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Démographie  quelle distribution de masse ⇒
pour les trous noirs ?   
Pourquoi est-ce 

important ?

Recensement

Quel trou noir
pour quelle 

galaxie ?

Processus de 
croissance

AGN et 
feedback

?



Démographie  Comment compte-t-on ?   ⇒

ou d'une 
relation 
d'échelle

Besoin d'un 
échantillon 
représentatif



Démographie  Comment compte-t-on ?   ⇒

Echantillon 
représentatif

 Est-il vraiment représentatif ?
 Comment passe-t-on de cet 
échantillon à la population totale ? 

 ⇒ biais, facteurs correctifs



L'équation de continuité



L'argument de Soltan (1982)
● Lynden-Bell (1969) : les Quasars → l'univers proche = trou noir

● Approche de Soltan : calculer la masse accumulée à z=0 par accrétion 

 L'équation de continuité
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Terme d'accrétion
Terme du aux fusions



Quels échantillons ?
 ⇒ Campagnes de détection de sources X

  (HEAO1, ASCA, Chandra) 

Ueda+ 2003

247 
sources
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Paramètres :  (efficacité du trou noir) et  (efficacité de rayonnement)

[Valeurs fixes + correction des sources « Compton-thick »]

Marconi 2004



L'équation de continuité
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Paramètres :  (efficacité du trou noir) et  (efficacité de rayonnement)

[Valeurs dépendantes de la masse et/ou du redshift] 
Shankar+ 2013



Quels échantillons aujourd'hui?
Par exemple  Campagnes de détection de sources X⇒

  (Swift, MAXI, ASCA, XMM-Newton, Chandra, ROSAT) 

Ueda+ 2014

4039 
sources

Ueda+ 2003



Longueur d'onde

Ho 2008

A bas redshift  Spectres optiques des régions centrales de galaxies⇒
Quels échantillons aujourd'hui  à z=0⇒



Quel mécanismes d'ionisation ?

• Photoionisation par des étoiles O (galaxies HII, Starburst, etc)

• Photoionisation par un continu en loi de puissance – différents 
niveaux d'ionisation

• PNe – photoionisation par des étoiles évoluées

• Chocs, ...



Modèles de 
Photoionisation

Kewley et al. 2001

Hypothèses diverses 
sur la métallicité et 
densité du gaz

Hypothèses 
diverses sur la 
forme du continu



Le fameux diagramme “BPT”



Ho 2008

• Raies d'émission fortes ([OIII] 4363/[OIII] 5007 est un bon traceur de 
température … mais difficile à mesurer): Veilleux & Osterbrock 1987

• Raies optiques  idéal pour la démographie à bas redshift⇒
• Raies sont proches les unes des autres

 ⇒ rôle du rougissement/extinction minimisé



Kauffmann et al. 2003
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Seyferts

Kauffmann et al. 2003
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[Heckman 1980]
AGN ou chocs?

Kauffmann et al. 2003

LINERS
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Ho 2008

Low Ionization Nuclear 
Emission Regions

Longueur d'onde

Fl
ux

Quels échantillons aujourd'hui?
A bas redshift  Spectres optiques des régions centrales de galaxies⇒



Kauffmann et al. 2003

Longueur d'onde

Ajustement
Résidus

SDSS   plus de 120.000 galaxies ⇒
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Kauffmann et al. 2003

Démographie des Trous Noirs

Point 1: les trous noirs “actifs” (qui accrètent) sont plutôt 
dans des galaxies massives et avec un sphéroide
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Point 2: si vous regardez suffisamment bien... 
 ⇒ toutes les galaxies massives et dominées par un sphéroide 

ont un trou noir qui accrète (même faiblement)

Noyaux HII

Seyferts + 
LINERs + 
Transition

Ta
ux

 d
e 

dé
te

cti
on

Type de Hubble

Pour les petites masses
→ très incomplet: 
formation stellaire, 
poussière, petits TNs

Ho 2008



Kauffmann et al. 2003

LINERS “LIERS”

Belfiore+2016

Données MaNGA

(SDSS + IFU)
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Gallo et al. 2010

Desroches & Ho 2009

 ⇒ Besoin de confirmer l'activité avec : 
rayonnement X, Radio ou Infra-Rouge moyen

Goulding et al. 2010 

Satyapal et al. 2008

[NeV] → λ14.3, 15.1 μm



Shankar+ 2013

Ancrage à z=0 ? 
Besoin d'une relation d'échelle



Ancrage à z=0

Relations d'échelle



Magorrian et al. (1998)
Masse du Bulbe
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La relation de Maggorian

Magorrian+ 1998

Masse du bulbe
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Les relations d'échelle

 Luminosité du bulbe (M – Lbulbe)

 Kormendy 93 ; Kormendy & Richstone 95
 Masse du bulbe (M – Mbulbe)

 Dressler 89 ; Magorrian+98

 Dispersion des vitesses stellaires (M –)

 Gebhardt+2000 ; Ferrarese & Merritt 2000
 Autres propriétés

 Profil photométrique (indice de Sersic), nombre 
d'amas globulaires, « déficit » central de masse, etc.



MTN-σ★

Gültekin et al. 2009

 Importance de 

 la pente (4 – 5 ?)

 la dispersion (0.3 – 0.5 dex?)

 Variations en fonction de la 
population ?

 ⇒ scénario de formation 
et d'évolution

 

 Nombreuses théories

 Conservation de l'énergie

⇒ 5

 Conservation du moment

⇒ 4



La dispersion dans les relations d'échelle

Shankar+



Jahnke+Maccio 11

Même sans accrétion, 
on reproduit une loi 
linéaire avec la masse 
du Bulbe



 ⇒ Démographie : Evolution dans le temps
Evolution en (1+z):  proche de 0 

      ⇒ pratiquement pas d'évolution

      ⇒ les galaxies évoluent le long de la relation

      ⇒ Evolution en fonction de Mbulbe

Shankar+2013



Par contre... Comment mesurer ces paramètres ?
  Mbulbe

 Quel bulbe ? → « au dessus du disque » ?

 Mesure du profil photométrique ?

 
 Quelle ouverture ?
 Intégration du spectre ou addition des mesures ? 

 MBH

 Quelle précision pour quelle méthode ?











Le rayon d'influence
Plusieurs définitions suivant le principe :

 ⇒ à quel rayon la force du trou noir domine celle due aux baryons ?

  ⇒ M✴(< rm) = 2 M●

          ou

⇒   rh = GM●/σ2

[rm = rh pour la sphère isotherme ρ∝r -2]

En terme de résolution

Lorsqu'on est proche du trou noir, qui domine le potentiel, on devrait observer 
une croissance Keplérienne de la vitesse...



Le rayon d'influence  Vitesses Képlériennes⇒
Pour la Voie Lactée : 

  ⇒ rh ~ 3 pc (25 arcsecondes)

Schödel & Eckart 2009



Vitesses Képlériennes

Pour NGC 4258

  ⇒ Masers H2O

 3.9 10⁷ M
⊙

Miyoshi+ 1998
Moran 2008
Herrnstein 2005
Argon 2007



Vitesses Képlériennes
Autres galaxies ????

Merrit

~10 Megamasers

Approche systématique 

  ⇒ échec

Etoiles...



Jiang, Greene, & Ho 2011

Observations HST pour des noyaux actifs avec MBH < 106 M⦿.
 ⇒ aplatissement de la relation ?  peut-on y croire ?⇒

Gültekin et al. 2
009

Autres techniques  → Cartographie de la réverbération

MBH=f RBLR υ2 / G



Les relations d'échelle: état des lieuxétat des lieux



Ancrage à z=0

Méthodes / DifficultésMéthodes / Difficultés



Le problème de la résolution
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Early-type Late-type

Le problème de la résolution
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Early-type Late-type 1.0”

Le problème de la résolution
Ta
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Early-type Late-type 1.0”

HST (0.055”)

Le problème de la résolution
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Early-type Late-type 1.0”

HST (0.055”)

T02

Le problème de la résolution
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e 
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Early-type Late-type 1.0”

HST (0.055”)

T02 8m@ 
2.2m

8m@
520nm

E-ELT 
520nm

Virgo Coma

Le problème de la résolution
Ta

ill
e 

lin
éa

ire



SAURON
NIFS

SAURON

NIFS

NGC 524

Cinématique des étoiles : 
comparaison entre 2 échelles / résolutions 



SAURON
NIFS

SAURON

NIFS

NGC 2549

Cinématique des étoiles : 
comparaison entre 2 échelles / résolutions



• Pour un potentiel donné: générer les orbites
• Trouver la meilleure combinaison qui ajuste les 

données
• Déterminer: - M/L

- Masse du trou noir
- Structure orbitale

Images des orbites modélisées Image de la galaxie

Trajectoire = orbite Image d'une orbite
sur le ciel

t

Modélisation : Schwarzschild



Même si les orbites ont des volumes bien définis
 ⇒ leur projection sur le ciel a des singularités

Longue-fente

Les orbites…  besoin de données 2D (IFU)⇒



Ajuster OASIS (centre) seul
 ⇒ aucune contrainte sur
– M/L

– Trou noir

SAURON OASIS
DSS

10”

1.5’

Couverture spatiale

SAURON: Emsellem et 
al. 2003, MNRAS, 2004, 
352, 721

OASIS: McDermid et al. 
2006, MNRAS, 373, 906

Modèles: Shapiro et al. 
2006, MNRAS, 370, 559



SAURON

Modèle du champ
SAURON

Modèle de 
OASIS seul

La haute résolution n'est pas suffisante !!!

V  h3 h4 h5 h6

Couverture spatiale



NGC2549

NGC524

Mbh –  : le retour

 ⇒ chaque point est très cher en temps d'observation



D'autres problèmes... 
Dégénerescence des modèles

Valluri, Merrit, Emsellem



D'autres problèmes... 

 Géométrie
Triaxialité ?

 Inclinaison de la galaxie
 Rapport masse luminosité variable ?
 Présence de matière noire à grande échelle ?
 Traceurs dynamiques : amas globulaires, étoiles (jeunes, 

vieilles?), gaz, nébuleuses planétaires, ...
 ⇒ rarement deux traceurs donnant les mêmes réponses

        [Par exemple : NGC 4258 (Maser H2O)… ]



Un cas d'Ecole ! Un cas d'Ecole ! 

 ⇒ Vraiment si massif?
●  17 1017 1099 M M

⊙⊙
 ! !

●  > 50% de la masse du bulbe ?



Approche
  Données longue-fente

  V, , h3, h4
  Modélisation de Schwarzschild

  Grille de modèles en M/L et M
TN



R band

Modèle MGE
[Emsellem 2013]

Test de vérification
1 – Modélisation de la photométrie

(Emsellem et al. 1994, Emsellem 1995, Emsellem & Renaud in prep.)
Images ou fonctions pré-définies (1D, 2D ou 3D)
Module python pour une Multi-Gaussian Expansion



R band

Modèle MGE 
[Emsellem 2013]

(Emsellem et al. 1994, Emsellem 1995, Emsellem & Renaud in prep.)
Images ou fonctions pré-définies (1D, 2D ou 3D)
Module python pour une Multi-Gaussian Expansion

Test de vérification
1 – Modélisation de la photométrie



2 – Test direct : modèle « hydrodynamique »
Mêmes données longue-fente
V, s, h3, h4

2 Modèles
On fixe le M/L
On prend une anisotropie générale

Modèle de Jeans et N-corps
Sans Trou noir
5 109 Msun



  ???



Evolution par modélisation N corps
Modèle standard  stable⇒
Deuxième modèle avec anisotropie extrême
  ⇒ mini barre

3 – Test indirect : stabilité



Evolution par modélisation N corps
Modèle standard  stable⇒
Deuxième modèle avec anisotropie extrême
  ⇒ mini barre

Comparison with kinematics
Modèles avec et sans trou noir

(2.5 109 M⊙)
       

3 – Test indirect : stabilité



3 – Test indirect : stabilité

Evolution par modélisation N corps
Modèle standard  stable⇒
Deuxième modèle avec anisotropie extrême
  ⇒ mini barre

Comparison with kinematics
Modèles avec et sans trou noir

(2.5 109 M⊙)
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La photométrie semble bien prédire la cinématique avec une 
simple normalisation

Trou noir requis est presque 4 fois plus petit ? (5 109 M
⊙

)

Rapport masses Trou noir / Bulbe ?
Définition du bulbe  toujours ambigue !⇒

Barre ?
Demande confirmation
Mais hypothèse intéressante

Incertitudes mentionnées dans les papiers ?
Ne reflète que la réalité mathématique de l'ajustement
Une réponse plus robuste demande des données 2D (IFU)

4 – Conclusions sur NGC 1277 [2013]
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Le rasoir d'Occam

Quelles nouvelles de NGC 1277 ?
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Le rasoir d'Occam

Quelles nouvelles de NGC 1277 ?
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Le rasoir d'Occam

Quelles nouvelles de NGC 1277 ?
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Quelque chose de bizarre ?
Simple biais de sélection ?

NGC 1277

NGC 1271

NGC 4342

NGC 1332
Rusli+2011

Creton+1999

Walsh+2015

vdBosch+2012

> 83 deg

> 75 deg

> 77 deg

~90 deg ?
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Que sait-on aujourd'hui ?Que sait-on aujourd'hui ?
Les galaxies à sphéroide ont un trou noir supermassif

 ⇒ mais pas une condition nécessaire

On comprend – statistiquement parlant – les populations 
de trous noirs supermassifs (2-5 105 M

⊙
 / Mpc3)

 ⇒ mais on ne sais pas encore ce qui domine leur formation/évolution

Des relations d'échelle existent
 ⇒ mais problèmes de mesure  dispersion de la relation peu robuste⇒
 ⇒ Peu de contraintes à grande et petite masse

Le futur
Maintenant  MUSE, ALMA⇒
Demain  James Webb, ELTs⇒
Après demain  Campagnes en rayon X (Athena – 2028…), SKA⇒

Relation d'échelle : Homogénéisation des données
Campagne en cours avec MUSE pour re-mesurer !!

Biais – Incertitudes
Trouver des références et comparer les méthodes



Les trous noirs 
extrêmes

Petits et Gros



Sagli a et al.
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Galaxies naines

Noyaux

Amas globulaires

NGC 4395

NGC 404

M 80

Trous noirs de masse intermédiaire



masses ~ 104-6 M  ⦿

ages ~12 Gyr 
 ⇒ formation: z~10

M15



14 amas globulaires étudiés

7 ont peut-être un TN

et pour 7, on a une limite haute sur la masse

Lützgendorf, Kissler-Patig et al. 2013



MUSE

• 1x1 arcminute @ 0.2"
• 465-930nm, R~3000
• 90,000 spectres pas pose
• 35 % efficacité
• Travaillera avec l'optique adaptative

PI: Roland Bacon



La nébuleuse d'OrionLa nébuleuse d'Orion

H Cont 5300 H+NIIPeter Weilbacher, AIP



La vision MUSE

2 mn d'exposition de NGC 6397, seeing 0.6 arcseconde

Sebastian Kamann



Pourquoi MUSE révolutionne le domaine

 Plusieurs nuits avec PMAS  Moins d'une nuit avec MUSE

Kamann et al., 2015



Kamann et al., 2015

Pourquoi MUSE révolutionne le domaine

 Plusieurs nuits avec PMAS  Moins d'une nuit avec MUSE



Cinématique interne

 Dispersion

 Rotation

Kamann et al., 2016

Grille de modèles dynamiques simples



Sagli a et al.
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 [VLT/VIMOS]

Jimmy, Brough et al. 2013

log10[M] > 11.5

 [SLUGGS- Keck/DEIMOS]

Brodie et al. 2014



 [VLT/VIMOS]
Jimmy, Brough et al. 2013

BCGs

 [MASSIVE – Mitchell Spec + AO-NIFS]
Ma et al. 2014



Le projet Emsellem, Krajnović et al.



La morphologie des galaxies change à grande 
masse

Oblate  Triaxiale  Prolate ?⇒ ⇒

Le projet

Difficultés supplémentaires : 
Modélisation ?Modélisation ?
Distance (rayon d'influence...)Distance (rayon d'influence...)

Géométrie

Masse

Emsellem, Krajnović et al.
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Que sait-on aujourd'hui ?Que sait-on aujourd'hui ?
Les galaxies à sphéroide ont un trou noir supermassif

 ⇒ mais pas une condition nécessaire

On comprend – statistiquement parlant – les populations 
de trous noirs supermassifs (2-5 105 M

⊙
 / Mpc3)

 ⇒ mais on ne sais pas encore ce qui domine leur formation/évolution

Des relations d'échelle existent
 ⇒ mais problèmes de mesure  dispersion de la relation peu robuste⇒
 ⇒ Peu de contraintes à grande et petite masse

Le futur
Maintenant  MUSE, ALMA⇒
Demain  James Webb, ELTs⇒
Après demain  Campagnes en rayon X (Athena – 2028…), SKA⇒

Relation d'échelle : Homogénéisation des données
Campagne en cours avec MUSE pour re-mesurer !!

Biais – Incertitudes
Trouver des références et comparer les méthodes
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