatiale.

Lorsque l'on considère un modèle multi composantes, la fonction de visibilité �nale n'est
autre que la somme des visibilités associées à chacune des composantes, pondérées par la
contribution (Fj) de chacune d'elles à la brillance totale de la source :

V (u, v) =

∑
j=1...n Fj V (u, v) e2iπ(uαj+vδj)

∑
j=1...n Fj

(3.2)

Grâce à l'application de tels modèles, les hautes fréquences spatiales, correspondant aux
plus petits détails de la source, peuvent être extrapolées à partir des courtes fréquences spa-
tiales. Cette technique, dite de super-resolution, permet ainsi de déduire des tailles de sources
plus petites que la limite théorique de l'instrument.

3.2 Les observations en infrarouge intermédiaire

Les observations en IR intermédiaire (8 à 25 µm) sont particulièrement di�ciles du fait
de l'absorption atmosphérique. Entre 5 et 7 microns typiquement, aucune observation n'est
possible à cause de la large bande d'absorption de l'eau contenue dans l'atmosphère. Entre 14
et 17 microns, c'est le dioxyde de carbone atmosphérique qui les empêche. Il ne reste guère
que deux fenêtres d'observations possibles : la bande N entre 7,5 et 14 µm et la bande Q
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Fig. 3.1 � Spectre de transmission atmosphérique en IR intermédiaire (bande N : 7,5-14 µm
et bande Q : 17-25 µm.

Fig. 3.2 � A gauche : schéma de principe de l'interférométrie à deux télescopes. A droite :
Con�guration des télescopes unité (UT) et auxiliaires (AT) du VLT (Very Large Telescope)
au sommet du Mont Paranal. Ce schéma illustre les di�érentes con�gurations des lignes de
bases avec lesquelles les données interférométriques peuvent être acquises. c©ESO
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44 Les données interférométriques

entre 17 et 25 µm. Les spectres obtenus dans ces deux bandes sont également très a�ectés
par des raies d'absorptions plus étroites correspondant à ces dernières espèces, ainsi qu'à une
plus large à 9,6µm associée à l'ozone. Le spectre d'absorption de l'atmosphère en bandes N
et Q est donné à la Fig. 3.1. La transmission dépend donc essentiellement du taux de vapeur
d'eau atmosphérique et de l'épaisseur de la couche d'atmosphère traversée1. A�n de corriger
ces structures on a recourt à l'observation d'une étoile de référence. Les variations aussi bien
temporelles que spatiales de la turbulence atmosphérique rendent tout de même l'étalonnage
des données délicat.

Une autre di�culté des observations en IR thermique est due à la température de l'atmo-
sphère (de l'ordre de 250 K) et celles des télescopes et des structures du VLTI (> 270 K). On
comprend aisément, étant donnée la longueur d'onde d'observation, que l'émission du fond
domine fréquemment l'émission propre de la source d'intérêt astrophysique. Les observations
de l'étoile de référence permettent en principe de s'a�ranchir de toutes les sources d'émission
de fond. Une technique utilisée pour cela est celle dite du chopping. Elle consiste à e�ectuer
une mesure di�érentielle continue des contributions du ciel et de la source grâce à l'oscillation
très rapide du miroir secondaire (le tip/tilt) qui pointe alternativement vers l'un et l'autre. Les
deux acquisitions sont ensuite soustraites de manière à ne plus conserver que le signal propre
à la source. Quant aux instruments et aux détecteurs, ils sont eux refroidis pour éliminer une
source de fond additionnelle.

La turbulence atmosphérique, très rapide, constitue elle aussi une des principales limita-
tions à la qualité des observations. Une estimation de la taille des cellules de la turbulence est
donnée par le paramètre de Fried r0. Ainsi, toute observation e�ectuée avec une pupille de
diamètre D > r0 est sensible à la turbulence et cette dernière limite cruellement la résolution
spatiale des données acquises, provoquant notamment l'apparition de tavelures de taille r0.
Dans le cas contraire où D < r0, c'est alors la limite de di�raction de la pupille qui détermine
la résolution à λ/D, où λ est la longueur d'onde d'observation. Puisque r0 ∝ λ6/5 (Lumley et
Panofsky 1964), les observations e�ectuées en IR intermédiaire sont donc moins sensibles aux
e�ets de la turbulence atmosphérique (dans le visible, r0 n'est guère plus grand que 10 cm
tandis qu'il est de l'ordre de 5 m à 10 µm pour un seeing médian de 0,8′′ à Paranal).

Dans le cas particulier des données interférométriques, les e�ets de la turbulence n'étant
pas exactement les mêmes au niveau de chacun des télescopes (piston di�érentiel), les fais-
ceaux qui en proviennent sont déphasés d'une valeur aléatoire et la �gure de franges est en
conséquence translatée. Le fait de moyenner sur chaque paire de points des pupilles ayant la
même séparation dégrade également les mesures de la visibilité, du fait une nouvelle fois des
variations spatiales et temporelles de la turbulence.

Des solutions sont donc mises en pratique a�n de minimiser (avec des techniques actives)
ou d'étalonner (avec des techniques passives) la perte de cohérence spatiale des faisceaux. En
ce qui concerne les techniques actives on peut citer :

� l'utilisation des systèmes d'optique adaptative, corrigeant les perturbations dues à la
turbulence en temps réel par une boucle d'asservissement ;

� l'utilisation de suiveurs de franges, l'analogue de l'optique adaptative pour les observa-
tions interférométriques.

Les techniques passives consistent elles à par exemple :
� geler la turbulence en observant avec des temps de pose plus courts que le temps de

cohérence des fronts d'onde turbulents (en d'autres termes, le temps sur lequel l'atmo-
sphère peut être considérée comme stable). Ce dernier est de l'ordre de 100 millisecondes
(ms) à 10 µm;

1L'estimateur en est l'airmass variant comme 1/cos(z), où z est l'angle zénithal.
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3.3 L'interféromètre MIDI 45

� utiliser des �bres monomodes �ltrant le front d'onde et ne transmettant que la partie
cohérente. Les variations atmosphériques sont converties en variations photométriques ;

� e�ectuer une mesure simultanée de la visibilité à deux longueurs d'onde di�érentes,
puisque le déphasage engendré par le piston atmosphérique est en première approxima-
tion achromatique.

3.3 L'interféromètre MIDI

3.3.1 Fonctionnement de l'instrument
MIDI2 (Mid-InfrareD Interferometer) est un instrument de première génération du VLTI

(Very Large Telescope Interferometer) de l'Observatoire Européen Austral (ESO) installé au
sommet du Cerro Paranal au Chili. C'est un instrument de recombinaison en bande N (8 à
13 µm) des faisceaux provenant de deux télescopes unité (UT) de 8,2 m de diamètre. Il a été
réalisé par un consortium européen dont l'observatoire de Paris fait partie. MIDI a obtenu
ses premières franges en décembre 2002 et est ouvert à la communauté depuis septembre
2003. La résolution atteint 10 millisecondes d'angle (mas) avec la plus longue ligne de base
(∼130 m entre UT1-UT4). Sa sensibilité est de 1 Jy (magnitude ∼ 4 en bande N) avec les
UT et 50 Jy (magnitude -0,25 en bande N) avec les ATs (Télescopes Auxiliaires de 1,8 m de
diamètre aujourd'hui tous installés à Paranal). C'est une première pour l'IR intermédiaire. La
con�guration des télescopes aux VLT est donnée à droite de la Fig. 3.2.

MIDI est composé d'une partie refroidie à 40 K (le cryostat) dans le but de minimiser les
émissions thermiques propres à l'instrument (cette partie est représentée par le grand carré à
droite sur la Fig. 3.3). L'interféromètre est dit coaxial, les franges d'interférence étant détec-
tées dans le plan image. Pour assurer cela, les faisceaux sont afocaux à l'entrée du cryostat.
Avant d'atteindre le recombinateur, chaque faisceau est individuellement scindé en deux par
une séparatrice : 30% est ré�échi et envoyé vers les sorties photométriques, tandis que les 70%
restants sont transmis vers le recombinateur de faisceau, au c÷ur du cryostat. Là, les faisceaux
sont combinés à la surface d'une séparatrice 50%-50%, et envoyés vers deux voies interféromé-
triques. Les interférogrammes sont en opposition de phase, permettant de soustraire le niveau
du fond instrumental aux paquets de franges. Avant d'atteindre le détecteur, les faisceaux
combinés, et ceux des voies photométriques, passent à travers une fente de largeur 2λ/D∼0,6′′
et de 2′′ de long, seul �ltrage spatial utilisé à l'heure des premières données MIDI obtenues
sur le noyau de NGC 1068. Il est également possible de disperser les faisceaux en disposant
un prisme (de pouvoir de résolution R =λ/∆λ = 30) ou un grism (R = 230). Ceci permet
une mesure di�érentielle de la visibilité sur plusieurs canaux spectraux simultanément.

Les données MIDI obtenues sur le c÷ur de NGC 1068 ont été réduites avec le logiciel
DRS-MIDI3 développé pour MIDI au LESIA. La méthode, que je vais maintenant m'attacher
à présenter dans les grandes lignes, a été développée pour VINCI (recombinateur test en
bande K du VLTI) et a montré sa �abilité sur des données FLUOR (précurseur de VINCI
monté sur l'interféromètre d'IOTA en Arizona, Coudé Du Foresto et al. 1998, Perrin et al.
1998).

3.3.2 Signaux interférométriques
Les signaux enregistrés sur les deux voies photométriques proviennent de la recombinaison

des faisceaux. L'intensité résultante peut être notée :
2Pour plus de détails, le lecteur peut consulter le manuel de l'utilisateur de MIDI disponible via le site web

de l'ESO : www.eso.org/instruments/midi/, ainsi que Leinert et al. (2003)
3Ce logiciel est disponible via le site internet du JMMC (Centre Jean-Marie Mariotti) http ://mariotti.ujf-

grenoble.fr/
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Fig. 3.3 � Schéma des optiques constituant MIDI et des son principe de fonctionnement
(d'après le manuel de l'utilisateur de MIDI).

I12 = 〈‖E(P1, t) + E∗(P2, t + τ) ‖2〉 (3.3)

où E(P1, t) et E(P2, t + τ) dénotent les champs électiques complexes aux positions P1

et P2 des deux télescopes, t le moment de l'observation et τ le décalage temporel entre les
faisceaux, contrôlé arti�ciellement par l'instrument. Cela correspond à une modulation des
signaux photométriques de la forme :

I12 = phot1 + phot2 ± 2
√

phot1 phot2 V FT cos(2πx/λ + φ) (3.4)

où phot1 et phot2 sont les densités de �ux collectées par chacun des télescope, x la di�érence
de marche optique (OPD pour Optical Path Di�erence), λ la longueur d'onde d'observation, et
φ le déphasage entre les faisceaux des deux bras (regroupant les termes de phase instrumentale,
atmosphérique et propres à la source). Le terme sinusoïdal représente la modulation du signal
due aux faisceaux interférants (le signe �±� illustre le fait que les franges sont en opposition
de phase entre les deux sorties). La perte de cohérence du paquet de frange est prise en
compte par l'intermédiaire de V × FT ou V est la visibilité et FT la fonction de transfert
instrumentale (cf. Parag. 3.3.5). Ce produit est encore appelé facteur de cohérence, noté |µ|
tel que µ = |µ|e−iφ.

3.3.3 Données photométriques
Compte tenu de la dégradation des signaux par la turbulence atmosphérique, l'idéal est

d'enregistrer de manière simultanée les données photométriques (qui servent d'estimateurs aux
e�ets de la turbulence) et des données interférométriques, s'il y a �ltrage spatial. C'est là tout
l'intérêt des sorties photométriques. Néanmoins, ces dernières n'étaient pas opérationnelles
lors des premières observations avec l'instrument et la photométrie a été estimée de manière
di�érée par le biais du chopping. La photométrie provenant de l'UT1 par exemple est donnée
par :
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Fig. 3.4 � Deux exemples de paquets de franges obtenus par MIDI sur NGC 1068 la nuit du
9 novembre 2003. Ils résultent de la sommation des paquets dans la direction spectrale entre
8 et 9 µm (à gauche) et entre 10 et 13 µm (à droite). Le nombre de trames en abscisses est
associé au balayage de la di�érence de marche optique.

phot1(λ, y) = source1(λ, y) − ciel1(λ, y) (3.5)

où λ et y représentent respectivement la direction de la dispersion spectrale et la direction
spatiale du détecteur. Il est en de même pour le second télescope utilisé. La photométrie sert en
outre à déterminer la position de la source sur le détecteur et à dé�nir la zone d'intégration des
franges, c'est-à-dire le masque. Le masque n'est pas appliqué durant l'acquisition des données
mais lors de la réduction des données. L'option généralement retenue est �masque �xe� pour
laquelle la largeur du masque est prédé�nie et vaut typiquement deux fois le diamètre de la
tache d'Airy (∼ 0,6′′). La mesure �nale de la photométrie est obtenue par :

phot(λ, y) =
√

phot1(λ, y)× phot2(λ, y) (3.6)

3.3.4 Mesure du contraste des franges
La mesure de la cohérence spatiale des faisceaux provenant de chacun des UT considérés

est obtenue en modulant de manière arti�cielle l'OPD entre les faisceaux. Pour cela, deux
miroirs montés sur des piezo-électriques forment deux petites lignes à retard, disposées juste
avant l'entrée du cryostat. L'OPD doit varier rapidement (moins de 100 ms compte tenu du
temps de cohérence de la turbulence) sur une longueur au moins égale à la longueur d'onde
(jusqu'à 140 µm dans le mode dispersé). Ainsi, ce que l'on obtient sur le détecteur, c'est
l'image des franges d'interférence dispersées.

Les paquets de franges, ou interférogrammes, sont ainsi obtenus pour chaque canal spectral
(voir des exemples d'interférogrammes sommés spectralement à la Fig. 3.4). La mesure qui
nous intéresse particulièrement ici pour remonter à l'estimation de la visibilité est le contraste
des franges, en d'autre termes l'amplitude normalisée de leur modulation. Celle-ci est obtenue
à partir d'une méthode classique, dite méthode de Fourier, utilisée pour les précurseur du
VLTI (Coudé Du Foresto et al. 1997). Elle consiste à e�ectuer une transformée de Fourier
de l'interférogramme. Un pic large dans le spectre de puissance apparaît à la fréquence de la
modulation des franges (le pic frange). Le carré du contraste des franges (µ2) est alors égal à
l'aire du pic frange normalisé par le carré de la photométrie :
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µ2 =
∫

(pic frange) df

phot2
(3.7)

où f représente la fréquence dans le plan de Fourier. Cette méthode présente d'une part
l'avantage que la mesure résultante est quasiment indépendante du piston atmosphérique (à
condition bien sûr que le paquet de franges translaté reste entièrement dans l'intervalle sondé
par l'OPD). D'autre part, l'utilisation de la quantité µ2 � et non µ � permet de s'a�ran-
chir aisément du bruit de photon résiduel (Shao et al. 1988, tout l'intérêt sera illustré à la
Partie III).

3.3.5 Estimation de la visibilité
Lors des premières observations avec MIDI, les systèmes d'optique adaptative MACAO

n'étaient pas installés sur tous les UT du VLT. Les faisceaux ont donc subi une dégradation
du fait de la turbulence et le contraste des franges µ mesuré par MIDI n'est pas strictement
égal à la visibilité. A�n de l'estimer, on mesure la perte de cohérence spatiale, ou fonction
de transfert instrumental, par l'intermédiaire de l'observation d'une étoile étalon. Ces obser-
vations entourent celles de la source astrophysique d'intérêt (ici NGC 1068), a�n de prendre
au maximum en compte les variations atmosphériques. La fonction de transfert est calculée à
partir du contraste de franges mesuré sur l'étoile étalon (µ?), et de l'estimation de sa visibilité
théorique (V?). Cette dernière est égale à 1 si l'étoile est irrésolue par l'instrument, sinon elle
est déduite de la mesure de son diamètre apparent. La mesure de la perte de cohérence sert
ensuite à corriger la perte de contraste des franges de NGC 1068, comme suit :

FT =
µ?

V?
puis VNGC1068 =

µNGC1068

FT
(3.8)

où FT désigne la fonction de transfert instrumentale ; VNGC1068 et µNGC1068 se réfèrent
respectivement au module de la visibilité étalonnée de NGC 1068 et au contraste des franges
mesuré avec MIDI sur NGC 1068.

3.4 Les observations de NGC 1068 obtenues en 2003

Les données interférométriques du c÷ur de NGC 1068 obtenues avec MIDI sur lesquelles
j'ai travaillé en stage de DEA et au début de ma thèse ont été acquises les nuits du 15 et
16 juin et 9 et 10 novembre 2003 dans le cadre du �Science Demonstration Time� (SDT) de
l'instrument. Elles ont été acquises avec le PRISM de MIDI et avec une fréquence de chopping
de 2 Hz. Lorsque les observations sont a�ectées par les e�ets de la turbulence atmosphé-
rique, comme c'est a priori le cas des données MIDI, il y a plusieurs manières d'essayer de
s'en a�ranchir a posteriori : soit essayer de modéliser ces e�ets puis appliquer la correction
appropriée aux données ; soit considérer l'intégralité des données et prendre en compte leur
dispersion dans les barres d'erreur que l'on y attache ; soit ne conserver pour l'étude que les
données semblant stables, donc de bonne qualité. La première solution est généralement très
coûteuse, pour un maigre résultat, et la seconde masque le biais provoqué par les variations
de conditions atmosphériques dans la largeur importante des barres d'erreur. La démarche
que nous avons choisie de suivre est donc la dernière, consistant à e�ectuer une sélection
rigoureuse des données.

Le détail de la procédure de réduction des données relatives à ces nuits d'observations peut
également être trouvé dans mon stage de DEA (voir l'Annexe A).
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3.4.1 Etalonnage des visibilités

La première chose à faire avant de procéder à l'estimation de la visibilité, c'est de rejeter
des données de mauvaise qualité a�n de limiter au maximum les biais dans les mesures. En
particulier, la fonction de transfert étant une mesure de la sensibilité des fronts d'onde à la
turbulence, des variations importantes de celle-ci sur la bande N traduiront de mauvaises
conditions atmosphériques. Si tel est le cas, les données doivent être rejetées.

Dans le cas des observations de NGC 1068, deux étoiles furent initialement choisies comme
étalons : HD 10380 (ou νPsc ; pour les deux nuits de juin et celle du 9 novembre) et τ4 Eri
(pour la seule nuit du 10 novembre). Nous n'avons pas conservé les observations de cette
seconde étoile pour notre étude car les variations de sa fonction de transfert étaient très
surprenantes le long de la bande N : croissance très abrupte de 8 µm à 11 µm où elle atteint la
saturation (cf. la Fig. 12 de l'annexe A). Cela met clairement en évidence la mauvaise qualité
des observations relatives à la nuit du 10 novembre. Perrin et al. (2007) en sont arrivés à la
même conclusion puisqu'ils ont eux aussi choisi de rejeter les données de cette nuit-là pour
leur étude de l'étoile Bételgeuse.

L'unique étoile étalon utilisée pour l'étalonnage des visibilités de NGC 1068 fut donc HD
10380, une étoile de type K3IIIb de taille angulaire 2,99±0,15 mas (Perrin et al. 1998).

En ce qui concerne les données du 15 juin, elles n'ont pas non plus été retenues puisque
l'analyse des photométries de la nuit suggère qu'il y a eu un problème de tip/tilt lors des
observations (cf. la thèse de J. Woillez, 2003).

Les données des 16 juin et 9 novembre 2003 sont quant à elles de bien meilleure qualité.
Toutefois, une sélection a de nouveau été e�ectuée sur les mesures de contrastes de franges de
NGC 1068 et de HD 10380 à partir de leur statistique, supposée gaussienne sous des conditions
atmosphériques variant raisonnablement. Les fonctions de transfert déduites des observations
de HD 10380 ont également fait l'objet d'une sélection (cf. les Fig. 13 et 15 de l'annexe A et
les tables 1 et 2 de Poncelet et al. (2006) pour le détail des données utilisées pour la présente
étude). Finalement, les données conservées correspondent à une longueur moyenne de 78,7 m
pour la base UT1-UT3 et à un azimut compris entre 0◦ et 3◦ en ce qui concerne la nuit du 16
juin ; et à des longueurs et azimuts ayant varié de 39 à 45 m et de 35,2◦ à 45,9◦ respectivement
pour la base UT2-UT3 lors de la nuit du 9 novembre. Les mesures de visibilité obtenues après
étalonnage ont été regroupées par bases projetées. Les valeurs résultantes correspondent à une
moyenne pondérée et les barres d'erreur associées sont déduites de la dispersion des points
(elles ne dépassent pas 3% dans le cas de NGC 1068).

Les courbes de visibilité en fonction de la longueur d'onde, ainsi obtenues après étalonnage
des données, sont présentées à la Fig. 3.5. On peut émettre deux remarques importantes à la
vue de ces courbes :

� tout d'abord, les estimations de la visibilité sont bien inférieures à 1, montrant que
la source au c÷ur de NGC 1068 émettant en IR intermédiaire est e�ectivement bien
résolue par MIDI ;

� la dépendance spectrale de la visibilité est importante. C'est un élément dont il faudra
absolument tenir compte lors de la modélisation des données. Il est en outre possible
que la bande d'absorption de l'ozone autour de 9,5 µm soit en partie responsable du
creux de la visibilité à cet endroit. Néanmoins, cet e�et a normalement été corrigé
lors de la procédure d'étalonnage de la visibilité et nous verrons que ce creux est plus
probablement relatif aux propriétés de la structure observée dans le noyau de NGC 1068 ;

� La couverture du plan (u, v) correspondant à ces premières observations de NGC 1068
est très faible. Il est donc à présager que le nombre de modèles susceptibles de reproduire
ces courbes de visibilité est grand.
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Fig. 3.5 � Visibilités MIDI mesurées pour les quatre longueurs de base projetées en fonction
de la longueur d'onde. Les courbes en trait plein correspondent aux mesures et les courbes
en tirets aux ajustements du modèle de transfert radiatif entre deux composantes à symétrie
sphérique appliqué aux données (cf. Sect 4.2.2).

3.4.2 Etalonnage de la distribution spectrale d'énergie

Nous le verrons par la suite, les mesures photométriques de MIDI sont des données très
importantes, notamment pour contraindre la température de la structure observée.

Les mesures de la densité spectrale d'énergie (DSE) du c÷ur de NGC 1068 sont obtenues
grâce aux séquences de chopping de l'étoile de référence et de la source. Il n'existe pas de
spectre observé de l'étoile de référence HD 10380 pour l'étalonnage en �ux. Ainsi, nous avons
utilisé d'une part le spectre d'Arcturus (étoile de même type spectral ; spectre fourni par
T. Verhoelst) observé avec ISO, et d'autre part le spectre synthétique du catalogue de Cohen
et al. (1999). Les deux sont en bon accord à 7% près. Ainsi nous avons considéré leur moyenne
pour la DSE théorique de HD 10380 et leur écart pour la barre d'erreur qui y est associée.

Pour HD 10380 et NGC 1068, il y a quatre mesures de la photométrie associées aux séries
de chopping e�ectuées par chacun des deux UT utilisés et aux nuits du 16 juin et 9 novembre
2003. Pour l'étalonnage de la DSE, nous avons considéré la moyenne des ces quatre mesures
pour les deux sources. La barre d'erreur qui y est associée tient compte de leur dispersion. La
DSE de NGC 1068 ainsi estimée et les barres d'erreur qui y sont associées sont présentées à
la Fig. 3.7.

La Fig. 3.6 montre la forte dépendance des mesures de la photométrie de l'étoile étalon et
de NGC 1068 avec la longueur d'onde. Si l'on compare ces pro�ls avec celui de la transmission
atmosphérique de la bande N présenté en Fig. 3.1, on comprend aisément l'origine de leurs
variations. Les zones où l'absorption atmosphérique est particulièrement importante � c'est-
à-dire les régions où les valeurs de la photométrie sont plus petites que la moitié de la valeur
maximale � ont été grisées. C'est notamment le cas autour de la large bande d'absorption de
l'ozone à 9,5 µm.

Nous avons validé notre procédure d'étalonnage de la DSE grâce à l'étoile Bételgeuse
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Fig. 3.6 � Photométrie de HD 10380 et NGC 1068 obtenues à partir des moyennes des mesures
du 16 juin et 9 novembre 2003 retenues lors de l'étalonnage. Les bandes grisées correspondent
à une zone de forte absorption atmosphérique. Elles sont également reportées sur la courbe
de la densité spectral d'énergie (DSE) à la Fig. 3.7.

Fig. 3.7 � DSE de NGC 1068 : en noir ce sont les mesures étalonnées à partir de la photométrie
acquise avec MIDI, les barres d'erreur associées sont représentées par les barres verticales ; la
courbe en rouge correspond à la DSE modélisée avec le modèle de transfert radiatif entre deux
composantes à symétrie sphérique appliqué aux visibilités MIDI (voir le chapitre suivant sur
la modélisation des données). Les régions grisées correspondent aux intervalles de longueur
d'onde où la transmission atmosphérique est très faible. Ces zones ont été déterminées à partir
des pro�ls de la photométrie de la Fig. 3.6).
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Fig. 3.8 � Comparaison entre les DSE de Bételgeuse obtenues à partir des données MIDI (en
trait plein noir épais, plus la barre d'erreur associée) et des données ISO/SWS (en pointillés
gris). Le niveau équivalent des densités de �ux MIDI et ISO attestent de la validité de notre
procédure d'étalonnage de la DSE. La �bosse� observée dans le spectre ISO/SWS résulterait
d'un excès d'émission à 9,7 µm par une couche d'olivine, située à une distance >0,5′′ de
Bételgeuse (Sloan et al. 1993, elle est donc vue par ISO mais non par MIDI dont le champ de
vue est plus petit).

(particulièrement étudiée en IR du fait de le présence d'une enveloppe poussiéreuse autour
de celle-ci) et à la comparaison du spectre obtenu à partir des données MIDI avec celui de
l'instrument SWS (Short Wavelength Spectrometer) à bord du satellite ISO (Infrared Space
Observatory ; d'après Verhoelst et al. 2006). Ce qui importe dans cette comparaison n'est
pas l'allure de la DSE mais le niveau moyen en densité de �ux qui est tout à fait compatible
entre les deux instruments. D'après Verhoelst et al. (2006), la �bosse� observée dans le spectre
ISO/SWS serait un excès d'émission à 9,7 µm par une couche constituée en partie d'olivine,
située à une distance supérieure à 0,5′′ de l'étoile (Sloan et al. 1993). Ainsi la contribution
de la couche domine particulièrement le spectre ISO mais non celui de MIDI dont l'ouverture
est plus petite (typiquement 0,6′′ × 0,6′′). En dehors de cette bande, les deux spectres ne
di�èrent pas de plus de 16%, c'est pourquoi nous pouvons avoir con�ance dans notre procédure
d'étalonnage de la DSE appliquée à NGC 1068.
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Si l'on en croit le schéma uni�é standard des NAGs, l'émission IR provenant des quelques
parsecs centraux correspond à de l'émission thermique des poussières chau�ées par le rayon-
nement de l'engin central. Dans ce cadre, a�n d'expliquer les caractéristiques spectrales dis-
tinctes entre les noyaux de types 1 et 2, il apparaît nécéssaire que la structure de poussière
soit toroïdale.

La résolution de l'interféromètre MIDI est théoriquement su�sante pour observer ce �tore�
dans les NAGs les plus proches et les plus brillants. Ce chapitre est consacré à l'étude des
données MIDI obtenues sur l'un d'entre eux : NGC 1068. A�n de déduire les propriétés de la
structure émissive en IR intermédiaire située en son c÷ur, nous avons appliqué des modèles
� simples compte tenu de la faible couverture du plan des fréquences spatiales � aux mesures
de la visibilité et de la DSE de NGC 1068 (obtenus à partir de la procédure d'étalonnage
exposées précédemment). Ce chapitre montre le cheminement suivi durant la modélisation :
partant de la description par un simple disque uniforme, jusqu'à la considération du transfert
de rayonnement à travers une couche. Cette démarche par étape est requise a�n de tirer un
maximum d'informations des données, tout en injectant le moins de contraintes possibles dans
les modèles.

La première étude des données MIDI de 2003 a été présentée par Ja�e et al. (2004).
Ici, c'est une analyse nouvelle que nous proposons, amenant à une description �nale de la
source quelque peu di�érente de celle apportée par Ja�e et al. (2004) et elle a fait l'objet
d'une publication (Poncelet et al. 2006, mise en Annexe B). Ainsi, la dernière section de
ce chapitre est consacrée à la comparaison du traitement et de la modélisation des données
MIDI indépendamment appliqués par Ja�e et al. (2004) et nous-mêmes. Cela permet alors de
comprendre l'origine des di�érences entre les deux descriptions �nales de la source.
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54 Modélisation du Tore de Poussière

4.1 Premiers modèles

Nous avons suivi le premier ré�exe de l'interférométriste stellaire qui est d'appliquer un
modèle de disque uniforme aux données a�n de mesurer la taille caractéristique de la source
observée. Nous avons pris en compte la dépendance spectrale de la visibilité en appliquant
ce modèle à chaque canal de longueur d'onde. Le seul paramètre libre du modèle est donc
la taille de la composante, dépendante de la longueur d'onde. Etant donné que les lignes de
base de 39 m et 45-46 m n'ont pas exactement la même orientation (écart de 10◦ en azimut),
nous avons choisi de les ajuster indépendamment. En ce qui concerne la base de 78 m, elle
correspond à une fréquence spatiale élevée et il est fort probable que le point de visibilité soit
situé dans le second lobe de la fonction du disque uniforme. Si tel est le cas, la taille est peu
contrainte. Nous n'avons donc pas tenté de l'ajuster.

La Fig. 4.1 illustre les résultats obtenus à partir de ce modèle simple et montre combien
les tailles apparentes sont e�ectivement dépendantes de la longueur d'onde. Il semble qu'il y
ait deux régimes ayant une évolution corrélée : une taille croissant rapidement entre 8 µm
(∼30 mas) et 9,5-9,7 µm (45-55 mas) typiquement, puis un plateau autour de 50 mas jusqu'à
13 µm. L'écart entre les tailles suivant les deux bases ne dépasse pas 7 mas. Les deux bases
considérées ayant un écart en azimut de 10◦, il se peut que ce petit écart de taille illustre une
asymétrie de la source. A�n de le véri�er, nous avons alors tenté de reproduire les données
avec un modèle de disque elliptique comportant cette fois-ci 3 paramètres libres : les deux
demi-grand et demi-petit axes de l'ellipse, et son orientation dans le plan du ciel. Cette fois-ci,
nous avons tenté d'ajuster tous les points de visibilités (y compris ceux de la base à 78 m) si-
multanément. Cet essai n'a pas été concluant puisque les paramètres, et tout particulièrement
l'orientation, étaient dégénérés. Il semble donc que ces données n'apportent pas d'informa-
tions relatives à l'asymétrie de la source d'émission en IR intermédiaire au c÷ur de NGC 1068.
Pour cette raison, nous n'avons plus considéré que la symétrie sphérique dans la suite de la
modélisation. La Fig. 4.1 incite par ailleurs à prendre en compte deux composantes dans la
modélisation, que nous avons représentées par l'intermédiaire de deux disques uniformes im-
briqués l'un dans l'autre. Il y a trois paramètres libres associés à ce modèle : la taille de chacun
des disques et le rapport de �ux entre les deux, tous dépendants de la longueur d'onde. Les
hautes fréquences, c'est-à-dire les points à la base de 78 m, ont été prises en compte. Quelques
exemples d'ajustements par ce modèle sont présentés à la Fig. 4.2. L'évolution spectrale de la
taille de chacun des disques est présentée à la Fig. 4.3. La composante étendue suit d'abord
une évolution lente, à la manière de la composante interne, jusqu'à 11 µm où sa taille est de
l'ordre de 60 mas. Elle croit ensuite très rapidement jusqu'à se stabiliser autour de 170 mas.
L'évolution de la composante compacte semble linéaire sur toute la bande N et sa taille est de
l'ordre de 40 mas. En ce qui concerne le rapport de �ux à la Fig. 4.3, son pro�l est également
particulier puisqu'il semble piquer autour de ∼ 10 µm. Ces paramètres optimaux ont été ob-
tenus par la minimisation d'un χ2 et les barres d'erreur qui y sont associées sont déduites
d'une variation de 1 sur ce critère.

L'évolution des tailles avec la longueur d'onde n'est pas quelque chose d'étonnant puisqu'à
8 µm nous voyons une source plus chaude, donc plus près de l'engin central, qu'à 13 µm. Ces
résultats nous ont ainsi, petit à petit, conduits à considérer une description plus adaptée de
ces composantes imbriquées en prenant en compte le transfert radiatif entre les deux.

4.2 Les processus de transfert radiatif

4.2.1 Le transfert radiatif en quelques mots
Pour rendre compte des données interférométriques grâce à un modèle de transfert de

rayonnement à travers une couche, nous avons considéré une description simple où l'engin
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Fig. 4.1 � Evolution des tailles apparentes déduites du modèle de disque uniforme appliqué
à deux des bases projetées (la courbe du dessus correspond à la base de 39 m et celle du bas
aux bases de 45-46 m ).

Fig. 4.2 � Ajustements des points de visibilités en fonction de la base projetée grâce au modèle
à deux disques uniformes imbriqués (dans l'ordre : 8 µm, 10 µm, 11 µm et 13 µm).
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Fig. 4.3 � A gauche : Evolution des tailles apparentes du disque interne (courbe en trait
plein) et du disque étendu (en tirets) d'après le modèle à deux disques uniformes imbriqués.
A droite : évolution du rapport de �ux entre les deux composantes (�ux de la composante
compacte sur �ux de la composante étendue) avec la longueur d'onde. L'émission de la com-
posante compacte domine celle de la composante étendue sur toute la bande. Malgré les barres
d'erreurs importantes, le rapport de �ux pique de manière signi�cative autour de 10 µm.

central rayonne comme un corps noir de température T , dont l'intensité émise par unité de
longueur d'onde est donnée par la loi de Planck :

Bλ(T ) =
2hc2

λ5(ehν/kT − 1)
(4.1)

en W. m−2. sr−1. m−1, où h est la constante de Planck, c la vitesse de la lumière et k la
constante de Boltzmann. C'est une description évidemment simpli�ée pour plusieurs raisons
puisqu'en réalité : (1) le rayonnement qui atteint la couche n'est pas strictement isotrope
puisqu'émis par le disque d'accrétion ; (2) le disque d'accrétion a un rayonnement multi-
couleur et ne correspond pas à une unique température donnée. Dans la suite et pour simpli�er
la modélisation, nous considèrerons un rayonnement thermique moyenné et la température
résultante correspondra à celle du bord interne de la couche.

Considérant le modèle uni�é des NAGs, l'émission IR intermédiaire observée au c÷ur
de NGC 1068 avec MIDI est a priori due à de la poussière chau�ée par le rayonnement de
l'engin central. Dans ce cadre, le tore de poussière est décrit comme une couche dans laquelle
pénètrent les photons énergétiques émis par l'engin central. Ils entrent alors en interaction
(par des processus d'absorption ou de di�usion) avec les atomes ou ions du milieu ambiant.
De proche en proche, ces interactions contribuent au transport radiatif, telle que l'illustre la
Fig. 4.4.

Dans un premier temps, la description la plus simple consiste à prendre en compte un
milieu homogène, c'est-à-dire de densité uniforme. Ainsi pour une couche plan-parallèle, l'in-
tensité initiale I(0) entrant dans la couche sera atténuée par un facteur e−τ et l'on mesurera
de la Terre une intensité émergeante I(x) = I(0) × e−τ , où x est l'épaisseur de la couche
considérée et τ la profondeur optique, dé�nissant la transparence du milieu. En e�et, si τ ¿ 1
alors la couche est considérée comme optiquement mince ou quasi-transparente. En première
approximation, on peut dans ce cas-là résumer le phénomène de transport à une faible ab-
sorption du rayonnement par les atomes ou molécules du milieu, et négliger leur chau�age
et la réémission du rayonnement par ceux-ci. Au contraire, lorsque τ À 1, le milieu est dit
optiquement épais, donc opaque au rayonnement. Il est par ailleurs à préciser que la pro-
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4.2 Les processus de transfert radiatif 57

Fig. 4.4 � Schéma illustrant les di�érents processus contribuant au transfert de rayonne-
ment (absorption, di�usion et réémission) des grains de poussière entourant une source de
rayonnement UV isotrope (d'après Robson 1996).

fondeur optique est très dépendante de la longueur d'onde, puisque dépendante des espèces
constituant la couche.

4.2.2 Le modèle de couche appliqué aux données

Ici, nous avons considéré que la couche de poussière absorbait et réémettait le rayonnement
incident provenant de l'engin central. Vu le peu de données interférométriques disponibles à
l'heure de cette étude, nous avons cherché à limiter le nombre de paramètres libres de manière
à s'a�ranchir de possibles dégénérescences. Compte tenu des résultats de la Sect. 4.1 qui ont
montré le manque de sensibilité des données à une quelconque asymétrie de la source, nous
sommes limités à une géométrie très simple de la couche. Nous l'avons donc considérée comme
une coquille à symétrie sphérique (nous discuterons de cette approximation à la Sect. 5.1).

Toutjours dans le soucis de simpli�er l'approche, nous avons donc utilisé un modèle de
couche géométriquement �ne. L'intérêt particulier de l'utilisation de ce modèle est que dans le
cas d'une couche �ne, les équations de transfert s'écrivent de manière analytique (cf. Eq. 4.2).
Dans le cas d'une couche épaisse, il est nécessaire de décrire celle-ci par une série de coquilles
(couche en pelure d'oignons) ayant chacune une température et une profondeur optique propre,
ou considérer un pro�l en température et en densité à l'interieur. Mais du fait du manque
de données interférométriques, ce calcul détaillé n'est pas possible car il impose la prise en
compte d'un trop grand nombre de paramètres libres et le calcul numérique associé à un
modèle de couche �ne présente l'avantage d'être extrêmement moins coûteux. Dans notre cas,
il est en fait plus probable que la structure au c÷ur de NGC 1068 soit géométriquement
épaisse. Toutefois, ce n'est pas problématique car Perrin et al. (2004) ont montré qu'il n'y
avait pas de di�érence majeure entre l'allure des courbes de visibilités déduites d'un modèle
de couche �ne, ou d'un modèle de couche épaisse, et que les paramètres obtenus par les deux
approches sont tout à fait compatibles (étude e�ectuée à partir de données interférométriques
de l'étoile R Leo ; voir Mennesson et al. 2002, pour le modèle de couche épaisse). L'utilisation
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du modèle de couche n'est en outre pas gênant puisque la géométrie que nous considérons
pour la structure résolue avec MIDI est extrêmement simpli�ée, et l'intérêt principal de notre
approche est de déduire les grandeurs caractéristiques propres à cette structure.

Le calcul de transfert radiatif ne prend pas en compte la di�usion par les atomes ou mo-
lécules de la couche (de moindre importance en IR thermique) et se limite à l'absorption
et à la réémission du rayonnement prises en compte par l'intermédiaire de la profondeur op-
tique. Le modèle analytique correspondant fut d'abord proposé par Scholz (2001) pour l'étude
d'atmosphères stellaires. Il a été appliqué avec succès a�n de reproduire des observations in-
terférométriques dans le proche-IR d'étoiles de type Mira ou de géantes rouges (voir Perrin
et al. 2004).

1. Les équations de transfert
Les paramètres requis par cette déscription, aux nombres de cinq, sont les suivants :
� ®in, la taille du corps noir interne ;
� ®ext, la taille de la couche étendue ;
� Tin, la température du corps noir interne, interprétée comme la température au niveau

du bord interne de la couche ;
� Tcouche, la température globale de la couche, c'est-à-dire la température entre ®in

et ®ext (N.B. : les températures sont plus particulièrement sensibles à la DSE de
NGC 1068 mesurée avec MIDI) ;

� τλ, la profondeur optique, seul paramètre dépendant de la longueur d'onde et per-
mettant de reproduire de manière �ne l'évolution spectrale de la visibilité et de la
DSE.

Ainsi, les équations de transefrt s'écrivent :

Iλ(θ) = Bλ(Tin) e− τλ/cosθ + Bλ(Tcouche) [1− e− τλ/cosθ] (4.2)

lorsque ®in ≥ ®extsinθ (où θ est l'angle entre la ligne de visée et le rayon vecteur des
deux sphères), puisque dans ce cas là on observe les contributions de la source centrale
et de la couche ; dans le cas contraire, on ne voit que le rayonnement émergeant d'une
épaisseur importante de la couche, donc :

I(λ, θ) = B(λ, Tcouche) [1− e− 2τ(λ)/cosθ] (4.3)

Ces équations décrivent la distribution d'intensité de la source. Ainsi, pour obtenir la
fonction de visibilité correspondante à ajuster aux données, il est nécessaire d'appliquer
une transformée de Fourier aux équations. Comme ces équations tiennent compte de la
symétrie sphérique de la source, la transformée commode à utiliser est la transformée de
Hankel. La visibilité modélisée dépendra donc des cinq paramètres libres précédemment
cités et sera notée : VM (®in,®ext, Tin, Tcouche, τλ; S). S = B/λ marque la dépendance
de la fonction de visibilité avec la base projetée B considérée, en d'autres termes la
dépendance avec l'échelle spatiale et l'angle sous lequel est observée la source.

2. Les critères statistiques du modèle
Les deux quantités à ajuster de manière simultanée avec ce modèle étant la visibilité et la
DSE, il faut établir un critère de minimalisation pour chacune. Ceux-ci doivent reposer
sur les points de mesures estimés à partir des observations MIDI, ainsi que le nombre de
degrés de liberté du modèle. Le nombre total de visibilités de bonne qualité conservées
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4.3 Ajustement des données 59

Fig. 4.5 � Schéma illustrant le modèle de transfert radiatif à travers une couche épaisse, utilisé
pour reproduire les données interférométriques du c÷ur de NGC 1068.

pour l'étude correspondent à 4 longueurs di�érentes de la base de l'interféromètre et au
Nλ=109 canaux spectraux du mode PRISM de MIDI, c'est à dire : 4×Nλ mesures. Le
nombre de paramètres libres est quant à lui de 4 + Nλ (puisque 4 des paramètres sont
des paramètres globaux ne dépendant pas de la longueur d'onde (® et T ), et un en est
dépendant (τ(λ)). Le critère que nous avons donc considéré est le χ2 1. Il est exprimé
de la manière suivante pour la visibilité (χ2

Vis) et la DSE (χ2
Spec) respectivement :

χ2
Vis,red =

1
4×Nλ − (4 + Nλ)

Nλ∑

i=1

[
V 2

i − V 2
M (®in,®ext, Tin, Tcouche, τλi

; Si)
σi

]2

où l'indice i dénote le canal spectral, et Vi la mesure de la visibilité correspondante et
σi est la barre d'erreur associée à cette mesure.

χ2
Spec =

Nλ∑

i=1

[
DSEobs(i)−DSEmod(i)

σDSE(i)

]2

où comme leur dénomination l'indique, DSEobs(i), DSEmod(i) σDSE(i) sont respecti-
vement la DSE mesurée, de la DSE modèlisée et la barre d'erreur associée à la DSE
mesurée en fonction du canal spectral considéré.

4.3 Ajustement des données

Lors de l'application de ce modèle aux données, il s'est avéré qu'il y avait beaucoup
de minima locaux du χ2

Vis dans l'hyperespace des paramètres. Nous avons donc e�ectué la
recherche des paramètres optimaux par étapes, en considérant dans un premier temps la
profondeur optique comme un paramètre global, c'est-à-dire non dépendant de la longueur
d'onde. La première étape fut d'explorer une grille dans l'espace à deux dimensions dé�ni

1Nous avons considéré le χ2 réduit dans le cas de la visibilité et le χ2 non-réduit dans le cas de la DSE car
le nombre de degré de liberté est insu�sant associé à ce second critère est insu�sant. Ceci ne pose toutefois
pas problème car le minimisation de χ2

SED sert à lever la dégénéréscence sur les températures obtenues par la
minimisation de χ2

Vis,red (cf. Sect. 4.3).
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60 Modélisation du Tore de Poussière

par les diamètres de la couche (®in ;®ext). Pour chaque point de grille, la minimisation a été
e�ectuée sur les températures et la profondeur optique globale. Les diamètres optimaux �
c'est-à-dire correspondant au point de l'espace (®in ;®ext) où le χ2

Vis est minimal � servent
alors de valeurs initiales lors de la seconde étape consistant cette fois-ci à parcourir l'espace
des températures (Tin ;Tcouche). Les diamètres et températures sont alors �xés à leurs valeurs
optimales et l'ajustement �n de la visibilité et de la DSE est e�ectué par une minimalisation
du χ2

Vis sur le dernier paramètre (la profondeur optique) en fonction de la longueur d'onde.
Lors de l'application de cette méthode itérative, il est apparu que les tailles de la couche

étaient particulièrement bien contraintes par la visibilité, alors que nous nous sommes heurtés
à une sévère dégénérescence des températures à la seconde étape. Cela s'explique simplement
par le fait que la mesure de la visibilité n'est pas sensible à un �ux absolu, mais au contraire, au
�ux relatif entre les deux composantes considérées. C'est ici que nous avons procédé à la mini-
misation parallèle du χ2

Spec basé sur la DSE grâce à laquelle nous avons levé la dégénérescence
en température2.

A�n d'estimer l'intervalle de con�ance associé aux paramètres, comme il n'est pas possible
� du fait du calcul numérique très coûteux � de regarder directement une variation de 1 par
rapport à la valeur minimale du χ2

Vis dans l'hyperespace des paramètres (à 5 dimensions), nous
avons procédé par étapes en considérant chaque couple de paramètres séparément. En ce qui
concerne les tailles, nous avons examiné une variation de 1 sur le χ2

Vis(min), tout en gardant
les températures et profondeur optique �xées à leurs valeurs optimales. En ce qui concerne les
températures, nous avons procédé exactement de la même manière non seulement avec le χ2

Vis,
mais également avec le χ2

Spec. L'intersection des intervalles apportés par chacun des critères
constitue la barre d'erreur associée à Tin et Tcouche. Toutefois, les barres d'erreur ainsi obtenues
sont relativement petites, donc très certainement sous-estimées compte tenu des valeurs assez
élevées des valeurs minimales des χ2

Vis,red et χ2
SED : 33,9 et 16,4 respectivement. Ces valeurs

s'expliquent d'une part par la simplicité relative du modèle appliqué, et d'autre part par
certains écarts du modèle aux données (voir notamment l'ajustement de 8µm à 8,5-8,8 µm
des bases de 45 et 46 m à la Fig. 3.5).

Les paramètres optimaux et les barres d'erreur associées ainsi obtenus sont les suivants :

®in = 35,3 ± 3,7 mas (2,54 ± 0,27 pc)
®ext = 83,1 ± 6,1 mas (5,98 ± 0,44 pc)
Tin = 361 ± 12 K
Tcouche = 226 ± 8 K

Quant à la profondeur optique, son évolution spectrale est présentée à la Fig. 4.6 (traits
pleins noirs). Sa variation est très abrupte entre 8 µm et 10 µm où elle passe d'une valeur <0,1
à >1. Elle diminue ensuite doucement jusqu'à une valeur de 0,7 à 13 µm. Nous aborderons de
manière détaillée le pro�l de la profondeur optique au paragraphe 5.1. Il est toutefois à noter
que cette dernière est déduite de l'ajustement �n des mesures de la visibilité, elle est donc
dépendante du modèle considéré.

Les ajustements de la visibilité et de la DSE sont présentés aux Fig. 3.5 et 3.7 respecti-
vement. Malgré le petit écart autour de 8 µm dont nous venons de parler, les ajustements
du modèle à la visibilité et à la DSE sur le reste la bande N sont très bons et reproduisent
e�ectivement leurs variations spectrales respectives. Il est à noter que les visibilités modélisées

2Il est à préciser que les minimisations des critères associés à la visibilité et à la DSE peuvent être e�ectuées
indépendamment dès lors que les paramètres optimaux obtenus avec l'un servent à la minimisation de l'autre.
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Fig. 4.6 � Pro�l spectral de la profondeur optique déduite de l'ajustement des données MIDI
par le modèle de transfert radiatif à travers une couche. Deux aspects sont assez remarquables :
la croissance abrupte entre 8,5 µm et 9,5 µm et la bosse signi�cative autour de 10 µm. Nous
discuterons plus en détails l'implication de cette évolution dans la composition chimique de
la couche, à la Sect. 5.1.
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Fig. 4.7 � Contributions de chaque composante sphérique du modèle de transfert radiatif à
la densité spectrale d'énergie. Courbes rouges en pointillés �ns : densité de �ux émise par
le corps noir interne. Courbe bleue en pointillés épais : �ux émis par le corps noir interne et
absorbé par la couche. Courbe rouge en tirets �ns : densité de �ux émise par la couche sans
considérer son auto absorption à travers la couche. Courbe verte en tirets épais : densité de
�ux émise par la couche et auto absorbée à l'intérieur.

présentent le même type de �uctuations spectrales que les mesures. Cela provient de l'ajus-
tement �n par la profondeur optique à chaque canal spectral, qui prend donc en compte ces
�uctuations. Elles sont ainsi visibles dans le pro�l résultant de ce paramètre (cf. Fig. 4.6).

Des coupes de la fonction de visibilité déduite du modèle en fonction de la longueur de
base projetée sont présentées à la Fig. 4.8. Cette �gure en montre l'évolution avec la longueur
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Fig. 4.8 � Ajustement des points de visibilités obtenus sur le c÷ur de NGC 1068 avec MIDI
par le modèle de transfert radiatif à travers une couche (cf. Sect. 4.2.2), en fonction de la
base projetée. Ces �gures illustrent en outre le manque de points de visibilités à très courtes
fréquences spatiales, pourtant très contraignants pour la modélisation.
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d'onde. Il est remarquable qu'autour de 8 µm, la pente de la visibilité est plus douce que
sur le reste de la bande N. Ceci met donc en évidence la forte in�uence de la composante
centrale plus chaude. L'in�uence grandissante de la couche étendue plus froide est illustrée
dès 9 µm par la pente plus élevée du premier lobe de la visibilité et son aplatissement à
hautes fréquences spatiales. Cet e�et est d'autant plus visible à la Fig. 4.7, présentant les
contributions relatives à la DSE du corps noir central et du corps gris (la couche). On y voit
que la première est e�ectivement la seule à y contribuer jusqu'à ∼ 8,5 µm, tandis que le �ux
de la seconde commence à dominer à partir de 9,4 µm.

Fig. 4.9 � Cartes de brillance à 8, 10 et 12 µm, déduites du modèle de transfert radiatif
appliqué aux données MIDI de NGC 1068. A gauche : intensité relative des deux composantes
sphériques, vues de face telles que nous l'observerions. A droite : représentation en 3D de
l'intensité en fonction des coordonnées spatiales du plan du ciel (les abscisses et ordonnées
sont les échelles spatiales en mas, et la cote est l'intensité en unité arbitraire).
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4.4 Comparaison à l'étude de Ja�e et al. (2004)

Avant de passer à une discussion plus détaillée des résultats que nous avons déduits du
modèle de transfert radiatif, il me semble important de dire quelques mots sur ceux pré-
cédemment obtenus par Ja�e et al. (2004) et comment ils se comparent aux nôtres. Ja�e
et al. (2004) sont en e�et parvenus à ajuster les données avec un modèle constitué de deux
disques gaussiens elliptiques dont l'orientation est �xée a priori d'après celle du jet radio, et
ils supposent une composition a priori de silicates. Les tailles auxquelles ils aboutissent sont
∼10 mas×12 mas pour le disque interne chaud (T > 800K) et ∼30 mas×49 mas pour le disque
externe tiède (T ∼ 350 K). Il y a une di�érence de près d'un facteur 2 entre les tailles de ces
composantes et celles relatives à notre couche. La température interne que nous déduisons est
par ailleurs bien plus faible que celle de leur composante chaude.

La compréhension des écarts entre les résultats des deux études a notamment constitué
l'objet d'une visite de deux mois au Sterrewacht de Leiden au début de ma thèse. Durant
cette période, j'ai été amenée à comparer la validité des logiciels de réduction de données
utilisés à Meudon et Leiden. Cela m'a ainsi permis de comprendre certaines di�érences dans
le traitement des données e�ectué par chacune des équipes. Le choix du modèle pour décrire
le c÷ur IR en intermédiaire de NGC 1068 est également un élément important contribuant
aux écarts dans les résultats.

4.4.1 Comparaison des logiciels de réduction de données
Estimation de la visibilité

Le logiciel EWS (pour Expert Work-Station3) a été développé par W. Ja�e à Leiden.
L'estimation des visibilités repose sur une méthode d'intégration cohérente des franges d'in-
terférence. Pour cela les interférogrammes sont recentrés les uns par rapport aux autres (en les
corrélant avec un paquet de franges prototype), puis co-additionnés. La méthode est donc dif-
férente de celle employée pour DRS-MIDI, le logiciel développé à Meudon (voir la Sect. 3.3.4).
Mis à part que la méthode d'intégration cohérente permet de mieux s'a�ranchir des variations
résiduelles du bruit dans les données, l'estimation des visibilités par les deux méthodes est tout
à fait équivalente. Lors de mon séjour à Leiden, j'ai pu tester la validité de la réduction par
les deux logiciels. Lorsque les mesures de la photométrie utilisées sont les mêmes, les mesures
de la visibilité obtenues par chacun des logiciels sont compatibles à plus de 90%. Cela rejette
la possibilité que les écarts de résultats entre l'analyse de Ja�e et al. (2004) et les nôtres
proviennent d'une erreur intrinsèque au calcul de la visibilité par l'un des deux logiciels.

Les raisons sont autres et relèvent en fait d'un choix di�érent des mesures photométriques
à utiliser. Dans le cas de EWS, l'utilisateur choisit la �meilleure� estimation de la photométrie
parmi toutes les observations d'une nuit, c'est-à-dire celle dont la densité de �ux relative
est la plus élevée (ou la moyenne des plus élevées). En d'autres termes, cette mesure est la
moins altérée par la variation des conditions atmosphériques ou par les défauts de pointage.
Dans le cas de DRS-MIDI, le choix est quelque peu di�érent puisqu'il n'est pas basé sur les
mesures les plus élevées de la photométrie d'une nuit mais celles acquises avant et après les
observations de la source astrophysique. La photométrie alors utilisée est l'interpolation de
ces mesures à l'heure d'observation de la source. Cette seconde manière de sélectionner les
photométries permet ainsi de prendre en compte les variations des conditions atmosphériques
qui ont e�ectivement a�ecté les données acquises sur la source astrophysique. Il en est de
même en ce qui concerne les erreurs de positionnement de la source sur le détécteur lors du
chopping qui sont en moyenne les mêmes pour l'objet astrophysique et pour l'étoile étalon.

3La documentation sur l'utilisation de EWS est accessible sur internet via l'adresse
http ://www.strw.leidenuniv.nl/ koehler/MIA+EWS-Manual/intro.html
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Fig. 4.10 � A gauche : Illustration des variations importantes des mesures de la photométrie
de l'étoile étalon HD 10380 acquises au long de la nuit du 9 novembre 2003. A droite :
Estimations de la visibilité à partir de l'utilisation de di�érentes photométries de la nuit du
9 novembre 2003. Les courbes en trait plein ont été obtenues à partir de l'interpolation des
mesures de la photométrie entourant les acquisitions des franges sur NGC 1068, tandis que
celles en tirets proviennent de l'utilisation des photométries les plus élevées de la nuit.

La Fig. 4.10 montre d'une part les énormes variations que subissent les mesures de la
photométrie au cours d'une nuit, et d'autre part quanti�e l'écart entre les visibilités estimées
à partir des mesures les plus élevées de la photométrie (cas de EWS, courbes en tirets) et
l'interpolation des photométries entourant l'acquisition des franges de NGC 1068 (cas de DRS-
MIDI, courbes en traits pleins). Cet écart varie typiquement de 10% à 40% suivant la base
considérée, la première méthode entraînant une sous-estimation importante de la visibilité.

Remarque : Pour leur étude, Ja�e et al. (2004) ne se sont pas basés sur les mesures de
la visibilité mais sur celles du �ux corrélé, qui elles ne dépendent pas de l'estimation de la
photométrie. Le �ux corrélé est en e�et dé�ni comme le produit de la visibilité et de la DSE
de la source, donc les termes dépendant de la photométrie se compensent. Néanmoins, l'ap-
plication des modèles au seul �ux corrélé entraîne un couplage des paramètres géométriques
avec les paramètres physiques comme la température (la visibilité étant sensible aux premiers
et la DSE aux seconds). Toutefois, Ja�e et al. (2004) ont tout de même dû se baser sur les
mesures de la DSE, entièrement déduites des mesures photométriques, pour contraindre les
paramètres.

La di�érence relative aux choix des photométries ne constitue pourtant pas la cause prin-
cipale de l'écart de près d'un facteur 2 entre les tailles déduites par Ja�e et al. (2006) et
nous. En e�et, une sous-estimation de la visibilité provoque au contraire une surestimation
de la taille des structures observées. Cet e�et ne joue pas dans le bon sens et l'écart relève
essentiellement de deux autres di�érences majeures dans le traitement : la première relative
à l'étalonnage de la DSE et la seconde aux modèles appliqués aux données.

Estimation de la DSE
L'utilisation du masque d'intégration (appliqué lors de la réduction des données et non

pendant leur acquisition) n'est e�ectivement pas la même entre les deux études. Du fait de la
di�raction, les mesures photométriques sont étalées spatialement sur le détecteur et le masque
dé�nit la zone d'intégration spatiale de manière à obtenir une mesure de la photométrie
intégrée dispersée spectralement (cf. Fig. 3.6 et 4.10 à gauche). Cela permet de s'a�ranchir
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(outre l'utilisation du chopping) d'une fraction résiduelle du fond apparaissant sur les bords
du détecteur, là où le �ux de la source devient négligeable. Les largeurs du masque utilisées
pour l'étude de Ja�e et al. (2004) et la nôtre sont les mêmes. Toutefois, considérant les
possibles erreurs de pointage (du fait de l'oscillation rapide du miroir secondaire lors du
chopping) sur l'étoile étalon (considérée comme une source ponctuelle), Ja�e et al. (2004)
n'ont pas appliqué le masque à la photométrie de HD 10380. Ils l'ont toutefois appliqué à la
photométrie de NGC 1068, consdérant que c'est une source étendue. Dans notre cas, nous
avons estimé qu'il était nécessaire d'appliquer le masque à chacune des sources a�n que la
fraction de fond résiduel soit soustraite de la même manière sur NGC 1068 et HD 10380. Lors
de grandes variations de la photométrie, il n'est en outre pas possible de distinguer les défauts
de pointage du télescope sur la source des e�ets de la turbulence atmosphérique.

Ainsi, les mesures photométriques intégrées de l'étoile étalon di�èrent de l'ordre d'un
facteur 2 lorsque l'on applique le masque ou non. L'estimation de la DSE est pourtant déduite
de ces mesures. Ainsi, la surestimation de la photométrie de HD 10380 par Ja�e et al. (2004)
produit une sous-estimation de leur mesure de la DSE qui en découle : alors que leur densité de
�ux varie typiquement de 10 à 15 Jy sur la bande N, celle que nous avons estimée s'échelonne
entre 14 Jy et 30 Jy sur cette bande spectrale (voir la Fig. 3.7). Il est important de rappeler ici
qu'a�n de véri�er la validité de notre méthode d'étalonnage de la DSE, nous l'avons appliquée
de manière concluante aux observations MIDI de Bételgeuse (voir la Sect. 3.4.2).

Les mesures sont par ailleurs tout à fait compatibles avec l'analyse des nouvelles données
MIDI acquises durant plusieurs séries d'observations en 2005 et 2006 (Raban et al. 2007, en
préparation). Les mesures de la DSE qu'ils présentent varient typiquement de 12 ± 1,8 Jy à
8 µm à 22,5 ± 2,9 Jy à 13 µm. Elles sont donc plus proches de nos mesures que celles de Ja�e
et al. (2004).

De même, la DSE que nous mesurons est le double de celle déduite de la spectroscopie
avec Michelle de Gémini Nord (pour un champ de (0,4′′)2, Mason et al. 2006). Cela s'explique
simplement pas le fait que la surface collectrice de MIDI correspond à (0,6′′)2, c'est-à-dire
deux fois le champ individuel d'un des quadrants considéré en spectroscopie ∼ (0,4′′)2.

La di�érence sur la mesure de la DSE entre Ja�e et al. (2004) et nous s'est en partie
répercutée sur l'estimation des températures des composantes. Nous allons maintenant voir
que les di�érences entre les modèles ont également un fort impact sur les écarts entre les
paramètres.

4.4.2 Comparaison des modèles
Dans le modèle de transfert radiatif que nous avons appliqué a�n de reproduire les données,

nous avons choisi la symétrie sphérique. Cela revient à considérer que les bords de la couche
sont bien nets. Dans le cas de la géométrie choisie par Ja�e et al. (2004), la démarcation est
plus douce du fait de l'utilisation de disques gaussiens.

Le �ux collecté par l'interféromètre étant directement relié à la surface émettrice de la
source, il apparaît qu'un facteur 2 sur la taille de cette dernière entraîne un facteur 0,45 sur
la valeur de sa température. Mais alors pourquoi le choix de la géométrie provoque-t'elle une
telle di�érence sur les tailles obtenues avec chacun des modèles ? Cela provient en fait du pro�l
de la fonction de visibilité associé à chacune des géométries. Pour des tailles comparables, la
pente de la visibilité à faible fréquence spatiale associée aux disques gaussiens est plus raide
que celle associée à des disques sphériques. En outre, la pente de la visibilité s'adoucit lorsque
la taille de la source diminue. L'utilisation de disques gaussiens mène donc à des tailles plus
petites qu'avec l'autre modèle. Ceci illustre d'autant mieux la dégénérescence des modèles
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capables de reproduire les mesures de visibilité. A l'époque de cette étude, il n'était alors pas
possible de discriminer entre les deux représentations de la source.

En�n, contrairement à Ja�e et al. (2004), nous ne considérons pas l'absorption dans la
composante interne que nous considérons comme un corps noir pur. La profondeur optique
associée aux silicates dans la composante interne chaude de Ja�e et al. (2004) est de l'ordre
de 2,1. Cela signi�e que le rayonnement du c÷ur, avant d'atteindre la seconde composante,
est absorbé par un milieu optiquement épais. Dans ce cadre-là, la température attribuée à
la composante centrale peut e�ectivement être élevée puisqu'elle chutera rapidement avant
d'atteindre la seconde composante. La température qu'ils déduisent pour cette dernière est
e�ectivement tout à fait compatible avec celle que nous estimons pour la couche.

4.4.3 Conclusion à cette étude comparative
Cette étude comparative illustre une nouvelle fois la nécessité d'être très consciencieux

dans le choix des données à utiliser. Elle rappelle également combien les premières observations
MIDI étaient peu contraignantes dans le choix de la géométrie à considérer pour la source.
Il est donc nécessaire de considérer quelques approximations a�n de pouvoir s'en sortir et
extraire le maximum d'informations des données. Mais cela ne signi�e pas pour autant en
injecter a priori dans le modèle, comme l'ont fait Ja�e et al. (2004) en contraignant l'axe
du tore par rapport à celui du jet et sa composition chimique. Je pense que ceci constitue
la di�érence fondamentale entre l'approche de Ja�e et al. (2004) et la démarche par étape
que nous avons suivie. Du côté de la composition chimique de la couche, nous la déduisons
a posteriori du pro�l de la profondeur optique en fonction de la longueur d'onde, résultat de
l'application du modèle de transfert radiatif aux données (cf. Sect. 5.1).

En ce qui concerne la question de l'alignement de l'axe du tore avec celui du jet (c'est-à-
dire suivant la direction NS), elle n'est pas con�rmée par l'analyse des nouvelles observations
MIDI de NGC 1068 par Raban et al. (2007, en préparation ; correspondant à des longueurs
de base couvertes entre 33 m et 130 m et des azimuts variants essentiellement de 8◦ à -80◦
de v vers u). Ils mettent en e�et en évidence une structure de poussière chaude interne de
∼ 19 mas × 6 mas dont l'axe est orienté à PA = 42◦, entouré d'une composante légèrement
plus étendue de 42 mas × 55 mas dont l'axe est orienté à PA = 90◦. L'hypothèse considérée
par Ja�e et al. (2004) pour leur analyse n'était donc pas valide et ceci montre qu'il fût sage
dans notre analyse, alors que les premières données MIDI de NGC 1068 ne semblaient pas
contraindre d'orientation particulière, de considérer la symétrie sphérique (nous discutons
dans la Sect. 5.1 � dédiée à l'étude de la profondeur optique � la validité des résultats issus de
cette approximation). Finalement, en ce qui concerne la composition chimique, contrairement
à Ja�e et al. (2004) qui l'imposent, nous la déduisons de l'ajustement des données par le
modèle de transfert radiatif, comme nous allons le voir tout de suite.
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Chapitre5
Discussions sur la physique du tore
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L'originalité de notre étude repose en partie sur l'obtention du pro�l de la profondeur optique
de la couche en fonction de la longueur sur toute la bande N (voir la Fig. 4.6). La pente raide
de 8,5 µm à 9,5 µm et la bosse qu'il présente autour de 10 µm sont assez remarquables. A
la vue de la Fig. 4.7, on peut se rendre compte que cette bosse correspond à un creux dans
la densité de �ux de la composante étendue. Ainsi, elle est vraisemblablement liée à un motif
d'absorption et on peut se demander si elle n'est pas la signature d'un élément entrant dans
sa composition. Les silicates astronomiques (SiO4) semblent être de bons candidats pour cela
puisque leur motif d'absorption se situe à 9,7 µm et est la plus importante de l'IR dans le
milieu interstellaire (MIS). Elle correspond à un mode d'étirement des liaisons Si-O dans la
structure tétraédrique du SiO4

1.
A�n de véri�er la présence des silicates dans la composition de la couche, nous avons tenté

d'ajuster le pro�l de la profondeur optique avec di�érentes compositions simples de poussière
et di�érentes tailles de grains, grâce à l'utilisation du code DUSTY. Cette étude constitue
le premier point de ce chapitre, suivent les discussions relatives à la description géométrique
et aux températures conférées à la structure observée au coeur de NGC 1068 avec MIDI et
déduites du modèle de transfert de rayonnement.

1Remarque : lorsque le SiO4 est chargé négativement, il peut s'associer aux ions Mg2+ ou Fe2+. Dans le cas
de l'association avec les ions magnésium, on peut distinguer deux compositions di�érentes : l'olivine (Mg2SiO4)
ou le pyroxène (MgSiO3).
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5.1 Quelle composition pour la poussière ?

5.1.1 Présentation du code DUSTY
Le code DUSTY2 a été développé par Ivezi¢ et al. (1999) dans le but de résoudre le

problème de transfert de rayonnement observé après la traversée d'un environnement constitué
de poussières, comme c'est le cas dans nombre de sources astrophysiques telles que les noyaux
actifs de galaxies ou les étoiles évoluées, etc. Ce code, en considérant l'absorption, la di�usion
et la ré-émission par les poussières, procure une solution exacte des équations de transfert.
Deux géométries peuvent être considérées : plane ou sphérique. L'utilisateur doit spéci�er les
propriétés de la source observée, telles que la DSE du rayonnement considéré avant traversée
de la couche, la composition, le pro�l de densité, la température (sur la face exposée) de la
poussière constituant la couche. Le code calcule ensuite le pro�l en température et le transfert
de rayonnement à l'intérieur de la couche. L'utilisateur peut également modi�er la grille de
longueur d'onde par défaut dand DUSTY et l'ajuster à son besoin. Plusieurs quantités peuvent
être produites en sortie, comme par exemple la profondeur optique, ce qui nous intéresse plus
particulièrement ici. Regardons plus en détails les éléments pris en compte par DUSTY :

• Le rayonnement central
La DSE du rayonnement central peut être spéci�ée analytiquement soit grâce à une loi
de corps noir (il peut combiner jusqu'à 10 corps noirs, à partir du moment où on précise
la température de chacun), soit par une loi de puissance brisée. Dans le cas sphérique,
c'est-à-dire le cas qui nous intéresse plus particulièrement, le rayonnement est considéré
comme émis d'un point source au centre de la distribution en densité. Pour les autres
expressions analytiques de la DSE capables d'être prises en compte par DUSTY, je
renvoie le lecteur au manuel1.

• La composition chimique
Les propriétés de la poussière sont décrites par les sections e�caces d'absorption et de
di�usion dépendant de la composition chimique et de la taille des grains de poussière.
DUSTY prend en compte les six espèces de poussière les plus communes du MIS : les
silicates dits �astronomiques� et les graphites de Draine et Lee (1984, on se réfèrera à eux
par �Sil-DL� et �Grf-DL� par la suite) ; des silicates �tièdes� pauvres en oxygène et des
�froids� riches en oxygène � représentatifs des silicates circumnucléaires et interstellaires
� d'Ossenkopf et al. (1992, �Sil-Ow� et �Sil-Oc�) ; des carbures de silicium (SiC) d'après
Pegourie (1988, �SiC-Pg�) ; et des carbones amorphes de Hanner (1988, �amC�). En
entrée, il est nécessaire de spéci�er l'abondance relative entre toutes ces espèces dans la
composition de la couche. D'autres espèces peuvent également être prises en compte par
le modèle à condition que l'utilisateur fournisse dans un �chier les propriétés optiques
associées.

• La distribution des grains
DUSTY prend en compte deux fonctions de distribution de la taille des grains. La
distribution MRN (d'après Mathis et al. 1977), est établie de la manière suivante :

n(a) ∝ a−q pour amin < a < amax (5.1)

où les valeurs standard attribuées à l'indice de la distribution, et aux tailles de grain
maximales et minimales sont q = 3,5, amin = 0,005 µm et amax = 0,25 µm, respective-
ment.

2La source du code et le manuel de l'utilisateur sont disponibles à l'adresse web :
http ://www.pa.uky.edu/∼moshe/dusty/
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Toutefois, ces paramètres peuvent être modi�és lors de la modélisation. De même, une
unique taille de grain peut être également considérée en donnant une valeur identique
à amin et amax.

• La température au bord interne de la coquille
La température T1 (en K) au bord interne de la coquille est également un paramètre
à spéci�er en entrée. Elle détermine les �ux en entrée de la couche sphérique, et donc
ceux en sortie. Bien que les di�érents types de grains aient des températures di�érentes
à une même distance de la source centrale, DUSTY considère leur moyenne.

• Le pro�l de densité
DUSTY donne la possibilité d'utiliser trois formes de distributions en densité : la pre-
mière est dé�nie pour une série de coquilles, disposées en pelure d'oignon, le pro�l en
densité de chacune étant décrit par une loi de puissance ; la seconde correspond au pro�l
analytique d'un vent conduit par la pression de radiation ; la dernière peut directement
être fournie par l'utilisateur.

5.1.2 Ajustement de la profondeur optique avec DUSTY
Puisqu'il considère la symétrie sphérique, l'utilisation du code DUSTY est tout à fait adap-

tée à notre cas. Imanishi et Ueno (2000) l'ont notamment utilisé pour modéliser l'absorption
à 9,7 µm du noyau de Cygnus A.

Pour cette raison, nous aurions très bien pu utiliser le code DUSTY dès le départ a�n
de modéliser de manière complète le transfert de rayonnement dans le cas d'une couche géo-
métriquement et optiquement épaisse, et reproduire avec les visibilités et la DSE mesurées.
Toutefois, cette façon de procéder aurait augmenté le nombre de paramètres libres et compte-
tenu du peu de données disponibles à l'heure de cette première étude, nous avons fait le choix
de nous limiter à un modèle très simple et de ne pas injecter de composition de poussière dans
notre modèle a priori, mais de la déduire a posteriori.

Il faut alors préciser que la profondeur optique que nous estimons par notre approche
simple est particulièrement dépendante du modèle que nous avons considéré. Dans notre cas,
il est très peu probable que la couche observée (que nous présageons être associée au tore
obscurcissant) soit e�ectivement à symétrie sphérique. Toutefois, compte tenu des indices sur
l'orientation du tore, il est vraisemblable que nous l'observons par la tranche. Son épaisseur
le long de la ligne de visée est donc équivalente que l'on considère une symétrie sphérique ou
toroïdale, n'a�ectant pas la mesure de la profondeur optique.

Rappels préliminaires
Avant de débuter, rappelons que les poussières dans les régions circumnucléaires des NAGs

ont a priori des propriétés di�érentes de celles constituant le MIS (Maiolino et al. 2001b;a).
Ceci semble en e�et con�rmé par le rapport entre les profondeurs optiques à 3,4 µm et 9,7 µm
τ3,4/τ9,7=0,11 dans le noyau de NGC 1068 (Dartois et al. 2004) alors qu'il devrait être plus
faible, de l'ordre de 0,06-0,07, si l'on considérait la poussière du MIS galactique di�us autour
du soleil, ou dans la direction du centre galactique (calcul e�ectué à partir des mesures des
rapports AV /τ9,7 et AV /τ3,4 de Roche et Aitken 1984; 1985, Pendleton et al. 1994, où AV est
l'absorption dans le visible). La di�érence d'extinction entre celles du MIS galactique et celle
des NAGs pourrait résulter de l'important gradient en température au sein de la poussière du
coeur des NAGs (Imanishi 2000).

Maiolino et al. (2001b;a) a�rment en outre que les grains de silicates doivent être plus
gros que 3 µm de façon à expliquer l'absence de la bande d'absorption qui leur est associée
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Fig. 5.1 � Pro�l de la profondeur optique en fonction de la longueur d'onde, déduite du
modèle de transfert radiatif appliqué aux données MIDI (courbe noire en traits pleins). Sont
superposés les ajustements générés par le code DUSTY pour di�érentes compositions de
poussière : les Sil-Ow se rapportant aux silicates chauds riches en oxygène de Ossenkopf et al.
(1992), les Sil-DL aux silicates de Draine et Lee (1984) et SiC-Pg à la carbure de silicium de
Pegourie (1988).

dans les spectres ISO de plusieurs Seyfert 2. Des preuves de l'aplatissement de la profondeur
optique avec la croissance des grains sont également présentées par Bouwman et al. (2001)
et Kemper et al. (2004). Ainsi, considérant ces éléments, nous avons tenté d'ajuster le pro�l
de la profondeur optique, déduis du modèle de transfert radiatif, avec plusieurs compositions
simples de poussière et di�érentes tailles de grains.

La composition de la poussière
Lors des premiers essais, nous avons remarqué qu'une composition de Sil-Ow ou de Sil-Oc

produit exactement le même pro�l de longueur d'onde. De plus, comme les bandes d'émission
ou d'absoprtion des espèces carbonées (dont les graphites) se situent autour de 4 µm, elles
n'ont pas d'e�et sur la profondeur optique sur la bande N. Pour cette raison, nous n'avons
plus considéré que des espèces de Sil-Ow, Sil-DL et SiC-Pg par la suite.

La Fig. 5.1 illustre les essais e�ectués avec di�érentes compositions et tailles de grains. Le
Sil-DL produit un bon ajustement de la profondeur optique après 10 µm alors que la bosse
autour de 10 µm des silicates est globalement décalée vers les courtes longueurs d'onde (voir
la courbe en pointillés à la Fig 5.1). Au contraire, l'ajout de SiC-Pg provoque le décalage et
l'étalement de la bosse après 10,5 µm. Il apparaît que c'est une composition de Sil-Ow seul,
ou mélangé à un peu de Sil-DL qui rend le mieux compte du pro�l.

La taille des grains
Ainsi, pour l'étude de la taille des grains, nous avons considéré deux compositions particu-

lières : 50% Sil-DL + 50% Sil-Ow et 100% Sil-Ow. Nous avons débuté avec une distribution de
taille de grains unique. Conformément aux conclusions de Kemper et al. (2004), c'est-à-dire
que la bande d'absorption des silicates est décalée vers les grandes longueurs d'onde lorsque la
taille du grain augmente, ici nous constatons une même évolution et les meilleurs ajustements
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correspondent à une taille de grain de 1 micron. Toutefois, la distribution de grain de Mathis
et al. (1977) reproduit bien mieux le pro�l de la profondeur optique et les ajustements de
la Fig. 5.2 ont été obtenus avec cette distribution. La taille de grains indiquée sur la �gure
correspond à la taille maximale dans la distribution MNR. Les meilleurs ajustements sont
donnés par des grains relativement petits, de taille typique comprise entre 2 et 3 microns.

Alors que la bande d'absorption autour de 10 µm est bien reproduite et que l'ajustement est
de bonne qualité jusqu'à ∼ 11,8 µm, il est en revanche mauvais aux extrémités de la bande N
(λ < 9,3 µm et λ > 11,8 µm). Le pro�l de la profondeur optique déduit des données MIDI
est en outre plus asymétrique que ceux générés par DUSTY. Il y a plusieurs raisons possibles
à ces écarts : la première relève de la simplicité du modèle que nous avons appliqué aux
données MIDI, alors que la profondeur optique est particulièrement dépendante du modèle.
Ainsi les di�érences entre la géométrie réelle de la source et de ses propriétés physiques avec le
modèle provoquera naturellement des incertitudes sur l'estimation de la profondeur optique.
La seconde raison, c'est que notre modèle de transfert radiatif, contrairement au traitement
complet de DUSTY, ne tient pas compte de la di�usion par les grains.

En outre, du côté des grandes longueurs d'onde, l'étroitesse des pro�ls générés par DUSTY
pourrait mettre en évidence que notre modèle surestime l'émission des silicates dans la couche.
En e�et, suivant Kemper et al. (2004), le pro�l de la profondeur optique devient plus étroit
quand l'émission des silicates augmente. Du coté des petites longueurs d'onde, la comparaison
de notre pro�l avec celui que ces derniers obtiennent à partir d'observation ISO du centre
galactique est assez surprenante puisque la pente est du même ordre entre 8,5 et 9,5 µm (voir
la Fig. 5.2). Les deux pro�ls s'écartent ensuite.

Les PAH n'ont pas été pris en compte ici. Toutefois, il est peu probable qu'ils aient un
quelconque e�et puisqu'il n'y en a pas de trace dans le coeur de NGC 1068 (Sturm et al.
2000, Marco et Brooks 2003, Usero et al. 2004). Une autre molécule susceptible de jouer
un rôle est la molécule d'eau dont les raies rotationnelles pures contribuent à l'opacité sur
la bande N. Elles pourraient peut-être expliquer l'aile prononcée à l'extrémité haute de la
bande N puisqu'il est possible que ces molécules survivent dans l'environnement tiède, pas
trop exposé au rayonnement de l'engin central que constitue le tore de poussière. Toutefois,
il ne faut pas pousser l'interprétation trop loin et la conclusion importante que nous pouvons
tirer de cette étude de la profondeur optique est que la couche que nous observons au coeur
de NGC 1068 avec MIDI est e�ectivement composée de poussière, essentiellement des silicates
amorphes (Draine et Lee 1984) et d'une petite fraction de silicates �galactiques� (Ossenkopf
et al. 1992). Les grains sont petits, leur taille s'échelonnant entre 0,05 à 3 microns. Il est donc
vraisemblable que la structure que nous résolvons avec MIDI est bien le tore de poussière de
NGC 1068.

5.2 Description spatiale de la source

Nous avons comparé les tailles de la couche, déduites du modèle de transfert radiatif,
aux résultats de précédentes études. Il est ainsi frappant que la plus grande des structures
observées en bande K de l'IR-proche est située juste à l'intérieur de la couche que nous ob-
servons avec MIDI. En e�et, d'après une étude interférométrique de bi-spectres speckle en
bande K, Weigelt et al. (2004) ont mis en évidence une structure de taille 39 mas×18 mas
(2,8 pc×1,3 pc) orientée à PA ∼ -16◦. Ceci est con�rmé par la déconvolution d'images
NACO, puisque Gratadour et al. (2006) semblent résoudre le noyau et en estiment la taille à
30 mas × (< 15 mas) = 2,2 pc × (< 1,1 pc) suivant les directions NS et EW en bande Ks,
et < 50 mas (3,6 pc) en bandes L' et M' de l'IR-proche.

Comme l'indiquent Rouan et al. (2004) et Gratadour et al. (2005), cette structure plus
chaude située à l'intérieur de la couche de silicates, pourrait être constituée de grains de
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Fig. 5.2 � Ajustements de la profondeur optique générés par DUSTY pour di�érentes tailles
maximales de grains pour la distribution MNR (Mathis et al. 1977), et pour les deux compo-
sitions chimiques retenues d'après les ajustements de la Fig. 5.1. En haut : 50% des silicates
d'Ossenkopf et al. (1992) et 50% des silicates de Draine et Lee (1984). On voit également la
superposition du pro�l des silicates intrinsèque à la région de Sgr A* (Kemper et al. 2004) ;
en bas : 100% de silicates d'Ossenkopf et al. (1992).
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graphite, capables de survivre à des distances de l'ordre de ∼ 0,16 pc (2,2 mas dans le cas de
NGC 1068) de l'engin central (contre ∼ 0,3 pc (4,2 mas) pour les silicates ; cf. l'expression du
rayon de sublimation rappelée à l'équation 1.2, le calcul ayant été e�ectué à partir de la valeur
moyenne ∼ 3.4×1044 erg.s−1 de la luminosité bolométrique du noyau). De larges incertitudes
sont associées à ces valeurs dues à celles de la luminosité bolométrique (cf. Sect. 2.1). Une telle
composition semble justement révélée par des observations en spectropolarimétrie à 3,4 µm
avec l'UKIRT (United Kingdom InfraRed Telescope) au Mauna Kea (Mason et al. 2007).

La comparaison de la disposition de la couche avec celle des masers H2O est importante
puisque d'après Maloney (2002), le tore de poussière requiert les conditions optimales pour
produire la transition rotationnelle à 22 GHz des masers H2O. Kartje et al. (1999) vont un peu
plus loin en a�rmant que leur emplacement indique celui du bord interne du tore. Au coeur
du noyau de NGC 1068, les masers H2O sont disposés suivant un disque orienté à PA = 40◦, à
des rayons compris entre 0,65 pc (9,0 mas) et 1,1 pc (15,3 mas, Greenhill et al. 1996, Greenhill
et Gwinn 1997, voir la Fig. 2.1 de la Sect. 2.2). Il est ainsi frappant que l'émission des masers
soit con�née à une région comprise entre le rayon de sublimation des silicates et le bord interne
de la couche de poussière. En outre, cet emplacement correspond exactement à celui de la
structure observée en bande K, de taille ∼ 1,2 pc (16,7 mas) à 2,1 pc (29,2 mas, Weigelt et al.
2004, Gratadour et al. 2006).

Les di�érentes composantes observées au coeur de NGC 1068 semble ainsi bien agencées
et il est probable que la distribution de la poussière soit structurée en plusieurs couches
autour de l'engin central. La première, s'étendant typiquement de 0,6 pc (8,3 mas) à 1 pc
(13,9 mas), serait constituée de graphites et constituerait l'environnement favorable à la survie
et à l'émission des masers H2O. La seconde, que nous résolvons avec MIDI, serait elle composée
de grains de silicates et s'étendrait au-delà de la couche de graphite, typiquement de 1,2 pc
(16,7 mas) à 6 pc (29,2 mas) du coeur. La disposition des di�érents éléments les uns par
rapport aux autres décrite ici est illustrée à la Fig. 5.3 (tirée de Poncelet et al. 2006).

5.3 Des températures trop froides ?

La température de la couche déduite de la modélisation des données MIDI semblent parti-
culièrement faible compte tenu des rayon et température de sublimation conférés aux silicates.
Dans le cas de NGC 1068, cette espèce de grains est en e�et capable de survivre au-delà d'une
distance de ∼ 10 mas (0,7 pc) du noyau, où la température est de l'ordre de 1500 K. La
température maximale de la couche composée de silicates, déduite du modèle de transfert
radiatif, est ici de l'ordre de 350 K. Pourquoi alors n'est-elle pas plus chaude ?

• Tout d'abord, suivons l'approche de Krolik (1999) qui, à partir d'un petit calcul simple
et considérant que l'émission thermique au coeur des NAGs provient de corps noirs
sphériques, déduit la taille angulaire de chacune de ces sources en fonction de la tempé-
rature :

θ = 87

(
Fobs

10−11 erg. cm−2. s−1

)1/2 (
Teff

103 K

)−2

µas.

Si l'on e�ectue ce calcul pour deux corps noirs de tailles 35 mas et 83 mas, dont la DSE
vaut ∼ 17 Jy à 8 µm et ∼ 30 Jy à 13 µm (suivant les résultats de l'analyse MIDI sur
NGC 1068), alors la température obtenue pour chacun de ces corps noirs est de l'ordre
de 260 K et 160 K respectivement. Cette approche simple amène à des températures
du même ordre que celles de notre étude. Ce premier point montre que la température
tombe tout de même rapidement dans les quelques parsecs centraux des NAGs.
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76 Discussions sur la physique du tore

Fig. 5.3 � Schéma récapitulatif de la disposition des di�érentes composantes dans le coeur de
NGC 1068. On y voit la couche de silicates déduite de la présente analyse des données MIDI ;
la couche située juste à l'intérieur, potentiellement composée de graphites déduite des obser-
vations de Weigelt et al. (2004) et Gratadour et al. (2006) et constituant un environnement
favorable à l'émission des masers H2O observées par Greenhill et al. (1996) et Greenhill et
Gwinn (1997) ; les rayons de sublimations sont également représentés.
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• Compte tenu de la description de la poussière du noyau proposée précédemment, il
est possible qu'une couche de graphite située directement à l'intérieur de la couche de
silicates agisse comme un bouclier face au rayonnement intense de l'engin central. La
température proche IR du coeur de NGC 1068 estimée par Gratadour et al. (2003) est
d'environ de 950 K. La couche de silicates plus externe ne verrait pas le rayonnement
de manière directe, mais simplement le rayonnement di�usé et réémis par la couche de
graphite chaude.
Néanmoins, le transfert de rayonnement à travers une couche de poussière homogène
est e�cace et le gradient en température n'y est pas si important. Il semble que la
seule explication possible soit une distribution de la poussière fortement inhomogène,
où la poussière est concentrée sous forme de grumeaux ou de petits nuages. C'est ce
que proposent les modèles de Nenkova et al. (2002) que nous avons présentés au cha-
pitre introductif à la Sect. 1.3.5. La température que nous déduisons de l'analyse des
données MIDI n'est ainsi pas trop froide, mais au contraire renforce le paradigme d'une
distribution inhomogène de la poussière autour de l'engin central.

• De la DSE mesurée en bande N sur les (0,4′′)2 centrés sur le noyau d'après de la spectro-
scopie avec l'instrument Michelle de Gemini North, Mason et al. (2006) déduisent une
température de couleur de 330 K pour la source émettrice, qu'ils associent au tore de
poussière. Ils ont de plus tenté d'ajuster la DSE par l'intermédiaire d'un modèle de tore
grumeleux de Nenkova et al. (2002). Le modèle reproduisant le mieux la DSE requiert
environ 8 nuages disposés le long de la ligne de visée et que 90% des nuages de poussières
soient compris dans un rayon de 3 pc autour de l'engin central. Cette dernière valeur
est en parfait accord avec la taille de la couche de silicates mise en évidence avec MIDI.

• Une température comprise entre 300 K et 350 K est également estimée pour la poussière
au coeur du noyau de Circinus (autre Seyfert 2 proche), à de mêmes échelles spatiales
que le tore de poussière de NGC 1068 (Tristram et al. 2007). Cette température est
également interprétée par l'intermédiaire d'un modèle de tore inhomogène.

• Dans le cadre de cette discussion, une chose très intéressante est à noter : une tempé-
rature similaire semble avoir été détectée dans le coeur de certaines radiogalaxies lu-
mineuses de l'échantillon 3CR (Rocca-Volmerange et Remazeilles 2005). L'ajustement
du spectre IR semble en e�et mettre en évidence deux émissions de type corps noir à
8,5 ± 1,25 µm et 72 µm, correspondant à des températures respectives de 340 K ± 50 K
et 40 K ± 16 K. Il est ainsi fort possible que la première température signe la présence de
poussière chaude, peut-être des silicates compte tenu de la longueur d'onde d'émission,
distribuée de manière inhomogène autour de l'engin central de ces radiogalaxies.
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5.4 Conclusion sur l'étude des données MIDI

Nous avons procédé à une seconde analyse des données MIDI acquises en 2003, totalement
indépendante de la première présentée par Ja�e et al. (2004). Le pro�l des courbes de visibilité
sur la bande N montre que la structure observée par MIDI est résolue. A�n de décrire cette
source, notre démarche a consisté à considérer le moins d'a priori possibles. Nous avons ainsi
pu observer qu'il ne semblait pas y avoir d'informations signi�catives relatives à l'orientation
de la source dans le plan du ciel et nous nous sommes donc limités en première approximation
à la symétrie sphérique (sans toutefois prétendre que la structure observée est sphérique).
L'originalité de la présente analyse repose sur le fait que nous déduisons, sans aucune hypo-
thèse sur la composition de la structure a priori, le pro�l spectral de la profondeur optique.
Nous mettons de cette manière en évidence que la structure responsable de l'obscurcissement
du coeur de NGC 1068 est en partie composée de silicates amorphes. Cela nous con�rme donc
les soupçons que nous avions, à savoir que la source que nous observons avec MIDI n'est autre
que le tore de poussière de NGC 1068.

De la présente analyse, nous avons pu donner une représentation schématique de la dis-
tribution de la poussière dans le coeur de NGC 1068 : elle semble structurée en couche, la
première étant en majorité composée de grains de graphites capables de résister à un champ
de rayonnement plus intense que les silicates, qui sont quant à eux situés typiquement entre
1,2 pc et 2,7 pc de l'engin central. Cette seconde couche est relativement froide, sa température
étant de l'ordre de 300 K. Toutefois, cela souligne sa structure inhomogène car des modèles
de tores grumeleux sont requis pour en rendre compte (Mason et al. 2006). Les masers H2O
semblent trouver tout naturellement leur place dans le tore de poussière.

L'étude souligne en outre le cruel manque des données à courtes fréquences spatiales, bien
que contraignantes, a�n de lever la dégénérescence sur la morphologie du tore de poussière
(puisque les données de 2003 peuvent être reproduites soit par un modèle à composantes
gaussienne, soit par un modèle considérant une symétrie sphérique). Le plan (u, v) est aujour-
d'hui bien mieux couvert qu'en 2003 sur NGC 1068, il faudra toutefois attendre les premières
observations de MIDI avec les télescopes auxiliaires (AT) pour palier le manque entre 16 m
et 30 m. En ce qui concerne les très courtes bases (de 0 à 8 m), il n'est pas besoin d'attendre
jusque là, et elles sont d'ores et déjà couvertes par l'intermédiaire de l'imagerie mono-pupille,
comme l'expose la Partie III suivante.
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Chapitre6
L'interférométrie des tavelures
appliquée aux images VISIR
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Bien que peu nombreuses et d'une couverture spatiale limitée, les premières données obtenues
par MIDI en 2003 nous ont déjà apporté des renseignements précieux sur les propriétés du tore
de poussière. Les points de visibilité à très courtes fréquences spatiales manquent toutefois
cruellement a�n de lever l'ambiguïté sur la description du tore. Lorsque des observations
seront e�ectuées avec MIDI et les télescopes auxiliaires (ATs), des bases aussi courtes que
16 m seront accessibles. En attendant, la plus courte longueur de base projetée que l'on puisse
atteindre avec les télescopes unités (UTs de Unit Télescope) du VLT est d'environ 30 m. C'est
ce qui motive la présente étude reposant sur l'idée simple suivante : une image prise avec un
télescope de 8 m de diamètre (tel qu'un des UTs) contient toute l'information fréquentielle
entre 0 et 8 m. Partant de ce principe, la transformée de Fourier d'une telle image fournit les
mesures de visibilité correspondant à des bases de 0 à 8 m, ce qui permet de pallier en partie
au manque d'information à très courtes fréquences spatiales. Le but de l'étude présentée dans
cette partie III est donc dans un premier temps de mettre en évidence des structures de taille
inférieure à la limite de di�raction d'un UT et de comparer les mesures de visibilités à faibles
fréquences spatiales aux données hautes fréquences obtenues avec MIDI en 2003. Ces aspects
seront plus particulièrement abordés aux Chap. 7 et 8 suivants.

Le présent chapitre est destiné à rappeler les principes de l'interférométrie des tavelures
et à présenter le traitement que nous avons appliqué à des images acquises avec VISIR (VLT
Imager and Spectrometer in the InfraRed) en mode �BURST �, en collaboration avec C. Doucet
et P.O. Lagage du CEA (Saclay). L'analyse qui en découle a donné lieu à une publication
présentée en Annexe C (Poncelet et al. 2007).

81



82 L'interférométrie des tavelures

6.1 L'instrument VISIR

6.1.1 Fonctionnement général

VISIR1 (VLT Imager and Spectrometer in the InfraRed) a été construit par le Service
d'Astrophysique du CEA à Saclay et le NFRA/ASTRON (Netherlands Fundation for Research
in Astronomy). Il fonctionne dans les deux fenêtres atmosphériques de l'IR intermédiaire,
c'est-à-dire la bande N et la bande Q. Pour les aspects relatifs aux conditions d'observations
dans ces gammes de longueurs d'ondes, je renvoie le lecteur à la Sect. 3.2 de la Partie II.
VISIR propose deux tailles de pixel : 0,075′′ ou 0,127′′ (correspondant à un échantillonnage à
la fréquence de Shannon λ/2D à 10 µm). Une image est composée de 256 × 256 pixels. VISIR
dispose d'un grand nombre de �ltres permettant de cartographier les émissions d'espèces
moléculaires telles que les silicates (SiO), les carbures de silice (SiC), les PAH ou des espèces
atomiques en phase gazeuse telles que l'argon (Ar), le néon (Ne) ou le soufre (S). Il dispose de
deux détecteurs : un relatif à la partie imageur de VISIR et l'autre à la partie spectrographe.
Ils sont refroidis à 6 K et leur e�cacité quantique est supérieure à 50%, atteignant jusqu'à
65% à 12 µm. La soustraction du niveau de fond se fait par l'intermédiaire du chopping (la
fréquence généralement utilisée est 0,25 Hz). En plus du chopping, la technique dite de nodding,
ou �balancement de faisceaux�, est utilisée a�n de s'a�ranchir totalement des émissions de
fond résiduelles. Cette technique consiste à décaler le télescope de 4 manières di�érentes (en
repointant à chaque fois la source à l'aide du miroir secondaire), a�n d'avoir 4 images de la
source sur le détecteur2. Des acquisitions de champ plat (�at-�eld) sont enregistrées à chaque
observation, toutefois étant donné l'uniformité du détecteur il ne paraît pas nécessaire de
considérer ces corrections. Le temps d'intégration d'une pose est de quelques millisecondes en
imagerie en bande large. Les détecteurs présentent des défauts de lecture (e�ets de mémoire)
lorsque des sources très brillantes sont observées : des bandes horizontales périodiques (des
stripes) apparaissent. Il est nécessaire de les corriger lors de la réduction des données. Une
image est enregistrée par cycle de chopping (elle correspond à la pose sur la source moins la
pose sur le ciel ; cf. Eq. 3.3.3).

6.1.2 Les observations avec le mode BURST de VISIR

L'intérêt du mode

Lorsque les conditions atmosphériques sont très bonnes (c'est-à-dire un seeing ≤ 0,5′′ dans
le visible), la résolution des images en IR intermédiaire obtenues avec un télescope de 8 m
atteint la limite de di�raction. Toutefois le seeing médian mesuré à Paranal est de l'ordre de
0,8′′ et les images sont en fait limitées par la turbulence. C'est de cette constatation qu'est
né le mode BURST de VISIR (ou mode rafale ou encore mode quasi-speckle), permettant
d'acquérir un très grand nombre d'images ayant chacune un temps de pose de 16 ms. Le temps
de cohérence de l'atmosphère étant d'environ 300 ms à 10 µm à Paranal, cela permet de �ger
la turbulence atmosphérique. C'est ce qui constitue l'un des intérêts principaux de l'utilisation
de ce mode puisqu'ainsi les informations basses fréquences spatiales sont conservées jusqu'à la
fréquence de coupure du télescope. Pour l'étude que nous allons mener sur les images, acquérir
un très grand nombre de poses individuelles présente également l'avantage de pouvoir associer
une statistique aux mesures que nous en déduisons. Cela n'est pas possible avec le mode

1Pour les détails technique du fonctionnement de VISIR, le lecteur peut consulter le manuel de l'utilisateur
de VISIR disponible via le site web de l'ESO : www.eso.org/instruments/visir/doc/

2Remarque : A�n d'e�ectuer plus aisément la soustraction du fond, deux des quatre positions sur le détecteur
correspondent à deux fois le �ux de la source, tandis que les deux autres positions correspondent à une fois le
�ux de la source.
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6.2 Principe de l'interférométrie des tavelures 83

standard d'acquisition d'images de VISIR. C'est un élément très important incitant donc à
l'utilisation du mode BURST dans le cadre de notre analyse interférométrique des images.

Les observations de NGC 1068
NGC 1068 a été observée avec le mode BURST de VISIR pendant la nuit du 25 janvier

2005 avec le �ltre NeII à 12,8 µm (∆λ = 0,21). Le temps de pose total fut de 208 ms pour des
poses individuelles de 16 ms. Les conditions de seeing étaient bonnes et l'air mass (c'est-à-dire
le paramètre indiquant l'épaisseur d'atmosphère traversée) moyen était de 1,20 pour la durée
des observations. L'étoile étalon utilisée est HD 11353, de type spectral K0III.

1000 images ont ainsi été enregistrées pour une position du nodding, avec une fréquence de
chopping de 0,25 Hz dans la direction nord/sud. La direction du nodding est perpendiculaire
à celle du chopping avec une amplitude de 8′′. Après une réduction classique des données, un
cube de 500 images � les 500 autres images correspondent au ciel du fait du chopping � est
obtenu. Ces images sont constituées de quatre faisceaux correspondant aux quatre positions
de nodding.

L'e�et �tip-tilt� de la turbulence provoque l'instabilité des faisceaux sur le détecteur.
Pour chacune des images du cube, il est donc nécessaire d'extraire, de recaler et de som-
mer chaque source des quatre positions de nodding. Le nombre résultant d'images est 13000
pour NGC 1068 et 2200 pour l'étoile de référence. Pour un meilleur signal sur bruit, ces images
élémentaires ont été sommées par groupe de 5 lorsque la bonne corrélation entre celles-ci le
permettait. Ce sont ces groupes que nous prenons comme cartes instantanées de la distribution
d'intensité.

Le niveau de fond dans les images a été soustrait par l'intermédiaire d'un ajustement des
�ux sur le bord des images hors du �ux de la source, par un plan dans le cas de NGC 1068 et
par un paraboloïde dans le cas de HD 11353.

Un exemple de pose individuelle et la somme de toutes les poses, pour l'étoile étalon et
NGC 1068, sont respectivement présentées aux Fig. 6.1 et Fig. 6.2.

6.2 Principe de l'interférométrie des tavelures

A�n d'atteindre la limite de di�raction des images, on peut recourir à l'interférométrie
des tavelures (ou speckle), technique exposée pour la première fois par Labeyrie (1970). Le
principe de base est assez simple puisqu'il repose essentiellement sur le fait qu'une image
acquise avec une pupille de diamètre D contient toute l'information fréquentielle entre la
fréquence spatiale nulle et D/λ (la fréquence de coupure du télescope) à condition que la
phase atmosphérique soit gelée pendant la pose. Ainsi, d'après le théorème de Zernike-Van
Cittert (cf. Eq. 3.1), les visibilités sont obtenues par une �simple� transformée de Fourier des
cartes d'intensité (c'est-à-dire les images) de la source.

Soit Oλ(α, δ) la distribution d'intensité monochromatique de l'objet dans le plan du ciel
(α, δ). Ce que l'on enregistre à la sortie de la pupille n'est pas strictement Oλ(α, δ) mais une
distribution d'intensité que nous noterons Iλ(α, δ), telle que :

Iλ(α, δ) = Oλ(α, δ) ∗ Tλ(α, δ). (6.1)

où Tλ(α, δ) est la fonction de transfert optique, prenant en compte les réponses impulsionnelles
de la pupille et de l'atmosphère. Elle est généralement estimée à partir de l'observation d'une
étoile de référence. * se réfère à l'opération de convolution. Le module instantané de la visibilité
en fonction des fréquences spatiales (u, v) est la transformée de Fourier de la distribution
d'intensité de la source, soit :
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Fig. 6.1 � Images obtenues à 12,8 µm avec le mode BURST de VISIR (les images présentées
ici sont normalisées pour comparaison). a) sommes des 2200 images individuelles acquises
sur l'étoile de référence HD 11353. L'excellent rapport signal sur bruit est mis en évidence
par l'anneau d'Airy (de taille ∼ 10,5 pixels et centré sur le pixel de maximum d'intensité). b)
Sommes de 13 000 expositions individuelles de NGC 1068. Les structures d'intérêt apparaissent
clairement : l'élongation NS du noyau à partir du coeur non-résolu, ainsi que certains n÷uds,
notamment à grande distance du coeur au NE (le nord étant en haut et l'est à gauche).
L'apparente élongation EW est très certainement due à l'anneau de di�raction de rayon
∼ 393 mas.

Fig. 6.2 � Images obtenues à 12,8 µm avec le mode BURST de VISIR. Les images présentées
ici ont été normalisées a�n de rendre la comparaison possible. c) Exemple de pose individuelle
sur HD 11353 (temps de pose de 16 ms). L'anneau d'Airy commence à apparaître, attestant
des excellentes conditions atmosphériques durant les observations. d) Pose individuelle de
NGC 1068. L'élongation NS du noyau est déjà clairement visible.

84
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Vt,λ(u, v) = Õλ(u, v) =
Ĩt,λ(u, v)
T̃t,λ(u, v)

. (6.2)

où˜se réfère à l'opérateur transformée de Fourier. Avec le mode BURST de VISIR que nous
avons utilisé ici, le temps de pose des images est très court, permettant de geler la turbulence
atmosphérique. On peut alors considérer que ce que nous mesurons sont les distributions
d'intensité instantanées Ĩt,λ(u, v) normalisées (cf. la remarque en bas de page). Le module de
la visibilité est ainsi extrait de la manière suivante :

|Vλ(u, v)|2 = |Õλ(u, v)|2 =
〈|Ĩt,λ(u, v)|2〉t
〈|T̃t,λ(u, v)|2〉t

. (6.3)

où 〈〉t représente la moyenne temporelle des poses.

6.3 Extraction des visibilités basses fréquences spatiales sur NGC 1068

Le seeing était excellent et très stable pendant la durée des observations de NGC 1068
et la résolution des images atteint la limite de di�raction de l'UT (la qualité des images
individuelles � sommes de 5 acquisitions � est notamment visible à la Fig. 6.2 où plusieurs
anneaux d'Airy apparaissent clairement). La fonction de transfert monochromatique T̃λ(u, v)
est donc bien estimée à partir des observations de l'étoile étalon (à ce propos, voir aussi la
Sect. 3.4.1).

A�n d'extraire et d'étalonner les visibilités, il est nécessaire de procéder par étape. Tout
d'abord, on obtient les visibilités propres à NGC 1068 et à l'étoile étalon en passant dans le
plan de Fourier. La distribution statistique du module du spectre de puissance obtenu n'est
pas gaussienne et est biaisée par le signal associé au bruit de photon résiduel, variant de pixel
à pixel dans les images. Les estimations de la visibilité (non-étalonnées) de NGC 1068 et de
l'étoile étalon étant obtenues d'après la moyenne des modules des spectres de puissance des
images, il est nécessaire de débiaiser du bruit de photon. Pour s'en a�ranchir, on considère le
module carré du spectre de puissance des images :

〈|Ĩ(u, v)|2〉t = 〈|V (u, v)|2〉t + 〈|B̃(u, v)|2〉t + 2 Re{〈V B〉t} (6.4)

Or le dernier terme de la somme est nul puisqu'en moyenne, le bruit de photon (B)
s'annule. Les modules de la visibilité de NGC 1068 et de l'étoile étalon, débiaisés du bruit
s'écrivent donc simplement :

|V?(u, v)|2 = 〈|Ĩ? (u, v)|2〉t − 〈|B̃? (u, v)|2〉t (6.5)
|V NGC1068 (u, v)|2 = 〈|Ĩ NGC1068 (u, v)|2〉t − 〈|B̃ NGC1068 (u, v)|2〉t

où Ĩ NGC1068 et Ĩ? sont les transformées de Fourier de la distribution d'intensité � de NGC 1068
et de l'étoile étalon respectivement � enregistrées dans les images individuelles acquises avec
le mode BURST de VISIR. B̃ NGC1068 et B̃? sont estimés par les transformées de Fourier du
bruit de photon dans les images correspondantes.

Remarques :
� en pratique, puisque les ciels acquis lors du chopping ne sont pas conservés mais sous-

traits directement aux acquisitions de source associées, les cartes de bruit de photons
sont extraites de zones des images ne contenant pas d'intensité de la source ;

� Il est à préciser qu'il est nécessaire de normaliser les mesures de la visibilité par sa valeur
à la fréquence spatiale nulle V (0, 0). Toutefois, une façon équivalente de procéder revient
à normaliser les poses individuelles (par l'intégration de la distribution d'intensité sur
toute l'image) avant de passer dans le plan de Fourier.
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La visibilité étalonnée par la fonction de transfert (estimée par l'intermédiaire des obser-
vations de l'étoile de référence) est :

|V (u, v)|2 =
|V NGC1068 (u, v)|2

|V? (u, v)|2 (6.6)

Un avantage important de l'utilisation du mode BURST réside dans le grand nombre
de poses individuelles qu'il permet d'acquérir. Cela permet d'établir une statistique sur les
mesures des modules de la visibilité de NGC 1068 et HD 11353, donc d'y associer des barres
d'erreur. Les histogrammes de |V NGC1068|2 et |V?|2 sont gaussiens, les barres d'erreur associées
sont donc calculées à partir de la dispersion des mesures et de la propagation des erreurs, tel
que :

σ|V NGC1068|2 =
(

σ(|Ĩ NGC1068|2)2
N

+
σ(|B̃ NGC1068|2)2

N

)1/2

(6.7)

σ|V?|2 =
(

σ(|Ĩ?|2)2
N ′ +

σ(|B̃?|2)2
N ′

)1/2

(6.8)

où σ se réfère à l'écart-type des quantités entre parenthèses, N et N ′ aux nombres d'images
acquises sur NGC 1068 et sur l'étoile étalon respectivement (c'est-à-dire 2700 et 450 puisque
les 13000 et 2200 expositions élémentaires ont été additionnées par groupe de 5).

A partir de cela et a�n d'a�ecter une barre d'erreur à la visibilité étalonnée (établie
à l'Eq. 6.6), nous avons procédé à un calcul de type Monte-Carlo. Il consiste à générer des
nombres aléatoires de distribution gaussienne pour le numérateur et le dénominateur de l'équa-
tion 6.6, les écarts-type associés étant donnés par les équations 6.7 et 6.8. A chaque tirage
aléatoire, la valeur du rapport des nombres générés pour |V NGC1068|2 et |V?|2 est conservée.
On obtient de cette manière la distribution statistique du rapport des variables. Son écart-type
correspond à la barre d'erreur à 1 σ sur |V (u, v)|2. Les barres d'erreur associées aux visibi-
lités ainsi obtenues varient typiquement de 1% à 10% en fonction des fréquences spatiales
considérées.

Puisque la distribution d'intensité de la source est bi-dimensionnelle, la visibilité résultante
l'est elle aussi. Sa distribution dans le plan (u, v) des fréquences spatiales est présentée à la
Fig. 6.3. Elle est symétrique par rapport à la fréquence spatiale nulle puisque les distributions
d'intensité de la source sont réelles.

Des coupes de la carte de visibilité (et les barres d'erreur associées) suivant di�érentes
orientations de l'image par rapport à la fréquence spatiale nulle sont proposées aux Fig. 7.1
et 7.2. La convention des orientations dans le plan fréquentiel est la même que celle dans le
plan du ciel, c'est-à-dire que les angles à 0◦ correspondent à l'axe NS et à 90◦ à l'axe EW. Les
coupes de la visibilité sont tracées en fonction de la longueur de base en mètres. Les fréquences
spatiales, initialement en radians−1 dans le plan de Fourier, ont simplement été converties en
mètres par f = B/λ (où f est la fréquence spatiale en rad−1, B la �longueur de base� en m
et λ la longueur d'onde d'observation en m). La taille d'un fréquel de la visibilité (en rad−1)
est au préalable déduite du fait que la plus petite échelle de résolution dans le plan de Fourier
correspond à la taille maximale de l'image (et vice-versa).

A�n de pouvoir appliquer cette technique interférométrique des tavelures aux images VI-
SIR acquises en mode BURST, j'ai developpé des algorithmes de traitement en langage IDL.
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6.3 Extraction des visibilités basses fréquences spatiales sur NGC 1068 87

Fig. 6.3 � Carte de visibilités extraite des images VISIR acquises à 12,8 µm en mode BURST.
Les conventions d'axes du plan (u, v) sont indiquées sur la �gure. On remarque que la visibilité
est particulièrement allongée horizontalement, de manière pratiquement parallèle à l'axe u.
Etant donné que la visibilité est la transformée de Fourier de l'intensité de la source, on déduit
directement de la présente allure de la visibilité que la source est allongée dans la direction
NS dans le plan du ciel.
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Chapitre7
Une approche complémentaire

à la déconvolution

Sommaire
7.1 Les modèles . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90

7.1.1 Modélisation en fonction de l'azimut . . . . . . . . . . . . . . . . . . 90
7.1.2 Recherche d'un modèle global . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91
7.1.3 Choix d'un modèle global . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 94

7.2 Description de la source . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 96
7.2.1 Le c÷ur MIR . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 97
7.2.2 La structure allongée dans la direction NS . . . . . . . . . . . . . . . 97
7.2.3 Les structures plus étendues : rapport de �ux entre les composantes 98

7.3 Emission de la NLR en bande N . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 99

Avant de démarrer l'analyse des visibilités obtenues à courtes fréquences spatiales, il convient
de rappeler la démarche adoptée par les interférométristes lors de l'ajustement des données.
Comme l'on ne connait pas a priroi la géométrie de la source, la méthode consiste tout d'abord
à ajuster les mesures de visibilités avec un modèle très simple (par exemple un unique disque
uniforme). On complique petit à petit le modèle en ajoutant des composantes, en regardant si
l'ajustement s'en trouve amélioré ou non. La méthode est itérative et converge �nalement vers
le modèle reproduisant au mieux les données, tout en gardant un nombre de degrés de liberté
su�sant. Ainsi, la première partie de cet exposé est consacrée à l'application de modèles
simples, étape nécessaire a�n de converger vers un modèle global reproduisant de manière
satisfaisante les données. Celui que nous avons �nalement adopté nous permet de descendre
sous la limite de di�raction d'un UT et de poser des limites en tailles sur les structures du
noyau en bande N, non-résolues en imagerie classique.

Ceci est possible grâce à la technique dite de super résolution qui est la suivante : à partir
des basses fréquences spatiales mesurées, il est possible d'extrapoler aux hautes fréquences
spatiales grâce au modèle de distribution spatiale d'intensité de la source ; les informations
injectées a priori dans le modèle permettent de résoudre des structures plus petites que la
limite de di�raction de l'instrument (ici égale à ∼ 320 mas à 12,8 µm pour une pupille de
8,2 m de diamètre). Cette technique marche tant que le rapport signal sur bruit est assez bon
pour que l'on détecte une chute de la visibilité par rapport à 1. C'est ce qui constitue l'un
des intérêts majeurs de l'utilisation du mode BURST de VISIR. En imagerie classique, une
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90 Une approche complémentaire à la déconvolution

technique équivalente consiste à détecter la di�érence de largeur entre la fonction d'étalement
d'une source ponctuelle et le pic d'intensité de la source astrophysique.

7.1 Les modèles

7.1.1 Modélisation en fonction de l'azimut
En jetant un ÷il à la carte 2D de la visibilité obtenue à partir des images VISIR et

présentée à la Fig. 6.3, on note son élongation dans une direction quasiment horizontale.
Puisque les fréquences spatiales sont les conjuguées des coordonnées spatiales dans le plan du
ciel, cela signi�e que la source doit être allongée dans la direction NS. C'est e�ectivement ce
que l'on pouvait présager compte tenu de l'élongation NS du noyau de NGC 1068 observée
dans l'image de la Fig. 6.1. Des coupes de cette carte, en fonction de l'azimut, sont présentées
aux Fig. 7.1 et Fig. 7.2. La di�érence entre les directions proches de 0◦ (axe NS) et de 90◦
(axe EO) y est d'autant plus frappante.

A�n d'extraire les informations contenues dans cette carte de visibilité à très courtes
fréquences spatiales, nous avons de nouveau procédé par étape à la manière de notre analyse
des données MIDI. Pour déduire les tailles caractéristiques des structures dans le noyau de
NGC 1068, nous avons d'abord e�ectué un ajustement des coupes de la visibilité, suivant
chaque orientation individuellement, avec un modèle de simple disque uniforme. Néanmoins,
compte tenu de la complexité de la source il s'est avéré qu'au moins deux composantes étaient
requises a�n d'obtenir un ajustement correct. Ainsi, nous avons considéré un modèle à deux
disques uniformes à symétrie circulaire, dont les paramètres libres sont les tailles de chacun
des disques uniformes (®1(θ) et ®2(θ)), et le rapport de �ux entre les deux (η(θ)), tous
dépendants de l'azimut θ.

Les ajustements obtenus sont superposés aux coupes de la carte de visibilité aux Fig. 7.1
et 7.2. Les paramètres optimaux ont été estimés à partir d'une minimisation du χ2 suivant
chaque orientation. Les intervalles de con�ance associés aux paramètres correspondent à une
variation de 1 par rapport au χ2

min. Les valeurs des paramètres optimaux sont données au
tableau 7.1. La valeur globale du χ2 � calculée à partir des χ2 associés aux ajustements
individuels suivant chaque orientation � est donnée par :

χ2
red =

1
N − P1

N∑

i=1

[
V 2

i − V 2
Mi

( ®1(θ),®2(θ), η(θ) )
σi

]2

(7.1)

où (N − P1) est le nombre de degrés de liberté, N est le nombre de points de visibi-
lité (N = 91) ; P1 est le nombre de paramètres libres : il y a 3 paramètres par orientation
et un total de 12 orientations donc P1 = 36 ; Vi et σi sont respectivement les visibilités
et les barres d'erreur mesurées à partir de l'analyse speckle (voir Sect. 6.3) ; VMi sont les
visibilités déduites du modèle à deux disques uniformes circulaires avec la convention sui-
vante :VM = (V (®1) + η V (®2))/(1 + η). La valeur minimale du χ2

red global est ici de 24,9.
Cette valeur élevée du χ2 global s'explique d'une part par le fait que les ajustements ne sont
pas parfaits, bien que généralement bons, mais d'autre part par la complexité de la source.

Les tailles des deux composantes (et les barres d'erreurs associées) ainsi déduites en fonc-
tion de l'azimut ont été reportées sur l'image BURST sommée de la Fig. 7.3. Nous avons
ensuite joint les points associés à la grande composante a�n de faire ressortir l'allure typique
de cette structure (voir les traits verts sur la �gure, les points relatifs à la petite composante
sont eux en rouge). N.B. : pour la superposition, le centre de symétrie considéré est le pixel
de maximum de �ux de l'image. Bien que l'allure de la composante interne soit quelque peu
particulière, cela met en évidence que sa taille est typiquement < 300 mas (c'est-à-dire juste
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Tab. 7.1 � Paramètres du modèle à deux composantes, et χ2
red associés, appliqués en fonction

de l'azimut.

Azimut ®1 ®2 η χ2
red

(◦) (mas) (mas)
0 697 1651 2,7 <0,1
14 <41 1591 4,8 23,3
26 261 1515 3,3 22,5
45 269 1329 2,3 1,1
63 154 1198 0,7 23,4
75 119 1539 0,4 1,3
90 223 1606 0,3 8,5
-14 <25 1601 4,2 49,2
-26 <19 1441 3,4 37,7
-45 <22 1123 2,9 47,2
-63 359 1198 0,6 24,7
-75 291 1300 0,3 33,1

en-dessous de la limite de di�raction de l'UT) et qu'elle est semble-t-il symétrique par rap-
port à un axe à PA ∼ 80◦. La composante étendue, dont la taille atteint 1,6′′, semble elle plus
ou moins circulaire. On se serait a priori attendu à observer une extension NS de la source
compte tenu de la carte de visibilité. Il est en outre di�cile de tirer des conclusions sur la
vraie forme de la source avec ce modèle puisqu'il se peut qu'une partie de l'asymétrie soit
en fait prise en compte via le rapport de �ux entre les composantes. Ce dernier est e�ecti-
vement fortement dépendant de l'azimut, variant de ∼ 0,29 dans la direction EO à ∼ 4,76
dans la direction à PA = 14◦ NE. Pour déduire une géométrie plus réaliste de la source, il est
donc nécessaire d'e�ectuer un ajustement de tous les azimuts simultanément, c'est-à-dire un
ajustement global de la carte de visibilité de la Fig. 6.3.

7.1.2 Recherche d'un modèle global
Suite aux précédents résultats et pour essayer de rendre compte de la carte de visibilité de

manière globale (et notamment de son asymétrie), nous considérons maintenant des compo-
santes allongées pour la modélisation (les paramètres sont ici indépendants de l'azimut). La
première tentative d'ajustement consiste en un modèle à deux disques uniformes, dont l'un
est à symétrie circulaire et l'autre à symétrie elliptique. Les paramètres libres sont la taille du
premier disque ®, le demi-petit axe a, le demi-grand axe b et l'orientation θ de l'ellipse dans
le plan du ciel (la convention utilisée est la même que pour les images : les angles sont positifs
du nord vers l'est), et le rapport de �ux η entre les deux disques. La fonction de visibilité
analytique associée à un disque elliptique orienté à θ est :

V (u, v) = 2
∣∣∣∣
J1

(
π
√

a2(ucosθ + vsinθ)2 + b2(−ucosθ + vsinθ)2
)

π
√

a2(ucosθ + vsinθ)2 + b2(−ucosθ + vsinθ)2

∣∣∣∣ (7.2)

Le modèle ne converge pas vers une solution unique mais vers deux ensembles de para-
mètres ayant une valeur équivalente du χ2

red(min) ∼ 27. Ce sont les suivants (dans l'ordre
des paramètres cités juste avant) :

[®=100 mas ; a=450 mas ; b=1650 mas ; θ=-7◦ ; η=3,5
]
et[®=1567 mas ; a=100 mas ; b=939 mas ; θ=-4◦ ; η=0,4

]
. Cette valeur du χ2

red est équivalente
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Fig. 7.1 � Visibilités carrées � en fonction de l'azimut (les angles sont positifs du nord vers
l'est) � déduites de l'analyse interférométrique du noyau de NGC 1068 obtenues à 12,8 µm
avec le mode BURST de VISIR. Les symboles représentent les barres d'erreur associées. Ces
coupes illustrent la chute plus importante de la visibilité suivant l'axe NS (0◦) comparé à la
direction EO (90◦). Cela met en évidence l'élongation NS de la source. Les courbes noires en
traits pleins correspondent aux ajustements avec le modèle à disques uniformes en fonctions
de l'azimut, pour lesquels le χ2

red global est ∼24,9 (cf. Sect. 7.1.1). Les courbes grises en tirets
sont associées au modèle à trois disques uniformes dont deux sont à symétrie circulaire et le
troisième à symétrie elliptique, exposé à la Sect. 7.1.3. Ce modèle permet de rendre compte
de manière globale de la dépendance azimutale de la visibilité. La valeur associée du χ2

red est
de 8,7. Bien que les ajustements avec le premier modèle paraissent meilleurs à première vue,
ce n'est en réalité pas le cas du fait du nombre de degré de liberté plus élevé associé au second
modèle (84 contre 55). Ainsi, la valeur minimale du χ2

red associée au modèle global est plus
faible que celle associée au premier modèle.
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Fig. 7.2 � Suite de la Fig. 7.1.

à celle obtenue avec le modèle à deux composantes circulaires appliqué à chaque orientation
individuellement. Ceci s'explique notamment par le fait qu'ici le modèle ne considère que 5
paramètres, contre 36 précédemment, donc le nombre de degrés de liberté est plus important.
De plus, ces ensembles de paramètres correspondent approximativement à la même description
de la source que celle donnée à la Sect. 7.1.1 puisqu'ils mettent en évidence la présence d'une
petite composante dont la taille est de quelques centaines de mas � à la limite de di�raction �,
et une composante étendue ∼ 1,5′′. Rappelons également que dans le modèle de la Sect. 7.1.1,
l'allongement de la composante étendue était semble-t-il pris en compte par l'intermédiaire
de la variation du rapport de �ux en fonction de l'azimut.

Il est en outre intéressant de remarquer qu'en ce qui concerne le premier ensemble de
paramètres, la composante centrale est non-résolue et entourée d'une structure allongée dans
la direction NS qui est elle bien résolue. Pour le second ensemble la description est inversée,
puisque c'est la composante centrale qui est allongée (sa largeur est plus petite que la limite
de di�raction) et la composante étendue est elle circulaire. L'ajustement ne permet pas de
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94 Une approche complémentaire à la déconvolution

Fig. 7.3 � Comparaison des di�érentes sources de �ux contribuant à l'émission en IR inter-
médiaire dans le noyau de NGC 1068. L'image de fond est celle obtenue après recentrage
et sommation de toutes les poses individuelles acquises à 12,8 µm avec le mode BURST de
VISIR. Y sont superposées les tailles déduites du modèle à deux disques uniformes appliqué
aux coupes de la carte de visibilité suivant di�érents azimuts. Elles ont été reliées dans le cas
de la composante étendue a�n de mettre en évidence la forme typique de la structure (en
vert sur la �gure ; les points en rouge sont associés à la composante compacte). Le carré noir
indique la position et la taille du masque utilisé lors de la réduction des données MIDI (voir
la Sect. 8.1).

choisir entre l'une ou l'autre des descriptions. Des exemples d'ajustements de la visibilité
suivant quelques azimuts obtenus avec ce modèle sont présentés à la Fig. 7.4.

Nous avons tenté de lever la dégénérescence en considérant un modèle à deux disques
uniformes à géométrie elliptique (les paramètres étant le demi-petit et demi-grand axes de
chacun des disques, leur orientation et le rapport de �ux entre les deux). Les solutions obtenues
avec ce modèle sont quelque peu dégénérées puisque plusieurs ensembles de paramètres mènent
à une valeur équivalente du min(χ2

red) (∼ 38). Des exemples d'ajustements avec ce modèle
sont également présentés à la Fig. 7.4 pour comparaison. Ce modèle rend bien compte des
données aux faibles azimuts, mais échoue complètement pour les directions proches de 90◦.

7.1.3 Choix d'un modèle global

Ainsi, la source n'est pas bien décrite par un ensemble de disques allongés et nous avons
vu que la description de la source est dégénérée lorsqu'on considère un modèle à un disque
circulaire et à un disque allongé. Ces scénarios se sont avérés trop simples pour s'adapter
aux données recueillies. Il parait donc nécessaire d'ajouter une troisième composante a�n
d'améliorer les ajustements, et ainsi mieux contraindre la taille de la composante centrale, qui
est a priori sous la limite de di�raction du télescope. Le modèle considéré en dernier lieu et
�nalement adopté prend ainsi en compte trois disques uniformes dont deux sont à symétrie
circulaire (de tailles ®1 et ®2), tandis que le dernier est à géométrie elliptique (les paramètres

94



7.1 Les modèles 95

45 deg.

0 2 4 6 8
 Longueur de base (m)

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

V
is

ib
ili

te
 c

ar
re

e

VISIR

2 ellipses

1 disq. circ. + ellipse

2 disq. circ. + ellipse

90 deg.

0 2 4 6 8
 Longueur de base (m)

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

V
is

ib
ili

te
 c

ar
re

e

-26 deg.

0 2 4 6 8
 Longueur de base (m)

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

V
is

ib
ili

te
 c

ar
re

e

-75 deg.

0 2 4 6 8
 Longueur de base (m)

0.0

0.2

0.4

0.6

0.8

1.0

V
is

ib
ili

te
 c

ar
re

e

Fig. 7.4 � Exemple de régressions de la visibilité carrée obtenue avec les di�érents modèles
exposés aux Sect. 7.1.2 et 7.1.3 : le modèle à un disque circulaire et un disque elliptique est
tracé en pointillés, les ajustements sont générelement bons, toutefois ce modèle ne reproduit
pas le niveau constant de la visibilité (∼ 0,1) entre 3 et 8 m (χ2

red ∼ 27) ; le modèle à deux
disques elliptiques est tracé en tirets gris, il rend e�ectivement compte de la forte chute de
visibilité dans les direction à 45◦ et -26◦, mais échoue à reproduire le niveau élevé dans les
directions proches de 90◦ (χ2

red ∼ 38) ; le dernier modèle, tracé en trait plein, est celui à trois
composantes (deux circulaires et une elliptique) reproduisant le mieux l'évolution azimutal de
la visibilité. L'ajustement n'est pas parfait mais satisfaisant avec un χ2

red ∼ 9.

qui y sont attachés sont a, b et θ, dé�nis plus haut). L'expression du χ2 réduit correspondante
est la suivante :

χ2
red =

1
N − P2

N∑

i=1

[
V 2

i − V 2
Mi

( ®1,®2, a, b, θ, η1, η2 )
σi

]2

(7.3)

où η1 et η2 sont respectivement les rapports de �ux entre la petite et moyenne composantes,
et entre la moyenne et la grande, N = 91 est le nombre de points de visibilité de la carte et
P2=7 est le nombre de paramètres associés au modèle.

La minimisation du χ2
red converge vers les valeurs suivantes (les intervalles de con�ance

sont établis en examinant une variation de 1 par rapport au χ2) :

� ®1 < 85 mas (< 6,1 pc)
� a < 140 mas (< 10,1 pc)
� b = 1187 ± 22 mas (85,5 ± 1,6 pc)
� θ = -3,7 ± 0,8◦
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Fig. 7.5 � Au milieu : carte de visibilité déduite du modèle global à trois disques uniformes :
deux à symétrie circulaire et un à symétrie elliptique. Elle est à comparer à la carte des
visibilités mesurées présentée à la Fig. 6.3 (à gauche ; seuls les points de données ayant une
valeur non-nulle ont été considérés pour l'ajustement). La valeur du χ2 réduit associée est 8,7.
Les valeurs s'échelonnent entre 0 et 1, la valeur de 1 (en blanc) correspondant à la fréquence
spatiale nulle, ou centre de symétrie de la carte. A droite : carte de la valeur absolue des
résidus, c'est-à-dire les écarts entre la carte de visibilité mesurée et l'ajustement. L'échelle
de couleur associée est présentée à sa droite. Cette dernière carte atteste de la qualité de
l'ajustement.

� ®2 = 2367 ± 107 mas (170,4 ± 7,7 pc)
� η1 = 3,0 ± 0,1
� η2 = 1,4 ± 0,1

Les valeurs de θ1 et a étant proches de 0, nous avons choisi de donner une limite supérieure
associée à ces paramètres puisque la valeur 0 se trouve dans leur intervalle de con�ance à 1σ.
La carte de visibilité associée à ce modèle est présentée à la Fig. 7.5. La carte des résidus
(c'est-à-dire des écarts entre les cartes mesurée et modélisée) est présentée à droite de cette
même �gure. Les ajustements en fonction de l'azimut sont quant à eux donnés à la Fig. 7.1
et Fig. 7.2. On y voit notamment la comparaison avec le modèle de la Sect. 7.1.1. A l'÷il,
l'ajustement semble en fait meilleur avec le premier modèle appliqué à chaque orientation
indépendamment. Il n'en est rien puisque la valeur du χ2 réduit associée au modèle global à
trois composantes est bien meilleure (égale à 8,7). Ceci s'explique notamment par le nombre de
degrés de liberté beaucoup plus grand (55 pour le premier contre 84 pour le second). La Fig. 7.4
propose la comparaison des ajustements obtenus avec les trois modèles considérés dans cette
section suivant quelques azimuts. Elle montre que les ajustements avec un disque allongé + un
ou deux disques circulaires ne sont pas si di�érents. Autour de 90◦, les modèles sont quasiment
équivalents. Ceci tient au fait que le niveau élevé de la visibilité suivant cette direction est
essentiellement pris en compte par l'intermédiaire du disque elliptique, composante présente
dans les deux modèles. Toutefois, le modèle à trois composantes reproduit mieux le niveau
constant de la visibilité entre 3 et 8 m aux relativement faibles azimuts. C'est ce modèle que
nous adoptons pour la suite de notre analyse.

7.2 Description de la source

Les paramètres géométriques contraints par ce dernier modèle sont superposés aux images
et contours déconvolués de Galliano et al. (2005) et Bock et al. (2000) respectivement (à gauche
et à droite de la Fig. 7.6). Cela permet ainsi de comparer les géométries des contributions
principales au �ux des structures contenues dans ces images.

96



7.2 Description de la source 97

7.2.1 Le c÷ur MIR
L'analyse interférométrique des images VISIR obtenues en mode BURST nous a permis

d'établir une limite supérieure de ∼ 85 mas (∼ 6,1 pc) pour la composante interne du noyau.
D'une part, c'est un facteur 4 sous la limite de di�raction d'un UT (320 mas à 12,8 µm) ;
d'autre part, c'est bien plus petit que les limites supérieures en taille de 290 mas et 190 mas
(20,9 pc et 13,7 pc suivant les axes NS et EW respectivement) établies sur le c÷ur par Galliano
et al. (2005, d'après la déconvolution d'images VISIR acquises en mode standard à 12,8 µm).
Cela illustre la possibilité, grâce à la procédure interférométrique que nous avons appliquée
aux images acquises en mode BURST, de pousser la résolution bien au-delà de la limite de
di�raction du télescope.

Compte tenu de la limite supérieure estimée pour la taille de la petite structure, celle-ci est
vraisemblablement associée au tore de poussière de NGC 1068. Ce dernier n'a pour l'heure
été résolu que par l'intermédiaire de l'interférométrie avec MIDI (cf. la Partie II de cette
thèse). La limite établie ici est en très bon accord avec la taille de la couche de poussière de
82 mas (6 pc) que nous déduisons de l'analyse des données MIDI (Poncelet et al. 2006). Cette
limite est également compatible avec les tailles récemment mises en évidence par l'étude des
nouvelles données MIDI obtenues sur NGC 1068 (∼ 18 mas×7 mas (∼ 1,4 pc× 0,5 pc) pour une
composante chaude et 40 mas× 55 mas (3 pc×4 pc) pour une composante tiède de température
∼ 300 K, Raban et al. 2007). Les résultats déduits des deux approches indépendantes ne
sont toutefois pas directement comparables ici puisque les champs de vue de VISIR et de
MIDI ne sont pas les mêmes. Une comparaison rigoureuse des données acquises avec les deux
instruments fera l'objet du chapitre suivant. Nous ne nous attarderons donc pas plus ici sur
le cas de cette composante.

7.2.2 La structure allongée dans la direction NS
L'ellipse rend bien compte des n÷uds NE1 et SW1 de l'image déconvoluée de Galliano

et al. (2005, voir la partie gauche de la Fig. 7.6). Les n÷uds ont une largeur à peu près égale
à la limite de di�raction de l'UT, tandis que dans le cas de la présente étude � pro�tant de
l'e�et de la super résolution � l'épaisseur de l'ellipse en mesure à peu près la moitié. Il se peut
donc que les n÷uds soient en réalité plus �ns et que les tailles mesurées par l'intermédiaire
de la déconvolution de Galliano et al. (2005) soient des limites supérieures.

Dans notre cas, c'est un modèle d'ellipse continue et uniforme qui reproduit le mieux les
données alors que c'est un ensemble de nuages dans l'image déconvoluée de Galliano et al.
(2005). Notre ellipse doit donc être comprise comme un modèle lissant les structures plus
�nes de l'image. Il est en outre possible que la déconvolution ait su�samment accentué les
�uctuations de la distribution d'intensité des images de manière à produire des n÷uds. Si l'on
compare les résultats des deux approches avec les contours déconvolués de la Fig. 7.6 (en bas)
que nous avons nous-même obtenus � par un algorithme standard de maximum de vraisem-
blance appliqué à des images VISIR acquises en mode standard à 12,8 µm (voir le détail des
observations à la Sect. 7.3) �, il apparait que les structures étendues peuvent e�ectivement
être décrites par un ensemble de n÷uds (NE2 à NE4 + SW2). En ce qui concerne l'élongation
NS interne du noyau, elle semble e�ectivement plus �ne que la limite de di�raction et les
contours apparaissent allongés (la limite de di�raction est indiquée par l'échelle de l'image).
Ceci est également soutenu par les contours déconvolués à 12,5 µm de Bock et al. (2000)
auxquels l'ellipse se superpose très bien (voir la partie droite de la Fig. 7.6). Il semble ainsi
que les descriptions apportées par la déconvolution d'images d'une part, et le traitement inter-
férométrique d'autre part, soient complémentaires. D'un coté il semble que la déconvolution
fasse mieux ressortir les zones d'émission particulières sans toutefois les résoudre, tandis que
l'analyse interférométrique apporte de moindre détails mais pousse la résolution beaucoup
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plus loin sur la zone centrale.
La structure allongée semble également corrélée aux nuages de gaz A et B cartographiés

en [OIII] avec le HST Macchetto et al. (1994, à 0,1′′ au nord et sud du c÷ur respectivement),
et aux n÷uds du continu (a priori thermique) en IR proche notés IR-Cn et IR-Cs dans les
images NACO déconvoluées de Gratadour et al. (2006). La corrélation entre les observations
semble indiquer qu'elle est composée de gaz et de poussière de la NLR, située dans ou sur
les bords du cône d'ionisation. Il est en outre remarquable que cette composante soit orientée
à -4◦, c'est-à-dire qu'elle soit alignée avec la base du jet radio. La physique relative à cette
composante et à la matière de la NLR sera plus particulièrement abordée au Chap. 11.

7.2.3 Les structures plus étendues : rapport de �ux entre les composantes
La composante la plus étendue déduite de l'analyse interférométrique des images mode

BURST a une taille de 2,4′′. Sa largeur est représentée sur les images de la Fig. 7.6. La
comparaison avec l'image déconvoluée de Galliano et al. (2005) montre que cette composante
rend compte des contributions au �ux situées à plus grande distance du c÷ur. Cela concerne
plus particulièrement les n÷uds NE2 à NE4 et SW2. La géométrie considérée dans notre
modèle est évidemment trop simple, mais permet ainsi de prendre en compte l'environnement
étendu de manière qualitative. Une description détaillée n'est de toutes façons pas l'objectif
de la présente analyse. L'information importante à considérer pour son interprétation est
apportée par les rapports entre le �ux provenant de l'environnement étendu et le �ux des
structures plus internes. Pour cela, nous avons comparé les rapports de �ux déduits du modèle
global à trois composantes, à ceux déduits des précédentes observations acquises à cette même
longueur d'onde. Pour mémoire, ils étaient de 3,0±0,1 entre le c÷ur et l'ellipse, et de 1,4±0,1
entre l'ellipse et la composante étendue (voir la Sect. 7.1.2).

Dans un premier temps, nous avons e�ectué la comparaison avec les observations de Bock
et al. (2000), en associant la composante compacte de notre modèle à la source de �ux qu'ils
notent b. L'ellipse, elle, correspond aux sources de �ux notées a et c de Bock et al. (2000,
cf. Fig. 7.6 en haut à droite). D'après la densité de �ux moyenne qu'ils mesurent pour ces
composantes, nous déduisons : Fcoeur/Fellipse = 2, 92. Ce rapport est en parfait accord avec le
rapport de �ux que nous déduisons.

De la même manière, nous avons véri�é la cohérence entre notre approche et la procédure
de déconvolution appliquée par Galliano et al. (2005). Pour cela, nous avons associé notre
composante compacte au c÷ur irrésolu de Galliano et al. (2005) et la composante allongée
aux nuages SW1 + NE1. La composante étendue à 2,4′′ est quant à elle associée aux nuages
SW et NE restants de l'image de Galliano et al. (2005, NE2 + NE3 + NE4 + SW2). Se basant
sur les densités de �ux attribuées à chacun des nuages (indiquées au tableau 1 de leur papier),
nous avons établi les rapports de �ux suivants :

� Fcoeur/Fellipse = 2, 02
� Fellipse/Fetendue = 1, 72

Etant données les incertitudes sur les mesures de la photométrie dans les images décon-
voluées de Galliano et al. (2005) et la simplicité des structures décrites par notre modèle,
ces rapports sont en bon accord avec ceux que nous déduisons (3,0 et 1,4 respectivement).
L'écart entre les estimations est plus important en ce qui concerne le premier rapport de �ux,
c'est-à-dire celui relatif au c÷ur et à l'ellipse, dont la taille et la largeur EW respectivement
sont irrésolus dans les images. L'écart s'explique donc en partie par le fait que les structures
de Galliano et al. (2005) sont au contraire larges par rapport à la limite de di�raction du
télescope. Il se peut que les deux estimations de �ux apportées par la déconvolution s'en
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trouvent quelque peu a�ectées. En ce qui concerne le rapport de �ux mettant en jeu la struc-
ture étendue à 2,4′′, l'accord est meilleur. Cela illustre que la représentation simple sous forme
de disque uniforme est tout de même une bonne prise en compte qualitative de la contribution
de l'environnement étendu à la distribution d'intensité de l'image.

Nous concluons que notre modèle interférométrique simple a capté la majorité des in-
formations relatives aux tailles et aux rapports d'intensité des structures dans le noyau de
NGC 1068. Cette procédure va un pas plus loin par rapport à la déconvolution puisqu'elle
apporte un degré de précision supplémentaire grâce à la super-résolution. La performance
du traitement appliqué aux images BURST est particulièrement illustrée par le c÷ur et la
structure allongée dans la direction NS.

7.3 Emission de la NLR en bande N

Regardons maintenant comment les structures mises en évidence précédemment se com-
parent aux émissions de la NLR sur le reste de la bande N. La comparaison est ici basée sur des
images acquises avec le mode standard de VISIR, les nuits du 15 et 22 novembre 2005, dans
plusieurs �ltres étroits : PAH1 (8,59 µm, ∆λ = 0,42 µm), ArIII (8,99 µm, ∆λ = 0,14 µm),
SIV 2 (10,77 µm, ∆λ = 0,19 µm), PAH2 (11,25 µm, ∆λ = 0,59 µm), NeII (12,81 µm,
∆λ = 0,21 µm), NeII2 (13,04 µm, ∆λ = 0,22 µm). Ces données ont fait partie d'une demande
conjointe à de la spectroscopie VISIR dont l'étude est présentée à la Partie IV, obtenues par
une collaboration incluant notre équipe à Meudon et celles de Leiden et Heidelberg. Le temps
de pose a varié de 16 ms à 625 ms suivant le �ltre considéré. La taille d'un pixel est de 75 mas.
Pour le détail des conditions d'observation et de réduction des données acquises en imagerie,
je renvoie le lecteur à la Sect. 2.1 de l'article inséré en Annexe D.

Les images ne sont présentées ici que pour une comparaison qualitative de l'allure des
structures et de leur évolution le long de la bande N. La photométrie n'a pas été étalonnée.
Une procédure de déconvolution avec un algorithme standard de maximum de vraisemblance
fourni par le logiciel IDL (d'après Varosi et Landsman 1993) a été appliquée. Les images
présentées à la Fig. 7.7 correspondent à 100 itérations. Les fonctions d'étalement des étoiles
de référence (observées environ une demi-heure avant NGC 1068 pour chacun des �ltres) sont
données en bas à gauche des images.

Les images déconvoluées montrent l'évolution de la distribution spatiale du continu de
la NLR le long de la bande N. Les images prises dans les �ltres PAH1, SIV 2, PAH2 et
NeII2 correspondent à l'émission du continu puisqu'il n'y a pas d'émission de PAH dans les
3′′ centrales (Siebenmorgen et al. 2004, Mason et al. 2006), et puisque les �ltres SIV 2 et
NeII2 sont légèrement décalés en longueur d'onde par rapport aux émissions des raies de
[SIV] et [NeII]. Ces images permettent ainsi de cartographier la distribution de la poussière
dans le noyau. Les �ltres ArIII et NeII contiennent non seulement l'émission du continu, mais
également l'émission des raies d'[ArIII]+[MgVII] et de [NeII] (l'étude de l'émission des raies
à travers la NLR fait notamment l'objet de l'étude de la Partie IV). Toutefois, compte-tenu
du �ux associé à ces raies, il est vraisemblable que la densité de �ux du continu domine dans
les images. Nous avons d'ailleurs tenté de dissocier l'émission du continu de celle de la raie
de [NeII] grâce aux images acquises dans les �ltres du NeII (contenant continu+raie) et du
NeII2 (contenant uniquement le continu), mais ceci ne s'est pas avéré concluant.

Dans le �ltre de l'ArIII , le point source brillant au centre est associé au noyau irrésolu,
c'est-à-dire à l'émission du tore de poussière. Les n÷uds les plus brillants à ∼ 0,5′′ nord et sud
semblent non-résolus dans les deux �ltres du NeII . Sur toutes les images, nous reconnaissons
les mêmes structures que celles présentes dans les images VISIR déconvoluées à 12,8 µm par
Galliano et al. (2005), notamment les nuages NE1 à NE4 et SW1, SW2 (ils sont reportés
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sur l'image obtenue à la même longueur d'onde à la Fig. 7.6), ainsi que les nuages et la
structure en S mis en évidence dans les images déconvoluées en IR proche par Gratadour
et al. (2006). Les bords du cône d'ionisation tels que déduits par Capetti et al. (1997) sont
superposés aux images. L'ouverture et l'orientation semblent généralement en bon accord,
et plus particulièrement en ce qui concerne les frontières à l'est. L'émission de la poussière
s'étend de manière signi�cative vers le sud-ouest du c÷ur et du nuage noté NE1. C'est plus
particulièrement le cas en ce qui concerne les longueurs d'onde inférieures à 12 µm. Ceci
n'est pas pris en compte par la composante allongée que nous avons obtenue de l'analyse des
images VISIR en mode BURST car d'une part, la géométrie que nous avons considérée est
trop simple, et d'autre part, c'est justement dans le �ltre NeII que l'émission est la moins
étendue vers l'ouest. L'évolution cohérente de l'émission du continu IR le long de la bande N
nous montre une nouvelle fois que la structure allongée mise en évidence par l'analyse speckle
des images VISIR en mode BURST est bien corrélée à l'émission de la poussière dans le
noyau.

Remarques :
� La NLR semble plus di�use dans le �ltre PAH2. Cette forme semble réelle puisque le
seeing n'a pas varié entre les observations avec les �ltres SIV 2 et PAH2. Vues les images
de la Fig. 7.7, cela ne semble pas non plus provenir d'une di�érence majeure entre les
fonctions d'étalement de l'étoile de référence observée dans chacun des deux �ltres. Nous
n'avons pour le moment pas d'explication à l'aspect particulier de NGC 1068 dans le
�ltre PAH2, puisqu'aucune trace de PAH n'a été détectée à ces échelles spatiales dans
le noyau. Il serait donc interessant d'e�ectuer des observations en spectroscopie sur la
NLR de NGC 1068 dans ce �ltre.

� Il aurait été intéressant de tenter d'appliquer le même traitement interférométrique à
ces images, d'autant plus que certaines ont été acquises avec un temps de pose très
court (16 ms ; la turbulence est donc gelée en ce qui les concerne), toutefois ayant été
acquises dans le mode standard de VISIR et non dans le mode BURST (ou �rafale�),
cela ne correspond qu'à très peu de poses individuelles. Il ne serait donc pas possible
d'établir une statistique rigoureuse concernant les estimations de la visibilité qui en
seraient déduites.

� Sur l'image déconvoluée à 12,8µm présentée à la Fig. 7.6, nous avons également indiqué
la disposition du masque utilisé lors de observations avec MIDI. Cet aspect sera déve-
loppé au chapitre suivant. Il est d'ores et déjà à noter que non seulement la composante
compacte (< 85 mas) associée au tore de poussière entre dans le champ de vue de MIDI
délimité par le masque, mais également une fraction
non négligeable de la composante allongée (nous en verrons les conséquences par la
suite).
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Fig. 7.6 � En haut à gauche : comparaison entre les structures déduites du modèle global
à trois disques uniformes que nous avons adopté (cf. Sect. 7.1.3) et l'image VISIR obtenue
en mode standard à 12,8 µm déconvoluée par Galliano et al. (2005). En haut à droite : la
même comparaison est e�ectuée mais avec les contours de l'image déconvoluée à 12,5 µm de
Bock et al. (2000, d'après des observations avec Keck 2), et avec la carte radio à 5 GHz de
Gallimore et al. (1996, en échelle de gris sur la �gure). La structure délimitée par les tirets verts
correspond à la composante la plus étendue, l'ellipse bleue à la composante allongée et orientée
à P.A. ∼ -4◦ de taille (< 140) mas × 1187 mas du modèle global, et la composante orange
centrale représente le disque uniforme interne dont la taille maximale est contrainte à 85 mas.
Cette dernière composante est donc associée au tore de poussière résolu en interférométrie
avec MIDI. En bas : même comparaison mais avec l'image acquise en mode standard avec
VISIR à 12,8µm ici déconvoluée avec un algorithme standard de maximum de vraisemblance
(cf. Sect. 7.3). En plus des composantes du modèle global, y sont superposés les n÷uds NE1
à NE4 et de SW1 à SW2 correspondants aux structures de l'image déconvoluée de Galliano
et al. (2005). Le carré gris foncé de 0,6′′× 0,6′′ et incliné à -30◦ correspond au champ de
vue de l'instrument MIDI (considéré au Chap. 8). Cette comparaison illustre la cohérence
des di�érentes procédures appliquées aux images obtenues en IR intermédiaire avec VISIR
du VLT d'une part (en mode standard et en mode BURST ), et avec le télescope Keck 2 du
Mauna Kea d'autre part. Elle illustre en outre l'intérêt de l'analyse speckle appliquée aux
images acquises en mode BURST puisqu'elle permet un énorme gain en résolution sur la zone
centrale dominant le �ux.
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Fig. 7.7 � Images VISIR obtenues en mode standard dans 6 di�érents �ltres étroits le long
de la bande N : PAH1 (8,59 µm), ArIII (8,99 µm), SIV 2 (10,77 µm), PAH2 (11,25 µm),
NeII (12,81 µm), NeII2 (13,04 µm). Les contours de �ux associés aux fonctions d'étalement
des étoiles de référence dans chacun des �ltres sont donnés dans les cadres en bas à gauche
des images.
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Chapitre8
Comparaison aux données MIDI
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Les résultats obtenus précédemment ont non seulement permis de valider le traitement inter-
férométrique appliqué aux images de NGC 1068 acquises avec le mode BURST, mais montrent
également combien la procédure est puissante puisqu'elle permet de déduire des tailles infé-
rieures à la limite de di�raction d'un UT du VLT. Ces conclusions sont importantes car elles
prouvent que la comparaison entre les visibilités à très basses fréquences spatiales avec celles
obtenues à plus hautes fréquences avec MIDI ne sera pas vaine, et au contraire, pourra appor-
ter des contraintes additionnelles à la description du tore de poussière actuellement dégénérée
(cf. la Partie II de cette thèse).

Le traitement que nous allons présenter ici s'appuie sur l'analyse faite au chapitre précé-
dent mais n'est toutefois pas exactement le même. Il doit en e�et être ajusté a�n de prendre
en compte le champ de vue de MIDI qui est en réalité restreint par rapport à celui de VI-
SIR. Nous exposons donc dans un premier temps le traitement qu'il est nécessaire de suivre
pour une comparaison rigoureuse des visibilités basses et hautes fréquences spatiales mesu-
rées avec MIDI. Nous discutons ensuite les implications et les résultats apportés par ce second
traitement.

Les conclusions relatives à l'étude complète des images acquises avec le mode BURST sont
données à la �n du chapitre.
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8.1 Confrontation aux observations MIDI

8.1.1 Comment réussir à comparer les visibilités MIDI et VISIR ?
A�n de pouvoir associer de manière rigoureuse les visibilités déduites des images VISIR aux

données MIDI, il est nécessaire de traiter les images comme dans les conditions d'acquisition
et de traitement des données interférométriques. Cela signi�e qu'il est nécessaire de prendre
certains facteurs en compte, tels que le champ de vue de MIDI, et de débiaiser de l'e�et de
pixelisation des images. Les visibilités extraites précédemment à la Sect. 6.3 correspondent en
e�et au champ de vue de VISIR (c'est-à-dire plusieurs secondes d'angle). Le champ de MIDI
est quant à lui plus petit et il est nécessaire de considérer cette di�érence dans le nouveau
traitement des visibilités aux basses fréquences spatiales. Le champ de MIDI est d'abord
limité lors des observations par une fente se trouvant dans le plan image, de taille 0,6′′ × 2′′ et
orientée à PA = -30◦, se trouvant. Ensuite, lors de la réduction des données (voir la Sect. 3.3.3),
on applique le masque de largeur 0,6′′ (∼ 2 λ/D). Ce dernier est également appliqué dans
le plan image. Ainsi, le champ de vue �nal associé aux données MIDI est équivalent à une
fenêtre de ∼ 0,6′′ × 0,6 ′′, centrée sur le maximum de �ux, et orientée à PA = -30◦. L'aire
correspondante est représentée par le carré noir sur les images des Fig. 7.3 et 7.6.

Les spectres de puissance, obtenus après passage des images dans le plan de Fourier, sont
dans un premier temps corrigés des e�ets de la pixelisation. Pour cela, on divise les modules
des spectres de puissance par la fonction de transfert du pixel. Celle-ci est simplement obtenue
en considérant le pixel comme un �ltre spatial de largeur 75 mas (c'est-à-dire la taille d'un
pixel) dans le plan image.

Ensuite, opération plus délicate, il est nécessaire de prendre en compte le masque utilisé
dans le cas des données MIDI. Ici, nous conservons non seulement le module débiaisé de la
visibilité, mais également la phase de la visibilité complexe, c'est-à-dire l'information relative
à la disposition des structures dans l'image. Cela nous permet ainsi de positionner correcte-
ment le masque sur le maximum de �ux des images. Les visibilités complexes moyennées de
NGC 1068 et de l'étoile étalon s'écrivent maintenant :

SNGC1068(u, v) = |V NGC1068 (u, v)| × e−i ΦNGC1068 (8.1)
S?(u, v) = |V? (u, v)| × e−i Φ? (8.2)

où |V NGC1068 (u, v)| et |V? (u, v)| sont les modules des spectres de puissance des images
de NGC 1068 et de HD 11353 respectivement, |V NGC1068 (u, v)|2 et |V? (u, v)|2 ayant été
préalablement débiaisés du bruit de photon (comme à la Sect. 6.3). ΦNGC1068 et Φ? sont les
phases des spectres de NGC 1068 et de l'étoile étalon respectivement.

Les spectres à deux dimensions ainsi obtenus sont mis à zéro après la fréquence de cou-
pure du télescope (D/λ). A�n de sur-échantillonner, les cartes de visibilité 32 × 32 origi-
nales (nombre de pixels initialement conservés dans les images) sont agrandies à une taille
de 256 × 256 en remplissant les espaces vides avec des zéros. Cela revient à une interpo-
lation entre les pixels dans le plan image. La nouvelle taille angulaire d'un pixel est ainsi
75 mas/8 = 9,4 mas. Le masque MIDI (rendant compte simultanément de la fente 2′′ × 0,6′′
orientée à -30◦ et du masque de largeur 0,6′′ utilisés pour les données MIDI, c'est-à-dire �na-
lement de la fenêtre de (0,6′′)2 orienté à -30◦) est directement codé en une image 256 × 256.
Son spectre s'écrit :

Smasque(u, v) = |Vmasque (u, v)| × e−i Φmasque (8.3)

Etant donné que le masque MIDI est appliqué dans le plan image et a�n de le prendre en
compte dans les images VISIR, il est nécessaire de multiplier l'image du masque aux images
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8.1 Confrontation aux observations MIDI 105

de NGC 1068 et de l'étoile étalon. Nous avons ici procédé de manière équivalente en e�ectuant
une concolution entre le spectre du masque et les spectres moyens de NGC 1068 et de l'étoile
étalon. La carte de visibilité à très faibles fréquences spatiales directement comparable aux
données MIDI est ainsi donnée par l'intermédiaire du rapport suivant :

|V (u, v)| = |SNGC1068(u, v) ∗ Smasque(u, v)|
|S?(u, v) ∗ Smasque(u, v)| (8.4)

où * se réfère à l'opérateur de convolution.

Cette carte correspond à une couverture complète du plan (u, v) de la fréquence spatiale
nulle à la fréquence de coupure du télescope. Les observations MIDI de 2003 ne correspondent
toutefois qu'à des orientations de 0◦ et très proches de -45◦ des bases de l'interféromètre.
L'association des visibilités MIDI et VISIR n'est donc possible que suivant ces deux azimuts
particuliers. Par conséquent, nous n'avons plus considéré que les coupes de la carte de la
visibilité suivant ces deux orientations. Elles sont présentées à la Fig. 8.1.
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Fig. 8.1 � Mesures de la visibilité à basse fréquence spatiale obtenues à partir du traitement
des images VISIR mode BURST prenant en compte le masque relatif aux données MIDI.
Ici seules les coupes correspondant aux azimuts des bases des données MIDI de 2003 ont été
représentées (c'est-à-dire 0◦ et proche de -45◦). A gauche : ajustement par un modèle à
un disque uniforme circulaire, de taille 470 mas et 230 mas suivant les directions à 0◦ (en
trait plein noir) et -45◦ (en tirets gris) respectivement. L'ajustement à 0◦, rendant très bien
compte des mesures de visibilités, a été utilisé a�n d'associer une barre d'erreur qualitative
aux mesures (∼0,026). A droite : Comparaison avec les hautes fréquences spatiales acquises
avec MIDI. Les points correspondant à un azimut de -45◦ et à une longueur de base de 45-46 m
sont repérés par le carré gris ; et celui à 0◦ et 78 m est repéré par le carré noir.

A�n de calculer les barres d'erreur associées aux mesures de la visibilité, il est ici di�cile
d'appliquer le même traitement qu'à la Sect. 6.3. Malgré la très bonne qualité des poses
individuelles avec le mode BURST, le rapport signal sur bruit est assez faible. Cela provoque
un bruit important dans les phases des spectres de puissance des images individuelles. Il en
résulte que le sur-échantillonnage des poses individuelles n'apporte pas toujours un résultat
satisfaisant et il est dangereux d'en déduire une statistique. Nous avons donc estimé une barre
d'erreur �qualitative� de la façon qui suit. Il apparaît que les coupes de la visibilité suivant les
orientations à 0◦ et -45◦ ont l'allure typique de la fonction de visibilité associée à un disque
uniforme (voir la Fig. 8.1). Nous avons procédé à des ajustements par ce modèle simple. Le
modèle s'applique très bien aux données relatives à l'orientation à 0◦. Pour obtenir une barre
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106 Comparaison aux données MIDI

d'erreur caractéristique, nous avons donc forcé le χ2
red de l'ajustement suivant cette direction

à valoir 1. Cela revient à considérer que ce modèle est le bon et que les barres d'erreur à 1σ
sont les écarts statistiques entre l'ajustement et les mesures de la visibilité. La valeur moyenne
de la barre d'erreur ainsi obtenue vaut 0,026. Nous l'avons appliquée à toutes les mesures de
la visibilité entre 0 et 8 m suivant les deux orientations (voir la Fig. 8.1). Cette valeur doit
être considérée comme une estimation qualitative.

En conséquence, j'ai developpé en IDL les algorithmes associés à ce traitement particulier
des images VISIR mode BURST permettant de déduire les visibilités à très courtes fréquences
spatiales directement comparables aux données MIDI.
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Fig. 8.2 � Comparaison entre les points de visibilité MIDI à 12,8 µm (ceux à 45 m sont repérés
par le carré gris et celui à 78 m est repéré par le carré noir) et les visibilités à faibles fréquences
spatiales déduites des images mode BURST de VISIR (points entre 0 et 8 m ; en considérant le
masque de MIDI et en traitant les images comme dans les conditions d'acquisition des données
MIDI). Le modèle à deux disques uniformes (courbes noire et grise) doit être comparé au
modèle de transfert radiatif appliqué aux données MIDI (courbe en pointillés ; voir la Partie II
de cette thèse). Pour tenter de rendre compte de la chute importante de la visibilité à faible
fréquence spatiale, nous avons ajouté une composante étendue autour du tore de poussière.
La �gure montre qu'il n'est toutefois pas possible de reproduire ainsi simultanément les deux
jeux de données. Un modèle plus complexe sera nécessaire pour y parvenir. Les tailles de
la composante étendue sont ∼ 600 mas et ∼ 300 mas suivant les directions à PA = 0◦ et
PA = -45◦ respectivement.

8.1.2 Le liens entre les observations MIDI et VISIR
La Fig. 8.1 nous montre la comparaison entre les visibilités à basses fréquences spatiales

obtenues avec VISIR en incluant le masque de MIDI, et les hautes fréquences spatiales mesu-
rées avec MIDI. Le modèle de transfert radiatif à travers la couche de poussière � exposé à la
Sect. 5.2 de la Parie II � y est également superposé. La comparaison avec ce dernier illustre
que la chute abrupte de la visibilité à très faibles fréquences spatiales était inattendue et sou-
ligne combien ces points sont importants pour la modélisation des données interférométriques
longues bases.

D'une part les courbes de visibilités à courtes bases sont bien reproduites par un modèle
de disque uniforme de taille ∼ 470 mas et ∼ 230 mas suivant les directions à PA = 0◦ et
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8.1 Confrontation aux observations MIDI 107

-45◦ respectivement. D'autre part, les visibilités MIDI à hautes fréquences spatiales sont bien
reproduites par le modèle de transfert radiatif à travers une couche de poussière s'étendant de
35 mas à 82 mas. En considérant ces deux éléments, nous avons tenté d'ajuster les deux jeux
de données hautes et basses fréquences spatiales simultanément en conservant les paramètres
optimaux associés au modèle de couche de poussière déduits à la Partie II, mais en ajoutant
une composante (un disque uniforme) plus étendue autour. Les deux seuls paramètres libres
sont ainsi la taille du disque étendu et le rapport entre le �ux de la couche et le �ux du
disque. Les ajustements correspondants, présentés à la Fig. 8.2, ne décrivent que partiellement
les visibilités : bien que ce modèle ad hoc reproduise e�ectivement la chute importante de la
visibilité aux faibles longueurs de bases, il échoue à reproduire les données MIDI aux hautes
fréquences spatiales (voir les points à 45 m et 78 m sur la �gure). Il serait nécessaire de
tenter un nouvel ajustement en considérant également les paramètres associés à la couche de
poussière comme des paramètres libres. Cependant, ceci n'est pas possible dans le cadre de
la présente étude car elle ne s'appuie que sur des images obtenues dans le �ltre du NeII à
12,8 µm de VISIR d'une part, et seulement sur deux orientations de la base en ce qui concerne
les données MIDI. Le nombre de points ne serait donc pas su�sant pour contraindre un si
grand nombre de paramètres libres.

Ce que nous avons tout de même tenté, c'est d'ajuster de manière simultanée les deux
jeux de données avec un modèle simple de deux disques uniformes, en ne considérant plus le
modèle de transfert radiatif. Le but de cette man÷uvre est de quanti�er la fraction de �ux
propre au tore de poussière, par rapport à la fraction de �ux étendu entrant tout de même
dans le champ de vue de MIDI. Les paramètres libres sont la taille des disques et le rapport
de �ux entre eux. Le modèle a été appliqué à 0◦ et -45◦ indépendamment. Dans les deux cas,
il semble que le disque interne soit irrésolu et l'on peut estimer une limite supérieure sur sa
taille d'environ 21 mas d'après la barre d'erreur à 1σ associée à ce paramètre. La composante
étendue a une taille de 479 ± 17 mas le long de la direction NS et ∼ 350 ± 9 mas suivant l'autre
direction à -45◦. Les rapports de �ux entre les deux composantes sont 12 ± 5 et 6 ± 2 suivant
les deux directions respectivement. Ces paramètres correspondent à une valeur minimale du
χ2

red global de 3,42 (les ajustements sont présentés à la Fig. 8.3).

8.1.3 Discussion

L'étude simultanée des visibilités à hautes et basses fréquences spatiales à 12,8 µm montre
qu'il y a deux structures principales apparaissant dans le champ de vue de MIDI. Une pre-
mière, compacte, de taille . 20 mas (. 1,5 pc), est entourée par une seconde plus étendue
et légèrement allongée de 480 mas (34,6 pc) à PA = 0◦ et 350 mas (25,2 pc) à PA = -45◦ (le
rapport de taille est de ∼ 27% entre les deux directions).

Compte tenu de sa taille, il apparaît que la composante compacte est directement associée
au tore de poussière de NGC 1068 résolu avec MIDI. Cette composante apparaissait déjà dans
le premier traitement des images BURST, par l'intermédiaire de la composante interne dont
la limite supérieure en taille a été contrainte à 85 mas (6,1 pc ; voir la Sect. 7.1.2). Ici, sa taille
est bien inférieure à celles déduites par le modèle de transfert radiatif appliqué aux données
MIDI seules (35 mas et 82 mas, c'est-à-dire 2,5 pc et 6 pc ; cf. Partie II de cette thèse). Cela
s'explique d'une part par le fait que le modèle considéré ici est bien plus simple que le modèle
de transfert radiatif ; et d'autre part � et c'est ce qui constitue le résultat principal de cette
étude � par l'environnement direct de la composante compacte, qui est pris en compte par
l'intermédiaire du disque uniforme étendu dont la taille est & 350 mas (& 25,2 pc). Il entre
donc dans le champ de vue de MIDI, lequel est limité à une fenêtre de (0,6′′)2. Si l'on se
base sur le rapport de �ux obtenu entre la composante compacte (c'est-à-dire le tore) et la
composante étendue (c'est-à-dire son environnement), la première ne contribue qu'à . 20 %
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Fig. 8.3 � Comparaison entre les visibilités MIDI à 12,8 µm (ceux à 45 m sont repérés par le
carré gris et celui à 78 m est repéré par le carré noir) et les points à basses fréquences spatiales
déduits de l'analyse des images mode BURST de VISIR, incluant le masque MIDI (voir
Sect. 8.1). La �gure illustre le bon ajustement des deux jeux de données par un modèle simple
à deux disques uniformes. Les courbes noire en trait plein et grise en tirets correspondent ainsi
à un modèle à deux disques uniformes, appliqué suivant chacune des directions à 0◦ et -45◦
indépendamment, dont les paramètres optimaux associés sont :®1(0◦) et ®1(−45◦) < 21 mas,
®2(0◦) = 479 ±17 mas, ®2(−45◦) = 350 ± 9mas, η(0◦) = 12 ± 5 et η(−45◦) = 6 ± 2.

du �ux total entrant dans le champ de vue de MIDI. C'est ce qui cause particulièrement la
chute abrupte de la visibilité à très courtes fréquences spatiales. La contribution étendue au
�ux ne peut donc pas être négligée lors de la modélisation des données MIDI seules !

L'analyse de nouvelles données MIDI � obtenues par une collaboration impliquant Leiden,
Heidelberg et notre équipe de Meudon en 2005 et 2006 et qui correspondent à une couverture
du plan (u, v) bien plus importante que celle des données de 2003 (longueurs de base couvertes
entre 33 m et 130 m et azimuts variant essentiellement de 8◦ à -80◦ de v vers u) � indiquent
une taille du tore interne de ∼ 19 mas × 6 mas (∼ 1,4 pc × 0,5 pc Raban et al. 2007).
Pour les grandes bases (& 80 m), seule cette composante est requise pour l'ajustement, tandis
qu'aux bases plus courtes, une structure plus étendue apparaît, de taille 42 mas × 55 mas
(3 pc × 4 pc) et dont l'in�uence est de plus en plus marquée à mesure que la base est courte.
Ici, c'est également cet e�et que nous mettons en évidence grâce à l'étude conduite avec VISIR.
Aux très courtes longueurs de base, l'in�uence de l'environnement du tore est prédominante
(83% de la densité de �ux).

En IR proche, l'interférométrie des tavelures pose une contrainte sur la taille de la structure
compacte de 18 mas × 39 mas (2,8 pc × 1,3 pc), orientée à PA ∼ 16◦ (Weigelt et al. 2004).
Quant à la déconvolution, appliquée à des images NACO, elle indique des tailles de 30 mas
(2,2 pc suivant la direction NS) et < 15 mas (< 1,1 pc suivant la direction EO) en bande K, et
∼ 50 mas (∼ 3,6 pc) dans les bandes L et M. Compte tenu de ces résultats et ceux apportés par
les nouvelles données MIDI, il semble que la structure compacte de taille . 20 mas (. 1,4 pc)
que nous mettons en évidence soit e�ectivement associée au tore de poussière. Cela montre
d'une part les performances que permettent d'atteindre le mode BURST de VISIR et d'autre
part la nécessité d'allier les données VISIR aux données MIDI, les deux ensembles étant riches
en informations.
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8.1 Confrontation aux observations MIDI 109

La composante compacte est directement interprétable. Mais qu'en est-il de la structure
allongée contribuant à plus de 80% du �ux vu par MIDI ? Elle a une taille de 479 mas± 17 mas
(34,5 pc ± 1,2 pc) dans la direction NS et 350 ± 9 mas (25,2 pc ± ,5 pc) à PA = -45◦. A la
manière de la composante allongée révélée par le traitement des images BURST en considérant
le champ complet de l'image (voir la Sect. 7.1.2), elle parait plus étendue dans la direction
NS. Il semble donc que cet environnement direct du tore de poussière ne soit rien d'autre
que la poussière située à la base du cône d'ionisation. Si l'on se réfère à la Fig. 7.6, on voit
en e�et qu'une fraction non négligeable de l'ellipse entre dans le champ de MIDI (délimité
par la fenêtre noire). Outre l'imagerie, en spectroscopie l'évolution du pro�l d'absorption des
silicates le long du cône d'ionisation montre que de la poussière est e�ectivement présente
dans les 0,6′′ centrés sur le coeur de NGC 1068 (à l'intérieur du champ de vue de MIDI Mason
et al. 2006, Rhee et Larkin 2006). Nous ré-aborderons de manière plus détaillée la physique
de la matière constituant le cône au Chap. 11.

Nous montrons donc que la chute importante de la visibilité à courtes fréquences spatiales
apporte une contrainte additionnelle sur les tailles et change quelque peu les résultats obtenus
à partir des données MIDI seules. Mais qu'en est-il de la température de la couche ? Est-elle
elle aussi a�ectée ? La réponse est oui, mais de manière moindre puisque comme nous l'avons
vu à la Sect. 4.3 de la partie II, les températures sont déduites en partie de l'ajustement
de la densité de �ux, pas seulement des mesures de visibilité. Pour le quanti�er, nous avons
reproduit la densité de �ux du coeur de NGC 1068 par un spectre de corps noir dont nous
avons contraint la taille à 35 mas (2,5 pc, la taille du corps noir interne dans le modèle de
transfert radiatif). La température correspondante est de 333 K. Si l'on considère maintenant
une taille de 21 mas (1,4 pc, celle de la composante compacte ici), le température du corps
noir est de 432 K. Il y a une di�érence d'environ 100 K, la température reste donc du même
ordre de grandeur et les modèles de tore grumeleux sont toujours requis a�n de l'expliquer.
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8.2 Conclusion sur l'analyse interférométrique des images BURST

Nous avons e�ectué une analyse originale des images du noyau de NGC 1068 acquises à
12,8 µm avec le mode BURST de VISIR. Cette approche, basée sur le principe de l'interféro-
métrie des tavelures, fut dans un premier temps appliquée au champ total des images. Cela
nous a permis de distinguer les principales sources contribuant à la distribution d'intensité
dans le noyau. Deux des contributions ont une taille inférieure à la limite de di�raction du
télescope (∼ 320 mas à 12,8 µm). La première, . 85 mas (. 6,1 pc), est associée au tore de
poussière de NGC 1068 résolu en interférométrie avec MIDI. La seconde structure est décrite
par une composante allongée dans une direction proche de la direction NS (comme la base
du jet radio), de tailles (<140) mas × 1187 mas (<10,1 pc × 85,5 pc). Elle rend compte de
l'élongation NS du noyau observée dans les images déconvoluées en IR proche et IR intermé-
diaire. Une troisième composante plus grande rend compte des contributions plus étendues au
�ux dans les ∼ 2,5′′ centrales du noyau. Les rapports de �ux entre les trois composantes sont
tout à fait compatibles avec ceux déduits des mesures e�ectuées en imagerie directe. Tous ces
éléments soulignent les performances du mode BURST de VISIR d'une part, et de l'analyse
interférométrique que nous avons e�ectuée d'autre part. Alors que la technique de déconvo-
lution d'images apportent plus de détails quant à la distribution spatiale des contributions
principales au �ux dans le noyau de NGC 1068, notre analyse permet une meilleure contrainte
en taille des structures associées. Les deux approches paraissent donc complémentaires.

Le but initial de l'étude était d'obtenir les mesures de la visibilité de NGC 1068 à très
faibles fréquences spatiales a�n de compléter aux courtes lignes de base l'ensemble des données
obtenues avec MIDI (puisque la plus courte longueur de base du VLTI est ∼ 30 m avec les
UTs). Le traitement a dû être légèrement adapté car le champ de VISIR est beaucoup plus
grand que celui de MIDI (limité à une fenêtre de 0,6′′ × 0,6′′). Cette seconde partie de l'étude
des images BURST a mis en évidence � par l'intermédiaire de la chute importante de la
visibilité à faibles fréquences spatiales � la très forte contribution (& 80%) de l'environnement
direct du tore de poussière au �ux entrant dans le champ de vue de MIDI. Cela montre
combien sont contraignantes les mesures de la visibilité aux courtes bases et la nécessité de les
prendre en compte lors de la modélisation des mesures obtenues aux longues bases. Il se peut
ainsi que la taille du c÷ur que nous déduisons du modèle de transfert radiatif, appliqué aux
données MIDI entre 45 m et 78 m de base seules, ait été surestimée. C'est e�ectivement ce
que semblent indiquer les tentatives d'ajustement des mesures à faibles et hautes fréquences
spatiales simultanément, révélant une taille caractéristique de . 20 mas (. 1,5 pc). L'analyse
des nouvelles données MIDI paraît con�rmer ce résultat (Raban et al. 2007). La température
de la poussière du tore n'est quant à elle que faiblement a�ectée.

Le traitement interférométrique et la déconvolution apportant des descriptions complé-
mentaires de la source, il pourrait ainsi être intéressant de combiner les deux techniques et
tenter d'appliquer le traitement présenté au Chap. 7 aux poses individuelles du mode BURST
déconvoluées au préalable. Cela nécessiterait d'utiliser un algorithme de déconvolution en
aveugle, tel que celui developpé par E. Thiebaut et R. Foy à l'Université de Lyon 1.

Il serait également très utile de compléter cette étude en appliquant un tel traitement
interférométrique de la sorte à des images acquises avec le mode BURST dans d'autres �ltres
de la bande N dont dispose VISIR. Cela permettrait ainsi d'e�ectuer une comparaison aux
mesures MIDI sur di�érents canaux spectraux et ainsi de mieux décrire les contributions au
�ux dans le c÷ur de NGC 1068. Il sera en outre très intéressant de comparer les estimations
de la visibilité obtenues ici à très faibles fréquences spatiales avec celles mesurées par MIDI
avec les télescopes auxiliaires de 1,8 m. Cela permettra de couvrir des longueurs de base
intermédiaires comprises entre 16 m et 30 m. L'amélioration progressive de la couverture du
plan (u, v) fournira alors une description de plus en plus précise du c÷ur de NGC 1068.
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Nous nous sommes précédemment concentrés sur l'étude du tore de poussière de NGC 1068.
Nous avons ensuite mis en évidence le lien entre les émissions du tore et celles de son environ-
nement direct. De proche en proche nous nous éloignons du c÷ur pour nous intéresser plus
particulièrement, dans le dernier volet de cette thèse, à l'environnement étendu du noyau de
NGC 1068. Etendu donc ? Oui, car nous faisons un nouveau bond en échelle pour étendre
l'étude à quelques secondes d'angle. La technique que nous avons utilisée ici est la spectro-
scopie longue fente.

Dans le contexte de la demande de temps à l'ESO associée aux données spectroscopiques
présentées ici, deux positions de fente furent choisies suivant l'emplacement des structures
observées en imagerie avec VISIR. La première position utilisée était horizontale (PA = 90◦)
et centrée sur le maximum de �ux du noyau. L'intérêt était que le tore de poussière soit le
principal contributeur à l'émission le long de cette direction. Pour la seconde position de fente,
une orientation à PA = -15◦ fut choisie de manière à mieux comprendre la nature des n÷uds
NE1 et SW1 des images déconvoluées de Galliano et al. (2005), qui correspondent également
à la structure allongée mise en évidence par l'analyse interférométrique des données VISIR
acquises en mode BURST. Conformément aux raies détectées en bande N par ISO (avec un
pouvoir de résolution R ∼ 2000) sur le noyau de NGC 1068, les observations se limitent aux
�ltres de l'ArIII , du SIV et du NeII . Il n'y a pas eu de nouvelles tentatives de détection des
raies de PAH, absentes des spectres ISO.

Le présent chapitre expose d'abord brièvement la méthode de réduction des données spec-
troscopiques, puis le traitement que nous avons appliqué a�n de déduire les paramètres phy-
siques d'intérêt associés aux raies d'émission détectées dans les trois �ltres énumérés précé-
demment.
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Fig. 9.1 � Images VISIR acquises dans deux des �ltres étroits correspondant à ceux utilisés
pour la spectroscopie : ArIII (8,99 µm), NeII (12,81 µm). Le nord est en haut et l'est à gauche.
Les fentes à PA = 90◦ et -15◦, ainsi que le découpage par pas de 0,381′′ utilisés a�n d'extraire
les spectres le long des deux fentes, sont représentés sur l'image. Les quadrants 6 NO à 6 SE
de la fente à -15◦ y sont notés. Les deux lignes en pointillés représentent les bords du cône
d'ionisation (cf. Sect. 10.3.1). Le point d'intersection entre les deux lignes correspond à la
position de l'engin central.

9.1 Les données spectroscopiques

Les données spectroscopiques de NGC 1068 sur lesquelles se base la présente étude ont
été obtenues avec VISIR la nuit du 16 décembre 2005. Elles faisaient partie d'une demande
en temps ouvert conjointe à des données MIDI, sur lesquelles l'équipe de Leiden a travaillé.

Les présentes données spectroscopiques ont été obtenues avec le pouvoir spectral inter-
médiaire R ∼ 3000 dans trois �ltres étroits de la bande N : ArIII 8,99 µm (∆λ=0,188 µm),
SIV 10,51 µm (∆λ=0,21 µm) et NeII 12,81 µm (∆λ=0,21 µm), pour deux orientations de
la longue fente (2' × 0,4′′) : PA = -15◦ et PA = 90◦. Les positions de fente et les champs
considérés pour l'extraction des spectres sont indiqués sur la Fig. 9.1. Pour l'étalonnage en
�ux, une étoile étalon (HD 11353 de type spectral K0III) a été observée dans les trois �ltres
et suivant chaque position de fente après les observations de NGC 1068. Le temps de pose des
spectres individuels est de 625 ms. Le champ de vue spatial d'un pixel est de 0,127′′.

L'airmass moyen était de ∼ 1,15 durant les observations. Les conditions atmosphériques
étaient très bonnes au début des observations avec un seeing d'environ 0,5′′, puis elles se
sont dégradées, le seeing atteignant 1,9′′ à la �n. Les observations avec la fente à 90◦ ont été
acquises en dernier et elles ont plus sévèrement sou�ert de ces variations. La fréquence et le
saut de chopping étaient respectivement de 0,1 Hz et de 6′′ pour l'étoile étalon, et de 0,1 Hz
et 8′′ pour NGC 1068 (le long de chacune des positions de fente). La direction de nodding
était parallèle, avec un o�set égal au saut du chopping. Les images ont été co-additionnées en
temps réel pour ne sauvegarder que le couple d'images du chopping. Dans les données brutes
il y a deux positions de nodding sur le détecteur et du fait de la correction, trois spectres sont
présents dans les données réduites : un positif égal à deux fois le �ux de la source et deux
négatifs de part et d'autre, comme le montre la Fig. 9.3.
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Fig. 9.2 � Spectres de l'émission atmosphérique dans les �ltres étroits de l'ArIII (8,99µm),
du SIV (10,51µm) et du NeII (12,81µm). On distingue très nettement les raies du ciel, par-
ticulièrement intenses dans les �ltres de l'ArIII et du NeII , et nombreuses dans le �ltre du
SIV .

Fig. 9.3 � Spectres à deux dimensions acquis avec VISIR dans le �ltre du NeII à 12,81 µm.
A gauche et au milieu : exemple d'acquisition d'une paire du chopping. Dans ces deux
spectres, la verticale est la direction de la dispersion spectrale et l'horizontale est la direction
spatiale. Le spectre acquis sur le ciel seul se trouve à gauche, il met en évidence les défauts
du détecteur (en blanc), ainsi que la distorsion spectrale, plus particulièrement visible par
l'intermédiaire de l'émission des quatre raies du ciel intenses (horizontalement ; on retrouve
e�ectivement celles tracées à droite de la Fig. 9.2). On distingue également les stripes dans la
direction verticale dus à des défauts de lecture du détecteur. Le spectre du milieu a été acquis
sur NGC 1068. Les mêmes défauts y sont visibles. Il y a deux spectres sur le détecteur du fait
du nodding : l'un est positif (celui en niveaux de jaunes) et l'autre est négatif (celui en niveaux
de rouges). A droite : spectre corrigé du fond, des stripes et de la distorsion spectrale. Il a
été redressé de manière à ce que la direction horizontale corresponde à celle de la dispersion
spectrale et que la verticale corresponde à la direction spatiale. Il y a trois spectres de nodding
après réduction : le jaune et les deux rouges correspondent respectivement à 2× et -1× le �ux
de la source . On distingue très nettement les résidus de raies de ciel présents le long de la
direction spatiale. Ils ont été corrigés en moyennant de part et d'autre du spectre de la source,
puis soustraction.

9.2 Traitement des données spectroscopiques

Les données ont été réduites de manière standard grâce au logiciel développé par Eric
Pantin du CEA (Pantin 2007, en préparation). Les paires de chopping ont été soustraites de
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manière à corriger au maximum du fond. Les spectres bidimensionnels résultants sont alors
corrigés des stripes apparaissant durant l'acquisition des images, et de la distorsion spectrale
avec une fonction linéaire1. Ils sont recalés et additionnés, puis étalonnés en longueur d'onde
grâce à l'ajustement des raies du ciel (raies d'absorption telluriques, présentées à la Fig. 9.2).
Les raies telluriques sont partiellement corrigées après étalonnage avec l'étoile étalon, mais il
reste des résidus comme l'illustre le spectre de la partie droite à la Fig 9.3. Ces résidus sont
estimés dans les régions des spectres ne contenant pas le �ux de la source et sont ensuite
soustraits du spectre de la source. Les spectres ont été étalonnés en �ux grâce au spectre
composite de HD 11353 (d'après Cohen et al. 1999).

Conformément à la limite de di�raction des télescopes de 8,2 m de diamètre du VLT à
travers la bande N (0,226′′, 0,264′′ et 0,322′′ dans les �ltres ArIII , SIV et NeII respectivement),
les spectres ont été extraits spatialement en sections de 3 pixels (c'est-à-dire 0,381′′). Le champ
de vue résultant d'un �quadrant� est 0,4′′ × 0,381′′ pour les spectres individuels. Nous avons
considéré que les 3 pixels de densité de �ux maximum correspondent à la position de l'engin
central (on se référera à ce champ par c÷ur dans la suite ; sa position est indiquée sur les
images déconvoluées de la Fig. 9.1).

Les barres d'erreur associées aux spectres individuels ont été calculées à partir de la somme
de trois termes y contribuant : (1) la dispersion des �uctuations du fond, (2) le bruit de photon
(les deux étant estimés sur les spectres non-étalonnés de NGC 1068 et de l'étoile étalon), et
(3) la barre d'erreur du spectre composite de HD 11353 d'après Cohen et al. (1999). Les
spectres et les barres d'erreur correspondant aux trois �ltres et aux deux positions de fentes
sont présentés aux Fig. 9.5 à 9.10, où ils sont tracés en fonction de la longueur d'onde au
repos (le redshift de NGC 1068 étant z = 0,003786 ; Paturel et al. 2002).

Même avec un pouvoir de résolution R ∼3000, la raie de l'[ArIII] est mélangée à celle du
[MgVII], positionnée à ± 0,004 µm de la première (Hayward et al. 1996). Ceci est con�rmé
d'une part par les spectres du noyau de NGC 1068 obtenus avec ISO/SWS (R ∼2000) pour
lesquels les deux raies ne sont pas non plus séparées, d'autre part par la détection de la raie de
[MgVII] à 5,5 µm (Lutz et al. 2000), montrant que cette espèce est bien présente à l'état huit
fois ionisé dans le noyau. De plus, si on considère la métallicité à l'intérieur du noyau (proche
de la métallicité solaire), l'abondance du magnésium est équivalente à celle du soufre et du
néon, et un ordre de grandeur plus élevé que celle de l'argon (Groves et al. 2004c). Il se peut
donc que l'émission mesurée dans le �ltre de l'ArIII soit dominée par celle de la raie de [MgVII].
Nous avons vraisemblablement à faire à un mélange, et pour expliciter ceci, dans toutes la
suite nous noterons la raie d'émission détectée dans le �ltre de l'ArIII : [ArIII]+[MgVII].

A�n d'estimer les paramètres des raies, et donc de contraindre une partie de la physique
associée au gaz émettant ces raies, nous avons e�ectué un ajustement des spectres individuels
(correspondant à un champ de vue de 0,4′′ × 0,381′′). Dans un premier temps, nous avons
ajusté la densité spectrale du continu par une fonction linéaire. Cela s'avère su�sant compte
tenu de l'étroitesse des �ltres utilisés pour la spectroscopie. Le niveau du continu ainsi obtenu
est ensuite soustrait du spectre. Il ne reste alors plus que la densité de �ux propre à la raie
d'émission. Cette dernière est alors ajustée par un pro�l de raie gaussien. Lorsque la raie est
plusieurs fois piquée dans le spectre (généralement 2 fois, sauf dans le champ 3 NO où elle
parait l'être 3 fois), un pro�l gaussien est considéré pour chaque pic. L'ajustement est e�ectué
à l'aide d'un χ2 calculé individuellement pour chacun des spectres, et les barres d'erreur
associées aux paramètres des raies sont déduits d'une variation de 1 sur le χ2

min. Le �ux des
raies est ensuite estimé par intégration du pro�l des raies dans la direction spectrale. Les
barres d'erreur sur les �ux sont déduites des barres d'erreur sur les paramètres de la raie.

1voir le manuel de VISIR disponible via le site web de l'ESO : www.eso.org/instruments/visir/doc/
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A la Sect. 11.2.2, nous avons utilisé les rapports d'intensité des raies pour contraindre
la physique du gaz de la NLR. A�n de les estimer, nous avons procédé à un calcul de type
Monte-Carlo. Pour cela, les �ux des raies sont considérés comme des variables aléatoires de
distribution gaussienne, de moyenne statistique égale à la valeur mesurée et d'écart type égal
à la barre d'erreur associée à la mesure. Le Monte-Carlo consiste d'abord à générer des �ux
aléatoires pour deux des raies. Ceci est répété quelques centaines de fois. Le rapport des
moyennes des nombres générés correspond à une estimation du rapport de raie. Cette opéra-
tion est de nouveau répétée quelques centaines de fois. La moyenne des moyennes constitue
le rapport de raie �nalement estimé et la dispersion des moyennes constitue la barre d'erreur
associée au rapport. Les mesures des rapports de raies sont plus particulièrement discutées à
la Sect. 11.2.2.

Fig. 9.4 � Spectre bidimensionnel réduit acquis dans le �ltre du SIV suivant la position de
fente à PA = -15◦. Il est intéressant de le montrer car c'est le spectre qui béné�cie du meilleur
rapport signal sur bruit, et l'on y voit très clairement une �virgule�, signe d'une émission
étendue de la raie de [SIV] dont le décalage spectral augmente avec la distance au c÷ur de
NGC 1068 (le sud-est est en haut et le nord-ouest en bas ; la direction de la dispersion spectrale
est horizontale). La virgule n'est pas un artefact car on la retrouve dans les trois positions de
nodding (les spectres sont ici tracés en valeur absolue, ils sont donc tous positifs sur la �gure).

Légende commune des Fig. 9.5 à 9.10 : Spectres acquis dans le �ltre de l'ArIII 8,99 µm,
du SIV 10,51 µm et du NeII 12,81 µm. Ils sont extraits par pas de 0,381′′ dans la direction
des fentes positionnées à PA = 90◦ et PA = -15◦. Les spectres réduits et les barres d'erreur
associées sont tracées en gris. Les ajustements du continu (par un polynôme de degré 1) et
des raies (par un pro�l gaussien) sont tracés en noir. Les lignes verticales en gris foncé et gris
clair indiquent respectivement la position de la raie d'intérêt au repos, et les positions des
raies du ciel (qui ont été préalablement corrigées).
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Fig. 9.5 � Spectres extraits le long de la fente à 90◦ dans le �ltre de l'ArIII 8,99 µm.
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Fig. 9.6 � Spectres extraits le long de la fente à 90◦ dans le �ltre du SIV 10,51 µm.
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Fig. 9.7 � Spectres extraits le long de la fente à 90◦ dans le �ltre du NeII 12,81 µm.
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Fig. 9.8 � Spectres extraits le long de la fente à -15◦ dans le �ltre de l'ArIII 8,99 µm.
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Fig. 9.9 � Spectres extraits le long de la fente à -15◦ dans le �ltre du SIV 10,51 µm.
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Fig. 9.10 � Spectres extraits le long de la fente à -15◦ dans le �ltre du NeII 12,81 µm.
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L'utilisation de la spectroscopie en IR intermédiaire permet d'obtenir une grande quantité
d'informations relatives à l'émission de la matière au sein de la NLR. L'étude du continu sous-
jacent des spectres, issu de la ré-émission du rayonnement de l'engin central par la poussière
dans le domaine IR, nous fournit par exemple l'évolution spatiale de la température de la
poussière.

Les raies nous renseignent quant à elles sur les propriétés physiques du gaz de la NLR.
Celles que nous avons plus particulièrement observées avec VISIR sont liées aux transitions
atomiques 3P1 � 3P2 de l'[ArIII] à 8,99 µm; 2P3/2 � 2P3/2 du [SIV] à 10,51 µm; et 3P1/2 �
3P3/2 � du [NeII] à 12,81 µm. Une probabilité très faible est associée à ces transitions, mais
dans un fort champ de rayonnement tel que celui présent au c÷ur des NAGs et à condition
que la densité du gaz soit importante (& 105 cm−3, cela semble être le cas dans le noyau de
NGC 1068), nous observons une émission intense de ces raies.

Les résultats présentés ici, et la discussion dont ils font l'objet (développée au chapitre
suivant) constituent les derniers travaux que j'ai e�ectués durant ma thèse. Ils donnent lieu
à un article, récemment soumis pour publication à la revue Astronomy & Astrophysics, dont
la version actuelle est présentée en Annexe D.
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10.1 L'émission continue dans le noyau

La densité de �ux du continu des spectres est a priori essentiellement thermique du fait de
la ré-émission par la poussière du rayonnement central en IR. Les valeurs qui y sont associées
sont déduites de l'ajustement du niveau de �ux de part et d'autre de la raie astrophysique
dans les spectres présentés aux Fig. 9.5 à 9.10. Elles sont reportées en fonction de l'échelle
spatiale, suivant les deux positions de fente et pour chacun des trois �ltres considérés, dans
le tableau 10.1 et tracées à la Fig. 10.1.

Tab. 10.1 � Densités de �ux moyennes du continu thermique (en Jy) mesurées dans les trois
�ltres étroits de l'ArIII 8,99 µm, du SIV 10,51 µm et du NeII 12,81 µm le long des deux
positions de fente (les distances négatives se réfèrent respectivement à l'ouest et au sud-est
pour les fentes à PA = 90◦ et PA = -15◦ ; les chi�res signi�catifs sont donnés conformément
aux barres d'erreur associées aux mesures).

Distance 90◦ -15◦
au c÷ur (′′) [ArIII]+[MgVII] [SIV] [NeII] [ArIII]+[MgVII] [SIV] [NeII]

-3,810 0,001 0,001 0,002 0,005 0,002 0,001
-3,429 0,005 0,002 0,01 0,004 0,005 0,01
-3,048 0,007 0,005 0,01 0,010 0,011 0,02
-2,667 0,01 0,011 0,02 0,011 0,014 0,02
-2,286 0,02 0,026 0,06 0,018 0,03 0,06
-1,905 0,02 0,045 0,08 0,025 0,05 0,09
-1,524 0,02 0,027 0,09 0,06 0,11 0,17
-1,143 0,05 0,009 0,14 0,10 0,18 0,32
-0,762 0,22 0,10 0,60 0,18 0,30 0,69
-0,381 2,1 1,42 4,5 1,53 2,06 3,5

0 7,7 10,2 17,1 6,8 8,3 12,8
0,381 1,29 2,48 2,8 3,39 4,8 7,5
0,762 0,22 0,17 0,23 1,20 1,78 3,1
1,143 0,03 0,09 0,08 0,27 0,48 0,95
1,524 0,01 0,05 0,04 0,12 0,27 0,46
1,905 0,019 0,03 0,07 0,07 0,14 0,26
2,286 0,015 0,014 0,03 0,02 0,02 0,06
2,667 0,008 0,003 0,01 0,01 0,005 0,02
3,048 0,0009 0,002 0,003 0,007 0,002 0,010
3,429 0,003 0,004 0,001 0,001 0,005 0,006
3,810 0,002 0,003 0,001 0,001 0,001 0,021

La densité de �ux associée au continu thermique pique très clairement sur le c÷ur, et
chute très rapidement dans toutes les directions à mesure que l'on s'en éloigne. Alors que la
largeur à mi-hauteur du pic d'intensité est de ∼ 0,5′′ pour la fente à PA = 90◦, elle est quelque
peu plus large pour la fente à PA = -15◦ : ∼ 0,8′′. Ceci s'explique par l'étendue de l'émission
thermique au NO du coeur, dénotant soit qu'il y a plus de poussière dans cette partie du
noyau, soit que son émission est moins sujette à des e�ets d'absorption.

A�n de déduire la température typique de la poussière au sein de la NLR, nous avons
procédé à des ajustements des densités de �ux du continu extraites le long de la position de
fente à PA = -15◦ à l'aide d'un spectre de corps noir (CN ; sauf pour le champ centré sur
le c÷ur comme nous allons le voir bientôt). Nous avons �xé la taille du CN à la taille du
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Fig. 10.1 � Evolution de la densité de �ux du continu thermique dans la direction est-ouest (à
gauche, fente à PA = 90◦ ; les distances négatives correspondent à l'ouest), et suivant le long
du cône d'ionisation (à droite, fente à PA = -15◦ ; les distances négatives correspondent au
nord-ouest). La di�érence d'intensité entre les pics suivant les deux directions est probablement
due à un petit décalage dans le positionnement de la fente sur le c÷ur. En ce qui concerne la
fente à PA = -15◦, l'aile droite correspond à la partie nord-ouest du cône d'ionisation. Elle est
plus étendue dans la direction opposée puisque la partie SE du noyau subit plus d'absorption
de la part de la galaxie hôte (voir la Sect. 10.3).

Tab. 10.2 � Température de la poussière au sein de la NLR dans la direction à -15◦. Les
estimations sont déduites de l'ajustement des mesures de densités de �ux du continu, dans les
�ltres de l'ArIII , du SIV et du NeII , par un spectre de corps noir.

Champs Distance (′′) T(K)
6 SE -2,286 95
5 SE -1,905 100
4 SE -1,524 105
3 SE -1,143 110
2 SE -0,762 120
1 SE -0,381 145
c÷ur 0 286
1 NO 0,381 160
2 NO 0,762 145
3 NO 1,143 125
4 NO 1,524 115
5 NO 1,905 105
6 NO 2,286 95

127



128 Résultats

champ d'un quadrant (c'est-à-dire (0,381′′ × 0,4′′/π)1/2 ∼ 0,22′′). Les températures de CN
obtenues de cette façon sont indiquées dans le tableau 10.2 et tracées dans la partie droite de
la Fig. 10.2. La température de la poussière diminue ainsi d'un coup de ∼300 K sur le c÷ur
à ∼ 150 K à ∼ 0,4′′ nord et sud. Au-delà, l'évolution parait tout à fait symétrique entre la
partie NO et la partie SE du noyau, avec une décroissance très douce de la température qui
est encore de ∼ 100 K à ∼ 2,5′′ de part et d'autre du c÷ur.

En ce qui concerne le champ centré sur le c÷ur (correspondant aux trois pixels positionnés
sur le maximum de �ux), les niveaux moyens mesurés dans les �ltres ArIII , SIV et NeII sont
6,8±0,2 Jy, 8,3±0,2 Jy et 12,8±0,5 Jy pour la fente à -15◦ et 7,8±0,4 Jy, 10,2±0,3 Jy et
17,2±1,2 Jy pour la fente à 90◦. La fente à PA = -15◦ étant a priori positionnée sur une
région du cône d'ionisation où il y a plus de matière émettrice que le long de l'autre position
de fente, on pourrait aisément comprendre que la densité de �ux à PA = -15◦ soit plus élevée
qu'à PA = 90◦. C'est en fait l'inverse que nous observons et cela dénote certainement un léger
décalage dans le positionnement des fentes à PA = -15◦ et PA = 90◦ sur le c÷ur de NGC 1068.

Bien que cela constitue une description très simpli�ée, les densités de �ux mesurées sur
le champ c÷ur suivant les deux positions de fente ont également été ajustées avec un spectre
de CN. L'ajustement e�ectué sur la moyenne des mesures obtenues suivant les deux positions
de fente est présenté à gauche de la Fig. 10.2. Il est très satisfaisant et l'on en déduit une
température et une taille typique de 282±10 K et 2,8±0,3 pc respectivement. Compte-tenu
de ces résultats � qui sont compatibles avec les paramètres que nous avions déduits lors de
l'analyse des données MIDI (360 K et 2,6 pc, même si nous avons vu au Chap. 8 que le tore
est probablement plus petit) � il semble e�ectivement que le continu sous-jacent du champ
c÷ur soit associé à la poussière du tore.

La spectroscopie en IR-intermédiaire sur le noyau de NGC 1068 a précédemment été
étudiée par Mason et al. (2006), avec la même résolution spatiale de 0,4′′ mais en bande
large (bande N complète) avec une résolution spectrale moindre (R∼200). Les niveaux de �ux
que ces derniers mesurent à 8,9 µm, 10,5 µm et 12,8 µm sont compatibles avec ceux de la
présente étude et ils déduisent une température de couleur du même ordre de grandeur∼330K.
Ils supposent eux aussi que cette émission thermique est originaire du tore de poussière de
NGC 1068 et ils réussissent à reproduire le spectre du c÷ur avec un modèle de tore grumeleux
(d'après Nenkova et al. 2002) nécessitant que 90% des petits nuages poussiéreux composant
la structure du tore soient disposés dans les 3 pc internes du noyau.

10.2 Spectroscopie le long de la direction est-ouest

Au moment des observations, la position de fente à PA = 90◦ fut choisie de manière à
étudier plus particulièrement l'émission du tore de poussière, le contributeur a priori principal
au �ux le long de cette direction. En réalité, d'après les images déconvoluées de la Fig. 7.7,
la région située directement à l'ouest du c÷ur n'est pas complètement vide et l'émission du
continu s'étend jusqu'à ∼ 0,6′′, contribuant essentiellement aux �ux des champs c÷ur et
1NO. Il est à noter qu'en contrepartie de la très faible extension spatiale est-ouest du tore
de poussière et du gaz, le rapport signal sur bruit des raies détectées en spectroscopie le long
de cette direction est faible. Cela concerne en particulier les spectres obtenus avec le �ltre de
l'ArIII (présentés à la Fig. 9.5).

Dans les trois �ltres considérés, toutes les raies sont détectées en émission et aucune ne
l'est en absorption. La raie du [SIV], ayant le meilleur rapport signal sur bruit parmi les
trois espèces étudiées, est détectée des champs 2O à 4E (c'est-à-dire de ∼ 1′′ à l'ouest à
∼ 1,8′′ à l'est du c÷ur). Les détections de la raie de [NeII] et particulièrement du mélange
[ArIII]+[MgVII] sont moins évidentes. Pour chaque quadrant individuellement, une manière
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Fig. 10.2 � A gauche : Continu mesuré dans les 0,4′′×0,381′′ centraux, dans les �ltres de
l'ArIII , SIV et NeII , suivant les deux positions de fente à PA = 90◦ (diamants gris) et PA = -
15◦ (croix noirs). La courbe en trait plein représente l'ajustement de la moyenne pondérée
des mesures par un spectre de corps noir de température 282 K et de taille ∼ 2,8 pc . Les
deux courbes en tirets noirs correspondent à l'intervalle de con�ance à 1σ de l'ajustement.
A droite : Evolution de la température de la poussière de la NLR suivant la direction à
PA = -15◦. A quelques degrés kelvin près, le pro�l est étonnamment symétrique par rapport
au c÷ur.

de distinguer l'émission de ces raies par rapport au bruit consiste à utiliser la largeur de la raie
du [SIV] (déduite de l'ajustement du pro�l de la raie par un pro�l gaussien) pour l'ajustement
du pro�l des deux autres raies. Les champs où la méthode a bien fonctionné furent 2O, 1O
et 1E ainsi que le champ 4E concernant la raie du [NeII]. Les valeurs du χ2

red associées aux
ajustements des spectres (continu plus raie d'émission quand détectée) sont 2,14, 1,56 et 1,67
pour les trois �ltres. Ces valeurs et les Fig. 9.5 à 9.7 montrent que les ajustements sont tout
à fait satisfaisants en ce qui concerne les spectres dans les �ltres du SIV et du NeII . En ce
qui concerne le �ltre de l'ArIII , ils sont à considérer avec plus de précaution compte tenu de
la moindre qualité des données.

Les vitesses radiales le long de la ligne de visée sont déduites des décalages spectraux
(e�et Doppler). Elles sont toutes données par rapport à la vitesse propre de la galaxie hôte
(1148 km.s−1 ; Brinks et al. 1997). La largeur des raies peut être exprimée par l'élargissement
Doppler (Rybicki et Lightman 1979), de la manière suivante :

∆λD =
λ0

c

(
2kT

ma
+ ξ2

)1/2

(10.1)

où ∆λD est l'élargissement Doppler, λ0 est la position de la raie d'émission, c est la vitesse de
la lumière, k est la constante de Boltzmann, T et ma la température et la masse d'un atome
de gaz. Le terme de gauche dans la somme est associé à l'agitation thermique des particules du
gaz. Le second terme est d'origine non-thermique et fait intervenir ξ, qui peut être interprété
de deux façons di�érentes : - soit comme une vitesse de turbulence d'origine non connue ; - soit
par une dispersion de vitesse du gaz due à la projection du champ de vitesse de la stucture de
gaz le long de la ligne de visée. En attendant de donner notre interprétation en fonction des
éléments apportés par la spectroscopie, nous appellerons ce second terme de l'élargissement
le terme turbulent.

Le rayonnement central étant a priori écranté par la poussière du tore le long de la direction
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est-ouest, la température y chute très rapidement et les largeurs de raie sont dominées par le
terme turbulent (cf. l'argumentaire concernant le gaz de la NLR à la Sect. 10.3.2). Elle est
mesurée en fonction de la distance au c÷ur à partir de la largeur à mi-hauteur du pro�l de la
raie. Elles sont reportées sur la Fig. 10.3 où les points de mesure correspondent à la vitesse
radiale le long de la ligne de visée et la valeur de ξ est donnée par l'amplitude des barres
verticales. Les points associés aux raies d'[ArIII]+[MgVII] et [NeII] sont également reportés
sur la �gure, bien qu'ils doivent être considérés avec plus de précautions (du fait du mauvais
rapport signal sur bruit des spectres associés). On observe ainsi que le champ de vitesse
radial dans la direction est-ouest a une valeur moyenne <100 km.s−1 et ne dépasse jamais
plus de 300 km.s−1 par rapport à la vitesse propre de la galaxie hôte. Il n'y a pas d'évolution
signi�cative du champ de vitesse et il se peut qu'il soit relié à la chute de la matière nourrissant
le tore de poussière.

La valeur moyenne de ξ que nous mesurons est ∼ 250 km.s−1. Elle est plus élevée que la
vitesse radiale et est typiquement plus large à l'ouest du c÷ur qu'à l'est (où elle atteint jusqu'à
600 km.s−1). Ici, il n'est pas aisé de savoir si ξ est d'origine turbulente ou si elle correspond
à une dispersion de vitesse. Toutefois, nous pensons que ξ correspond à la dispersion de la
projection du vecteur vitesse associée aux particules de gaz le long de la ligne de visée, du
fait de l'épaisseur de la structure de gaz s'accrétant sur le tore. Les images déconvoluées à
travers la bande N mettent en e�et en évidence que le continu est plus étendu à l'ouest du
c÷ur, signi�ant qu'il y a plus de matière de ce côté (cf. Fig. 7.7).

L'hypothèse suivant laquelle la vitesse radiale de 100 km.s−1 serait associée à la vitesse
de chute de la matière du MIS nourissant le tore de poussière est renforcée d'une part par
les champs de vitesse mis en évidence pour le disque moléculaire circumnucléaire (de taille
∼ 100 pc) mesurées en CO de part et d'autre du c÷ur : 150 km.s−1 à 1′′ à l'est et 180 km.s−1

à 1,5′′ l'ouest (Usero et al. 2004) ; d'autre part par les mesures polarimétriques à 10 µm de
Packham et al. (2007), révélant une région de forte polarisation à l'est et l'ouest du c÷ur. Ils
éstiment ces observations compatibles avec de la poussière se dirigeant vers l'engin central et
constitutive du tore.

10.3 Spectroscopie le long de la NLR

La seconde position de fente à PA = -15◦ à été choisie de manière à sonder l'émission du gaz
dans le cône d'ionisation. Cette position de fente correspond particulièrement à la direction de
l'élongation NS du noyau observée en IR (cf. Partie III et la Fig. 9.1 où la position de la fente
est superposée aux images déconvoluées dans les �ltres de l'ArIII et du NeII ). Comme dans
le cas de la fente positionnée à 90◦, toutes les raies sont détectées en émission. Parmi les trois
�ltres, c'est également le �ux de la raie du [SIV] qui est le plus élevé. Si l'on considère que les
raies observées dans chacun des �ltres sont émises par les mêmes groupes de nuages de gaz de
la NLR, alors l'élargissement Doppler de leur pro�l doit être le même pour les trois espèces.
Ainsi, de la même manière que pour les raies détectées le long de la fente à PA = 90◦, lors
de l'ajustement des raies d'[ArIII]+[MgVII] et de [NeII], nous vons contraint la largeur de leur
pro�l à partir de celle déduite de la raie de [SIV]. Cette méthode fonctionne généralement bien,
à part pour les quadrants 6 SE, 1 SE, 2 SE, c÷ur, 5 NO, et 6 NO (voir les tableaux 10.3 et
10.4). Les valeurs moyennes du χ2

red associées aux ajustements des spectres (continu plus raie
d'émission quand détectée) sont 1,40, 1,21 et 1,33 dans les trois �ltres. Ces valeurs attestent
de la qualité des ajustements, également appréciable en regardant les Fig. 9.8 à 9.10.

Les paramètres déduits de l'ajustement des pro�ls de raies sont listés dans les tableaux 10.3
et 10.4, et tracés en fonction de la distance au noyau aux Fig. 10.4, 10.5 et 10.6. La raie de
[SIV] est détectée de ∼ 3′′ SE à ∼ 3′′ NO ; celle d'[ArIII]+[MgVII] de ∼ 2,3′′ SE à ∼ 1,5′′ NO
et celle du [NeII] de ∼ 2,3′′ SE à ∼2,7′′ NO. Cette dernière est une nouvelle fois détectée
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Fig. 10.3 � Champs de vitesse radiale le long de la fente à PA = 90◦ (les distances négatives
correspondent à l'ouest). Ils sont déduits des décalages spectraux des raies d'[ArIII]+[MgVII],
[SIV] et [NeII]. Les barres verticales indiquent la dispersion en vitesse du gaz associé, mesurées
d'après les élargissements Doppler des raies d'émission.

dans le champ 10 NO correspondant à une distance de 3,8′′ du c÷ur. Il est étonnant que la
seule raie du [NeII] soit détectée dans ce champ éloigné du c÷ur. Puisque l'émission de cette
raie particulière est susceptible d'être provoquée par des activités de �ambée d'étoiles, cette
détection suggère la présence d'une zone ponctuelle de �ambée stellaire à l'intérieur du bras
joignant l'anneau circumnucléaire situé à 13′′ à la partie interne du noyau (Usero et al. 2004,
d'après l'émission CO(1-0)).

Une caractéristique remarquable des raies est qu'elles présentent un double pic d'émission
dans quasiment chaque champ. Les trois champs centrés sur le coeur (1 NO, coeur et 1 SE)
font toutefois exceptions puisque les raies n'y présentent qu'un seul pic large (cf. Fig. 9.8
à 9.10). Il est possible que ce pic résulte en fait de la superposition de plusieurs composantes
décalées vers le bleu et/ou décalées vers le rouge (nous dirons blueshiftées et redshiftées par
la suite) non résolues spectralement. Le champ 3 NO (à 1,14′′ au nord-ouest) est quant à lui
particulier car les raies y présentent trois pics d'émission séparés spectralement. Le pic central
n'est pas un artefact car il est de même largeur dans les trois �ltres, il peut donc être associé
à une seule et même structure gazeuse. Tout ceci sera discuté plus en détails à la Sect. 11.1.2.

10.3.1 Pro�ls de vitesse

Comme nous venons de le mentionner, les raies présentent généralement un double pic
dont l'évolution spatiale et nous apportent une mine d'informations sur la distribution du gaz
de la NLR, notamment par l'interprétation des champs de vitesse déduits du décalage spectral
de chacun des pics. Les vitesses radiales mises en jeu sont tracées en fonction de la distance au
c÷ur à la Fig. 10.4. Les raies blueshiftées et redshiftées sont bien séparées et s'écartent l'une de
l'autre avec la distance au c÷ur. Les deux contributions de la raie sont donc émises par deux
structures distinctes. L'évolution de la vitesse est étonnamment linéaire et parait symétrique
entre 1′′ SE et 2′′ NO. La partie blueshiftée accélère jusqu'à ∼ 1000 km.s−1 à 3′′ NO. De la
part de la composante redshiftée, on observe une nette décélération du gaz au-delà de 2,2′′ NO.
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Fig. 10.4 � Champs de vitesse radiale du gaz de la NLR de NGC 1068 suivant la direction
à PA = -15◦. Les vitesses sont relatives à la vitesse propre de la galaxie hôte (1148 km.s−1 ;
Brinks et al. 1997). En haut : vitesses mesurées d'après le décalage spectral des raies double-
ment piquées dans les trois �ltres et sur chaque pixel dans la direction spatiale. Cela illustre
la nature creuse de la structure de gaz sondée par la spectroscopie. Les champs de vitesse
apparaîssent symétriques par rapport au c÷ur. En bas : chaque coté du pro�l de vitesse,
mesurée à partir du décalage spectrale de la raie de [SIV] (ayant le meilleur rapport signal
sur bruit des trois raies) a été ajusté dans chaque champ avec deux lois de vitesse : v ∝ r
(traits pleins noirs) et v ∝ r1/2 (tirets rouges et verts). L'ajustement avec la première loi
est bon de 2′′ nord-ouest à 1,2′′ sud-est du c÷ur. Il met en évidence une structure bicônique
ouverte à 82◦, incliné à -10,7◦ le long de la ligne de visée (vers l'observateur du coté nord du
noyau ; l'axe de symétrie du bicône est indiqué par la ligne noire en tirets). Les dispersions de
vitesses du gaz, déduites des élargissements Doppler des pro�ls de raie, sont représentés par
l'épaisseur des bords délimités par les lignes grises. La croix noire correspond à la vitesse du
pic intermédiaire dans le champ 3 NO.
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On peut estimer que la vitesse s'annule à ∼ 4,2′′ du coté nord et & 4,1′′ du coté sud.
Compte tenu de l'évolution spatiale particulière des champs de vitesse de la Fig. 10.4, nous

avons cherché à contraindre la géométrie des structures de gaz qui y sont associées. Pour cela
nous avons utilisé des lois de vitesses empiriques très simples a�n d'ajuster les mesures de
vitesses radiales (v) en fonction de la distance radiale (r) : v ∝ r et v ∝ r1/2. L'ajustement
avec la première loi (que nous appellerons loi en �r�) est très bonne de 1,15′′ SE à 2,3′′ NO et
nous conduit à une description de la source en bicône avec les paramètres suivants : le bord le
plus distant le long de la ligne de visée est incliné à i = -30,4◦ au nord, le plus proche l'est à
i = 51,4◦ au nord. La structure est ainsi ouverte à 82◦ et inclinée à ∼10◦ (vers l'observateur
du coté nord du bicône). L'ajustement est également très bon avec la seconde loi (que nous
appellerons loi en �r1/2�), en particulier du coté nord, et décrit la structure avec une géométrie
en clepsydre dont les paramètres sont à peu près les mêmes que ceux apportés par la première
loi. Le centre de symétrie est légèrement décalé : 60 mas SE en ce qui concerne la loi en
�r� et 130 mas SE en ce qui concerne la loi en �r1/2� (équivalent à la taille angulaire d'un
pixel). Le centre de symétrie est également décalé de 25 km.s−1 vers les valeurs positives de
la vitesse radiale. Toutefois, compte tenu de la résolution spatiale des spectres d'une part, et
des barres d'erreur associées aux pro�ls de vitesse d'autre part, ces décalages sont tout à fait
compatibles avec la position de l'engin central de NGC 1068. D'après les ajustements avec les
deux lois de vitesse simples, il parait clair que le gaz accélère le long d'une structure bicônique.
Nous pouvons de plus a�rmer que ce bicône est creux car les pics d'émission blueshiftés et
redshiftés sont bien séparés spectralement. Si la structure était pleine, nous observerions une
raie unique élargie par la dispersion des vitesses du gaz le long de la ligne de visée. Il est
donc vraisemblable que la structure que nous observons par le biais de la spectroscopie en IR
intermédiaire soit le cône d'ionisation de NGC 1068 !

Les champs de vitesse déduits des observations en optique des raies du [NII] (λ6548 et
λ6583, Cecil et al. 1990) et de la raie d'émission de l'[OIII] (λ5007 avec le HST, Cecil et al.
2002) sont en bon accord avec ceux mesurés ici. Cecil et al. (2002) rendent compte de leurs
spectres optiques avec une loi de vitesse en r0,6. En IR intermédiaire, nous déduisons une
ouverture de 82◦ identique, et une inclinaison du bicône de 10◦ en très bon accord avec les
résultats de leur étude.

Ces conclusions sont renforcées par le modèle de bicône simple appliqué par Crenshaw
et Kraemer (2000) et Das et al. (2006) aux données optiques. Ils déduisent de plus que la
distance à partir de laquelle la matière commence à décélérer est de 1,94′′ et que le bout du
bicône se situe à 5,5′′ du coeur (contre ∼ 2,2′′ et ∼ 4,2′′ dans notre cas). Compte tenu des
di�érences de résolutions spectrales et spatiales entre les deux études, ces mesures sont tout
à fait cohérentes entre elles.

Il y a toutefois un point sur lequel nous sommes en désaccord avec les résultats de Das
et al. (2006). Il concerne l'orientation du bicône dans le plan du ciel qu'ils contraignent à 30◦.
Ceci pour une raison simple : compte tenu de l'ouverture du cône déduite précédemment (82◦,
également en accord avec Das et al. 2006), une orientation à PA = 30◦ signi�erait que le bord
ouest du cône au nord est orienté à PA = -10◦. Or, nous voyons ici grâce à la spectroscopie en
IR intermédiaire que les raies en émission sont doublement piquées suivant la fente orientée à
PA = -15◦. Cela met en évidence que le long de cette direction, nous observons encore le gaz
distribué suivant les deux bords distincts du cône. Ces éléments impliquent donc que le bord
ouest du cône du coté nord du noyau est orienté à plus de -15◦ vers l'ouest. L'orientation de
l'axe du bicône semble donc plus compatible avec la valeur de 15◦ précédemment établie par
Crenshaw et Kraemer (2000) grâce à leur modèle de bicône simple, et celle de ∼ 10◦ déduite
par Capetti et al. (1997) de la cartographie de la raie d'[OIII] et [NII] + Hα dans le noyau.
Nous adopterons cette dernière valeur par la suite et c'est celle-là même qui est indiquée à la
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Fig. 10.5 � Evolution spatiale des largeurs à mi-hauteur des raies d'émission détectées dans
la direction à PA = -15◦. Les largeurs à mi-hauteur augmentent en moyenne du SE au NO du
noyau, comme l'indiquent les régressions linéaires en trait plein et tirets. L'élargissement des
raies est dominé par le terme turbulent dont les amplitudes � déduites des mesures présentées
ici � sont reportées au bas de la Fig. 10.4.

Fig. 9.1.
Selon Cecil et al. (1990), le jet radio est incliné à 45◦ par rapport au plan de la galaxie

hôte pour laquelle PA = 40◦ et i = 32◦ (Ulvestad et Wilson 1989). Si tel est e�ectivement
le cas, cela signi�e que le jet est orienté à i ∼ 13◦ le long de la ligne de visée (c'est-à-dire
vers l'observateur du coté nord du noyau). L'axe du cône d'ionisation semble donc confondu
avec l'axe du jet radio, indiquant que ce dernier se propage à l'intérieur du premier. En
conséquence, nous interprétons l'accélération du gaz non comme un couplage de la matière
au jet radio, mais comme un écoulement (ou �vent�) soulevé, maintenu et accéléré par la
pression de radiation produite au niveau de l'engin central (plus particulièrement par les
parties internes du disque d'accrétion). De même, il est peu vraisemblable que la décélération
du gaz observée dans le pro�l de vitesse plus loin que 1′′ SE et 2′′ NO soit due à une interaction
entre la matière s'écoulant le long des bords du bicône et les structures radio. Ces points seront
particulièrement discutés au Chap. 11.

10.3.2 Evolution des largeurs de raies
Déduire une évolution typique de la largeur des raies de nos données spectroscopiques

n'est pas évident (voir la Fig. 10.5). Il apparaît tout de même qu'elle augmente de manière
signi�cative du sud au nord, suivant une pente plus raide en ce qui concerne les raies blue-
shiftées que les raies redshiftées (voir notamment les courbes en tirets et en trait plein noirs
sur la Fig. 10.5).

D'après les largeurs de raies mesurées ici en spectroscopie et d'après l'équation 10.2, l'élar-
gissement Doppler est dominé par l'agitation thermique à condition que la température excède
∼ 106 K. Dans le cas contraire, c'est le terme turbulent (associé soit à la vitesse de turbulence,
soit à la dispersion de vitesse du gaz) qui prend le dessus. A�n de savoir dans quel régime se
trouve le gaz de la NLR que nous observons suivant la fente à PA = -15◦, nous avons utilisé la
formule de la température maximale du vent donnée par Krolik et Begelman (1986), estimée
en considérant l'équilibre entre le taux de refroidissement du gaz du fait de son expansion, et
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Fig. 10.6 � Evolution spatiale des intensités des raies d'émission détectées dans la direction
à PA = -15◦. Plusieurs choses sont à noter : � le �ux de la raie d'[ArIII]+[MgVII] est la moitié
de celui des raies de [SIV] et de [NeII] ; � les pics d'intensité des raies de l'[ArIII]+[MgVII] et
du [SIV] sont centrés sur la position du noyau, tandis que celui de la raie du [NeII] est centré
à 0,4′′ au nord-ouest ; � dans le cas des trois raies, l'aile NO des pics d'intensité est plus
prononcée que l'aile SE.

le taux de chau�age radiatif :

Tmax ∼ 106 × L
2/3
44

(
Tc,eff

1, 5.107 K

)
z−2/3
pc K (10.2)

Si l'on considère comme Krolik et Begelman (1986) une température Compton e�ective
Tc,eff ∼ 1,5.107 K, une luminosité bolométrique typique de 1,5×1011 L¯ pour le noyau de
NGC 1068 (Bock et al. 2000) et une demi-hauteur du tore de poussière (z) de 2 pc typi-
quement (cf. Partie II de cette thèse), la température maximale près du c÷ur est environ de
∼ 4×106 K. Si l'on considère maintenant que la température chute comme r1/2 (en première
approximation lorsqu'on considère un rayonnement de type CN) à l'intérieur de la NLR, alors
à 0,5′′ elle est déjà un ordre de grandeur plus faible (105 K). De plus, d'après l'ajustement
des raies d'émission en X par Ogle et al. (2003), la température des électrons de la NLR est
vraisemblablement de l'ordre de 104 K. Ces éléments montrent que la température dans le
bicône est bien plus faible que 106 K (sauf peut-être en ce qui concerne le champ centré sur
le c÷ur) et cela signi�e que c'est le terme turbulent qui l'emporte sur l'agitation thermique
dans l'élargissement des raies d'émission. Compte tenu de la géométrie que nous avons mis
en évidence par l'interprétation de l'évolution spatiale de la vitesse radiale, il parait naturel
d'associer le terme dit turbulent de l'élargissement Doppler des raies à une dispersion de vi-
tesse du gaz s'écoulant le long des bords du bicône (tel que l'illustre la Fig. ??). Celle-ci est
donnée en fonction de la distance au c÷ur dans les tableaux 10.3 et 10.4 et reportée dans
la partie basse de la Fig. 10.4 (où la distance entre les courbes grises épaisses entourant les
mesures des vitesses radiales indique la dispersion de vitesse associée). Cette approche montre
que les bords du bicône sont épais et si l'on prend en compte la loi en �r� déduite de l'ajus-
tement des champs de vitesse radiale (Sect. 10.4), nous pouvons estimer que leur épaisseur
est typiquement comprise entre ∼ 0,2′′ et 1,2′′. Cela correspond à un angle de divergence des
bords compris entre 5◦ et 10◦. Il est à noter que ces valeurs correspondent étonnamment à
celles prédites statistiquement par Elvis (2000) pour expliquer la faible fraction du nombre de
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NAGs ayant une région des raies larges en absorption (cf. Sect. 1.4).
Par des e�ets de projection, on s'attendrait à ce que le bord du cône nord qui est le plus

proche de nous sur la ligne de visée (c'est-à-dire le bras blueshifté) nous paraisse plus épais
que celui qui est le plus éloigné (c'est-à-dire le bras redshifté), et le contraire au sud. A la vue
la Fig. 10.4, il ne semble pas que ce soit le cas puisque la dispersion de vitesse est de manière
générale plus large au nord qu'au sud et ce que nous observons est plutôt symétrique par
rapport à l'axe du bicône. Cela peut indiquer une asymétrie nord-sud dans la distribution de
la matière de la NLR, comme semble également le montrer la variation spatiale des intensités
de raies (cf. Sect. suivante).

10.3.3 Variation spatiale des intensités de raies
Les mesures d'intensité des raies d'[ArIII]+[MgVII], de [SIV] et [NeII] sont tracées en fonc-

tion de l'échelle spatiale dans le noyau à la Fig. 10.6 et reportées dans les tableaux 10.3
et 10.4. Il y a deux choses remarquables dans leurs évolutions. Premièrement, le �ux de
l'[ArIII]+[MgVII] est la moitié de celui des deux autres raies, qui à leurs pics sont équivalents.
Deuxièmement, alors que le �ux des raies d'[ArIII]+[MgVII] et de [SIV] piquent sur le champ
centré sur le c÷ur, celui de la raie de [NeII] pique à 0,4′′ NO. Cela correspond à la position
du nuage nommé NE1 mis en évidence par la déconvolution (Galliano et al. 2005). La raie de
[NeII] pourrait ainsi être magni�ée du fait de la collision entre le jet et ce nuage particulier
de la NLR.

L'évolution des �ux des raies suit la même tendance que celle du continu à PA = -15◦,
décroissant plus rapidement au SE du noyau qu'au NO (voir la Fig. 10.1). Cette légère asymé-
trie doit certainement provenir d'une plus grande absorption de la matière dans la partie sud
du noyau du fait de la présence du disque de la galaxie hôte (incliné à 32◦, Ulvestad et Wilson
1989). Il est toutefois étonnant que cette asymétrie soit plus marquée en ce qui concerne la
raie du [NeII] (cette constatation est également faite par Mason et al. 2006). Est-ce dû à un
pic d'activité de la �ambée stellaire localement, qui est susceptible de produire l'émission de la
raie de [NeII] ? On peut écarter cette possibilité puisque la �ambée stellaire ne contribue pas à
plus de 1% du �ux total du c÷ur en IR (Marco et Brooks 2003). N'est-ce alors pas simplement
dû à une asymétrie nord-sud au sein même de la distribution de la matière de la NLR? C'est
e�ectivement ce que semble indiquer l'émission redshiftée des trois raies qui est plus faible
du coté nord du noyau que du coté sud (donc plus absorbée), alors qu'on s'attendrait à la
tendance inverse du fait de l'absorption par la galaxie hôte.
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Les résultats apportés par la spectroscopie en IR intermédiaire sont particulièrement intéres-
sants en ce qui concerne les données acquises avec la position de fente à PA = -15◦. Il semble
en e�et que la structure, révélée lors de l'interprétation des champs de vitesse radiale associés
aux raies de l'[ArIII]+[MgVII], du [SIV] et du [NeII] le long de cette direction, s'apparente au
bicône d'ionisation de NGC 1068. Ce dernier est ouvert à 82◦, incliné à -10◦ vers l'observateur
du côté nord, et orienté à PA . 15◦ dans le plan du ciel, en bon accord avec les études en
spectroscopie précédemment menées dans les domaines de l'optique et de l'UV.

Le présent chapitre discute des relations entre les di�érentes structures observées dans
le noyau de NGC 1068, dans le cadre du schéma uni�é des NAGs. Dans un premier temps,
nous tenterons de savoir d'où provient l'écoulement de gaz constituant le bicône, en nous
demandant en particulier quels sont ses liens avec le tore de poussière. Puis nous suivrons cet
écoulement le long de sa propagation au sein de la NLR et regarderons quels liens il entretient
avec les structures d'intérêt du noyau, tels que les jet ou contre-jet radio, et les nuages de
gaz et de poussière cartographiés en imagerie optique et IR. Nous verrons ensuite de quelles
manières le vent interagit avec son environnement à plus grande échelle (quelques secondes
d'angle), c'est-à-dire le milieu interstellaire (MIS) contenu dans le disque de la galaxie hôte
de NGC 1068.

Finalement nous nous intéresserons aux aspects relatifs aux processus d'ionisation du gaz,
responsables entre autres de l'émission des raies d'[ArIII], du [SIV] et du [NeII] détectées en
IR intermédiaire avec VISIR, et nous posant la question suivante : la photoionisation est-elle
dominée par des phénomènes de collisions ou est-elle uniquement produite par le champ de
rayonnement intense provenant de l'engin central ? Nous analyserons dans ce contexte les
rapports d'intensité des trois raies citées précédemment.
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11.1 Le cône et son environnement

11.1.1 Relations entre le tore et le vent

Dans le cadre du schéma uni�é standard des NAGs, on pense que l'emplacement et l'ou-
verture du cône d'ionisation sont exclusivement dé�nis par la géométrie du tore de poussière.
Si l'on considère l'orientation du bicône d'ionisation dans le plan du ciel (. 15◦), on s'atten-
drait à ce que l'axe du tore de poussière soit orienté de la même manière. D'après les récentes
observations MIDI du noyau de NGC 1068, il semble que ce ne soit pas le cas puisque l'axe
du tore est en fait orienté à PA = 48◦ (Raban et al. 2007). Ceci est illustré par le schéma
de la Fig. 11.1 où le non-alignement des deux structures est frappant. Y sont également re-
présentées les contreparties redshiftée et blueshiftée du disque des masers H2O, dont l'axe
est orienté à PA = 50◦ (Gallimore et al. 2001), c'est-à-dire de la même manière que le tore
de poussière. Cette constatation n'est pas étonnante compte-tenu de la discussion que nous
avons tenue à propos de l'emplacement de l'émission maser par rapport à la poussière du tore
(voir la Sect. 5.2). Mais alors que se passe-t-il en ce qui concerne le bicône d'ionisation ? Un
fait important à considérer pour tenter de répondre est que l'axe du bicône est confondu avec
celui de la base du jet radio (Cecil et al. 1990). Puisque le jet radio est a priori éjecté suivant
l'axe du moment angulaire (spin) du trou noir central (TNC), il est naturel de penser que
c'est également le cas de l'écoulement de gaz (ou �vent�) formant les bords du bicône. D'après
les modèles d'Elvis (2000) et de Nicastro (2000), le �vent� aurait pour origine une instabilité
dans la partie interne du disque d'accrétion à des rayons . 103 rs (où rs est le rayon de
Schwarzschild). Cela semble tout à fait cohérent avec le fait que l'axe de la partie interne du
disque d'accrétion est confondu avec l'axe de propagation des jets radio, et donc le spin du
TNC. Mais alors comment se fait-il que le tore de poussière, ainsi que le disque des masers
H2O n'aient pas cette même orientation ?

Pour tenter de répondre à cette question, nous proposons une interprétation qualitative
basée sur l'e�et Bardeen-Petterson (BP ; Bardeen et Petterson 1975). Ce n'est sans doute pas
le seul scénario permettant d'expliquer le non-alignement des structures du noyau, mais il est
particulièrement élégant et tout à fait approprié au cas des disques d'accrétion �n au c÷ur
des NAGs. On peut ainsi citer les études théoriques récentes de Lodato et Pringle (2006)
ou Nayakshin (2005), ou encore de Caproni et al. (2006) dans le cas particulier du noyau de
NGC 1068. L'idée sous-jacente décrite par l'e�et BP est que l'orientation des di�érentes orbites
kepleriennes du disque d'accrétion d'un NAGs varient de manière continue avec la distance au
TNC et le temps, essentiellement à cause d'e�ets relativistes (e�ets Lense-Thirring, mais je
ne rentrerai pas ici dans les détails car ces e�ets dépassent le cadre de mon étude). Ainsi, très
près du TNC et jusqu'au rayon de BP (de l'ordre de 102 rs à 103 rs, c'est-à-dire ∼ 2.10−5 pc
à ∼ 2.10−4 pc), l'axe de rotation du disque d'accrétion est déterminé par le spin du TNC. A
ces échelles, le disque d'accrétion est donc perpendiculaire aux jets radio. Au-delà, le disque
peut-être incliné di�éremment et donc se gauchir sous l'action d'autres e�ets, comme par
exemple l'accrétion de la matière provenant de plus grandes échelles spatiales.

Il se peut donc très bien que le vent prenne origine à une échelle de distances inférieure
au rayon de rBP � c'est-à-dire bien plus petite que celle du tore de poussière dont la taille
est de l'ordre du parsec � et qu'en étant soulevé et sou�é par la pression de radiation des
parties internes du disque d'accrétion, il emporte une partie du moment angulaire du TNC.
Ce scénario permettrait ainsi d'expliquer l'alignement des cônes avec la base des jets radio
(orienté proche de la direction NS et incliné à ∼ 10◦, Gallimore et al. 2004). L'axe du moment
angulaire du disque d'accrétion, au-delà de rBP, serait déterminé par celui de la matière
s'accrétant, dont la direction est celle de l'axe du tore de poussière (PA = 48◦)1.

1Remarques : D'après Lodato et Pringle (2006), le temps nécessaire à l'alignement complet des moments

140



11.1 Le cône et son environnement 141

Fig. 11.1 � A gauche : Schéma d'illustration de la géométrie du bicône d'ionisation telle
qu'observée dans le plan du ciel. L'orientation dans le plan du ciel est choisie à PA = 15◦
(valeur maximale), conformément à la présente étude, aux images VISIR déconvoluées (cf.
Fig. 7.7) et aux observations en optique avec le HST Capetti et al. (1997). La composante
orange, allongée (1,35 pc×0,45 pc) et dont l'axe est orienté à PA = 48◦ est le tore de poussière
mis en évidence par Raban et al. (2007, en préparation) d'après les récentes observations
MIDI. Cette structure est alignée avec le disque maser orienté à -40◦ (Gallimore et al. 2001),
représenté par les demi-disques rouge et bleu associés aux émissions redshiftées et blueshiftées
respectivement (un zoom sur ces structures est présenté à droite). Cette illustration montre
que contrairement aux attentes du modèle uni�é des NAGs, l'axe du tore n'est pas confondu
avec celui du bicône ou de la base du jet radio. Nous interprétons ce non-alignement par
un gauchissement du disque d'accrétion (représenté en jaune sur le schéma de droite ; pour
l'illustration, l'échelle à laquelle le gauchissement débute a été augmentée) dont le moment
angulaire est dominé par le spin du trou noir central jusqu'à un rayon . 2.10−4 pc typiquement
(e�ets Bardeen et Petterson 1975), et par le moment angulaire de la matière s'accrétant à
plus grande échelle (mis en évidence par l'axe du tore de poussière ; cf. Sect. 11.1.1). Le plan
de la galaxie hôte mentionné à la Sect. 11.1.3 est représenté par la surface grisée.
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On peut tout à fait faire le rapprochement avec le noyau de Circinus, dans lequel le tore de
poussière interne est orienté de la même manière que la partie externe du disque des masers
H2O, mais non suivant l'axe du bicône d'ionisation (Tristram et al. 2007, d'après l'analyse
d'observations MIDI de Circinus). Une di�érence toutefois avec le cas de NGC 1068, mais
renforçant le scénario exposé au-dessus, est que l'on observe directement un gauchissement
dans la distribution des masers H2O entre un rayon <0,1 pc, échelles auxquelles l'axe du
disque est aligné avec celui des structures radio, à 0,2 pc du c÷ur où il s'aligne avec celui
du tore de poussière (l'amplitude totale du gauchissement est de 27◦, Greenhill et al. 2003).
Suivant Tristram et al. (2007), il est ainsi possible que la direction du bicône d'ionisation soit
essentiellement dé�nie par le disque gauchi, mais la poussière environnante (détectée jusqu'à
un rayon d'∼ 1 pc avec MIDI) contribuerait à resserrer son ouverture.

11.1.2 La corrélation entre les di�érentes émissions au sein du bicône d'ionisation
Au cours de l'exposé, nous avons déjà eu l'occasion de constater la très bonne corrélation

entre les di�érentes émissions du noyau de NGC 1068. D'une part, la cartographie de la raie
de l'[OIII] nous montre la distribution du gaz sous forme de petits nuages et de �laments
dans une région privilégiée de la NLR ouverte à ∼ 90◦ et orienté à . 15◦ dans le plan du
ciel (Capetti et al. 1997). D'autre part, l'imagerie du continu IR (proche et intermédiaire)
� a priori thermique � nous apporte des informations sur la distribution de la poussière.
La déconvolution met ainsi en évidence certains n÷uds, ou nuages, dont la taille réelle est
non-contrainte du fait de la limite de di�raction des télescopes au sol (Gratadour et al. 2006,
Galliano et al. 2005). Ces nuages de poussière sont situés dans la même région de la NLR
que le gaz, mais il semble toutefois qu'ils soient distribués de manière privilégiée autour de la
propagation du jet radio (ceci est notamment mis en évidence par l'analyse interférométrique
des images VISIR BURST, cf. Sect. 7.2.2).

La spectroscopie permet d'a�ner la vision en 3 dimensions de cette région de la NLR et
met en évidence que le gaz est localisé dans un écoulement le long d'une structure bicônique
creuse, ouverte à 82◦ et dont l'axe est confondu avec celui des jets radios. La corrélation est
une nouvelle fois très bonne entre les di�érents domaines de longueur d'onde, cette structure
étant responsable des émissions des raies d'ionisation intenses de l'[OIII] et de l'Hβ observées en
optique (Crenshaw et Kraemer 2000, Cecil et al. 2002), du CIV, de l'HeIII et du CIII] observées
en UV (Groves et al. 2004a) et de l'[ArIII], du [SIV] et du [NeII] détectées en IR intermédiaire
(la présente étude)

On s'attendrait alors à ce que le gaz et la poussière soient couplés, donc que cette dernière
soit elle aussi contenue dans les bords du bicône. Tout ne se déroule en fait pas si simplement
dans le noyau de NGC 1068 car il apparaît, dans la partie nord tout du moins, que le jet radio
� qui se propage à l'intérieur du bicône � rencontre un nuage dense composé de poussière, situé
à ∼0,4′′ du c÷ur. Ce nuage correspond à celui noté HST-C en UV par Capetti et al. (1997),
NE1 en IR intermédiaire par Galliano et al. (2005) et IR-1b en IR proche par Gratadour et al.
(2006). La collision in�échit de manière signi�cative la direction de propagation du jet, de
PA = 0◦ à PA = 31◦ (Gallimore et al. 2004). Ceci prouve donc qu'une partie de la poussière
est située à l'intérieur du bicône ! Mais si un ou plusieurs nuages de poussière se trouvent
dans la partie creuse du bicône, et qui plus est entrent en collision avec le jet radio, il est
probable qu'ils soient en partie photodissociés (soit par le champ de rayonnement central, soit
par la collision elle-même) et forment une phase gazeuse, qui est logiquement détectable en
spectroscopie. La signature de la présence de ce gaz en IR intermédiaire n'est toutefois pas

angulaires du TNC et du disque d'accrétion au delà du rBP est d'environ 107 ans. Cette échelle de temps est
tout à fait compatible avec une phase d'accrétion de l'ordre de 106 ans (cf. Sect. 1.5.2 ; Davies et al. 1998)
puisque dans le cas de NGC 1068, le système n'a e�ectivement pas eu le temps d'atteindre l'équilibre.
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11.1 Le cône et son environnement 143

si évidente, mais il est possible que l'unique raie large observée dans les trois champs centrés
sur le noyau (c'est-à-dire de ∼ 0,6′′ SE à ∼ 0,6′′ NO) résulte d'un chevauchement entre un pic
blueshifté, un redshifté, et un intermédiaire (proche de la position de la raie au repos) et que
ce dernier corresponde à l'émission du gaz à l'intérieur du bicône. Une raie unique large est
encore détectée dans le champ 2 NO en ce qui concerne l'[ArIII] et le [NeII] et les trois pics
sont ensuite bien séparés dans le champ 3 NO. C'est une interprétation possible et a�n de
la con�rmer cette interprétation, il serait nécessaire d'observer ces mêmes champs en haute
résolution spectrale avec VISIR (R = 30 000). Pour expliquer le pic central dans les spectres
du champ 3 NO, nous proposons une interprétation alternative à la Sect. 11.1.3.

Qu'en est-il du côté sud du noyau ? En ce qui concerne les émissions en optique ou en
proche-IR, elles semblent être a�ectées par de l'absorption de la part de la galaxie hôte
(orientée à PA = 40◦ et inclinée à 32◦ le long de la ligne de visée, Ulvestad et Wilson 1989,
cf. Fig. 11.1). On distingue tout de même l'émission d'une langue de matière en continu
IR proche (cf. Fig. 2.3 Gratadour et al. 2006), plus particulièrement mise en évidence par
les observations VISIR en bande N (cf. Fig. 7.7), s'étendant jusqu'à ∼ 1,3′′ du c÷ur. Sa
forme paraît étonnamment symétrique par rapport à celle s'étendant du côté nord du noyau
puisqu'elle est initialement orientée à PA∼-15◦ et se courbe à PA∼30◦ au-delà de 0,7′′ SE.
Ces composantes nord et sud réunies forment précisément la structure en S du noyau IR,
auxquelles le traitement interférométrique des images BURST est sensible.

Une trace du contre-jet radio est donnée par l'intermédiaire de la composante S2 dans les
cartes radio 1,4 GHz et 5 GHz de Gallimore et al. (2004, située à ∼150 mas du c÷ur), semblant
révéler sa base. Les émissions radio plus au sud ne sont pas détectées puisque le contre-jet se
propage a priori dans la direction opposée de l'observateur. Il est ainsi possible que la langue
IR du côté sud constitue une indication additionnelle de la propagation du contre-jet, à la
manière de la langue IR au nord. Gallimore et al. (2004) interprète d'ailleurs la composante
S2 comme étant la signature d'une collision entre un nuage de matière de la partie sud du
noyau et le contre-jet. Cette composante a d'ailleurs une contrepartie optique notée HST-A
dans la carte [OIII] de Capetti et al. (1997). Ces éléments soutiennent l'interprétation selon
laquelle le contre-jet se propagerait lui aussi initialement à PA∼0◦ et se courberait à PA∼30◦
à 0,7′′ au sud-est du c÷ur.

11.1.3 Interactions entre le �vent� et le milieu interstellaire

Parlons maintenant des relations entre la matière du bicône d'ionisation et celle distribuée
à grande échelle (c'est-à-dire à quelques secondes d'angle du c÷ur). Il est tout de suite à
noter que l'une des génératrices du bicône (c'est-à-dire une droite du bicône passant par le
point de jonction des deux cônes) est contenue dans le plan de la galaxie hôte, cette dernière
étant inclinée à 32◦ le long de la ligne de visée (Ulvestad et Wilson 1989). La génératrice en
question est celle correspondant au champ de vitesse redshifté dans la partie nord du bicône
et blueshifté dans la partie sud (voir la représentation à la Fig. 11.2). C'est justement en
ce qui les concerne que la décélération du champ de vitesse du gaz, mise en évidence par le
décalage spectral des raies est la plus marquée (cf. 10.4). Les décrochages à 1,5′′ SE et 2,3′′ NO
paraissent d'autant plus importants si l'on considère l'ajustement avec la loi de vitesse en
�r1/2� (l'autre génératrice du bicône le long de la ligne de visée est très bien ajustée avec cette
loi). Il se peut donc très bien que la décélération du gaz observée suivant la génératrice qui est
contenue dans le plan de la galaxie hôte soit provoquée par des interactions entre le gaz et la
matière interstellaire du disque de la galaxie. Ce scénario fut d'abord proposé par Crenshaw
et Kraemer (2000) a�n d'expliquer cette même décélération observée en optique avec le HST.
On peut aller plus loin en présageant que la dissymétrie entre les décélérations du côté nord et
du cote sud (la pente et la distance à laquelle débute la décélération du gaz étant di�érentes)

143



144 Discussion

est due à l'anisotropie du MIS.

Comme nous l'avons déjà mentionné, nous observons par ailleurs une chose intéressante
dans le champ 3 NO (∼ 1,14′′ du c÷ur) où il apparaît que les raies de l'[ArIII]+[MgVII], du
[SIV] et du [NeII] sont toutes trois triplement piquées et la largeur de chacun des pics pris
indépendamment est la même pour les trois raies. Il semble, d'après les images acquises en
IR intermédiaire, que ce champ corresponde justement à la position d'un nuage de la NLR
émettant en IR intermédiaire (voir la Fig. 9.1 où le découpage des fentes est superposé ;
ce nuage est plus particulièrement visible dans le �ltre NeII ). Ce serait la contrepartie IR
intermédiaire du nuage HST-E observé en [OIII] par Macchetto et al. (1994) et IR-1 des images
déconvoluées en IR proche de Gratadour et al. (2006). L'émission du pic central pourrait ainsi
être la conséquence d'une collision faisant intervenir ce nuage. Mais une collision avec quoi ?
On peut écarter la possibilité que ce soit avec le jet radio puisque ce dernier entre en collision
avec le nuage HST-C situé plus près du c÷ur puis se courbe vers l'est (alors que le nuage
HST-E est situé à l'ouest du nuage HST-C). Un indice semble être apporté par les trois
champs de vitesse mis en évidence par l'intermédiaire du décalage spectral de chacun des pics
d'émission des trois raies dans ce champ : -535 km.s−1, ∼ -100 km.s−1 et 345 km.s−1. Tandis
que les première et dernière valeurs sont sans conteste associées aux émissions blueshiftée et
redshiftée du vent s'écoulant le long des bords du cône d'ionisation dans la partie nord du
noyau, l'interprétation est moins directe en ce qui concerne le champ de vitesse intermédiaire.
Il est en outre intéressant qu'il soit de même amplitude que celui observé dans la direction EO
centrée sur le noyau (cf. Sect. 10.2). Ce dernier champ de vitesse était alors interprété comme
la vitesse radiale de la matière tombant vers l'engin central, ou dit en d'autres termes : de
la matière nourrissant le tore de poussière ! Même si l'origine de la matière s'accrétant sur le
tore n'est pas encore tout à fait claire, il est vraisemblable qu'elle provienne du MIS. Ainsi,
l'amplitude de 100 km.s−1 du pic central est peut-être reliée à la vitesse radiale propre au
MIS de la galaxie hôte, et ceci favoriserait l'interprétation de la collision entre le vent et le
MIS proposée plus haut.

Nous ne pouvons toutefois pas être catégoriques sur l'interprétation de champ de vitesse
qui comme nous l'avons déjà évoqué, peut également être simplement propre au nuage HST-
E, ou peut-être même la conséquence directe de la propagation de la matière en amont du
choc entre le jet et le nuage HST-C. Les mécanismes d'émission de raies d'ionisation dans les
milieux post-chocs étant complexes, on ne peut pas exclure cette possibilité.

Au-delà de 4′′ du c÷ur, au bout du bicône, on voit dans les images HST/[OIII] une frontière
nette dans la structure de la NLR ionisée (Capetti et al. 1997). Cette distance correspond
justement à la transition de la structure en jets à la structure en lobes de l'émission radio
(Wilson et Ulvestad 1987), résultant sans doute d'un choc �en voûte� avec le MIS environnant.
D'après Capetti et al. (1997), l'ionisation du gaz est d'ailleurs bien plus élevée à cet endroit
particulier de la NLR que dans la région située juste en amont. Il est notable que cette distance
de 4′′ corresponde justement à l'extrêmité du cône d'ionisation dans la partie nord du noyau,
que nous déduisons de la spectroscopie en IR intermédiaire. Ceci n'est pas une coïncidence
puisque le choc frontal entre le jet et le MIS freine la propagation de l'écoulement de gaz
jusqu'à éventuellement la stopper complètement. L'e�et combiné des interactions latérales et
frontales entre le �vent� et le MIS contenu dans le disque de NGC 1068 expliquerait ainsi la
décélération du gaz observée à partir de 2,5′′ NO du c÷ur. Ceci est très bien illustré par la
Fig. 11.3 tirée de Wilson et Ulvestad (1987) décrivant le choc �en arc� entre le jet radio et le
MIS à l'extrémité du bicône (la trajectoire de l'écoulement du gaz le long des bords du bicône
est schématisée par les �èches rouges).
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Fig. 11.2 � Géométrie du bicône d'ionisation le long de la ligne de visée, telle que déduite
de la spectroscopie en IR intermédiaire. L'observateur, situé à gauche de la �gure, voit les
émissions blueshiftées et redshiftées du gaz s'écoulant le long des bords vers l'extérieur du
noyau. L'inclinaison du bicône � déduite des observations spectroscopiques en IR intermédiaire
et en accord avec les observations optiques et UV � est de -10◦ le long de la ligne de visée,
son ouverture est de 82◦ et l'angle de divergence des bords est typiquement compris entre
5◦ et 10◦. Le plan de la galaxie hôte, incliné à 32◦ le long de la ligne de visée (Ulvestad et
Wilson 1989) et représenté par la surface hachurée sur la �gure, est tangent à un des bords
du bicône. Les interactions entre l'écoulement du gaz et le MIS distribué dans le disque de la
galaxie hôte peuvent expliquer les décélérations observées le long des bords notés (1) et (2).
D'après Cecil et al. (1990), la direction de propagation de la base du jet radio est inclinée à
45◦ par rapport au plan de la galaxie hôte, signi�ant que l'axe du jet et l'axe du bicône sont
confondus.

11.2 Processus d'ionisation du gaz de la NLR

11.2.1 Ionisation par chocs ou photoionisation ?

A l'origine, seuls les processus de photoionisation par le rayonnement de l'engin central des
NAGs étaient invoqués a�n d'expliquer l'ionisation de la matière de la NLR (voir Davidson et
Netzer 1979, pour une revue des premiers modèles de photoionisation). Toutefois, dans nombre
de NAGs on observe une forte corrélation entre les émissions du gaz (détecté en optique par
les émissions de la raie de l'[OIII]) et les structures radio. Forts de ces constatations, certains
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Fig. 11.3 � Illustration du modèle de choc �en arc� de Wilson et Ulvestad (1987). Les �èches
en rouge schématisent la trajectoire du gaz le long des bords du bicône d'ionisation telle que
nous l'observons en spectroscopie avec VISIR.

auteurs tels que M. A. Dopita se sont intéressés à des processus dans lesquels la photoionisation
du gaz de la NLR est en fait dominée par des collisions entre les jets radio et le milieu ambiant.

Dans le cas de NGC 1068, une corrélation entre les émissions radio, optique et IR est
e�ectivement observée (cf. Sect. 11.1.2). Il parait donc naturel de se poser la question quant
aux processus régissant la photoionisation de la matière de la NLR. Nous allons les aborder
l'un après l'autre, en débutant par les modèles de chocs. Nous tenterons ensuite de répondre,
notamment en nous appuyant sur les diagnostics de rapports de raie établis grâce aux données
spectroscopiques de VISIR.

L'idée sous-jacente des modèles de chocs est l'intervention des jets radio, qui en se propa-
geant entreraient en collision avec la matière de la NLR. Les chocs chau�eraient localement
le milieu, qui en se refroidissant ultérieurement émettraient des photons très énergétiques. Le
champ de photons UV ainsi produit serait alors responsable de l'ionisation du milieu post-choc
(et éventuellement du milieu pré-choc si le choc se déroule à une vitesse su�sante). Les indices
de la présence d'un choc entre le jet radio et le nuage HST-C dans le noyau de NGC 1068
constituent un argument fort en faveur de ce processus d'ionisation. D'autre part, les modèles
de chocs développés par Dopita et Sutherland (1996) permettent non seulement de reproduire
des rapports de certaines raies optiques intenses (telles que l'[OIII], l'Hβ, ou l'[OII]) observées
dans un petit échantillon de Seyferts, mais également d'expliquer la très haute température
des électrons généralement observée dans la NLR (& 20 000 K). Toutefois, ce type de mo-
dèles rencontre des limitations et ils ne parviennent par exemple pas à rendre compte de la
forte intensité des raies coronales telles que celles du [FeVII], [FeX], [SVII], [SXII], [SiVI] ou
[SiVII]. Bien qu'ils permettent d'expliquer des vitesses d'écoulement du gaz de la NLR de 300
à 500 km.s−1, ils échouent pour des vitesses plus élevées (comme les 1000 km.s−1 observés
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Fig. 11.4 � Illustration du modèle de photoionisation prenant en compte la poussière et
dominé par la pression de radiation (tiré de Dopita et al. 2002).

dans le noyau de NGC 1068 par exemple).

Depuis les premiers modèles de photoionisation par le rayonnement de l'engin central, du
chemin a été accompli et le modèle développé récemment par Dopita et al. (2002) semble
remédier aux limitations laissées en suspens par les modèles de chocs. Le processus de pho-
toionisation au sein de la NLR qu'ils considèrent est complet puisqu'il prend en compte un
environnement où la poussière est non seulement présente, mais y participe par l'intermédiaire
de l'absorption et de la di�usion du rayonnement, ainsi que par le chau�age photoélectrique
des électrons. Considérer la poussière dans les modèles de photoionisation implique également
la prise en compte d'un gradient d'opacité du nuage ionisé, donc un gradient de pression
de radiation. La densité est donc variable dans ce modèle et la pression à l'avant du nuage
photoionisé est dominée par la pression radiative du c÷ur. Le schéma illustratif du modèle
est présenté à la Fig. 11.4 : le rayonnement de l'engin central vient photodissocier la gaz et la
poussière situés à l'avant d'un nuage de la NLR. L'ensemble est sou�é latéralement et vers
l'arrière du nuage par la pression radiative. Le champ de rayonnement local et les e�ets photo-
électriques faisant intervenir la poussière deviennent importants. La charge totale des grains
tend à s'équilibrer. Certains d'entre eux se découplent du gaz, tandis que les autres y sont
toujours liés et sont emportés avec. Ces mouvements provoquent des collisions entre grains,
provoquant leur destruction dans les régions frontalières du nuage. Ces processus forment de
cette manière une enveloppe de gaz autour du nuage et une queue de plasma poussièreux à
l'arrière. Dans les zones latérales du nuage, là où la densité est faible, le degré d'ionisation et
la pression de radiation sont très importants : ce sont dans ces zones que les raies coronales
sont émises, comme l'illustre la Fig. 11.4.

Les meilleurs diagnostics permettant de distinguer entre les deux processus exposés pré-
cédemment sont apportés par les rapports d'intensité de raies émettant dans le domaine de
l'UV. Ces diagnostics ont été considérés dans le cas de NGC 1068 et comparés par Groves
et al. (2004a) aux grilles de modèles de photoionisation par choc (d'après Dopita et Suther-
land 1996) et les modèles de photoionisation dominée par la pression de radiation du c÷ur
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(d'après Dopita et al. 2002). Les positions de fentes qu'ils ont utilisées couvrent ∼30% du
noyau, donc un large intervalle de densité et d'état d'ionisation du gaz, le long de l'axe du jet
ou non. Ils montrent de cette manière que c'est e�ectivement la photoionisation par le champ
de rayonnement de l'engin central qui domine l'ionisation du gaz de la NLR, même s'il y a
tout de même des interactions locales avec le jet radio susceptibles de magni�er quelque peu
le degré d'ionisation local.

11.2.2 Modèles de photoionisation appliqués aux rapports de raies
C'est dans ce contexte que nous nous sommes nous mêmes intéressés aux modèles de

photoionisation dominée par la pression de radiation du c÷ur, en comparant les rapports
d'intensité des trois raies détectées par VISIR avec les grilles de modèles fournies par Groves
et al. (2004b). Nous nous sommes limités à la position de fente à PA = -15◦ suivant laquelle
le bicône d'ionisation est détecté. L'axe de ce dernier et des jets radio étant confondus, on
peut e�ectivement considérer qu'ils n'entrent pas en interaction et que l'ionisation du gaz
constituant la structure du bicône est principalement due aux photons énergétiques provenant
de l'engin central.

Une première catégorie de modèles présentée par Groves et al. (2004c) ne considère pas
l'implication de la poussière dans le processus complet de photoionisation, une seconde caté-
gorie la prend en compte par l'intermédiaire du transfert de rayonnement et par le chau�age
photoélectrique du gaz (voir le modèle de Dopita et al. 2002, exposé à la Sect. 11.2.1).

Pour les deux ensembles de modèles, les grilles ont été générées en fonction de di�érents
paramètres :

� la densité au niveau de la face avant du nuage, pour des valeurs de 102, 103 ou 104 cm−3

(typiques des variations de densité dans la NLR) ;
� la métallicité, de 0,25 Z¯ à 4 Z¯ (voir Groves et al. 2004c, pour les abondances relatives

entre les éléments considérés) ;
� l'indice spectral de la loi de puissance de la densité spectrale d'énergie du rayonnement

central, de -1,2 à -2 ;
� le paramètre d'ionisation local U0 à la face avant du nuage, dé�ni par U0 = S?/n0c où

S? est le �ux incident de photons ionisants et n0 est la densité initiale du nuage. U0

varie entre 10−4 et 1.

Pour la comparaison, et compte-tenu des mesures d'intensité des trois que nous avons
observées, nous avons tracé les trois raies diagrammes suivants :

� diagramme 1 : [SIV]/[NeII] en fonction de [ArIII]+[MgVII]/[SIV],
� diagramme 2 : [ArIII]+[MgVII]/[NeII] en fonction de [SIV]/[NeII],
� diagramme 3 : [ArIII]+[MgVII]/[SIV] en fonction de [ArIII]+[MgVII]/[NeII].

Comme le gaz redshifté subit a priori plus d'absorption le long de la ligne de visée �
de la part de la matière (gaz et poussière) située en avant plan �, il est possible que les
intensités des raies correspondantes soient sous-estimées et la comparaison peut être biaisée
par l'utilisation de ces raies. De plus, le modèle n'est peut-être pas approprié dans le cas des
raies redshiftées dans la partie nord du noyau car nous avons montré que l'écoulement de
gaz entre sans doute en interactions avec la matière du MIS. Dans ce cas, l'autre catégorie de
modèle, où la photoionisation est dominée par des collisions, semble plus appropriée. Il se peut
également que le rapport de raie estimé sur le champ c÷ur (positionné sur les 0,381′′ ×0,4′′
centraux) soit aussi a�ecté par la présence du tore de poussière puisque ce dernier obscurcit a
priori une fraction du �ux des raies émises près de l'engin central. Il est également à rappeler
que la partie sud du bicône d'ionisation est située juste derrière le plan de la galaxie hôte
(cf. les Fig. 11.2 et 11.1), pouvant également a�ecter l'émission dans le champ c÷ur et dans
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Fig. 11.5 � Présentation des meilleurs ajustements entre les rapports d'intensité des raies
d'[ArIII]+[MgVII], de [SIV] et de [NeII] déduites de la spectroscopie avec VISIR d'une part,
et les grilles des modèles de photoionisation dominée par la pression radiative de Groves
et al. (2004b) d'autre part (en présence de poussière : DUSTY ; en présence de poussière,
mais sans considérer l'apauvrissement du gaz en éléments lourds lors de la formation de la
poussière : UNDEPLETED ; sans poussière : D-FREE ). Nous avons ici limité la comparaison
aux estimations les plus �ables des rapports de raies, c'est-à-dire exclusivement aux champs
1 SE à 4 NO (voir le texte ; les boîtes correspondent aux barres d'erreur associées aux esti-
mations des rapports de raie). La légende des couleurs données aux courbes en fonction de
la densité (en tirets) et du paramètre d'ionisation (en traits pleins, les croix marquant les
intersections) est indiquée au bas de la �gure. Les points déduits des observations ISO par
Lutz et al. (2000) sont indiqués par le point bleu foncé épais. La mesure TIMMI2 du rapport
[SIV]/[NeII] est indiquée par la ligne verticale et horizontale en pointillés bleus dans les cadres
associés aux diagrammes 1 et 2 respectivement (Siebenmorgen et al. 2004). Les comparaisons
en incluant l'ensemble des champs pour une plus grande couverture des paramètres du modèle
sont présentées de la Fig. 18 à 26 de l'Annexe D.
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tous les champs au sud du noyau. La remarque faite plus haut à propos des interactions
entre l'écoulement de gaz et le MIS est également valable ici pour les raies blueshiftées de la
partie sud du noyau. Les estimations des rapports de raies correspondants doivent donc être
considérées avec précaution. Pour toutes ces raisons, nous avons limité la comparaison aux
raies redshiftées et essentiellement émises dans la partie nord du noyau. Nous n'avons en plus
considéré que les champs dans lesquels les trois raies ont un �ux supérieur à 0,001 Jy. Cela
correspond aux champs 1SE, c÷ur et 1 NO à 4 NO.

Dans leur grille de modèles, Groves et al. (2004b) n'ont pas estimé l'intensité de la raie
de [MgVII]. Malgré le pouvoir spectral de 3000, VISIR ne sépare pas les raies de [MgVII] et
[ArIII] espacées à moins de 0,004 µm l'une de l'autre (Hayward et al. 1996). Bien qu'il ne
soit pas conseillé d'utiliser un mélange pour calculer des rapports de raie, cela permet tout
de même d'avoir une estimation grossière des paramètres des modèles. Le diagramme 3 ne
s'en trouve de toutes façons pas a�ecté puisque la raie d'[ArIII]+[MgVII] n'est utilisée dans
ce cas que pour normaliser le �ux des deux autres raies. Il pourrait également s'avérer délicat
d'utiliser la raie du [NeII] puisque son émission peut a priori être magni�ée par des activités
de �ambées d'étoiles. Toutefois, d'après Siebenmorgen et al. (2004), il n'y a pas de traces de
PAH � généralement associés aux activités de �ambées stellaires � dans les 3′′ centraux du
noyau.

Nous avons également reporté les rapports d'intensité de raies mesurés par ISO (Lutz
et al. 2000) et TIMMI2 (Siebenmorgen et al. 2004) sur les �gures des diagrammes. D'après
les observations d'Usero et al. (2004, voir la Fig. 2.5), un anneau circumnucléaire de �ambée
d'étoiles est présent à 13′′ du coeur. Il entre donc dans le champ de vue d'ISO (14′′ × 20′′), mais
non dans celui de TIMMI2 de (3′′)2. Comme nous l'avons déjà évoqué, il se peut que cela a�ecte
l'émission de la raie de [NeII]. C'est e�ectivement ce que semble montrer la Fig. 11.5 puisque
le point ISO est décalé vers le bas dans le diagramme 1 et à gauche dans le diagramme 2.
Par contre, les mesures e�ectuées avec TIMMI2 n'en sont pas a�ectées. Siebenmorgen et al.
(2004) n'ayant mesuré que les �ux des raies de [SIV] et de [NeII], nous avons tracé le rapport
correspondant par l'intermédiaire d'une ligne à la Fig. 11.5. Cette mesure est plus proche
des champ 1 SE et c÷ur. Toutefois, comme elle correspond à une moyenne sur un champ
de (3′′)2, elle doit en partie être a�ectée par les problèmes d'absorption des raies d'émission
(notamment par la galaxie hôte).

Les comparaisons des trois diagrammes de rapport de raies avec les grilles de modèles
établies par Groves et al. (2004c) sont pleinement exposées de la Fig. 18 à la Fig. 26 de l'An-
nexe D. Les grilles correspondent aux trois types de modèles de photoionisation developpés
par Groves et al. (2004c) : il y a ceux traitant de manière complète la présence de la poussière
dans le milieu gazeux : DUSTY ; ceux la prenant en compte mais sans considérer l'appauvris-
sement du gaz en éléments lourds du fait de la formation de la poussière : UNDEPLETED ; et
les derniers ne prenant pas du tout en compte la présence de la poussière : DUST-FREE. Les
meilleurs ajustements, limités aux champs pour lesquels les intensités de raies sont >0,001 Jy,
sont présentés à la Fig. 11.5.

Ceci nous montre que ces diagrammes de raies de l'IR intermédiaire ne sont pas de bons
diagnostics a�n de déterminer les conditions physiques � c'est-à-dire la nature plus ou moins
poussiéreuse � du milieu. En e�et, les trois description (avec ou sans poussière dans le milieu)
permettent de reproduire les rapports d'intensité des raies observées dans les champs 1 NW à
4 NW. Seuls les champs 1 SE et particulièrement c÷ur sont moins bien reproduits. Pour ces
deux champs particulier, il se peut que les conditions physiques autour de l'engin central soient
bien plus complexes que la photoionisation seule et les e�ets d'absorption évoqués plus haut
y sont certainement importants, expliquant l'éloignement des meusres associées par rapport
aux grilles de modèles (cf. la Fig. 11.5).

150



11.2 Processus d'ionisation du gaz de la NLR 151

La métallicité semble assez bien contrainte par les trois diagrammes, avec une valeur de
l'ordre de 2Z¯ (tant que la description du milieu n'est pas mieux contrainte, les valeurs de
1Z¯ et 4Z¯ ne peuvent toutefois pas être exclues). Cette valeur est en bon accord avec celle
estimée par Groves et al. (2004c) d'après l'analyse des diagnostics de rapport de raies d'un
échantillon de Seyfert 2 dans les domaines de l'UV, optique et IR proche (métallicité de 1Z¯
à 2Z¯.

En ce qui concerne l'indice spectral, il paraît di�cile de déterminer sa valeur. De même,
la densité est non contrainte par les diagrammes en IR intermédiaire que nous présentons ici.

A la di�érence des précédents paramètres, le degré d'ionisation est pour sa part particu-
lièrement bien contraint par ces diagrammes de l'IR intermédiaire puisque toutes les mesures
associées aux champs de la partie nord du noyau sont comprises entre : U0 ∼ 10−2.3 et 10−2.6

en ce qui concerne les diagrammes 1 et 2, et entre U0 ∼ 10−2.6 et 10−3.0 pour le diagramme
3 (voir la Fig. 11.5). Alexander et al. (2000) ont déduit une valeur de U0=10−1 pour les 1,4′′
centrales et 10−2 jusqu'à 4,5′′, d'après des observations en spectroscopie avec ISO/SWS. La
di�érence entre leurs valeurs et celle que nous déduisons par la présente étude doit essentiel-
lement résulter du fait que les mesures e�ectuées avec ISO correspondent à des zones plus
larges, tandis que nos champs sont de 0,381′′ × 0,4′′ suivant une seule direction particulière de
la fente (-15◦). Les valeurs apportées par Alexander et al. (2000) doivent donc être considérées
comme des valeurs moyennes sur le noyau. Les valeurs que nous mettons en évidence ici sont
par contre tout à fait compatibles avec celles de Capetti et al. (1997, d'après des observations
en optique de la raie d'[OIII]), qui découpent la partie nord de la NLR en plusieurs zones :
une interne de forte ionisation où U0 ∼ 10−2,3 et située entre PA = 0◦ et PA = 35◦, et
une plus étendue et de plus faible ionisation pour laquelle U0 ∼ 10−3,3 entre PA = -35◦ et
PA = 55◦. Une valeur supérieure à 10−2 du paramètre d'ionisation semble correspondre à un
milieu extrêmement ionisé puisque Kraemer et Crenshaw (2000) estiment U0 ∼ 10−1,7 en ce
qui concerne la région des raies coronales dans le noyau de NGC 1068.

En conclusion, cette petite étude basée sur les modèles de photoionisation de Groves
et al. (2004c) nous a montré que les diagrammes en IR intermédiaire basés sur les raies
d'[ArIII]+[MgVII], de [SIV] et de [NeII] ne su�sent pas à établir de diagnostics discriminant
entre les di�érentes modèles de photoionisation dans le cas de la NLR de NGC 1068. Par
contre, quelle que soit la description, l'abondance en métaux semble être de l'ordre de 2Z¯ et
le paramètre d'ionisation a une valeur typique de ∼ 10−2.6.
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11.3 En résumé

A�n de synthétiser les résultats obtenus à partir des observations en spectroscopie avec
VISIR en lien avec les éléments cités lors de la discussion, je m'appuierai sur la Fig. 11.3
originalement proposée dans Poncelet et al. (2007) et complétée d'après la connaissance que
nous avons acquises sur le bicône d'ionisation en IR intermédiaire (les références utiles sont
rappelées au sein des annotations de la �gure).

Fig. 11.6 � Figure résumant les structures multi-longueurs d'onde observées autour du noyau
de NGC 1068 (comme discuté à la Sect. 11.1.2 et d'après Poncelet et al. 2007).
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Au c÷ur du noyau de NGC 1068 se trouve le TNC super-massif dont l'orientation du
spin dé�nit la direction de propagation des jet et contre-jet radio (respectivement représentés
en traits pleins noirs et tirets gris). Grâce à la spectroscopie avec VISIR, nous avons mis en
évidence un écoulement de gaz émergeant de l'engin central et se propageant vers les parties
externes du noyau, le long d'une structure biconique creuse ouverte à 82◦ et inclinée de 10◦
le long de la ligne de visée (en bon accord avec les études menées en spectroscopie optique).
L'axe du bicône est de plus confondu avec celui de la base des jets radio, semblant indiquer
que le �vent� prend naissance dans la partie interne du disque d'accrétion, là où son axe est
déterminé par le spin du TNC (e�et Bardeen-Petterson ; la géométrie du vent dans le plan
du ciel est indiquée par les lignes vertes en tirets). La poussière du tore est distribuée bien
au-delà (& 0,2 pc), orientée à PA = 48◦, de la même manière que le disque des masers H2O qui
trouvent dans la poussière du tore un environnement favorable à leur émission. L'orientation
du tore et du disque masers mettrait quant à elle en évidence la direction de chute de la
matière du MIS lors de son accrétion sur le tore (comme indiqué par les deux �èches rouges
de part et d'autre du tore ; à des vitesses de l'ordre de 100 km.s−1, cf. Sect. 10.2).

Le gaz s'écoule donc loin du c÷ur, à des vitesses atteignant 1 000 km.s−1. L'ajustement
des rapports d'intensité de raies détectées avec VISIR en bande N avec les di�érents modèles
de photoionisation indique que le degré d'ionisation du gaz dans la seconde d'angle entourant
l'engin central est typiquement de ∼ 10−2,6, pour une abondance proche de 2 Z¯. Loin d'être
atypiques, ces valeurs paraissent communes à la NLR des noyaux de type Seyfert 2. En ce
qui concerne la densité et l'indice spectral de la source centrale d'ionisation, ces paramètres
restent non contraints par les rapports de raies de l'IR intermédiaire.

Une des tangentes du bicône étant contenue dans le plan de la galaxie hôte, il y a des
interactions locales entre le gaz en écoulement et le MIS du disque de NGC 1068. Celles-ci,
se produisant à 2,3′′ au nord-ouest et 1,5′′ au sud-est du c÷ur, seraient responsables de la
décélération du gaz, ensuite totalement freiné à ∼ 4′′ du c÷ur. C'est justement là que se trouve
la zone de transition entre la structure en jet et la structure en lobe des émissions radio. Cette
frontière, correspondant à l'extrêmité du bicône, semble résulter d'un choc frontal entre le jet
et la matière du MIS.

En ce qui concerne l'intérieur du bicône, nous expliquons les corrélations entre les émissions
en IR proche, IR intermédiaire et UV dans les secondes d'angle centrales du noyau comme
de petits nuages irrésolus constitués de poussière moléculaire, irradiés et photoionisés par le
champ de rayonnement X/UV intense de l'engin central. En se photoévaporant, ils forment
une enveloppe de gaz � produisant l'émission des raies étroites en UV, optique et IR � et
une queue de plasma poussiéreuse s'étendant à l'arrière, dans la zone non atteinte par le
rayonnement central. Cette queue serait la cause des émissions UV et IR (continus et raies)
observées au sein du bicône d'ionisation (N.B. : sur le schéma de la Fig. 11.3, l'usage de la
couleur jaune se réfère ainsi à de la poussière chau�ée par le rayonnement central, le gradient
du jaune au rouge indiquant une chute en température de la poussière entre 400 K à 100 K
typiquement, et la couleur bleue est particulièrement utilisée pour illustrer les enveloppes de
gaz entourant les n÷uds de poussière).

Comme l'illustre la �gure, il y a également des traces d'une collision entre le nuage de
poussière NE1 situé à ∼ 0,6′′ au nord du noyau, et le jet radio. Ce dernier se �échit en
conséquence entre PA ∼ 0◦ initialement, jusqu'à PA ∼ 31◦. Du côté sud du noyau, le contre-jet
se propage dans la direction opposée de l'observateur et son émission est de ce fait très faible.
Il n'est alors pas aisé de comprendre le lien entre les structures radio et les distributions du
gaz et de la poussière à l'intérieur du cône au sud. Les observations du continu en IR mettent
cependant en évidence une langue de matière, dont la forme globale semble symétrique par
rapport au c÷ur aux structures situées de la partie nord du noyau. Quelle est la raison de cette
symétrie ? De la même manière que dans la partie nord du noyau, il est tout à fait possible
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que la courbure vers l'ouest des structures IR rende compte d'un choc entre le contre-jet et
un nuage de poussière. Cela signi�erait alors que la matière de la NLR est distribuée de la
même manière des deux côtés du noyau. Cette symétrie peut aussi bien être le résultat d'une
précession des jets radio entraînant la matière environnante dans leur propagation. C'est une
question qui reste pour le moment ouverte.

Pour conclure, nous voyons que la confrontation des observations multi-longueurs d'onde
et multi-échelles nous fournit �nalement une vision globale du noyau de NGC 1068 et de
l'agencement des structures qui le compose. Cette vision est tout à fait compatible avec un
schéma uni�é des NAGs, d'autant plus que des caractéristiques propres à NGC 1068 sont
communes à d'autres noyaux de type Seyfert 2. Retracer une image précise des émissions au
c÷ur de NGC 1068 nous pousse également aux limites du modèle standard des NAGs, en
nous révèlant que contrairement au �paradigme� habituel, ce n'est pas le tore de poussière
le principal élément déterminant la géométrie du cône d'ionisation, mais plutôt un �ot de
matière émergeant d'un zone interne du disque d'accrétion.
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A l'origine, cette thèse devait s'intituler : �Etude des NAGs en interférométrie infrarouge�,
car elle devait essentiellement se baser sur des données interférométriques acquises avec MIDI
ou AMBER, et ne pas se limiter au seul cas de NGC 1068 mais à un plus grand nombre de
NAGs. Finalement, pour des raisons diverses (essentiellement techniques dans le cas d'AM-
BER), tout ne s'est pas déroulé comme nous l'avions envisagé il y a trois ans et ma thèse s'est
�nalement orientée de manière di�érente. Aujourd'hui elle s'intitule : �Etude de l'émission
infrarouge au c÷ur des Noyaux Actifs de Galaxies : le cas de NGC 1068�, puisqu'elle n'est
pas seulement basée sur des données interférométriques, mais également de l'imagerie et de la
spectroscopie, sur NGC 1068 exclusivement. Avec le recul de mes trois années de thèse, je peux
a�rmer que je n'ai pas perdu au change car d'un point de vue personnel, ce fut extrêmement
enrichissant d'appréhender ces trois techniques relativement di�érentes, surtout lorsqu'il a été
question de trouver un moyen �able d'obtenir les visibilités à très courtes fréquences spa-
tiales et qu'il a fallu développer le traitement interférométrique à appliquer aux images VISIR
mode BURST, ainsi que de comprendre de quelle manière il était possible de les comparer
aux données MIDI ; et d'un point de vue scienti�que, nous avons pu apprécier la richesse des
résultats astrophysiques qui découlent de l'analyse de ces trois jeux de données di�érents, sur
lesquels repose essentiellement cette thèse. Je ne rappellerai pas tous les résultats ici car ils
font déjà l'objet des conclusions partielles données à la �n de chacune des parties de l'exposé.
J'aimerais par contre, avant de présenter les perspectives qu'ouvre ce travail, revenir sur un
des champs d'intérêt plus large qu'o�re l'étude des NAGs et notamment sur la question de
l'implication des Seyferts dans le déroulement de la formation des galaxies.

Ouverture : NGC 1068 et la formation des galaxies
Nous avons maintenant les cartes en mains a�n de répondre aux questions soulevées en

introduction : (a) Quels sont, des propriétés que nous observons dans le noyau, celles qui
sont propres à NGC 1068 et celles qui semblent communes aux autres NAGs ? (b) Comment
s'inscrit NGC 1068 par rapport au cycle de rétro-action décrit en introduction ?

(a) Un des éléments de réponse à la première question est le non alignement entre le
tore de poussière et le cône d'ionisation que nous avons mis en évidence en Partie IV. Est-ce
un fait unique montrant que NGC 1068 est un noyau atypique et qu'il est le seul à ne pas
répondre au modèle uni�é des NAGs2 ? Deux éléments permettent d'y répondre de manière
qualitative : 1 - on observe également un non-alignement entre le tore et le cône d'ionisation
dans le noyau de Circinus ; 2 - nous avons vu qu'il y a une justi�cation �simple� et élégante
(qui n'est sans doute pas l'unique) à ce non-alignement. Toutefois, on ne peut y apporter
de réponse quantitative et tant que ce fait n'aura pas été véri�é par l'observation de nombre
d'autres NAGs proches, on ne peut pas l'estimer comme bien établi. Cela remet tout de même
en cause la compréhension globale des phénomènes qui se déroulent au c÷ur des NAGs et du
lien qu'il y a entre les structures le composant.

2qui rappelons-le, stipule que c'est le tore de poussière qui dé�nit l'emplacement du cône d'ionisation
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Ainsi ce non-alignement du tore et du bicône n'est pas spéci�que au seul noyau de
NGC 1068. Ce que l'on peut également a�rmer, preuves statistiques à l'appui, c'est que
l'orientation des NAGs est aléatoire par rapport à celle du disque de la galaxie hôte. Suivant
l'interprétation que nous proposons à la Partie IV, le spin du trou noir central détermine
la direction de l'éjection des structures radio et de l'écoulement de gaz prenant origine dans
l'engin central, tandis que l'orientation du disque de la galaxie hôte et la distribution de la
matière en son sein ont une incidence sur la direction de l'accrétion de la poussière sur le tore.
Ce scénario pourrait être commun à tous les NAGs ayant une accrétion sous forme de disque
(donc essentiellement les NAGs �radio-faibles� situés dans des galaxies de type spirale), à dis-
tinguer des NAGs pour lesquels l'accrétion est sphérique (comme dans les NAGs �radio-forts�
au c÷ur des galaxies elliptiques massives).

Ce qui est spéci�que à NGC 1068 dans tout cela est donc l'orientation du spin de son trou
noir central supermassif � déterminant l'orientation des jets radio et du bicône d'ionisation
� par rapport à celle du disque de la galaxie hôte. Ainsi, le fait qu'une des génératrices du
cône soit contenue dans le plan de la galaxie hôte n'est apparemment que pur hasard, et cela
constitue un cas limite dans l'agencement des structures.

Ces éléments ne compromettent toutefois pas la classi�cation de NGC 1068 et des autres
NAGs puisque, la matière s'accrétant et formant le tore, obscurcit e�ectivement le rayonne-
ment de l'engin central et les émissions de la BLR. Ce que cela remet en question, c'est la
manière par laquelle est dé�nie l'ouverture du bicône d'ionisation. La cause semble être d'une
part le vent de gaz s'écoulant vers l'extérieur du noyau, suivant une direction dé�nie par le
spin du trou noir central, soutenu par la pression radiative de l'engin central. Et d'autre part,
l'écoulement latéral de matière froide, provenant de plus grandes échelles spatiales, tombant
vers le c÷ur. N'est-ce pas alors un nouvel indice en faveur d'un modèle de type �grand uni�é�
tel que celui proposé par Elvis (2000) ou Elitzur et Shlosman (2006) ?

(b) Abordons maintenant la seconde question : le NAGs au c÷ur de NGC 1068 peut-il
s'inscrire dans un schéma de rétro-action in�uençant la formation ou l'évolution des galaxies ?
Si l'on reprend les éléments exposés tout au long de cette étude de NGC 1068, il est possible
de schématiser les structures principales du noyau tel que je le propose à la Fig. 11.7. Ce
schéma permet d'avoir une vision synthétique du c÷ur de NGC 1068 et de nous éclairer sur
la question : les jets et l'écoulement de gaz sont éjectés de l'engin central. Ils entrent en
interaction avec le milieu à quelques secondes d'angle de là (à ∼ 5′′ dans le cas de NGC 1068).
Ils chau�ent le milieu environnant le choc par transfert d'énergie cinétique. Les structures
radio continuent leur progression sous forme de lobes et contribuent également au chau�age
du milieu post-choc. Le chau�age du MIS empêche la contraction du gaz et la formation
stellaire. Ce n'est qu'à une dizaine de seconde d'angle du c÷ur (13′′ dans le cas de NGC 1068),
là où le gaz est su�samment froid pour se contracter, que l'on détecte un anneau de �ambée
stellaire. Ces activités viendront ré-enrichir le MIS en métaux. L'accrétion de la matière vers
l'engin central est essentiellement bloquée dans la direction NS par l'écoulement de gaz et la
propagation des jets radio. De manière latérale, rien ne l'empêche toutefois et l'on observe
ainsi un bras de formation stellaire liant l'anneau situé à 13′′ au c÷ur. De cette manière, le
gaz injecté dans le MIS par l'intermédiaire du vent vient ré-enrichir le c÷ur et notamment
nourrir le �tore� accrétant. L'observation de deux sursauts de formation stellaire à 1′′ dans
la direction est et ouest par rapport à l'engin central (cf. Fig. 2.5) est également compatible
avec ce schéma, les régions latérales aux jets et au cône d'ionisation n'étant pas sujet à un
tel chau�age, et le rayonnement central étant majoritairement écranté par la poussière. On
peut émettre trois constats : 1 - ce fait implique que le noyau de NGC 1068 ne serait pas à
son pic d'activité car une partie du gaz s'accrétant est retenu pour la formation stellaire ; 2
- lorsque les jeunes étoiles formées dans l'anneau de �ambée stellaire atteindront leur �n de
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vie en supernovæ (dans quelques millions d'années), le gaz qu'elles éjecteront se contractera
et viendra nourrir l'engin central. On assistera alors au pic d'activité du noyau, empêchant
la formation stellaire dans les quelques dizaines de secondes d'angle autour du noyau. Le fuel
viendra alors à manquer, l'activité diminuera et la �ambée stellaire pourra reprendre... et
ainsi de suite.

Ainsi, il n'y a pas d'éléments allant à l'encontre du fait que NGC 1068 est également le
siège d'un cycle de rétro-action contrôlant son taux de formation stellaire et ainsi donc sa
croissance.

Fig. 11.7 � Schéma synthétique du cycle de rétro-action potentiel instauré entre l'activité du
NAGs et la formation stellaire du MIS au sein de NGC 1068.

Perspectives
Les perspectives qu'o�rent ce travail sont extrêmement variées, à la mesure des di�érentes

techniques d'observation que j'ai utilisées. Je les aborderai dans l'ordre de la présentation :
1. La couverture du plan (u, v) des observations de NGC 1068 avec MIDI a été en partie

complétée depuis les toutes premières données qui avaient été acquises en juin et octobre
2003 et que j'ai présentées ici. Des données récentes ont été acquises par l'équipe du
Sterrewacht de Leiden, dont l'analyse donne lieu à une publication (Raban et al. 2007,
en préparation). Nous l'avons vu au cours de l'exposé, notre démarche est notoirement
di�érente de la leur. Il serait donc nécessaire que nous testions notre approche sur ces
nouvelles données acquises en 2005/2006 et aujourd'hui accessibles à la communauté.
Le fait que la poussière du tore soit de l'ordre de 350 K appuie les modèles de tore
grumeleux. Il serait donc intéressant de tenter des ajustements des données MIDI de
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NGC 1068 avec ce type de modèles.
2. La couverture du plan (u, v) relative aux données MIDI est e�ectivement éto�ée, mais

les points à courtes fréquences spatiales (< 30 m de base) manquent toujours cruelle-
ment. La qualité des résultats obtenus grâce au traitement interférométrique appliqué
aux images VISIR mode BURST nous encourage à poursuivre dans cette voie, et à
acquérir des images en mode BURST dans di�érents �ltres le long de bande N. Il sera
alors intéressant d'analyser l'évolution spectrale des visibilités très courtes fréquences
spatiales. En combinant ces dernières aux visibilités MIDI acquises depuis 2003, il sera
alors possible de contraindre de manière très précise et sans ambiguïté la taille du tore
de poussière, son orientation dans le plan du ciel, voire même son inclinaison par rap-
port à la ligne de visée suivant le modèle considéré (le nombre de données le permettant
aujourd'hui). Par ailleurs, pour couvrir les bases intermédiaires entre 16 m et 30 m de
base, il faudra absolument pouvoir utiliser les ATs avec MIDI.

3. En ce qui concerne la spectroscopie, les observations n'ont pour l'instant été e�ectuées
que suivant deux positions de fente privilégiées. Trois raies astrophysiques d'intérêt ont
été détectées, apportant des informations riches sur la géométrie du cône d'ionisation,
en bon accord avec les observations en optiques et UV. Une ambiguïté demeure certes
toujours : l'orientation du cône dans le plan du ciel qui est actuellement entachée d'une
incertitude de quelques dizaines de degré. Ce paramètre n'est pas anodin car il peut être
important pour la compréhension du non alignement entre les axes du bicône d'ionisation
et du tore de poussière. C'est donc un élément assez crucial du schéma uni�é des NAGs.
Une manière de mieux contraindre cette orientation du bicône dans le plan du ciel
serait d'e�ectuer une cartographie précise du noyau de NGC 1068 en spectroscopie avec
VISIR. Cela nécessite donc de nouvelles observations spectroscopiques avec des positions
de fente variées. En outre, cela permettra peut-être de mettre en évidence une direction
d'accrétion privilégiée de la matière dans les régions latérales du bicône et du tore, et
ainsi con�rmer l'hypothèse selon laquelle l'orientation du tore est déterminée par la
direction d'accrétion de la matière vers le c÷ur de la galaxie.
L'étude spectroscopique montre également l'intérêt qu'il y aurait à observer NGC 1068
avec le Fabry-Perot de NACO, ou avec SINFONI.

4. Pour ce qui est des perspectives à plus long terme en interférométrie, on peut citer le
projet MATISSE (Multi AperTure mid-Infrared SpectroScopic Experiment), instrument
de seconde génération du VLTI et �grand frère� de MIDI. Son but est de combiner les
faisceaux des quatre UTs (ou des quatre ATs) du VLT en bande N. Cela permettra
d'appliquer la technique dite de clôture de phase et ainsi de reconstruire une image de
la source à une résolution atteignant 10 mas.
On peut également citer le projet 'OHANA (Optical Hawaiian Array for Nanoradian
Astronomy), dont le but est de faire de l'interférométrie à très longue base en couplant
sept des télescopes installés au sommet du Mauna Kea à Hawaï, grâce à des �bres
optiques. Des franges ont déjà été obtenues en 2006 entre les deux Keck et des tests
vont bientôt avoir lieu entre Gemini et le CFHT Canada France Hawaii Telescope).

Evidemment, les observations proposées ici ne doivent pas se limiter aux seuls NAGs très
brillants, tels que ceux au c÷ur de NGC 1068 ou Circinus par exemple, mais s'étendre un
plus grand groupe de NAGs de divers types, de manière à constituer un échantillon statistique
solide et d'être en mesure de discerner les comportements �anecdotiques� de ceux qui semblent
communs. La sensibilité de la nouvelle génération d'instruments le permet et cette étape sera
nécessaire a�n d'acquérir une meilleure compréhension de ces objets dans le cadre d'un schéma
uni�é. Tout cela promet de futures nuits bien remplies au sommet du Cerro Paranal, et un bel
avenir extragalactique pour les instruments fonctionnant dans les domaines optique et IR !
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ABSTRACT

Context. We present high-spatial and medium-spectral resolution imaging and spectroscopy of the core of the Seyfert II galaxy NGC 1068,
obtained in theN-band spectral range with the VLT/VISIR (the VLT Imager and Spectrometer in the InfraRed). Spectra were acquired in the
ArIII 8.99µm, SIV 10.51µm andNeII 12.81µm filters for two orientations of the long slit (2′ × 0.′′4): PA= -15◦ and 90◦ oriented
N to E.
Aims. The spatial evolution of the [ArIII ]+[MgVII ], [SIV ] and [NeII ] lines are investigated to constrain the gas dynamics inside
the NLR, and to deduce the geometry and physics of the ionization cones.
Methods. Spectra are extracted in 0.′′381 steps along the two slit positions and we obtain line parameters from fits with Gaussian
profiles. The computed line ratios are compared to photoionization models.
Results. Lines are resolved and detected in emission up to∼3′′ NW and∼3′′ SE of the core, generally double-peaked. Features
trace an outflow with radial velocities up to 103 km.s−1, well reproduced by a hollow biconical structure associated to the
ionization bicone of NGC 1068. It is inclined at∼ 11◦ and the maximum aperture is∼ 80◦, in good agreement with optical
spectroscopic studies.
Conclusions. The velocity profiles traced in the MIR are interpreted as evidence for a gas outflow along the edges of the ionization
bicones. The comparison of line ratios with radiation pressure-dominated photoionization models shows that the associated gas
metallicity is close to the solar value and points to a relatively weak ionization parameter of typical value U0 = 10−2.6 at PA= -15◦

along the ionization bicone.

Key words. galaxies: NGC 1068 – galaxies: Seyfert – galaxies: active galactic nuclei – infrared: galaxies – techniques: spec-
troscopy – instrument: VISIR

1. Introduction

NGC 1068 is the archetypal Seyfert 2 galaxy, according to the
broad polarized lines observed by Antonucci & Miller (1985,
at the distance of 14.4 Mpc, 1′′ = 72 pc). Following the uni-
fied scheme of AGNs, this means that the dusty torus is viewed
edge-on and is responsible for the obscuration of the radiative
central source and of the broad-line region (BLR). In the stan-
dard model, the aperture of the dusty torus defines the location
of the ionization cone, i.e. the region where gas and dust of
the BLR and of the narrow line region (NLR) are directly ir-
radiated by the central source. The first mechanism stated to
account for observed high degree of ionization was the pho-
toionization (Greenstein & Schmidt 1964), followed by inter-

⋆ Based on open time observations collected with VISIR at the
ESO/Paranal MELIPAL telescope.

pretations in terms of shock ionization between NLR material
and the ambient medium (van der Kruit et al. 1972). However,
this second class of mechanisms fails to reproduce the strongly
ionized coronal lines or the large outflow velocities observed in
some objects (Kraemer & Crenshaw 2000; Cecil et al. 2002).
The dusty radiation pressure-dominated photoionization mod-
els proposed by Groves et al. (2004b) succeeded in reproducing
many observed Seyfert line ratios (Groves et al. 2004c).

In the case of NGC 1068, the [Ne V] and [N II] emission-
lines observations of Bergeron et al. (1989) and Cecil et al.
(1990) respectively gave the first estimates about the geometry
of the ionization cone. HST (Hubble Space Telescope) [OIII]
and Hβ emission-lines spectra (Cecil et al. 2002) and HST
UV spectroscopy (Groves et al. 2004a) showed that the ob-
served NLR material is prominently excited by the strong radi-
ation field from the central engine, and highlighted some local
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jet-interstellar medium (ISM) shocks. Crenshaw & Kraemer
(2000) and Das et al. (2006) reproduced these data using a
model of biconical outflow. Spectroscopy in the near-infrared
(NIR) has been investigated by Oliva et al. (2001) who used the
emission properties of the [Fe II] line to propose a tool to inves-
tigate the role of shock excitations in AGNs and by Galliano &
Alloin (2002) who traced the evolution of Brγ and H2 emission
lines inside the nucleus.

Lutz et al. (2000) made use of ISO/SWS (the Infrared
Space Observatory-Short Wavelength Spectrometer) to inves-
tigate emission lines in the mid-infrared (MIR) and detected
the [ArIII ]+[MgVII ], [SIV ] and [NeII ] lines. This is consistent
with material in a highly ionized outflow and with lower excita-
tion in the extended NLR. Siebenmorgen et al. (2004) analysed
MIR spectra of several starbursts galaxies or AGNs obtained
with both ISO (aperture of 14′′×20′′) and TIMMI2 (aperture of
3′′) installed on the 3.6m telescope at ESO. They did not find
PAH emission in the central few arcseconds of AGN, ruling-out
the presence of a starburst there. High-resolution MIR spec-
troscopy with Michelle at the Gemini North Telescope and the
Long Wavelength Spectrometer at Keck is presented by Mason
et al. (2006) and Rhee & Larkin (2006), respectively. Slits are
positioned along bright NLR knots viewed in the VISIR decon-
volved images (Galliano et al. 2005). They found no evidence
for PAH emission and provide the spatial evolution of the wide
9.7µm silicate absorption feature and of the [ArIII ]+[MgVII ],
[SIV ] and [NeII ] emission lines across the NLR. Mason et al.
(2006) derived a color temperature of dust on the core of
∼ 350 K. This is associated to the dusty torus which has been
resolved in interferometry with the VLT/MIDI (Mid-InfrareD
Interferometer; Jaffe et al. 2004; Poncelet et al. 2006), showing
that it is compact and warm (size< 85 mas and temperature
. 360 K).

In this paper, we investigate the emission of the
[Ar III ]+[MgVII ] 8.99µm, [SIV ] 10.51µm and [NeII ] 12.81µm
emission-lines across the NLR thanks to high spatial and spec-
tral resolution spectroscopic data obtained with VISIR. Data
and their processing are presented in Sect. 2 and 3. Results
on the spatial evolution of emission lines and the comparisons
with photoionization models are detailed in Sect. 4. Results are
further discussed in Sect. 5 and general conclusions are given
in Sect. 6.

2. Observations

2.1. Images

Images have been obtained with VISIR at VLT/UT3
(ESO/Paranal, Chile), equipped with a DRS (former Boeing)
256 × 256 pixels BIB detector1. They were acquired dur-
ing the nights of 2005 November 15 and 22, have been ob-
tained in standard mode in six narrow-band filters across the
N-band: PAH1 (8.59 µm, ∆λ = 0.42 µm), ArIII (8.99 µm,
∆λ = 0.14 µm), SIV2 (10.77 µm, ∆λ = 0.19 µm),
PAH2 (11.25 µm, ∆λ = 0.59 µm), NeII (12.81 µm,
∆λ = 0.21µm),NeII2 (13.04µm,∆λ = 0.22µm). The exposure

1 See the VISIR User Manual available through the ESO website:
www.eso.org/instruments/visir/doc/

time varied between 16 ms and 625 ms depending on the fil-
ter used. The pixel scale of images is 0.075′′.pixel−1. Weather
conditions were generally good, with a typical airmass of 1.13
and an average optical seeing estimate of∼ 0.9′′. Standard stars
from Cohen et al. (1999) were observed before the observations
of NGC 1068, for point spread function (PSF) determination.

Images have been reduced with the standard pipeline for
data reduction provided by ESO2. Observations were per-
formed with the standard chopping and nodding techniques in
order to suppress atmosphere and telescope background emis-
sions. The chopping frequency was 0.1 Hz and the chopping
throw was 5′′ in the NS direction. The nodding was set parallel
to the chopping. Chopping exposures are subtracted to correct
for sky and telescope background, then shifted and co-added.
The photometry has not been estimated since the presentation
of these images only aims to show the evolution of structures
with wavelength, and the major interest of the study is basedon
the spectroscopy. Images have been deconvolved with a stan-
dard maximum likelihood algorithm (100 iterations Varosi &
Landsman 1993). For this, the point spread function (PSF) used
is given by the observations of a reference star made before the
observations of NGC 1068. They are presented in Fig. 1.

2.2. Spectroscopy

Data on the core of NGC 1068 were obtained in medium-
spectral resolution (R ∼ 3000) spectroscopy with VISIR on
the night of 2005 December 16, using three different filters:
ArIII 8.99µm (∆λ=0.188µm), SIV 10.51µm (∆λ=0.21µm)
andNeII 12.81µm (∆λ=0.21µm). They correspond to two ori-
entations of the long slit (2’× 0.′′4): -15◦ and 90◦ from N to E
(slit positions and quadrants used for the extraction of thespec-
tra are superposed on images corresponding to the same filters
in Fig. 1). For flux calibrations, a standard star (HD 11353 of
spectral type K0III) was observed in the three filters beforethe
observations of NGC 1068 for each slit position. The exposure
time for individual spectra was 625 ms. The spatial field of
view of one pixel is 0.′′127.pixel−1.

The airmass was∼ 1.15 at the time of observations. Seeing
conditions were extremely good at the beginning of observa-
tions (optical seeing of∼ 0.′′5) and progressively degraded (up
to 1.′′9). Since observations with the slit at PA= -90◦ were taken
at the end of the run, they suffered more of the less favorable
conditions. The chopping frequency was 0.1 Hz and the chop-
ping throw was 6′′ for the calibrator star and 8′′ for NGC 1068,
along slit orientations. The nodding direction was set parallel,
with the offset equal to the chopping throw. Images were co-
added in real time to store only two co-added images (one for
each chopping position). Due to the nodding, they contain three
spectra: one positive and two negative.

3. Processing of spectroscopic data

Data were reduced in a standard way by the pipeline developed
at the CEA by E. Pantin (Pantin 2007, in prep.). The chopping

2 See the VISIR Pipeline User Manual accessible via the ESO ftp
site: ftp://ftp.eso.org/pub/dfs/pipelines/visir/visir-manual-1.0.pdf
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NN

SS

EE WW

Fig. 1. VISIR images acquired in different narrow band filters:PAH1 (8.59µm), ArIII (8.99µm), SIV2 (10.77µm), PAH2 (11.25µm),
NeII (12.81µm), NeII2 (13.04µm). Slit positions at PA= 90◦ and -15◦ and quadrants associated to 0.′′381 steps of spectra
extraction are reported on the image of same filters as ones used in spectroscopy. The twodotted lines represent the ionization
cone edges as derived in Sect. 4.4.1. The intersection pointbetween the two lines matches the nucleus position. PSF profiles are
given on the bottom left of each corresponding image.
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Fig. 2. Spectra in theArIII 8.99µm filter extracted in 0.′′381 steps, slit at PA= -15◦. Reduced spectra and associated error bars are
plotted in grey, and fit of the continuum plus Gaussian profiles are in black solid lines.Light and dark grey vertical linesmark
the location of sky lines and of the theoretic position of the[Ar III ]+[MgVII ] line at rest (z= 0.003786, Paturel et al. 2002).(See
online material for additional spectra from fields 10 SE to 10NW and those obtained with the slit positioned at PA= 90◦).

pairs were subtracted in order to correct for most of the sky and
telescope background. The resulting two dimensional spectra
(2D) are then corrected from stripes appearing during the ac-
quisition and from the spectral distortion with a first degree
polynomial1. They are shifted and added, and then wavelength
calibrated by fitting the telluric absorption lines. The source
spectra are corrected from the telluric line features during the
flux calibration, from the division by the reference star spectra.
However, there are some residuals left in the source spectra.
These are estimated in regions of the spectra free of source flux
and corrected afterwards by subtracting them from the source
spectra. Spectra were flux calibrated using the composite spec-
trum of HD 11353 from templates of Cohen et al. (1999).

According to the diffraction limit of the 8.2m VLT tele-
scope across theN-band (0.′′226, 0.′′264 and 0.′′322 in theArIII ,
SIV and NeII filters respectively), spectra were spatially ex-
tracted in 3 pixel sections (i.e. 0.′′381), resulting in field of
views of 0.′′4 × 0.′′381 (referred to as “quadrants” in the follow-
ing) for individual spectra. The 3 pixels centered on the maxi-
mum of flux density were considered to match the nucleus core
(this field will be referenced ascorehereafter; see Fig. 1).

Error bars on individual spectra were calculated from the
addition of the standard deviation of background fluctuations,

the photon noise (each being estimated on raw spectra of
NGC 1068 and of the calibrator star), and the tabulated error
on the composite spectra of the calibrator star from Cohen etal.
(1999). Spectra and associated error bars, plotted as function of
the rest wavelength (the redshift of NGC 1068 is z= 0.003786;
Paturel et al. 2002) and corresponding to the three filters and
the two slit positions, are presented in Fig. 2 to 4 (see also the
on-line material). Even with the resolution power ofR ∼3000,
the [ArIII ] line is blended with the [MgVII ] line positioned at
±0.004µm from the first one (Hayward et al. 1996). This is
supported by ISO/SWS spectra (R ∼2000) which do not in-
dividually separate the two lines and by the detection of the
[MgVII ] line at 5.5µm (Lutz et al. 2000). In what follows,
we therefore refer to the line detected in theArIII filter as
[Ar III ]+[MgVII ].

Detected emission lines were fitted with a Gaussian profile.
First, the average continuum levels are estimated from fits with
a polynomial – one degree is sufficient according to the nar-
rowness of filters. They are then subtracted from spectra and
emission lines are fitted with a Gaussian profile, the three free
parameters being the position, the width and the height of the
line. For each spectrum, error bars on line parameters are esti-
mated from a variation of 1 on the minimalχ2 associated with
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Fig. 3. Spectra in theSIV 10.51µm filter extracted in 0.′′381 steps, slit at PA= -15◦. Reduced spectra and associated error bars are
plotted in grey, and fit of the continuum plus Gaussian profiles are in black solid lines.Light and dark grey vertical lines mark
the location of sky lines and of the theoretic position of the[SIV ] line at rest.(All spectra extracted from 10 SE to 10 NW are
available online).

the fit. Line fluxes (and the associated error bars) are deduced
from the emission line parameters (and from the associated er-
ror bars). They are then used to compute line ratios for which
error bars are estimated from a Monte Carlo calculation. For
this, line fluxes are considered as Gaussian random variables,
of mean equal to the measured values and the standard devia-
tion equal to the measured error bars. The Monte Carlo process-
ing consists first in generating random intensities for two lines
of interest. This is repeated several hundred times. Each time a
corresponding line ratio is estimated via the ratio betweenthe
means of generated intensities. The standard deviations ofline
ratios are considered as the final error bars on ratios.

4. Results

4.1. Description of images

The deconvolved images presented in Fig. 1 show the spatial
distribution of the total flux for each narrow-band filter. Even in
filters corresponding to emission line wavelengths, the contin-
uum associated to warm dust is likely to dominate the total flux.
We recognize similar structures as the 12.8µm deconvolved
VISIR image from Galliano et al. (2005, i.e. knots labelled
NE1 to NE4 and SW1, SW2) and the nuclearS -shape high-

lighted by the NIR deconvolved images from Gratadour et al.
(2006). The brightest northern and southern knots (at∼ 0.′′5
from the core) seem well-resolved in the twoNeII filters. In
theArIII filter, the bright nuclear point-source is associated to
the emission from the dusty torus resolved by interferometry
(Poncelet et al. 2007; Raban et al. 2007, in prep.). We reported
on the images the aperture and the PA of the northern ioniza-
tion cone edges derived by Capetti et al. (1997, i.e. 55◦ and
-35◦). The emission is well collimated in theSIV2 and in the
two NeII filters, while it is morediffuse in the other filters, es-
pecially west of the core in thePAH2 filter. This does not result
from PAH emission missing in the few central arcseconds of
NGC 1068 (see Siebenmorgen et al. 2004; Mason et al. 2006).
Images also highlight the NS asymmetry in the NLR material
distribution. We clearly observe the bending of structuresabove
the knot NE1, following the same trend as the radio jet. SW of
the nucleus, the material also emits along a bar at PA= 31◦

from 0.′′2 W to 0.′′5 E, and 0.′′4 S to 1.′′2 S. This may be an in-
direct evidence for the propagation of the counter radio jet(see
Sect. 5.3).
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Fig. 4. Spectra in theNeII 12.81µm filter extracted in 0.′′381 steps, slit at PA= -15◦. Reduced spectra and associated error bars are
plotted in grey, and fit of the continuum plus Gaussian profiles are in black solid lines.Light and dark grey vertical lines mark
the location of sky lines and of the theoretic position of the[NeII ] line at rest.(All spectra extracted from 10 SE to 10 NW are
available online).

4.2. The nuclear continuum

Values of the continuum measured from spectroscopy along the
two slit positions are listed in Table 1. On the field centered
on the core, the average level measured in theArIII, SIV and
NeII filters are 6.8±0.2 Jy, 8.3±0.2 Jy and 12.8±0.5 Jy for the
slit at -15◦ and 7.8±0.4 Jy, 10.2±0.3 Jy and 17.2±1.2 Jy for
the slit at 90◦. Error bars were estimated from a simple spectral
average of spectra errors bars and not from a quadratic aver-
age (the reason for that was to ensure reasonable estimates of
error bars associated to parameters from the fit with a black
body spectrum). They must therefore be taken as qualitative
estimates. The slit at PA= -15◦ is positioned on the ioniza-
tion cone where there is more emitting-material than along the
other direction. Therefore, the differences in flux densities be-
tween the two slit positions must originate from a small shift in
the positioning of the slits on the core of NGC 1068.

Although it is an oversimplified description, the flux den-
sities measured on the quadrant labelledcore in the two slit
position were fitted with a black body (BB) spectrum. The sil-
icate absorption feature was not taken into account for the fit.
As a consequence parameters are certainly underestimate, but
according to the simplicity of the fit and to the large error bars

associated to if (see Fig. 5), we assume the derived size and
temperature to be of the right order of magnitude. Indeed, the
simple BB fit points towards typical BB temperature and size
of 282±10 K and 2.8±0.3 pc respectively, in agreement with
interferometric studies pointing towards a parsec scale torus of
temperature∼ 350 K (Jaffe et al. 2004; Poncelet et al. 2006).
MIR spectroscopy on the core of NGC 1068 was investigated
by Mason et al. (2006) with roughly the same spatial resolu-
tion (0.′′4) andR ∼200. Levels of the continuum at 8.9, 10.5
and 12.8µm are consistent and from these, they derive a typi-
cal color temperature of∼330K. This thermal emission is sup-
posed to originate from thedusty torus of NGC 1068 and they
actually succeeded to reproduce the N-band spectrum of the
core with a model of clumpy torus requiring 90% of the dusty
clouds to lie within 3 pc of the nucleus. All these results arean
important clue in favor of clumpy models since they are yet the
only description able to explain such low temperatures so close
to the central engine.

The continuum flux density decreases rapidly with radius
in all directions. The FWHM of the emission peak is∼ 0.′′5 for
the slit at PA= 90◦ and larger (∼ 0.′′8) for the slit at PA= -15◦.
There is actually more emitting-gas along this second direction
and there is more emission toward N than S.
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Table 1. Average flux density of the continuum (in Jy) in the three narrow-band filters and on each extracted quadrants along the twoslit
positions (PA= 90◦ and PA= -15◦, negative distances refer to W and to SE of the core respectively; significative numbers are given according
to the associated error bars on measurements).

Distance from 90◦ -15◦

the core (′′) [ArIII ]+[MgVII ] [SIV] [NeII] [ArIII ]+[MgVII ] [SIV] [NeII]
-3.810 0.001 0.001 0.002 0.005 0.002 0.001
-3.429 0.005 0.002 0.01 0.004 0.005 0.01
-3.048 0.007 0.005 0.01 0.010 0.011 0.02
-2.667 0.01 0.011 0.02 0.011 0.014 0.02
-2.286 0.02 0.026 0.06 0.018 0.03 0.06
-1.905 0.02 0.045 0.08 0.025 0.05 0.09
-1.524 0.02 0.027 0.09 0.06 0.11 0.17
-1.143 0.05 0.009 0.14 0.10 0.18 0.32
-0.762 0.22 0.10 0.60 0.18 0.30 0.69
-0.381 2.1 1.42 4.5 1.53 2.06 3.5

0. 7.7 10.2 17.1 6.8 8.3 12.8
0.381 1.29 2.48 2.8 3.39 4.8 7.5
0.762 0.22 0.17 0.23 1.20 1.78 3.1
1.143 0.03 0.09 0.08 0.27 0.48 0.95
1.524 0.01 0.05 0.04 0.12 0.27 0.46
1.905 0.019 0.03 0.07 0.07 0.14 0.26
2.286 0.015 0.014 0.03 0.02 0.02 0.06
2.667 0.008 0.003 0.01 0.01 0.005 0.02
3.048 0.0009 0.002 0.003 0.007 0.002 0.010
3.429 0.003 0.004 0.001 0.001 0.005 0.006
3.810 0.002 0.003 0.001 0.001 0.001 0.021
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Fig. 5. Continuum on the central 0.′′4×0.′′38. Data points and associ-
ated error bars correspond to continuum measurements in thethree
filters. The solid line is the fit by a black body spectrum of tempera-
ture 282 K anda physical size of ∼ 2.8 pc. The twodashed lines show
the confidence interval in the fit.

4.3. Spectroscopy along the EW direction

According to the deconvolved images in theArIII, SIV and
NeII filters presented in Fig. 1 and the results from the speckle
processing of 12.8µm VISIR BURS T mode images (Poncelet
et al. 2007), regions west and east of the core are mainly de-
pleted of emitting gas or dust. At the time of observations, the
slit position at PA= 90◦ was chosena priori to concentrate the

study on the dusty torus, assumed to be the main contributor to
the observed flux density along this direction. But since there is
less emitting material along this direction, the associated flux
densities are weaker and the signal to noise ratio is poorer.This
especially concerns spectra taken with theArIII filter. Spectra
extracted along this particular slit position are presented in on-
line material.

In the three filters considered, all detected lines appear in
emission and none in absorption. The [SIV ] line which has the
best signal-to-noise ratio is detected from quadrants 2W to4E
(i.e. from∼ 1′′ west to∼ 1.′′8 east of the core). The detection
of the [NeII ] line and especially of the [ArIII ]+[MgVII ] lines
are less obvious. In each quadrant, a way to disentangle the
emission line from noise consists in attempting a fit of these
two lines with the same width as the [SIV ] line. As shown by
Fig. 12 and 14 in the on-line material, the only quadrants where
this worked were those labelled 2W, 1W and 1E, although in
the quadrant 1W, the emission line is very weak and at the limit
of detection and in the quadrant 1E, the spectrum quality is
extremely poor concerning theArIII filter. This method also
worked for the [NeII ] line in the quadrants 2W to 4E. Average
χ

2
red values associated to the fits of spectra (continuum plus

emission lines when detected) are 2.14, 1.56 and 1.67 for the
three filters respectively.

Radial velocities along the line of sight are derived from
the Doppler shift of lines. In the present paper, they are all
given relative to the galaxy systemic velocity (1148 km.s−1;
Brinks et al. 1997). The broadening of lines is either caused
by thermal agitation or by non thermal origin, i.e. turbulence
or a velocity dispersion due to the bulk motion of individ-
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Fig. 6. Evolution of the continuum in directions perpendicular (slit at
PA = 90◦; top) and along the ionization cone (slit at PA= -15◦; bot-
tom). The difference in flux density at peak probably originates from a
slight shift in the slit positioning on the core. For the slitat PA= 90◦,
the left wing in the flux density peak is due to more material inthe
west of the core (west is toward negative distance), while for the slit at
PA = 90◦, the more extended right wing in the flux density peak cor-
respond to the northern part of the ionization cone, whose emission
suffers less absorption from the host galaxy disk (see Sect. 4.4).

ual gas clouds which have slightly different radial velocities.
If we assume a maximal gas temperature of 105 K inside the
NLR (see Sect. 4.4.2), line widths are dominated by the non
thermal term of the Doppler broadening. Equivalent velocities
measured from line FWHM estimates are reported in Fig. 7,
where points of measurement correspond to radial velocities
along the line of sight and vertical bars to the turbulent ve-
locities. Velocity points associated to the [ArIII ]+[MgVII ] and
[NeII ] lines are also reported in the figure, although they have
to be considered with much caution. We observe that the ra-
dial velocity field along this slit position has an average value
<100 km.s−1 and does not depart more than 300 km.s−1 from
the systemic velocity of the galaxy. There is no significant evo-
lution of the velocity field which may be associated to the lat-
eral velocity of infalling materials fuelling the torus. Equivalent
widths (typical value of 250 km.s−1) are in average larger than

Table 2. Temperature across the ionisation cone at -15◦. They are esti-
mated from fits of the continuum flux density points in theArIII, S IV
andNeII filters with a black-body spectrum.

Field Distance (′′) T(K)
6 SE -2.286 95
5 SE -1.905 100
4 SE -1.524 105
3 SE -1.143 110
2 SE -0.762 120
1 SE -0.381 145
core 0 282

1 NW 0.381 160
2 NW 0.762 145
3 NW 1.143 125
4 NW 1.524 115
5 NW 1.905 105
6 NW 2.286 95

the radial velocity and is typically larger W of the core than
E (see Fig. 7; up to 600 km.s−1). This trend is also highlighted
by deconvolved images across MIR showing that emissions are
more important W than E of the core (see Fig. 1).

4.4. Spectroscopy across the narrow line region

The second slit position at PA= -15◦ was used to scan the
NLR. The flux density associated to the continuum is thought
to be mostly thermal, i.e. related to the reradiation by dust.
Measurements of the flux density of the continuum along this
slit position (presented in Table 1) were fitted with a black body
spectrum to estimate the typical temperature of the dust inside
the NLR – except for the field labelledcore for which the tem-
perature has been deduced in Sect. 4.2). The size of the black
body was constrained to the size of one quadrant. The typi-
cal temperature of dust seen in MIR decreases rapidly from
∼300 K on the core to∼ 150 K at∼ 0.′′4 N and S, then remains
of the order of 100 K beyond.

As for the slit position at 90◦, all detected lines are here seen
in emission. Among the three filters, the flux of the [SIV ] line
is the most important. Assuming that in each considered quad-
rants the three emission lines originate from the same NLR
clouds, the Doppler broadening due to gas motion, i.e. the line
width, should be the same for the three lines. The [SIV ] lines
has therefore been used as a constrain for a better detectionof
the two other fainter lines and to fit them. This process worked
well, except for few quadrants where the [SIV ] line width does
not reproduce well that of the [ArIII ]+[MgVII ]or the [NeII ] line
(see Table 3 for values associated to quadrants 6 SE, 1 SE, 2 SE,
core, 5 NW, and 6 NW – in this latter, solely the [SIV ] line is
detected). Averageχ2

red values associated to the fits of spec-
tra (continuum plus emission lines when detected) are 1.40,
1.21 and 1.33 for the three filters respectively. Line parameters
are listed in Table 3 and plotted as a function of the distance
from the core in Fig. 8 and 9. The [SIV ] line is detected from
∼ 3′′ SE to∼ 3′′ NW from the core, the [ArIII ]+[MgVII ] line
from∼ 2.′′3 SE to∼ 1.′′5 NW and the [NeII ] line from∼ 2.′′3 SE
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to ∼2.′′7 NW, and another time in the field 10NW correspond-
ing to a distance of 3.′′8 from the core. This last detection may
highlight the location of point-like starburst activitiesinside the
stellar arm joining the nuclear core to the circumnuclear star-
burst ring at 13′′ from the core (see the CO(1-0) maps from
Usero et al. 2004).

Lines are twin-peaked in almost all quadrants except on the
three quadrants centered on the core and on the field 3NW (i.e.
1.′′14 NW of the core) which exhibits a triple-peaked line. This
peculiar field will be discussed further in Sect. 5.

4.4.1. Velocity profiles

Velocity fields are presented in Fig. 8. The blueshifted and red-
shifted lines are well separated, highlighting that lines are emit-
ted by two distinct structures. The evolution is surprisingly lin-
ear and mostly centro-symmetric between 1′′ SE to 2′′ NW
from the core. The blueshifted part toward the NW is acceler-
ated up to∼ 1000 km.s−1 at 3′′. There is a clear deceleration
of the material further than 2.′′3 NW of the nucleus, more spec-
tacularly concerning the outer edge of the ionization cone.The
distance where the velocity cancels out toward the N is∼ 4.′′1
(see Fig. 8)

To constrain the geometry of the structure in which the gas
is outflowing, we made use of simple velocity laws to fit veloc-
ity points as a function of the radial distance (r) from the core:
v ∝ r andv ∝ r1/2. The simple “r-law” leads to a biconical
description with the following parameter estimates: the most
distant edge (i.e. responsible of the redshifted velocities) is in-
clined -30.4◦ out of the sky plane. The closest one is inclined
51.4◦, leading to an opening angle of the structure of∼ 82◦, and
to an inclination out of the sky plane of∼10◦ (toward the ob-
server in the northern part of the nucleus). The “r1/2-law” leads
to aclepsydra geometry with roughly the same estimates. The
center of symmetry is slightly shifted by 60 mas SE concern-
ing the “r-law” and 130 mas for the “r1/2-law”, i.e. one and a
half time the pixel angular size. The center of symmetry is also
shifted 25 km.s−1 toward the positive velocities. According to
the spatial resolution and to the error bars associated to velocity
profiles, this is consistent with the position of the compactcore
of NGC 1068. According to fits with the two simple velocity
laws, it is clear that what we observe is gas accelerating along
a hollow biconical structure. This structure must therefore be
associated to the ionization bicone of NGC 1068.

The velocity profiles obtained from ground-based
[NII ] (λ6548 andλ6583) and HST/[OIII ] (λ5007) emission-
lines observations by Cecil et al. (1990) and Cecil et al. (2002)
are in good agreement with that deduced here. They matched
data with ar0.6 spatial velocity law and found exactly the
same opening angle for the bicone, and an inclination of
5◦. These conclusions are supported by the simple biconical
outflow models applied to these data by Crenshaw & Kraemer
(2000) and Das et al. (2006). They derive a turn-over radius
(i.e. the distance where the gas starts to decelerate) of the
bicone of 1.′′94 and a maximal extension of each sides of
the bicone along its axis of 5.′′5. According to the difference
in spatial and velocity resolutions between the two studies,

this is consistent with our measurements. Nevertheless, we
disagree with the value of∼ 30◦ given by Das et al. (2006)
for the bicone orientation in the sky plane since according
to its opening-angle, the western edge would be oriented at
PA = -10◦. Here, the double-peaked lines are clearly seen
along the slit positioned at PA= -15◦, meaning that the axis of
the ionization bicone is oriented farther toward W and in the
following, we adopt an orientation of 10◦ highlighted from our
narrow-band imaging and in agreement with that deduced by
Capetti et al. (1997, see the superposition on the deconvolved
images in Fig. 1).

According to Cecil et al. (1990), the radio jet axis is in-
clined 45◦ from the host galaxy for which PA= 40◦ and i= 32◦

(Ulvestad & Wilson 1989). This means that the axis of the ion-
ization cone and of the radio jet basis are aligned. This rules
out the possibility that the deceleration observed in the velocity
profiles farther than 1′′ SE and 2′′ NW are due to interactions
between the outflow and the jet. Additionally, the radio jet is
by far more collimated than the ionization cones. Thereforeit
is unlikely that materials outflowing along the bicone edgesare
locked to the radio jet by electromagnetic forces and drivenby
it. The wind is rather thought to be driven by the strong radia-
tive pressure from the central engine (see the scenario proposed
by Dopita et al. 2002, for instance).

Considering the inclination of the host galaxy disk, one of
the bicone tangents lies on the galactic plane. The peculiarori-
entation between the structures is further discussed in Sect. 5.2.

4.4.2. Evolution of line widths

The extraction of a typical trend in the line widths evolution
is more difficult. However, it is clear that line widths increase
from S to N of the nucleus, the slope being steeper for the
blueshifted line (see the black dotted and black solid linesin
Fig. 9).

According to the measured line widths, thermic motions
dominate the broadening provided that the gas temperature ex-
ceeds∼ 106 K. We used the maximal temperature of the out-
flowing wind formula from Krolik & Begelman (1986) to de-
rive the typical temperature inside the NLR gas. Considering a
typical bolometric luminosity of 1.5×1011 L⊙ for the nucleus
of NGC 1068 (Bock et al. 2000) and a maximal half-height of
the dusty torus of 2 pc, the upper value obtained for the tem-
perature close to the core is∼ 4×106 K. Now assuming that
the temperature simply decreases asd1/2 (whered is the dis-
tance to the core) inside the NLR, the temperature at 0.′′5 from
the core is an order of magnitude cooler. Moreover, the NLR
gas temperatures estimated from fits of X-ray lines range be-
tween 3×104 K and 5×105 K. These arguments show that, apart
from the field centered on the central engine of NGC 1068, the
Doppler broadening of emission lines is dominated by the non
thermal term. Equivalent velocities are listed in Table 3 and re-
ported on the right of Fig. 8 (see the solid grey lines). If these
mesured velocities are interpreted as dispersion due to a range
of inclination of the outflowing material following the same“r-
law” along the line of sight, it is possible to derive the bicone
edges thickness. It ranges between∼ 0.′′2 and 1.′′2, correspond-
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Fig. 8. Radial velocity fields across the ionization bicone of NGC 1068, relatively to the systemic velocity of NGC 1068 (1148 km.s−1; Brinks
et al. 1997).On the left: Velocity measured from the Doppler shift of the twin-peakedlines in the three filters. This proves the hollow nature
of the ionization cone. There is a clear center of symmetry which can be associated to the core. Further out toward S, the material decelerates
linearly while toward the N of the core, decelerations are more abrupt.On the right: each edge of the [SIV] velocity profile has been fitted
with two velocity laws:v ∝ r (dark solid lines) andv ∝ r1/2 (red and green dashed lines). The symmetry between 2′′ NW and
1.′′2 SE from the core was investigated and highlighted an inclination of the bicone of∼ 10◦ out of the sky plane (see the grey
dashed line) and an opening angle of∼ 82◦. Turbulence velocities are also reported on the radial velocity (see the grey solid lines
on both sides of the velocity profile)

ing to a divergence angle between 5◦ and 10◦. Due to projection
effects and following this interpretation, in the NW part of the
nucleus one would expect the closer edge (i.e. the blueshifted
arm) along the line of sight to be thicker than the outer edges
(i.e. the redshifted arm), and the contrary in the southern part.
According to Fig. 8, we do not observe this trend, the north-
ern and southern blueshifted arms appearing thicker. Besides,
this supports the NS asymmetry in the distribution of the NLR
material.

4.4.3. Spatial variation of line fluxes

Measurements of the [ArIII ]+[MgVII ], [SIV ] and [NeII ] line
fluxes are plotted on the right of Fig. 9 and listed in Table 3.
There are two noticeable differences in their evolution. First,
the level of the [ArIII ]+[MgVII ] line is half the one of the two
others. Second, while [ArIII ]+[MgVII ] and [SIV ] line fluxes
peak on the core, the [NeII ] line flux peaks 0.′′4 NW of the nu-
cleus. This corresponds to the location of the knot labelledNE1
in the 12.8µm image of Galliano et al. (2005). This enhance-
ment of the [NeII ] line flux may be related to the jet entering
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Fig. 9. Spatial evolution of the emission line FWHM (on the left) and fluxes (on the right). FWHM increase from SE to NW of the nucleus.
[ArIII ]+[MgVII ] and [SIV ] line fluxes peak at the position of the core, while the [NeII ] line flux peaks 0.′′4 NW of the core.

in collision with this particular NLR cloud. At their peak, the
[SIV ] and the [NeII ] line fluxes are roughtly similar.

The evolution of line fluxes follows the same trend as the
continuum flux density which decreases more rapidly SE of
the core than NW (see Fig. 6 and deconvolved images in the
ArIII and NeII filters in Fig. 1). As found by Mason et al.
(2006), there is actually more NS asymmetry for the [NeII ] line
than for the two other lines. This is independent of the ab-
sorption by silicates which would be more important for the
[Ar III ]+[MgVII ] and [SIV ] lines much closer in wavelength
to the silicate absorption feature than the [NeII ]line. This en-
hancement is not due to nuclear starburst activities since they
do not contribute more than 1% to the total infrared luminosity
from the 0.′′4 centered on the nucleus (Marco & Brooks 2003).
This asymmetry must result in part from the inclination of the
host galaxy (32◦ according to Ulvestad & Wilson 1989) which
causes emissions toward the S to be partly absorbed. There
must also be an asymmetry in the distribution of the NLR ma-
terial since the redshifted emission line fluxes are fainterN of
the nucleus than S, meaning that there is more material in the
front edge of the cone towards N.

4.5. Line ratios vs photoionization models

Thanks to the quality of data, line-ratios have been computed
for the slit at PA= -15◦ (see Sect. 3). They were compared to
dusty and standard (dust-free and undepleted dust-free) radia-
tion pressure-dominated and standard photoionization models
from Groves et al. (2004b). For each set of models, free pa-
rameters investigated are the density at the front edge of the
ionized cloud, varying from 100 to 1000 cm−3; the metallicity,
from 0.25 Z⊙ to 4 Z⊙; the spectral index of the central radia-
tion field, from -1.2 to -2; and the ionization parameter at the
front edge of the cloud, defined as U0 = S⋆/n0c, where S⋆ is
the entering flux of ionizing photons and n0 the initial density
of the cloud. Log U0 varies between -4 and 0.

For the comparison, we plotted three line diagrams:
[Ar III ]+[MgVII ]/[SIV ] versus [SIV ] /[NeII ] (referred to as
diagram 1), [SIV ]/[NeII ] versus [ArIII ]+[MgVII ]/[NeII ] (re-
ferred to asdiagram 2) and [ArIII ]+[MgVII ]/[NeII ] versus
[Ar III ]+[MgVII ]/[SIV ] (referred to asdiagram 3). We limited
the comparison to lines for having a flux greater than 0.001 Jy.
The line ratio obtained from the field labelledcore (positioned
on the central 0.′′381×0.′′4) may be affected by the presence of
the dusty torus since it obscures a fraction of the central flux
and of lines emitted very close of the central engine. In addi-
tion, a fraction of the intensity emitted in the southern part of
the ionization bicone must suffer of absorption from the host
galaxy. Therefore, comparisons in these particular quadrants
are to be taken with cautions (this can actually explain the shift
between associated data points and model grids; see Fig. 18 to
26 availableon-line). As a consequence we limit the compari-
son, in Fig. 10, to fields 1SE to 4NW.

Groves et al. (2004b) did not estimate the emission line in-
tensity for the [MgVII ]. As we do not separate the [ArIII ] line
from the [MgVII ] line, we used the blend as an approxima-
tion to plot line ratios. Although according to Groves et al.
(2004b), it is dangerous to take a blended line to compute a di-
agram, this gives a first rough estimate of parameters. Besides,
diagram 3 is not affected by the use of the blend since the
[Ar III ]+[MgVII ] line flux is only used to normalize the flux of
the two other lines. The [NeII ] line is thought to be enhanced by
starburst activity. Here, the line ratio estimates are not affected
by this problem since starbursts are detected at∼ 13′′ from the
core (Usero et al. 2004), i.e. farther than the detection of lines
in the present spectra.

For comparison, we also reported ISO and TIMMI2 line ra-
tios from Lutz et al. (2000) and Siebenmorgen et al. (2004) re-
spectively in Fig. 10. As mentioned previously, there is a strong
contribution of starbursts in the ISO aperture which is 14′′

×

20′′. It results that the ISO point is shifted toward the bottom
of Diag. 1 and left of Diag. 3 where the [NeII ]line flux is im-
portant (see Fig. 10). The line fluxes measured by TIMMI2 cor-
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respond to an aperture of 3′′, so they do not suffer of starburst
activities and are directly comparable. However, Siebenmorgen
et al. (2004) did not measure the [ArIII ]+[MgVII ] line flux, so
the comparison is only possible with ratios involving the two
others lines (see the blue dotted line in Fig. 10 and on-line ma-
terial). Measurements lie more closely to thecore and 1 SE line
ratios rather than to that of the northern fields. As the TIMMI2
[SIV ]/ [NeII ] estimate is an average value over 3′′, it must be
affected by absorption effects.

In the present case of the NGC 1068’s NLR, the three di-
agrams does not allow to rule out one of the description (i.e.
standard dust-free or dusty photoionization models) proposed
by Groves et al. (2004b). Some of the best comparisons are pre-
sented in Fig. 10 for fields 1 SE to 4 NW (i.e. the most reliable
estimates;see also on-line material for the other line ratios
and for a wider range of model parameters). The four north-
ern fields are well fitted by models while the 1 SE lies slightly
outward and the fieldcore departs significantlty from other line
ratio estimates. This shows that the physical conditions inside
this peculiar region can not be entirely described by photoion-
ization models. Basing on line ratios of the northern fields,all
diagrams provide good constrains on metallicity which must
be of the order of 2Z⊙ (although values 1Z⊙ or 4Z⊙ can not
be excluded). This is in good agreement with those derived by
Groves et al. (2004c) from the study of a sample of Seyfert 2
galaxies. The density and the spectral index are not constrained
here.

Concerning the ionization parameter, all northern red-
shifted line ratios of the three diagrams, for each set of mod-
els, are located between U0 ∼ 10−2.3 and 10−3.0. From MIR
spectroscopy with ISO/SWS, Alexander et al. (2000) derived
ionization parameters of 10−1 for the<1.′′4 inner region, and of
10−2 up to 4.′′5. The discrepancy with the present results may be
due to the larger aperture of ISO which collects all the emission
from the ionized bicone, while we solely study the particular
direction at PA= -15◦. This is supported by the investigation
of HST data by Capetti et al. (1997) who carved the northern
part of the NLR into several regions of interest (in particular,
see the illustration in Fig. 12 of their paper). The higher ion-
ization region has a typical ionization parameter of∼ 10−2.3,
and that of the lower but still highly ionized is∼ 10−3.2. Values
> 10−2 would correspond to an extremly ionized medium such
as the coronal line region (U0 ∼ -1.7 in the case of NGC 1068,
Kraemer & Crenshaw 2000).

5. Discussion

From the study of the emission line profiles, we were able to
derive the main characteristics of a hollow biconical structure
certainly associated to the ionization bicone (see Sect 4.4.1).
Here we want to discuss the orientation of the structure rela-
tively to the host galaxy disk and to other components in the
nucleus, such as the radio jet, the torus, and the maser disk.

5.1. Implications on the dusty torus and wind
geometry

In the framework of the unified scheme of AGNs, the dusty
torus is supposed to define the location and the collimation of
the ionization cone. This would imply the axis of the torus to
be aligned with that of the ionization cone. This seems not to
be the case here according to recent observations of the core
of NGC 1068 with MIDI which actually show that the in-
ner torus axis is oriented at PA= 42◦ (Raban et al. 2007, in
prep.) rather than the expected 10◦ (i.e. the ionization cones
PA). Besides, the torus is aligned with the H20 masers disk
(PA= 40◦, Gallimore et al. 2001). Such a layout between these
latter structures was expected according to the masers study of
Maloney (2002) who claims that the dusty torus is a favourable
environment for maser emissions.

Here, we suggest that the misalignment between the ion-
ization cone axis and that of the torus results from a warping
of the accretion disk. This hypothesis is based on the Bardeen-
Petterson radius (rBP) defined as the distance over which the
accretion disk angular momentum is determined by that of the
central black hole (BH). Such a warp of the accretion disk is
thought to be a common situation in AGNs and this gave rise
to number of theoretical recent studies (see Nayakshin 2005;
Lodato & Pringle 2006, for instance). It has been investigated
in the particular case of NGC 1068 by Caproni et al. (2006) to
explain the misalignment between the maser disk and the radio
jet. From the modelling of various observations on the nucleus
of NGC 1068, the estimate ofrBP they derived ranges between
10−4 pc and 10−5 pc (i.e. 40 to 400 Schwarzschild radiusrs).
The angular momentum beyond this radius is that of the in-
falling accreting material – i.e. that of the dusty torus (42◦) –
and this change in direction may be the signature of the warp-
ing of the disk.

According to wind models of Elvis (2000) and Nicastro
(2000), the outflowing material forming the walls of the ioniza-
tion cone is uplifted from the inner parts of the accretion disk,
typically at radius. 103 rs. Therefore, the outflowing material
originates from the inner parts of the warped accretion disk,
at smaller distances than the resolved parsec scale torus. The
“wind” carries off most of the black hole angular momentum
explaining the good alignment of the ionization cone with the
radio jet basis which propagates along the BH spin (oriented
mostly NS and inclined at∼ 10◦, Gallimore et al. 2004).

A piece supporting this interpretation is brought by the lay-
out of structures inside the nucleus of Circinus. The distribution
of H20 masers actually highlights a warping between the inner
disk (on scales. 0.1 pc) – which axis is more or less aligned
with that of the radio lobes and that of the ionization cones –
and the outer disk (on scales of 0.4épc) which is oriented at27◦

from the inner one (Greenhill et al. 2003).

5.2. Interactions of the outflowing gas with the host
galaxy

It is very striking that one of the bicone tangents is contained
in the host galaxy plane (inclined at 32◦, Ulvestad & Wilson
1989). The velocity profile associated to this tangent (corre-
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Fig. 10. Some comparisons between line ratios derived from VISIR observations and grids of dusty and standard (dust-free and undepleted
dust-free) radiation pressure dominated photoionizationmodels from Groves et al. (2004b). We limited the comparisonto the most reliable
estimates of line ratios, i.e. for fields 1 SE to 4 NW (see Sect.4.5). The ISO points are displayed by athick dark blue dot(Lutz et al. 2000).
The horizontal and vertical blue dotted linesshown in diagram 1 and diagram 2 give the value of the [SIV]/[NeII ] ratio from TIMMI2
(Siebenmorgen et al. 2004).(Comparisons of all emission line ratios, from field 6 SE to 6 NW including the redshifted lines, with
a wider range of photoionization models are available online).

sponding to the farther edge toward N and the closer edge to-
ward S) is well-fitted either by the “r-law” or the “r1/2-law” up
to 1.′′5 SE and 2.′′3 NW, then significantly departs. Concerning
the symmetrical tangent, it is well-fitted up to ionization bi-
cone apexes. One possibility to explain this profile is that the
deceleration is due to collisions between the acceleratingNLR
clouds and the host galaxy disk material. This was proposed by
Crenshaw & Kraemer (2000) according to velocity fields traced
by [OIII ] lines. The galactic ISM must be anisotropically dis-
tributed since the slope of the deceleration profile and to the
velocity turn-over are slightly different between N and S. In
addition the slopes of the acceleration and deceleration toward
the N have roughly the same absolute value, possibly highlight-
ing a reflection of the material inward due to the collision with
the host galaxy disk.

An interesting feature is also the triple-peak exhibited by
the [ArIII ]+[MgVII ], [SIV ] and [NeII ] lines a in quadrant 3NW
(∼ 1.′′14 from the core). This is actually the location of an emis-
sive MIR cloud, especially discernible in filters of wavelength
longward to 11µm in the deconvolved images in Fig. 1 (see in

particular those corresponding to thePAH2, NeII or NeII2 fil-
ter). This quadrant actually roughly corresponds to the loca-
tion of cloud E in the HST/[OIII ] image of Macchetto et al.
(1994). The lines middle-peak may be enhanced by a col-
lision between the outflowing gas and a dense cloud of the
ISM. There is actually no obvious radio counter part to this
IR/optical cloud (see radio emissions reported by Gallimore
et al. 2004). According to Cecil et al. (2002), the mass of cloud
HST-E is∼ 97×102 M⊙/ne,4 (where ne,4 is the density in units
of 104 cm−3), almost twice more massive than the cloud HST-
C for instance. Such a collision between the outflow and this
cloud would imply different velocity regimes depending on
the initial velocity of the ambient medium. Average velocities
of -535 km.s−1 and 345 km.s−1 respectively associated to the
blueshifted and the most redshifted peaks may correspond to
the outflow velocities, while the velocity of∼ -100 km.s−1 of
the middle-peak may be related to the collision.
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Fig. 11. Different views of the ionization cones.On the left side: geometry along the line of sight deduced from radial velocity measurements
(see Fig. 8 and Sect. 4.4.1). The hatched plane inclined at∼ -30◦ from the observer (placed on the left of the figure) represents the plane of
the host galaxy disk. Some interactions between the material outflowing along the bicone walls and the galaxy plane may cause the radial
deceleration associated to edges labelled (1) and (2), as illustrated by the arrows (see Sect. 5.2). According to Cecil et al. (1990), the radio jet
axis is inclined at 45◦ from the host galaxy disk, i.e. aligned with that of the ionization cone.On the right side: the ionization bicone as seen in
the sky plane, and at a smaller scale. The hatched plane is thehost galaxy disk plane. The parsec scale orange component isassociated to the
inner dusty torus, oriented at PA= 42◦ (as deduced from MIDI observations, Raban et al. 2007). The blue and red lines mark the plane in which
the blueshifted and redshifted H20 maser spots are distributed. The disk has roughly the same orientation as the inner torus (PA= 40◦ according
to Gallimore et al. 2001). These latter components are misaligned with the ionization bicone (PA∼ 10◦) and the radio jet basis (oriented NS).
This may highlight that the outflow forming the walls of the ionization cone actually originates from the inner part of thewarped accretion disk
structure, as discussed in Sect. 5.1 (the initial orientation of the accretion disk is given by the smaller inner disk on the figure).

5.3. Interactions between the radio-structures and the
NLR gas

Beyond 4′′ from the core, HST images show a sharp and
well defined boundary in the ionization structure of the NLR
(Capetti et al. 1997). This exactly corresponds to the transi-
tion between the jet-like and the lobe-like structure of thera-
dio emission (Wilson & Ulvestad 1987) which is certainly the
consequence of bow shocks with the surrounding ISM. Capetti
et al. (1997) found the ionization degree to be 3 to 4 times
higher at this peculiar location than in the low ionization re-
gion of the NLR. Considering that it roughly corresponds to
the extreme end of the ionization cone, the velocity turn-over
at∼ 2.5′′ may be the consequence of two linked effects which
causes the material deceleration: the back-flow implied by the
boundary shock at 4′′ and the interactions of the outflow with
the material distributed in the host galaxy disk (essentially to-
ward 2.′′3 NW from the core; see Sect. 5.2).

In the inner 4′′ of the NLR, there are some local interac-
tions between the radio jet and NLR materials. The peak of
the [NeII ] line flux at 0.′′4 toward NW of the nucleus (fields la-
belled 1NW) may be the consequence of a collision between
the radio jet and the NLR cloud labelled NE1 in the MIR and

C in the optical (Galliano et al. 2005; Macchetto et al. 1994,
respectively).

On the southern part of the nucleus, deconvolved MIR im-
ages highlight a peculiar tongue extending up to 1.′′3 SW (see
Fig. 1). It is initially oriented at PA∼-15◦ up to 0.′′4 SE from
the core, then bends at PA∼31◦. This is the same behaviour
as the one exhibited by the radio jet and the UV, optical and
IR emissions N of the nucleus. This argues in favor of a jet-
ISM collision at. 0.′′4 SE – equivalent to that occurring N –
and the MIR tongue would then be the signature of the prop-
agation of the counter jet interacting with the NLR material.
Gallimore et al. (2004) interpreted the component labelledS2
in the 1.4 GHz and 5 GHz radio maps, distant of∼ 150 mas
from the core, as the signature of a collision between a cloudin
the southern part of the ionization bicone and the radio counter
jet. The tongue basis has a NIR counterpart highlighted by de-
convolution (Gratadour et al. 2006). This latter, located at a
distance& 300 mas S of the core, appears in the deconvolved
images in Fig. 1. All these elements support that the basis ofthe
radio counter jet propagates at PA= -4◦ and twists to PA= 31◦

beyond 0.′′7 S from the core.
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6. Summary

We present medium spectral resolution spectroscopic data ob-
tained with VISIR on the nucleus of NGC 1068. Spectra
have been obtained in theArIII 8.99 µm, SIV 10.51µm and
NeII 12.81µm along two position slit : PA= -15◦ and PA= 90◦,
to map the spatial evolution of the [ArIII ]+[MgVII ], [SIV ] and
[NeII ] lines accross the NLR and prependicular to it.

The double-peaked nature of lines with the slit positioned
at PA= -15◦ is evidence for the hollow nature of the observed
structure of gas. Fits of the measured velocity profiles (with
values of a few hundred km.s−1 up to 1000 km.s−1 at 3′′ N)
strengthen the biconical geometry and prove that the material
is outflowing along the edges of the ionization cones. This is
inclined at∼ 10◦ toward the N in direction of the observer and
its half-opening angle is∼ 41◦. It is the first time that MIR
spectroscopy probed such a structure, in good agreement with
previous results of optical spectroscopy. Besides, the outflow
divergence angle constrained from turbulent velocity estimates
ranges between 5◦ and 10◦. Such an outflow is not observed
along PA= 90◦ and the weak velocities measured along this
direction could be related to infalling material which fuelthe
obscuring torus.

Line ratio diagrams associated to the [ArIII ]+[MgVII ],
[SIV ] and [NeII ] lines do not provide constrains to discriminate
between photoionisation models. However, fit of line ratiosin
the northern ionization cone give information on some physical
parameters of the MIR emitting gas at PA= -15◦, as its abun-
dance which is close to the solar value and as its ionization
parameter of the order of 10−2.6, corresponding to the highly
ionized region of the NLR.

One of the bicone tangents lies within the host galaxy
plane. Some local interactions between the outflow and the
anisotropic galactic ISM may cause the observed deceleration
of material along this tangent.

It appears that the ionization bicone axis is misaligned with
that of the inner silicate torus highlighted by interferometry.
The former is aligned with the radio jet basis, showing that the
outflow forming the bicone walls must originate from small
scales in the accretion disk, where the BH angular momen-
tum dominates. A coherent global picture of NGC 1068 then
emerges while considering the layout between the various com-
ponents inside the nucleus.
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Fig. 18. Line ratios grids of diagram 1: [Ar III]+[Mg VII]/[S IV] vs [S IV]/[Ne II]. Ratios derived from observations are compared to predictions
of DUSTY photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and a spectral index varying
from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the legendary).
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Fig. 19. Line ratios grids of diagram 1: [Ar III]+[Mg VII]/[S IV] vs [S IV]/[Ne II]. Ratios derived from observations are compared to predictions
of UNDEPLETED DUST-FREE photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and
a spectral index varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the
legendary).
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Fig. 20. Line ratios grids of diagram 1: [Ar III]+[Mg VII]/[S IV] vs [S IV]/[Ne II]. Ratios derived from observations are compared to predictions
of DUST-FREE photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and a spectral index
varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the legendary).
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Fig. 21. Line ratios grids of diagram 2: [S IV]/[Ne II] vs [Ar III]+[Mg VII]/[Ne II]. Ratios derived from observations are compared to predictions
of DUSTY photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and a spectral index varying
from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the legendary).
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Fig. 22. Line ratios grids of diagram 2: [S IV]/[Ne II] vs [Ar III]+[Mg VII]/[Ne II]. Ratios derived from observations are compared to predictions
of UNDEPLETED DUST-FREE photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and
a spectral index varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the
legendary).
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Fig. 23. Line ratios grids of diagram 2: [S IV]/[Ne II] vs [Ar III]+[Mg VII]/[Ne II]. Ratios derived from observations are compared to predictions
of DUST-FREE photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and a spectral index
varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the legendary).
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Fig. 24. Line ratios grids of diagram 3: [Ar III]+[Mg VII]/[Ne II] vs [Ar III]/[S IV]. Ratios derived from observations are compared to predic-
tions of DUSTY photoionization models from Groves et al. (2004b). The associated abundance values are 1 Z⊙ and 2Z⊙, and a spectral index
varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the legendary).
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Fig. 25. Line ratios grids of diagram 3: [Ar III]+[Mg VII]/[Ne II] vs [Ar III]/[S IV]. Ratios derived from observations are compared to pre-
dictions of UNDEPLETED DUSTFREEphotoionizationmodels f romGroveset al. (2004b).T heassociatedabundancevaluesare1 Z⊙ and 2Z⊙,
and a spectral index varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see
the legendary).
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Fig. 26. Line ratios grids of diagram 3: [Ar III]+[Mg VII]/[Ne II] vs [Ar III]/[S IV]. Ratios derived from observations are compared to predic-
tions of DUSTFREEphotoionizationmodels f romGroveset al. (2004b).T heassociatedabundancevaluesare1 Z⊙ and 2Z⊙, and a spectral index
varying from -1.2 to -2. Solid and dotted lines correspond to different values of the density and of the spectral index (see the legendary).
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